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“Si muchos de nosotros dieran mas valor a la comida, la alegria y las canciones que, al
oro atesorado, éste seria un mundo mas feliz” J.R.R. Tolkien

“Los sabios son los que buscan la sabiduria; los necios piensan ya haberla encontrado”
Napole6n Bonaparte

“Aunque habia una nube sobre mi futuro, encontré, para mi sorpresa, que disfrutaba
mas de la vida en el presente de lo que la habia disfrutado nunca” Stephen Hawking

“Las flores han caido: ahora nuestras mentes estan tranquilas” Kobayashi Issa

“No hay vergilienza en necesitar tiempo a solas para recargarse” Susan Cain
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1. Objetivos

Se propone un modelo cuantitativo que tiene como base el proceso de la semblanza con
el fin de analizar la relacion que hay entre la modulacién de los rayos cosmicos (RC)
primarios y los fenOmenos magnéticos solares tales como el campo magnético solar y
las manchas solares. Para cumplir con el propdsito se han seleccionado tres detectores
de neutrones colocados en diferentes latitudes en la Tierra y se les ha calculado el
espectro de factor de modulacion a través de la funcion de rendimiento atmosférico
(Caballero-Lopez & Moraal, 2012). Después se calcula la semblanza entre el espectro

de factor de modulacién y los fendmenos solares previamente mencionados.

Posteriormente los monitores de neutrones localizados en diferentes latitudes de la Tierra
son considerados como un solo monitor de neutrones omnidireccional, para esto se han
seleccionado cinco detectores de neutrones con diferente rigidez de corte. Los espectros
de factor de modulacion calculados se promedian aritméticamente y el espectro obtenido
se somete a semblanza con los mismos fendmenos solares. Cabe destacar que los
espectros locales interestelares (LIS por sus siglas en inglés) tienen un gran impacto en

los resultados obtenidos, por lo tanto, la influencia de varios LIS también es analizada.

A quantitative model based on the semblance method is proposed, the relationship
between the modulation of primary cosmic rays (CR) and solar phenomena such as the
mean magnetic field and sunspots is analysed. This model is computed and analysed
selecting three placed neutron monitors at different latitudes on the Earth and their
modulation factor is computed with the atmospheric yield function (Caballero-Lopez &
Moraal, 2012). The semblance between modulation factors and solar phenomena

previously mentioned is computed.

Subsequently the situated neutron monitors at various locations on the Earth are
considered as a single omnidirectional neutron monitor, thence five neutron detectors
with different cut-off rigidity have been selected. A new modulation factor is computed
when the five selected modulation factors are arithmetically mean. The semblance
between the mean modulation factor and solar phenomena is computed. The local
interstellar spectra (LIS) strongly influence the obtained results; therefore, the influence

of several LIS is also analysed.



2. Justificacion

Actualmente, se emplean las soluciones de conveccion-difusion y campo de fuerza que
son obtenidas a partir de la ecuacion de transporte. Las soluciones se pueden introducir
en la funcion de rendimiento atmosférico cuyo fin es calcular el factor de modulacion de
los rayos cosmicos, sin embargo, hacen falta estudios de dichas soluciones con otros
fendmenos solares, tales como la cantidad de manchas solares y el campo magnético
solar. Cabe destacar que el LIS también es un factor muy importante porque es

introducido dentro de la solucion de la ecuacion de transporte.

Para cumplir el objetivo se ha empleado la semblanza, que nos indica la correlacion o
anticorrelacion de dos sefiales. Se debe resaltar que la semblanza se realiza en el
dominio de la frecuencia para ello es necesario aplicar la Transformada de Fourier,

empero, en este documento se ha empleado la Transformada de Onda Continua (CWT).

3. Introduccion (Origen de los rayos cosmicos)

Los rayos cOsmicos son particulas que tienen carga eléctrica y en algunos casos
alcanzan velocidades muy altas, cercanas a la velocidad de la luz, en otras palabras, son
atomos que carecen de electrones y contienen altas cantidades de energia. La radiacion
césmica primaria estd compuesta de protones, particulas a (dos protones y dos

neutrones, ~*He) y nlcleos pesados.

Los rayos cosmicos se introducen a nuestro planeta (rayos cosmicos primarios) por todas
direcciones e interaccionan con la magnetosfera y demas capas que componen la
atmosfera de la Tierra. Como se mencionaba anteriormente, los RC primarios colisionan
con las particulas que se encuentran dentro de la atmdésfera terrestre, estos choques
violentos hacen que las particulas se descompongan en particulas mas pequefias (rayos
cdésmicos secundarios). El proceso se repite varias veces hasta perder suficiente energia
y las moléculas ya no se puedan dividir mas, porque se han descompuesto hasta ser una
particula elemental o solamente han perdido demasiada energia. A lo mencionado
anteriormente se le denomina chubasco atmosférico (Auger, Ehrenfest, Maze, Daudin, &

Fréon, 1939) que se puede ver graficamente en la Figura 1.
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Figura 1. Vista esquemdtica de chubasco atmosférico (Dunai, 2010).

Los rayos cosmicos de alta energia son producidos por colisiones estocasticas
provenientes de un plasma con turbulencia magnética como por ejemplo una supernova.
Ademas, también existen rayos césmicos de baja energia provenientes de estrellas
semejantes al Sol (Sekido & Elliot, 1985).

3.1 El Sol

Los rayos cOsmicos provenientes de fuentes ajenas al sistema solar son influenciados
por la actividad producida por el Sol, es decir, su deteccion dependera de los ciclos
solares. El Sol también produce rayos cosmicos en la corona solar, por consiguiente, es

necesario conocer las caracteristicas del Sol.

El Sol es una estrella enana amarilla con una edad aproximada de 4600 millones de
afios. En el futuro, cuando su combustible principal, Hidrogeno, se haya agotado se
convertira en una enana roja. Su composicion quimica con respecto a su masa es de
75% Hidrogeno, el 25% Helio y tnicamente el 2% de otros elementos (Jursa, 1985). Su
campo magnético solar es conocido como Campo Magnético Interplanetario (CMI) o



también heliosfera, del cual se hablard con mayor detalle mas adelante. EI CMI cuenta
con una extension que va desde la atmosfera solar hasta las capas mas externas del Sol

y cuya geometria es conocida como la espiral de Parker.

El Viento Solar (VS) es el plasma congelado producido por el Sol que viaja desde sus
capas externas hasta a una distancia de 120 Unidades Astronomicas (UA)
aproximadamente, es decir, el VS se propaga a través del campo magnético
interplanetario. Cabe agregar que el viento solar viaja a velocidades supersoénicas, sin
embargo, pierde energia provocando que su velocidad disminuya en cuanto mas se aleja
del Sol (Longair, 1981).

La heliosfera se divide en varias regiones. El limite de la heliosfera se llama heliopausa.
Cuando el viento solar pierde energia (K) y se vuelve subsénico se menciona como
choque terminal (TS Termination Shock) y la region que hay entre el TS y la heliopausa

se le conoce como heliofunda justo como puede verse en la Figura 2.
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Figura 2. El sistema solar representado en escala logaritmica extendiéndose de < 1 a 10° UA, donde se muestra la Heliosfera o
el medio interestelar, el choque terminal, |a heliopausa y la heliofunda consecutivamente (Balogh, Lanzerotti, & Suess, 2008).

El Sol tiene un radio de 6.96 x 108m y se divide en el interior y atmésfera (Jursa, 1985).
En la primera capa del interior se encuentra el nicleo que comprende desde el centro

del Sol hasta 0.3R (R es el radio relativo respecto al Sol) con una temperatura de
1.5 x 107 K y con una densidad de 1410 %. En esta parte se llevan a cabo reacciones

termonucleares.

La zona radiativa se compone desde el limite del nucleo hasta 0.74 R. La temperatura
promedio es de 5.9 x 10° K y cuenta con una densidad de 7500%. La energia es

transportada por la radiacion electromagnética generada por el ndcleo y también se
comporta como un filtro, es decir, hay perdida de energia y por lo tanto la longitud de

onda se vuelve mas larga.



La siguiente capa es la zona convectiva que tiene una temperatura de 5800 K y una
densidad de 0.03%. En esta zona hay conveccion (fenédmeno fisico presente cuando el

agua hierve, por ejemplo) de modo que los fotones no se emiten, por lo tanto, la mayoria

de las particulas no salen de esta capa.

La fotosfera es la superficie y la parte visible del Sol, comprende de un espesor de
500 km con una temperatura de 5800 K y se encuentra estrechamente relacionada con
la zona convectiva porque se puede observar dos fendmenos originados en esa parte:
las estructuras granulares y las manchas solares. Las estructuras granulares son
producto de los gradientes de temperatura y las manchas solares son zonas de flujo
magnético que llegan hasta la atmdésfera solar, debe recordarse que ambos fendmenos

proceden de la zona convectiva.

El campo magnético es tan intenso que impide el intercambio de calor con el resto de las
capas. La temperatura va desde 1000 K hasta 2000 K, es decir, menor que las demas

regiones y tienen un didmetro de 700 a 4000 km.

La atmosfera solar se divide en tres capas (Jursa, 1985). La cromoésfera tiene una
extension de 2500 km desde la fotosfera, su temperatura es de 4300 K en la base y
1000 K en la cima, aqui se forman las espiculas que son porciones de plasma
expulsadas violentamente hacia el espacio y que se transporta en forma de ondas

mecanicas.

La region de transicion tiene un grosor de 200km, en esta zona incrementa la
temperatura que vade 1 x 10* K en la cromosferaa 1 x 10° K en la corona. Es una capa

muy dinamica y de campos magnéticos muy extensos.

La corona es la capa exterior de la atmoésfera solar, se extiende a través del VS (también
lo produce) alcanza temperaturas de 1 x 10° K. La dinAmica de la corona se produce por
el campo magnético del mismo Sol. En la corona hay lineas de campo abiertas (hoyos
coronales) y cerradas, ademas, se producen las prominencias que son bucles de gases
ionizados que toman forma del campo magnético asociado a las manchas solares.

También se forman las eyecciones de masa coronal que son porciones de plasmay las



rafagas que son emisiones de ondas electromagnéticas y particulas. Cabe destacar que
esta capa es visible a simple vista cuando hay un eclipse solar (Erickson, 2023).

Es importante mencionar que la corona solar es mas caliente que el nucleo, a causa de
las ondas de Alfén, que se producen cuando un liquido (plasma solar en este caso)
conductor es colocado en un campo magnético constante, el movimiento del liquido da
lugar a una FEM (Fuerza Electromotriz), produciendo corrientes eléctricas. Debido a los
campos magnéticos, las corrientes generan fuerzas mecanicas que cambian el estado

de movimiento del liquido. Dando paso a la magnetohidrodinamica (Alfén , 1942).
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Figura 3. Idealizacion general de las propiedades, estructura y formas de flujos de energia en el exterior del Sol. Las
caracteristicas proporcionadas solo es una imagen cualitativa (Billings, 1973).
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3.2 Actividad solar

La actividad del Sol es ciclica, comenzando por lo que es comunmente denominado Sol
guieto que es cuando la actividad solar es escasa y es opuesto al Sol activo. Dichos
ciclos pueden analizarse con las manchas solares que se manifiestan cada 11 afios.
Existen otros ciclos relacionados al Sol, por ejemplo, se ha estimado que la rotacién del
Sol tarda 24 dias en el ecuador y 34 dias en las regiones polares debido a su estado de

la materia, sin embargo, ain no se ha comprobado del todo (Jursa, 1985).

Como se ve en la Figura 4 los ciclos también pueden ser vistos dependiendo del

comportamiento de los hoyos coronales cuya duracién es de 11 afios (Kivelson & Russel,
1995):

1) Minimo: Ausencia de hoyos coronales.
2) Ascendente: Los hoyos coronales polares son pequefios.
3) Decreciente: Aparecen hoyos coronales invertidos, pero con polaridad invertida.

4) Maximo: Maxima extension de los hoyos coronales en los polos y ausentes en el
ecuador.

(h) c)

—> Slow Solar Wind

Figura 4. (a)Representacion esquemdtica de una estructura coronal de luz blanca en tres fases del ciclo solar: mdximo solar, (b)
fase decreciente y (c) minimo de manchas solares (Balogh, Lanzerotti, & Suess, 2008)

El viento solar y el campo magnético interplanetario (heliosfera) son la continuidad del
flujo de particulas llamado radiacion solar corpuscular (Parker, 1965). La corona solar se
encuentra en constante expansion llegando hasta el limite de la heliosfera, que se
encuentra donde la presion de la corona y la presion del medio interestelar estan en

equilibro a una temperatura determinada, dicho equilibro se encuentra muy lejano
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respecto al Sol, por ello se encuentra en constante expansioén produciendo, el antes
mencionado, viento solar (Holzer, 1979).

El tamafio de la Heliosfera cambia principalmente por variaciones en la densidad,
temperatura, composicion y campo magnético que estan relacionadas a la actividad
solar, las propiedades fisicas mencionadas anteriormente no pueden ser medidas

directamente, sino que se deduce indirectamente (Balogh, Lanzerotti, & Suess, 2008).

La modulacién de los RC depende de los cambios de tamafio y/o geometria de la
heliosfera, asi mismo, de los cambios de los parametros de propagacion tales como los
coeficientes del tensor de difusion de particula, que pueden ser asociadas a las
llamaradas solares propagandose de adentro hacia afuera de la heliosfera (Bastian,
McKibben, Pyle , & Simpson, 1981).

Después de varias observaciones al Sol se analiz6 que la intensidad promedio del campo

magnético perteneciente del VS es de 5nT, la densidad de energia es 1072 :l—jg tiene una

velocidad que va desde los 400 a 800 kTm y depende de la velocidad de la rotacion del

particulas

—— a una unidad atmosferica. El

Sol, la densidad de particula promedio es de 3

viento solar se acelera cerca del Sol, después de 1UA tiene una velocidad constante

(Kallenrode & May-Britt, 1998). EI VS puede ser modelado como:

V() = V(1 —e 382y (1)
Donde r es la distancia en UA y V, es la velocidad inicial por lo general V, = 400?

(Balogh, Lanzerotti, & Suess, 2008)

El modelo de Parker (Parker, 1965) describe el campo magnético del Sol, sin embargo,
ignora el campo magnético cuando la corona solar se encuentra en actividad alta y
supone una simetria azimutal quedando en forma de una espiral de Arquimedes (Owens
& Forsyth, 2013) como puede verse en la Figura 5. Sobre la misma figura se puede
apreciar la vista perpendicular al ecuador solar y al eje de rotacion, también se muestran
varias lineas de campo que se originan en diferentes latitudes solares. Los vectores de
velocidad del viento solar son radiales. Las lineas de campo son hélices que se

encuentran en conos con semiangulos iguales a las latitudes de la fuente. A una distancia

13



radial dada, los campos estan estrechamente en espiral en el ecuador y radiales sobre
el polo. Las observaciones del &ngulo de la espiral son importantes porque representa la
prueba del modelo de Parker y proporciona informacion cuantitativa sobre la velocidad
de rotacion angular del Sol y la helio-latitud del campo en la fuente solar (Balogh,

Lanzerotti, & Suess, 2008). La ecuacién del &ngulo de la espiral es la siguiente:

sin6

tang = Qrm (2)

Donde

@: Es el angulo de la espiral

r: Es la velocidad radiocéntrica

6: Colatitud

V(r): Velocidad del VS a una distancia r

Q: Es la velocidad angular solar

14



Figura 5. El modelo de Parker en el plano solar meridional (Balogh, Lanzerotti, & Suess, 2008).

La Hoja de Corriente Heliosférica (HCS Heliospheric Current Sheet) es una capa de
plasma que surge en el ecuador del Sol y divide la heliosfera en regiones con diferentes
polaridades magnéticas como se muestra en la Figura 6. Las lineas de campo magnético
se originan en un dipolo magnético cuyo eje M, esta inclinado con respecto al eje de
rotacién del Sol 2. Las lineas abiertas de campo en los polos norte y sur se encuentran
por encima y por debajo de la capa actual. Algunas lineas cerradas de campo comienzan
y terminan en el Sol (Smith, Balogh, Forsyth, & McComas, 2001).

La Figura 7 es otra perspectiva que muestra dos sectores y dos rotaciones solares y la
lamina de corriente deformada que se extiende hasta aproximadamente a 15 UA. El
angulo de inclinacion entre el HCS y el eje de rotacion del Sol es de aproximadamente

30°, un valor caracteristico del minimo solar (Jokipii & Thomas, 1981).

15



El HCS tiene un espesor aproximado que va desde 1000 a 10000 km. Cada region es
unipolar, pero cuando se invierten los polos hay polaridad mixta (Czechowski, y otros,
2010).

MAGNETIC ROTATION

AXIS AXIS CURRENT
\ l SHEET

Figura 6. Esquema tridimensional de dipolo inclinado con campos abiertos y cerrados (Smith, Balogh, Forsyth, & McComas,
2001).
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Figura 7. Esta figura tridimensional muestra el HCS a grandes distancias del Sol (Jokipii & Thomas, 1981).

3.3 Procesos fisicos de modulaciéon

La modulacion solar es el resultado de fendmenos que alteran la trayectoria de los rayos

césmicos y estos cambios son perceptibles en el espectro de energia de los RC.

Conveccion

Las particulas de los RC que vienen del medio interestelar comienzan a girar alrededor
de las lineas de campo contenidas en el VS porque la intensidad de las lineas de campo
aumenta cuando se esta mas cerca del Sol. La velocidad del VS es mayor que la
velocidad de flujo de particulas.

Difusién
Es cuando la particula cargada queda girando en torno a las lineas del campo magnético

contenidas en el viento solar y tiene una variacion dispersa, porque el CM solar tiene

irregularidades en cuanto a su magnitud y trayectoria. Para r; = % (ver Figura 8); p es el

momento y B la intensidad del campo.

17



En la Figura 8 se puede observar que (a) en un campo magnético uniforme, la particula
. , . . . . P , ~
tiene una orbita en espiral con un radio de giro r; = = (como se exponia en el parrafo

anterior). (b) cuando el campo no es uniforme, la particula se aleja de una linea de campo
debido al gradiente y la curvatura del campo. (c) Cuando una particula se encuentra con
un pliegue en el campo que tiene una longitud de escala 7, todas las particulas seguiran
la trayectoria a través del pliegue (pero pueden desplazarse a lineas de campo
adyacentes mientras lo hacen). (d) Del mismo modo, si 7 tiene la misma escala que de
la torcedura, todas las particulas pasaran a través de ella sin verse afectadas en gran
medida. (e, f, g) Cuando 7; es aproximadamente el tamafio de la torcedura depende de
la girofase del movimiento cuando las particulas comienzan a sentir la torcedura si la han
atravesado (e), se reflejardn hacia atras (f) o se atascaran efectivamente en la torcedura
(9). Este proceso se denomina dispersion de angulo de paso a lo largo del campo. (h)
Cuando las particulas se encuentran con tal torcedura, también hay una dispersion en el
angulo de fase, que conduce a la dispersién a través de las lineas de campo, pero de tal

manera que k, < k|| (Moraal, 2013).

Entonces:

1y, < L: Una particula no sera perturbada en su trayectoria
T,

w > L: Seguira la irregularidad dando un solo giro, como si la irregularidad fuese
muy pequeia
o r,~L: La particula sigue la trayectoria dada la irregularidad

o y se dispersa, pero no cambia su direccion.

18
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Figura 8. Movimiento de particulas cargadas en un campo magnético. (Moraal, 2013).

Deriva

El centro guia es aquella linea por la que se mueve la particula cargada. Cambia de
direccién cuando el gradiente de la curvatura del campo magnético es muy notorio
cambiando de direccion los RC. En las lineas magnéticas polares del HCS, también hay
deriva de particulas. Entre mayor actividad solar tendra mayor relevancia en el transporte

de particulas.

Desaceleracion adiabatica

El VS requiere de energia para expandirse, misma que va perdiendo al encontrarse con

los RC que vienen del exterior de la heliosfera.
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Todos los fendbmenos mencionados anteriormente dependen de la actividad solar, es
decir, habra mayor intensidad de RC provenientes del Sol cuando sea minimo Solar. Y

habra menor intensidad cuando sea maximo solar.

3.4 Sondas espaciales

Los LIS son un elemento muy importante para poder calcular el espectro de factor de
modulacion. En el calculo de algunos LIS fue necesario recurrir a la informacion
proporcionada por los satélites, por lo tanto, es conveniente hablar de las sondas
mencionadas mas adelante y algunas de sus caracteristicas principales. Las sondas se

han acomodado de acuerdo con su fecha de lanzamiento.

Pioneer 10

Fue lanzada el 2 de marzo de 1972 en Cabo Cafiaveral Florida sobre el cohete Atlas
Centaur siendo la primera sonda que atraviesa con éxito el cinturén de asteroides y llegar
hasta Jupiter que era una de sus misiones principales. Gracias a las fotos proporcionadas,
permitié un estudio mas detallado sobre el gigante gaseoso y en 1983 atraveso la Orbita
de Neptuno. La sonda se volvio muy popular por la placa que lleva, misma que es facil
de interpretar si llegase a encontrar una civilizacion extraterrestre avanzada. La Ultima
recepcion exitosa de telemetria fue el 27 de abril de 2002 que fueron apenas detectables
y hasta el 23 de enero de 2003 que emitié una sefial muy débil. En el 2006 se tratd de
contactarse, pero fracasd. Actualmente se dirige a la estrella Aldebaran en la
constelacion de Tauro?.

Pioneer 11

Fue lanzado el 6 de abril de 1973 en Cabo Cafaveral sobre el cohete Atlas Centaur.
Después de atravesar el cinturén de asteroides el 19 de abril de 1974 su velocidad fue
ajustada para que su trayectoria se ajustara hacia Jupiter. Obteniendo imagenes de la
gran mancha roja. El 1 de septiembre de 1979 llego a la orbita de Saturno obteniendo
las primeras fotos a corta distancia que permitieron descubrir dos satélites naturales y
anillos adicionales. Su ruta continué para estudiar las particulas del viento solar, cabe

destacar que tiene la misma placa que Pioneer 102,

1In Depth | Pioneer 10 — NASA Solar System Exploration
2 In Depth | Pioneer 11 — NASA Solar System Exploration
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Voyager 2

Es hermana gemela de Voyager 1 y fue desarrollada dentro del proyecto Mariner, fue
lanzada el 20 de agosto de 1997 en Cabo Cafiaveral a bordo del cohete Titan IlIE. Su
objetivo era obtener informacion sobre Saturno, sin embargo, el proyecto tuvo mayor
impulso y su viaje se extendié hasta Urano y Neptuno. El 21 de diciembre de 2020 se
encontraba a 125.32 UA. En marzo del 2020 se perdié contacto, sin embargo, pudo
contactarse de nuevo en marzo del 2021. Ahora sélo funciona una antena para dar
ordenes. El 10 de diciembre de 2007 permiti6 comprender que la forma del sistema solar
no es esférica como se pensaba, sino que es ovalada debido al campo magnético
interestelar del espacio profundo. El 5 de noviembre de 2018 salié de la heliopausa por
lo que tuvo una caida de particulas del viento solar. Lleva la misma placa que su hermana
Voyager 13.

Voyager 1

Fue lanzado el 5 de septiembre de 1977 desde Cabo Cafiaveral Florida. Actualmente se
encuentra a 159 UA respecto al Sol dejando casi atras la heliopausa, sin embargo, los
efectos del Sol aun son evidentes?. Tiene un peso de 722 kg. Su misién principal era
obtener informacién sobre Jupiter y Saturno para conocer mas sobre estos planetas,
logrando capturar fotos de gran calidad de los mismos planetas mencionados
anteriormente y de algunos mas. La orbita de Voyager 1 tiene una trayectoria hiperbodlica
y ha alcanzado la velocidad de escape (es la segunda sonda mas rapida) por lo que
nunca regresara al planeta de nuevo. La energia la obtiene con un generador
termoeléctrico de radioisotopos. La vida de la sonda se ha extendido méas de lo planeado
y se cree que se tenga comunicacion con él hasta el afio 2025. Lleva consigo un disco
de Oro que contiene saludos y frases en varios idiomas, sonidos particulares de la Tierra,
musica, imagenes y ondas cerebrales. con el fin de que, si en algin momento llegase

encontrar vida extraterrestre, puedan reproducirlo®.

3 In Depth | Voyager 2 — NASA Solar System Exploration
4Voyager 1 se acerca al espacio interestelar | Ciencia de la NASA
> Voyager (nasa.gov)
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Ulysses

La sonda fue creada por ESA, NASA y JPL con el proposito de estudiar el Sol desde
todas las latitudes posibles. Fue lanzada el 6 de octubre de 1990 por el transbordador
espacial Discovery. La sonda estaba equipada principalmente con instrumentos para
medir campos, particulas y polvo. Su energia era obtenida por un generador
termoeléctrico de radiois6topos. La mision terminé el 30 de junio de 2009 por

agotamiento de la fuente de energia, la sonda esta en un estado de “solo escucha™.

Espectrometro Magnético Alpha

En inglés conocido como Alpha Magnetic Spectometre (AMS-02 y AMS-01) es un médulo
experimental de fisica de particulas. Instalado en la Estacién Espacial Internacional cuyo
propdsito era detectar diferentes clases de materia exotica mediante la medicion de rayos
césmicos. EI AMS-01 fue enviado en junio de 1998, fue el Gltimo de un transbordador
espacial de la estacion MIR, que desafortunadamente no logré detectar antihelio. Las
Ultimas pruebas se hicieron en Ginebra Suiza donde se proboé la explosion de haces de
nucleones generados por los aceleradores de particulas del CERN. La sonda fue lanzada
por el transbordador Endeavour el 16 de mayo de 2011 comenzando sus operaciones
tres dias después. Su misién se extendié debido a que el suministro de helio que enfriaba
el solenoide magnético superconductivo es muy grande y pesado para traerlo de regreso
como se tenia pensado en un principio, y ahora esta midiendo radiacion cosmica, sin
embargo, como ya no cuenta con el solenoide superconductivo perdera habilidad”.
BESS

Por sus siglas en inglés Balloon-borne Experimente with a Superconducting Spectometer.
Es una serie de experimentos entre cientificos japoneses y estadunidenses con el fin de
investigar antimateria y radiacion cosmica, como medidas de energia y componentes
menos exoticos de la radiacion cosmica. La sonda se eleva con un globo en la mayor
latitud posible, donde se pueda detectar particulas ionizadas provenientes de fuentes

ajenas a nuestro sistema solar, es por ello que el experimento se lleva a cabo en el

Circulo Artico. Cabe mencionar que es un proyecto que se modifica y mejora cada afio e

51n Depth | Ulysses — NASA Solar System Exploration
7 AMS-01 | The Alpha Magnetic Spectrometer Experiment (ams02.space)
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histéricamente, las diversas versiones del instrumento BESS, han consistido en un gran
iman superconductor solenoidal de pared delgada, un sistema de tiempo de vuelo con
hodoscopios de contador de centelleo, camaras de deriva internas (IDC), una camara de
seguimiento de particulas de deriva de tipo chorro y un contador Cherenkov de aerogel
(que reemplazo a las cdmaras de deriva externas utilizadas en los primeros vuelos). Las
herramientas con las que cuenta BESS son las mismas que en versiones anteriores, sin
embargo, con el avance de la tecnologia, los materiales se han mejorado?.

PAMELA

Es un satélite que se hizo para llevar a cabo la medicion de radiacion cosmica también
conocido como rayos cosmicos. Fue montado en un satélite ruso llamado Resurs DK1
que fue lanzado en el cosmodromo Bainkonur el 15 de junio de 2006. Cuenta con un
sistema de tiempo de vuelo, un espectrometro magnético, un calorimetro
electromagnético de silicio-tungsteno, un sistema anticoincidencia, un centellador

captador de cola de ducha y un detector de neutrones®.

3.5 Monitores de neutrones

Los monitores de neutrones son herramientas que permiten detectar rayos cosmicos
secundarios dentro del rango de 0.5 a 20 GeV.

En cuanto al disefio de un monitor de neutrones existen dos tipos de monitores
estandarizados, los de tipo IGY (Simpson, 1957) y el monitor estandar cuyo fin es
estudiar la variacion en el tiempo de la energia de los rayos césmicos cercanos a la Tierra
en unidades de GeV. Mas tarde el monitor de tipo NM64 contaba con un nimero de
cuentas mayor que fue el detector del congreso de International Quiet Sun Year en 1964
(Pomerantz, 1963).

A grandes rasgos, los monitores estan compuestos por unos tubos de un gas especifico,
contadores proporcionadores rodeados por un moderador, un material productor hecho
de plomo y un reflector. Los nucleones que provienen de rayos cosmicos secundarios

incidentes en el detector provocan reacciones nucleares en el Plomo, mismas que

8 BESS - Information Page (nasa.gov)
9 PAMELA experiment web page (infn.it)
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generan neutrones de evaporacion de baja energia. El moderador reduce la velocidad
de los nuevos neutrones hasta el rango de energia térmica. Para el caso de los
detectores NM64, aproximadamente el 6% de los RC de protones seran detectados por
los detectores (Stoker, Dorman, & Clem, 2000).

Con los detectores IGY el nucledn incidente interacciona con el plomo provocando la
aparicion de tres neutrones de evaporacion que siguen caminos aleatorios atravesando
diferentes materiales del monitor. Dos neutrones son absorbidos por el reflector y otro
logra atravesar el moderador donde es desacelerado y detectado por el tubo contador
(Stoker, Dorman, & Clem, 2000).

Tubo presién con gas

Los tubos de un monitor de neutrones detectan neutrones térmicos, es decir, aquellos
gue se mueven con una energia cinética de 0.025 eV. El gas que se encuentra en su
interior por lo general es trifloruro de Boro enriquecido al 96% con el isotopo 10B a una
presién de 0.27 bar produciendo una reaccion exotérmica. Los productos de la reaccion
son detectados debido a la ionizacion del gas dentro del tubo que se comporta como un
contador proporcional trabajando a una tension cerca de -2800 V para el caso del
detector (NM64) (Simpson, 1957). Actualmente los tubos contadores usan Helio-3 en
lugar de F3 como en los nuevos monitores de neutrones (Stoker, Dorman, & Clem,
2000).

El moderador

Cuando los neutrones incidentes son muy rapidos tienen poca probabilidad de hacer una
reaccion con el gas del contador, por lo que pueden ser indetectables, entonces se deben
desacelerar. La funcion del moderador es reducir la energia de los neutrones hasta el
valor de energias térmicas que rondan en un rango de 1/40 eV.

Para conseguir que las particulas desaceleren deben colisionar con otros nucleos. El
cambio de energia cinética es mejor cuando mas se parezca la masa de los nucleos con
la del propio neutron. Los materiales empleados deben tener una masa atomica baja que
preferencialmente este compuesto de hidrogeno, como la parafina o agua y polietileno
(NM64) (Stoker, Dorman, & Clem, 2000).

Plomo productor

La funcion de esta herramienta es:
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e Generar neutrones de evaporaciéon y neutrones de baja energia mediante
reacciones nucleares entre las particulas energéticas incidentes y el Plomo.

e Incrementar la probabilidad de deteccion porque los neutrones de evaporacion
producidos por la particula incidente que reacciona con el Plomo son de
aproximadamente de 15 MeV.

Se elige el Plomo porque su masa atOmica es muy alta y tiene un nucleo muy grande
que favorece la produccion de neutrones de evaporacion, ademas de que presenta una
seccidn transversal de absorcion relativamente baja para los neutrones térmicos (Stoker,
Dorman, & Clem, 2000).

Reflector

Es un conjunto formado por tubos contadores, moderador y plomo que se encierra en un
armazon de polietileno (NM64) o parafina (IGY). El armazon modera y refleja los
neutrones de evaporacion producidos por en el plomo hacia los tubos contadores.
También aisla y absorbe neutrones de baja energia producidos por en el entorno externo
del monitor de neutrones (Stoker, Dorman, & Clem, 2000).

Los monitores de neutrones son dispositivos estandarizados, colocados en diferentes
partes del mundo. La frecuencia de conteo de cada monitor es configurada de acuerdo
con el umbral de energia y de rigidez magnética. Los parametros dependen de la
localizaciéon de los monitores por lo que la interconexion de los monitores proporciona
una notable extraccion de los datos como el espectro de energia y la direcciéon de
propagacion de las particulas primarias, permitiendo entender mejor los fenbmenos de
modulacién. También los monitores pueden emplearse como alertas meteorologicas
espaciales por eso es necesario una red que mida en tiempo real.

Las principales ventajas de las estaciones es que permiten visualizar pequefas
variaciones a corto plazo de intensidad de rayos césmicos que no se pueden detectar en
el espacio. Las estaciones en la Tierra no se ven saturados por intensas rafagas de
particulas enérgicas solares. Otra ventaja sobre las estaciones espaciales es su fiabilidad
a largo plazo y que es facil automatizar el proceso de adquisicion de datos.

Dos efectos producidos por el campo geomagnético influyen en la deteccion de los

monitores de neutrones; la energia minima de corte y la direccion asintética de las
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particulas incidentes, ambas dependen de la localizacion geogréfica, por lo tanto, dada
esa particularidad es necesario tener varios monitores alrededor de todo el mundo.

Los diferentes monitores que se encuentran en el mundo pueden considerarse como si
se tratase de un solo instrumento con capacidad omnidireccional y con resolucion
energética.

Actualmente una de las aplicaciones mas importantes es la meteorologia espacial porque
las emisiones de masa coronal se desplazan a través del medio interplanetario que
pueden producir tormentas geomagnéticas que cuando coinciden con la magnetosfera
de la Tierra, altera su campo magnético e induce corrientes eléctricas que puede interferir
con el funcionamiento de equipos técnicos y en los equipos de las plataformas
espaciales.

Cuando se escribio esta tesis existian 52 estaciones en funcionamiento de acuerdo con
Neutron Monitor Database? que son:

Alma-Alta A, Alma-Alta B, Ahmedabad, Apatity, Aragats, Athens, Baksan, Calgary, NM
de Castilla la Mancha, Climax, Daejeon, Dome C mini NM, Dome C mini NM, Dourbes,
Emilio Segre Obs. Israel, Fort Smith, Hermanus, Huancayo, Inuvik, Irkustk 2, Irkutsk 3,
Irkustk, JangBogo, IGY Jungfraujoch, NM64 Jungfraujoch, Kerguelen, Kingston, Kiel,
KielRT, Lomnicky Stit, Mc Murdo, Mobile Cosmic Ray Laboratory, Magadan, Moscow,
Mirny, Mawson, Mexico, Nain, Nor-Amberd, Neumayer Il mini neutron monitor, Newark,
Norilsk, Novosibirsk, Oulu, Doi Inthanon, Potchefstroom, Peawanuck, Rome, Sanae D,
Sanae IV, South Pole Bare, South Pole, Terre Adelie, Thule, Tsumeb, Tixie Bay,

Zugspitze, Yakutsk, Zugspitze.

10 (Impressum | NMDB)
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Figura 9. Distribucion de los monitores de neutrones (Vdisénen, Usonkin , & Mursula, 2021).

El campo magnético terrestre juega un papel esencial en la calibracion de los monitores
de neutrones (rigidez de corte, término que sera explicado mas adelante), por lo que es
necesario tener en cuenta al campo de referencia geomagnético internacional
(International Geomagnetic Reference Field: IGRF), que es una serie de modelos
matematicos que describe el campo magnético de la Tierra a gran escala entre 1900 A.D
hasta el 2025. El IGRF ha sido mantenido y calculado por un equipo interno de cientificos
bajo el International Association of Geomagnetism and Aeronomy desde 1965 (Thébault,
y otros, 2015). Es usado por cientificos, quienes deben conocer las variaciones y
dinAmica del campo magnético, asi mismo para conocer anomalias locales. La
informacion puede ser usada por organizaciones comerciales e individuales como una
fuente de informacién?’.

El modelo IGRF debe ser revisado regularmente para seguir los cambios de continuidad
temporal geomagnéticos. El periodo entre revisiones es suficientemente corto para
preservar su confiabilidad como un modelo de referencia que se pueda aplicar en
proyectos reales, debido a esos cambios no es modelo definitivo (Alken, Thébault, &
Beggan, 2021).

1 1AGA V-MOD Geomagnetic Field Modeling: International Geomagnetic Reference Field IGRF-13
(noaa.gov)
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4. Espectro local interestelar

Como se mencionaba anteriormente, en la actualidad los rayos césmicos que entran a
nuestro planeta se pueden cuantificar con monitores de neutrones que cuentan con la
suficiente sensibilidad para detectarlos. El espectro local interestelar (LIS) es una forma

de describir el contenido de energia en el nucleo y energia cinética.
El LIS se puede contener e interpretar de la siguiente manera (ver Figura 10):

e Antes de la rodilla: Rayos de origen solar (corona solar) y galactico.
e Después de la rodilla: Extragalacticos.

e Después del tobillo: Supernovas y otros eventos ultraenergéticos.

Cabe mencionar que también existen RC anémalos que tienen origen solar, tiene baja
energia y son muy sensibles a los efectos de modulacion, estos rayos pueden ser

detectables en Sol quieto.

Los rayos cosmicos andémalos (ACR Anomalous Cosmic Rays) son descritos con mayor
detalle en 1974 (Fisk, Kozlovsky, & Ramaty, 1974). Se analiza que los ACR son el
resultado de la aceleracion heliosférica de particulas interestelares que entran en el
sistema solar y que son ionizadas por los rayos solares ultravioletas o por un intercambio
de carga con el viento solar, donde solo las particulas con carga neutra son participantes

de esta anomalia.

En 1981 se menciond que, si los rayos anémalos tomaran lugar en el choque terminal y
fueran efecto del fendmeno de difusion, muchas caracteristicas podrian explicarse
(Pesses, Jokipii, & Eichler, 1981).
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Figura 10. Partes de un espectro interestelar (Fisk & Gloeckler, 2011)
Modulacion Solar Simulada

Para obtener informacion sobre los fenémenos de modulacion en todo el sistema solar
es actualmente imposible porque no se puede tener informacion del flujo de particulas
muy cercanas al Sol o en los limites de la heliosfera, por lo tanto, es necesario hacer
simulaciones del arribo de los rayos césmicos al sistema solar considerando las

variaciones solares.

4.1 Variaciones en la radiacion césmica
Los rayos cosmicos captados en la Tierra tienen variaciones en la intensidad que
dependen de la actividad solar (tiempo solar) o interestelar (tiempo sideral) que tienen

mayor amplitud.
Variaciones 11 a 22 afios

Es la inversion de los polos magnéticos del Sol, provocando que los rayos cosmicos
provenientes de fuentes externas sean mas abundantes que cuando las manchas
solares estan casi ausentes, es decir, en el minimo solar. Los efectos de los fenbmenos
mencionados anteriormente son perceptibles en cualquier punto de la heliosfera. EI VS

es modificado por la variacion secular en equilibrio, la difusion de particulas y el
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movimiento de los rayos césmicos en el CMI. Esta variacion se da cada 11 afios (una
inversion de los polos), mientras que el ciclo solar magnético dura 22 afios en total (polos

acomodados antes de que se invirtieran).

Las lineas del campo magnético entran por el polo Sur y salen por el polo Norte. Los RC
entran por los polos y salen por la HCS entonces la intensidad de los rayos cosmicos es
mayor en el ecuador. Existe el caso donde los RC con gran intensidad entran por el HCS
y salen por los polos, sin embargo, al recorrer mayores distancias provoca que la
intensidad disminuya rapido.

Variacion de 27 dias

Estas variaciones estan asociadas a el Sol activo y es producido por las altas velocidades
de los flujos comprimiendo el bordo superior del HCS, debido a la rotacion solar. Esta
variacion dura 13.5 dias (Valdes-Galicia, 1997).

Variaciéon diurna

Los RC varian a lo largo del dia debido a su anisotropia en la intensidad respecto a la
rotacion de la Tierra. El flujo convectivo superpuesto a la difusién de las lineas de campo
del VS (conveccion-difusion) da como resultado un flujo neto con variacion diurna

detectable a las 15:00 horas.

Decrecimiento Forbush

Es la disminucion abrupta en la intensidad de la radiacion (Forbush, 1954). La intensidad
baja hasta un 20% en pocas horas y se recupera muy lentamente. Se puede asociar a
regiones de la heliosfera con un campo magnético muy intenso como una tormenta solar.
(Barouch & Burlaga, 1975).

4.2 Modelos del espectro local Interestelar

Los espectros locales interestelares (LIS) son modelos creados a partir de observaciones

o simulaciones que describen el arribo de los rayos césmicos fuera de la atmédsfera.
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Espectro de Vos & Potgieter LIS en 2015

Los datos empleados pertenecen a un ciclo 23/24 en el minimo solar del afio 2006 al
20009. Los datos usados fueron obtenidos por Voyager 1 para lograr modelar un espectro
después de haber cruzado la heliopausa combinado con medidas de PAMELA y AMS-

02 en la Tierra.

El LIS obtenido es el siguiente (Vos & Potgieter, 2015):

, EM2\ (E +0.67\>%
Jus =270\ g2 ( 167 ) )

Donde
E: Energia cinética
p = E: Velocidad de particula relativamente cercana a la velocidad de la luz

jus = P%f: Laintensidad diferencial

El objetivo era crear un modelo tridimensional a partir de condiciones de modulacién en
la heliosfera, también tomando en cuenta varias intensidades de rayos cdsmicos
galacticos (GCR). El resultado obtenido estd basado en la solucion numérica de la
ecuacion de transporte de la heliosfera (TPE), mejor conocida como la ecuacion de
Parker (Parker, 1965):

of _ WV +vp)) Vf+V-(K \7)+1(|7 V) of 4
at vol) - VS s V) +3 amp Y
Donde f es la funcion de distribucion, t es el tiempo, U_yg porque se encuentra en

at
estado estacionario para la modulacién de minimo solar cuando los parametros cambian

gradualmente. V es la velocidad del viento solar, (V,) es la velocidad de particula
producida por gradientes, K tensor de difusion simétrico y P la rigidez. Debe aclararse
gue si V-V > 0 pierde energia adiabatica, es decir, no hay intercambio calor con el
entorno, excepto dentro de la heliosfera donde se asume que V-V = 0. Para resolver la
TPE se us6 un sistema de coordenadas esféricas heliocéntricas por lo que la geometria

del campo magnético heliosférico (HMF) se encuentra en funcion de tres coordenadas
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1,0, @ (coordenadas esféricas) dando un tensor de nueve elementos que describen un
proceso de difusiébn y deriva de particulas que termina por tener geometrias muy
complicadas.

Espectro de Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017

Se emplearon los datos de los satélites AMS-01, AMS-02, BESS-Polar y PAMELA que
eran la informacién mas actual en aquella época. La informacién otorgada por Voyager
1 también fue tomada en cuenta por su alta confiabilidad. Para calcular este espectro
primero se propone un modelo simplificado que vincula las cantidades no moduladas (IS)
a moduladas (TOA, Top-of-Atmosphere) que es una aproximacion a la solucién campo
de fuerza propuesta por (Gleeson & Axford, 1967) y (Fisk L. A., 1980):

ETOA EIS |Z|
=29

TOA

]TOA(ETOA) — <ppT> X]IS(EIS) (6)

daj

Donde E es la energia, p es elmomentoy J = ——€s el flujo diferencial por efectos de la
k

da
n

energia cinética por nucleon Ex. El modelo de la Ecuacion 5 tiene un parametro libre

n

0(t), cuya dimension es la rigidez.

La funcion de distribucion estadistica y? fue empleada para ajustar los flujos de TOA a

varias especies (especies de RC) medidas N;(i) en cada instante ¢; para toda energia

E(i,j) (Ghelfi, Barao , Derome, & Maurin, 2017):

o= z Z Z (JTOAUS, ¢, Er) — daf:al-jk)2 -

Oijk

ti Nj@ Exip
Donde los parametros libres son el flujo de las IS para cada especie y los parametros de

modulacién TOA.

Los flujos de energia estan disefiados tomando como base las leyes de energia total
(O'Neill, 2006) o rigidez (Shikaze, y otros, 2007). Sin embargo, estas leyes son

- . . . GeV
suficientemente flexibles para describir el comportamiento suave sobre decenas de %
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La baja energia esta en funcion de * y no permite suficiente libertad para ajustar a la
parabola de flujo TOA. Las leyes de energia en términos de rigidez, energia cinética y
energia total ofrecen poco ajuste de parametrizacion por lo tanto complica la tarea de

ajustar una curva.

Los flujos TOA para la radiacion cosmica compuesta de H y He tenian datos con mayores
inconsistencias debido a su antigiiedad, por lo que fue necesario aplicar otro analisis y?
como el que se muestra en la ecuacion 8, con el fin de minimizar errores. Para poder
cumplir con lo anterior mencionado se ha recurrido al programa MINUIT minimisation
package (James & Goossens, 2017) desde las bibliotecas de Root CERN (Satrtini, et al.,
2010)

IS,best 2
5 JPOA(Up 7%, ppey)) — datay)
Ex o-k

2
XExp = (8)
Bxp Ngata

Debe aclararse que el proceso anteriormente mencionado se repite varias veces porque
cuando se eliminan datos, el modelo calculado pierde la geometria deseada, en otras
palabras, las inconsistencias de baja energia indica que el modelo se esta forzando,

ademas de que no se esta relacionado a la modulacion por la actividad solar.

La informacién con la que se contaba se sometié al algoritmo de Cadena de Markov
Monte Carlo porque se buscaba que existiera credibilidad entre los intervalos de flujo ¢
e IS y para ello se ha empleado el algoritmo implementado en el paquete GreAT (Putze

& Derome, 2014) cuyo fin es determinar la Funcién de Densidad de Probabilidad (PDF).

Analisis de Cadena de Markov Monte Carlo (MCMC)
El algoritmo MCMC toma como base el teorema de Bayes (probabilidad condicional) que
vincula los parametros de la funcion de densidad de probabilidad (PDF probability density
functions) multidimensional y el modelo de una funcién de probabilidad:

PDF(6|data) « P(8) 9
Donde 6 corresponde a todos los flujos de IS y los parametros de modulacién solar,

también a la informacion seleccionada para el experimento. En la interpretacion
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bayesiana P(6) describe la informacion conocida en cada parametro y aqui se toma un

plano para todos los pardmetros. Para esto se usa la siguiente funcion:

2(9,data
L(data|0) = exp (—%) (10)
Con 6y dentro de un rango de probabilidad, es decir, se emplea un proceso iterativo

generando una cadena (Putze, Derome, Maurin, Perotto, & Taillet, 2009).

La cadena de Markovian permite muestrear 6,,, que Unicamente depende de los valores
de 6;, lo que implica una correlacién entre los valores consecutivos en cadena de 6
(Ghelfi, Barao , Derome, & Maurin, 2017). Debe tenerse cuidado de que no salga de los

limites de los valores y que la calidad de los datos no sea baja.

Para que los datos de J'S tengan un buen ajuste, cada valor de 6 que se calcul6 debe
asociarse a un valor de momento p y a cualquier flujo de He (Helio) contenido en los IS.
Los flujos de He son mas sensibles al analisis porque el contenido de energia de los RC

es similar al de los rayos y que son acelerados en una nebulosa.

Los datos que mejor se adaptaron al modelo fueron los de Voyager 1 porque al aplicar
el analisis MCMC no presentaron tanta incertidumbre como el resto, por lo tanto, no fue

necesario repetir el analisis (Stone, y otros, 2013).

Haciendo referencia a lo anterior mencionado, los flujos 1S son dos funciones logaritmico-
polinomial extrapolada combinadas a partir de las leyes de potencia, en concreto, se
emplea una funcion spline que es una funcion definida por polinomios conectados por
nudos (n). El orden del spline esta relacionado con el contenido de polinomios
empleados y por el suavizado con la que tiene continuidad. Los nudos se encuentran en
funcidn de la rigidez por lo tanto deben ser seleccionados cuidadosamente debido a que

el valor de energia en cada nudo representa el tipo de RC.
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.
12 logqo (Eg) . GeV
C; STt Er < 800——
i=0 log1o (8OOGLV) n "
log10Us) = " (11)
logio <E5>
C,—C; I > 800
logqo (800(&/)
n

Espectro de Langner, Potgieter y Webber LIS en 2003

El espectro se calculé a partir de la ecuacién de (Parker, 1965), los datos del Voyager 1,
Voyager 2 y Pioneer a unos 70 UA cerca del choque terminal (TS) en el minimo solar
durante 1987 y 1997.

La modulacion desarrollada por Parker incluye efectos de deriva relacionados a la
polaridad del campo magnético solar, por lo tanto, la ecuacion (4) se reescribe de la

siguiente manera:

of 1 of
E =—-V+ (UD)) Vf+V- (KS ) Vf) +§(V ’ V)m"']source (12)

Donde se ha agregado el termino jg,.-ce que representa una fuente local. En esta
ecuacion se tomé un coeficiente de difusion paralela, perpendicular y otro asimétrico que
describe derivas de gradiente y curvatura en la HMF a gran escala. Para calcular este
espectro se resuelve la ecuacion 12 considerando que no hay fuentes locales, depende
del tiempo en un sistema de coordenadas esférico como si fuese un modelo combinado
de aceleracion de choque difusivo y modulacion de deriva en dos dimensiones
espaciales, descuidando cualquier dependencia azimutal y contemplando que es

simétrico alrededor del campo ecuatorial (Langner, Potgieter, & Webber, 2003).

Lo anterior mencionado provoca diferentes intensidades de RC, mismas que no seran
interpretadas como fuentes sino como particulas de diferente composicion. Cuando se
encuentra en el periodo de polaridad positiva, la modulacion cercana o fuera del TS es

determinada en términos de rigidez.

Para el espectro de protones se tiene:
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2.1E; %8

= n 13
Ju =17 5.85E % + L18E; " (13)
n

n

Y para el Helio:

1.075E; /®
- n 14
=17 3.9E; 1% + 0.90E;; %5 (19
n n

Espectro de Burguer & Potgieter LIS en 2000

Para el calculo del espectro se emplearon los datos capturados por la sonda ULYSSES
en septiembre de 1994 a julio de 1995 moviéndose a diferentes latitudes (gradientes)

con un escaneo rapido de latitud (FLS).

Para calcular el LIS fue necesario resolver la ecuacion de transporte (Parker, 1965) y se

interpret6 como una funcion de distribucion omnidireccional en dos dimensiones. La

fuente se encuentra a 100 UA, la velocidad del viento solar es de 400%’” en el plano

. . k , . .
ecuatorial e incrementa a SOOTm en las zonas polares. El angulo de la hoja de corriente

de onda es de 15° que es un valor apropiado para las condiciones de modulacion solar.
El LIS obtenido se muestra a continuacién (Bieber, 1999):

fis(R)
_ { 1.9 x 10*R~278 SiR = 7GV

exp(9.472 — 1.999R — 0.6938R? + 0.2988R3 — 0,04714R*) SiR <7 GV (15)
Expresado de otra manera como:

_ 1.9x10*p~278
Ju = 1+ 0.4866P~251

(16)

_ (3.8x10*P7278)
~ (14 0.9732p~251)

Jne (17)
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Espectro de Boschini, Della Torre, Gervani & mas LIS en 2018

Los autores usaron dos paqueterias de propagacion de rayos cosmicos GALPROP y
HeldMod combinandose para proporcionar diferentes medidas de RC y se usaron los
datos de las sondas de Voyager 1, BESS, PAMELA, AMS-01, AMS-02 y ULYSSES.

El codigo GALPROP utiliza informacién astronémica, fisica de particulas y nuclear para
predecir, de manera auto-consistente, los flujos de RC, rayos X, emisiones de
sincrotrones y su polarizacion (Strong, Moskalenko, & Ptuskin, 2007).

Para calcular este LIS se han generado datos por GALPROP que fueron comparados y
seleccionados cuidadosamente con el analisis MCMC contenido en el programa HelMod.
El proceso se repitid en diferentes latitudes de la heliosfera. A continuacion, se describe
de manera breve la metodologia que se lleva a cabo dentro de los codigos mencionados

anteriormente.

A partir de la ecuacion de Parker (Parker, 1965), se emplea el modelo de deriva (Potgieter
& Moraal, 1985) y usando la definicibn del campo magnético propuesto por Parker con

una correccion polar (Bobik , y otros, 2013) quedando de la siguiente manera:
Vg = f(0)Vgr + Vs (18)

Donde 6 es la colatitud solar, 74, esta relacionada a la gran estructura de HMF, f(6) son
los efectos de transporte por el HMF y v, es la velocidad de HMF. Debe tenerse
cuidado de no tener tanta turbulencia interplanetaria porque es minima en el minimo solar

y pueden ser imperceptible proporcionando grandes cambios en el modelo.

Se emplea una funcién de probabilidad (analisis MCMC) como se muestra a continuacién

con el fin de omitir informacion con poca credibilidad:

; (19)

0;

XZ — Z []HelMod(Ri) _]Exp (Ri)]z

Donde Jyeimoa €S la intensidad diferencial evaluada que usa del codigo HelMod, Jg,, €s
la intensidad diferencial observada, R; es la rigidez promedio para cada distribucion de

intensidad, g; es el error experimental que corresponde a la rigidez. Después se ajusté
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el modelo obtenido a los datos leidos empleado Ay? dando un intervalo de confiabilidad
de 68%.

Las particulas de baja energia son de interés porque se encuentran asociadas a protones
y al He. Ademas, se ha proporcionado una funcién analitica que esta en funcion de la
rigidez, misma que fue calculada por un ajuste avanzado en el analisis MCMC y

recurriendo al programa Eurega'? se tiene que:

5
Z a;R R < 1GV
F(R) x R?*7 ={i=0 (20)

c (dy1) (e1) (f1)
b+—+ + + +gR R=>1GV
L R'd,+R e +R fL+R 'Y

Donde los valores de los parametros se presentan en la tabla 1. Los efectos de baja

energia son provocados por el helio que va en un rango de 0.15 < R < 2 GV.

ag ai as az ay as b c dy da e1 €2 fi fa g
P 941 —831 0 16700 —10200 0 10800 8500 —4230000 3190 274000 174 —39400 0.464 0
He 1.14 0 —118 K78 0 —87 3120 —5530 3370 1.20 134000 88.5 —1170000 861 0.03

Tabla 1. Valores de los pardmetros (Boschini, y otros, 2017).
Espectro de Garcia-Munoz, Mason y Simpson LIS en 1975

La informacion recurrida fue tomada por los satélites IMP-5, IMP-7, IMP-8 (7, 8 tienen
sensores de masa muy sensibles): que identifica varios tipos de particulas y energia,
energia residual y rango, y velocidad a la que viajan las particulas. Se seleccionaron
datos de protones > 10 MeV y electrones > 1 MeV. Los datos fueron tomados durante el

minimo solar.

Los efectos de modulacion solar fueron calculados a partir de la ecuacién de Parker
(Parker, 1965) considerando un sistema de coordenadas esféricas simétricas en estado
estacionario resuelto a través del método de Fisk (Fisk, Goldstein, Klimas , & Sandri,
1974).

12 Nutonian | DataRobot Al Cloud Platform
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Las expresiones para el coeficiente de difusion k = koff(r)g(P) se expresan de la

siguiente manera:

ParaP <04 GV

f(r) = exp[ ] g(P) = P2 ko = 6.32 x 1021 (21)

Para P = 0.4 GV

f(r) =exp [— ;9(P) = P; ko = 6.32 x 10%2 (22)

Donde k es la difusion interplanetaria, r es la distancia heliocéntrica, P es la rigidez
magnética de la particula cargada, g es la velocidad de la particula dividida por la

velocidad de la luz (Garcia Munoz, Manson, & Simpson, 1975).
El espectro interestelar de rayos cosmicos primarios calculada analiticamente es:
j=A(T +m)Y, m = Bexp(—CT) (23)

Donde la j es el flujo de particulas, T es la energia cinética y los parametros se presentan

en la siguiente tabla.

Species A B C Y
H ‘ 9.9 x 108 780 2.5x107* 2.65
“*He ‘ 1.8 x 108 660 1.4 x 107* 2.77
c ‘ 1.8 x 10° 620 52x107* 2.68

Tabla 2. Valores de los pardmetros. Tomado de (Garcia Munoz, Manson, & Simpson, 1975)

Espectro de Moskalenko, Strong, Ormes & Potgieter LIS en 2002

Los autores consideraron que para el calculo de este espectro hacia falta informacién y
por ello recurrieron a dos algoritmos que simulan la produccion de antiprotones: el
algoritmo DTUNUC Monte Carlo (Ferrari, Ranft, Roesler, & Sala, 1996) y los datos de
(Tan & Ng, 1983) y (Tan & Ng, 1983).

El primer paso para calcular el espectro fue partir del modelo de Parker (Parker, 1965) y

tomando como base la solucion numérica de Crank-Nicholson (Press, Flannery,
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Teukosky, & Vetterling, 1986). Se buscé que el modelo obtenido fuera mas realista y
para ello se aplico el codigo leaky box, también conocido como weighted-slab otorgando
muchas ventajas (Jones, 1991). También se uso el programa GALPROP que reproduce

datos observados relacionados al origen y propagacion de RC en 3D.

Para el calculo del LIS compuesto de helio se ha partido del modelo de Parker (Parker,
1965), debido a la baja energia producida se aproxima a un campo de fuerza. La
aproximacion del potencial de la modulacion ® ha sido escogida usando el monitor de
neutrones CLIMAX. Para semejar el espectro a los valores simulados, se ha aproximado
una ley de potencias dependiente de la energia cinética, misma que no solo puede ser
descrita por una sola funcién. También se consider6 la solucion de conveccién-difusion,
incluso se empled una funciéon y2 para determinar la calidad de los datos ajustados en

cada medicion individual.

La funcion a la que se lleg6 es (Moskalenko, Strong, Ormes, & Potgieter, 2002):

2
exp (4.64 —0.08 (log (EE)) — 291 EE)' Ex < 1GeV
n

n n

Ju = 15 (24)
exp | 3.22 — 2.86 log (EE) - E— , Ex > 1GeV

n k n
n

Para los espectros locales interestelares presentados anteriormente se les ha hecho su
gréfica con el fin de compararlos y seleccionar aquellos que ofrezcan un modelo de
composicién en el nacleo. Como resultado se han seleccionado los LIS propuestos por
Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017, Burguer & Potgieter LIS en 2000, Garcia-
Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 y Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003. A
pesar de que el espectro de Vos & Potgieter LIS en 2015 es mas usado por su gran

confiabilidad y sencilles, no cuenta con el espectro para nucleos de helio.

El LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 ya no se usa, sin
embargo, debe comprobarse nuevamente porque se ha descontinuado su uso,

observando de cerca como afecta al calculo de la semblanza.
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Los LIS juegan un papel esencial en el calculo de la semblanza porque las soluciones de

la ecuacion de transporte estan en funcion del espectro local interestelar.

Local Interstellar Spectral

Flux particle [1/sr 1/m”™2 1/s GeV/n]

T
1071

T T T
100 10! 102 103 104
Kineic energy [Gev/n]

Vos and Potgieter LIS in 2015

Ghelfi, Barao, Derome and Maurin Proton LIS in 2017
Ghelfi, Barao, Derome and Maurin Helium LIS in 2017
Burguer and Potgieter Proton LIS in 2000

Burguer and Potgieter Helium LIS in 2000

Boschini, Della Torre, Gervasi and more Proton LIS in 2018
Boschini, Della Torre, Gervasi and more Helium LIS in 2018
Garcia-Munoz, Mason and Simpson Proton LIS in 1975
Garcia-Munoz, Mason and Simpson Helium LIS in 1975
Moskalenko, Strong, Ormes and Potgieter LIS in 2002
Lagner, Potgieter and Webber Proton LIS in 2003

Lagner, Potgieter and Webber Helium LIS in 2003

Figura 11. Grdfica de los diferentes LIS propuestos por diferentes autores.

5. Ecuacion de transporte
Comenzando por una funcién de distribucion F = (x,p,t), que es una funcién del

momento p en un determinado espacio x y tiempo t.

Para este caso se obtienen

integrando respecto al momento en el intervalo (p,p + dp). La derivada de la funcion de

distribucioén es:

dr aF c’)F N oF N JoF dpx oF dp, O0F dp, OF
at ot ox "™y %z T ar ap, T dt op, T dt op,
oF .
=§+V-VF+p-|7pF (25)

Donde v, = %, p= d—f, V,, es el gradiente en el espacio respecto al momento.
dF _oF L& dx OF oF oF dp, O0F dp, OF dp, OF
dt ot dtox  Ydy  “9z ' dt op,  dt dp, ' dt dp,

—aF+V \7F+dp v,F 26
ot ac ? (26)
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De la ecuacion (26) se integra ambos lados (tomando como referencia el signo igual)
obteniendo como resultado la ecuacion (27) donde el lado izquierdo se integra respecto

a todas las direcciones quedando de la siguiente manera:

dF df
f—dﬂ——de.Q=4n— (27)
dt dat J, dt

La integral del primer término de la derecha de la ecuacion 26 da como resultado:

J0F af
j—d!)——deQ=4n— (28)
at at ), ot

Es parcial porque las variables espaciales son independientes entre si.

Otra forma de escribir el segundo término de la derecha de la ecuacion 28 es:

oF 0(v, F) v,
v,d = f dn — f F—>d0 = f v, Fd (29)
6 o O0x 0

Recordando que v, y x son independientes. El promedio de la velocidad en direccién x
es:
JoveFdR [ v FdQ

< v >= - 30
% 7T Fdo anf (30

Entonces la ecuacién (30) se rescribe como:
Anf < v, >= jvdeQ (€29
0
Finalmente obteniendo:
JoF 0

fﬂavxdﬂ = 47'[5(]( < vy >) (32)
Se hace lo mismo con el resto de los términos, entonces de forma general se tiene:

fV ‘VFdQ =4nV - (< v, > f) (33)

2

Las integrales de momento se calculan de la siguiente manera:
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fp-VdeQ =f(\7p(pF)—FVp -p)d1 =fl7p-(;§F)d.(2 (34)
0] n N

Las fuerzas son independientes de la velocidad, pero no de la fuerza electromagnética,

% es independiente de p,. De acuerdo con el teorema de divergencia se tiene:
J.Vp - (pF)d3p = f(}jF) ~da = f (pF) - e,p?dQ = 'I-pzszd.Q (35)
N N 0

Se define da como el area que cubre el volumen.

Integrando respecto a la superficie interna y externa de ancho dp es:

j 7, (F)d%p = f p2pFd — f p2pFdQ = 4|2 < p > )y, — P2 <P > )y ]
P=p2 P=pP1

9
= 4n%(p2 <p>f)dp (36)

Por lo tanto:

]' V,FdN = ! JV (pF)d? —4na(<'> 2 37
QP A = p2dp ), p p‘pzap p>p°f (37)

Si se sustituye la ecuacion (37) en la ecuacion (36) se tiene:

df  of 19 |
E=E+v-[<v>f]+p—2%[<p>pzf] (38)

Se emplea U,(x,p,t) = 4mp*f(x,p,t) que es la densidad diferencial de particulas
respecto del momento, que no se puede medir directamente, y S, fQ Vp?F(x,p, t)dQ =
4mp?vF; que es el nimero de particulas por unidad de tiempo, es decir, la densidad
diferencial de corriente que relaciona el momento de primer orden F; con la densidad

diferencial de corriente S,,. Se tiene:

dU”—aUp+Vs+a(<'>U) 39
dt ot PTop\SP 7 (39

La ecuacion (39) es conocida como la derivada convectiva, donde la densidad de

corriente S, =<V > U, es el numero de particulas por unidad de area, tiempo y
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momento. —t = a la razén de cambio de U, siguiendo el movimiento de la particula que

se encuentra compuesto de tres partes:

au . .
o a—t” es el término de cambio temporal.
e V-5, eseltérmino de flujo.

] . P : ]
. £(< p > U,) es el término de cambio de energia.

Las ecuaciones (38) y (39) da como resultado al nUmero de particulas que se pierden en
las fuentes y se pierden en los sumideros (Q). De tal forma que la ecuacién de transporte

de particulas se escribe:

g+\7-[<v>f]+li

— <P =0 40

Y la ecuacioén (40) se reescribe como:

ou, 0
6_+V Sy + (<p> P):QUp (41)

La ecuacion (41) es conocida como ecuacién de continuidad que es equivalente a la
ecuacion de continuidad de masa (conservacion de masa). Para comprobarlo solo basta

con integrar la ecuacion en los valores de momento: 0 < p < co:

e Primer término: f aU”d f U dp— donde n es la densidad de las
particulas.

e Segundo término: [[°V-S,dp =V-["S,dp=V-J, donde J es la densidad de
corriente. Recordando que | = fSpdp = n < V > visto anteriormente.

6(<p>Up)

e Tercer termlnof o

dp =<p > U,|,” = 0 porque si p - « entonce U, es
cero, mientras que sip =0, U, = 41p?F también - 0.

Finalmente se llega a la ecuacion de continuidad expresada a continuacion:

on
V-]=0
at +V-]= (42)
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La notacion <> significa el promedio sobre todas las direcciones de Q en el intervalo
p,p + dp, &> es el promedio direccional sobre todos los valores del momento p desde

0 hasta .

La ETRC en la heliosfera fue deducida la por primera vez por (Parker, 1965), sin
embargo, tuvo un error en el término de conveccion, mas tarde en un par de documentos
(Gleeson & Axford, 1968) y (Gleeson & Axford, 1968) se plante6 una ecuacion de

continuidad para la funcion de distribucion omnidireccional respecto al momento:

of 19,
E+\7-S+?$(P <p>f)=Q  (43)

Donde la densidad diferencial de corriente S es:
S=CVf—-K-Vf (44)

Donde V es la velocidad del VS. Para las dos Ultimas ecuaciones el momento p puede
cambiarse por la rigidez de particula P (imposible que se modifique la distancia en el

transcurso de movimiento) o la energia por nucledn T con la siguiente relacion:

pc

P= = ;JT(T + 2E,) (45)

Donde T y E, son la energia en reposo del protdn cuyas unidades son eV nucledn P en

V. K que es el tensor de difusién de las particulas que contiene los elemento paralelos y
perpendiculares respecto al HMF, también existe una parte asimétrica K; =§—£ que

describe las derivas de curvatura y gradiente.
1
C=—§6lnf/lnp (46)

La ecuacion (46) es el factor de Comton-Getting denotado como C (Gleeson & Axford,
1968) indica que al medir un espectro de particulas que se propagan en un medio en
movimiento, respecto a un observador fijo, se ve un valor diferente que al de un

observador en movimiento en el medio (parecido al efecto Doopler).
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. v . . 4 , . .
<p> SV-?f es la perdida adiabatica de los rayos césmicos visto desde el VS en
expansion respecto a un observador fijo, dicho de otra forma, es como si se calculara

.. . . .. . 1
posicionandose en el viento solar, entonces cambiaria a la forma <p > — (5) V-V.

Si se sustituye el flujo y el término de perdida adiabética en la ecuacion de continuidad
toma varias formas (Caballero-Lopez & Moraal, 2004):

af+\7(CV K\7)+1a( ) =

T f- f 302 0p pV-Vf)=Q  @n

of 3

Sc TV CVf-K: Vf)+ ; (7 V)—<p f=Q (@)
of of
E+V-l7f—l7-(1<-l7f) (\7 V)amp Q (49)

Debido a su complejidad de las tres ecuaciones presentadas anteriormente no se
emplean directamente, pero se usan soluciones aproximadas considerando las

siguientes condiciones:

e Suposicidon de simetria azimutal. Elimina términos cruzados, pero reduce su valor
de validez a escalas mayores a una rotacion solar.

e Estado estacionario: Reduciendo la variable tiempo a un parametro y perdiendo
la posibilidad de analizar la aceleracién en el choque terminal.

e Simetria esférica: Elimina la coordenada latitudinal y perdiendo la referencia del
HMF y las derivas.

e Reemplazo de la pérdida adiabatica por la pérdida simulada de energia. Solucion
campo de fuerza.

e Despreciar las pérdidas de energia. Difusion hacia dentro y conveccién hacia

afuera, solucion difusién-conveccion.

5.1 Solucion campo de fuerza

Suponiendo que no hay fuentes de rayos cosmicos en la heliosfera (estado estacionario)

y no hay pérdida adiabatica entonces la densidad diferencial de corriente es:
CVf—K-Vf=cte=0 (50)
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Debe ser igual a cero para evitar singularidad en el origen. Si se supone una geometria

esférica se tiene que:

cv kaf—O 51
fkso= (51

Para hacer valida la ecuacion anterior en términos convectivos y difusivos se requiere

que:

1. % « 1 valido con altas energias.

10f

C . ~
Far K= valido para r pequefio.

2. g=

Lo que significa que la solucion de campo de fuerza es una aproximacion a la modulacion
gue puede aplicarse en la heliosfera interior y para particulas de alta energia (cientos de
MeV /n).

Si se sustituye C en la ecuacion (51):

Vpof  of
S5 ko =0 (52)

Que se puede reescribir como:

df _of of Vpof _
E—E+<v>§+<v>§%—0 (53)

Donde F =< v >‘3/—Z

Que también puede reescribirse en funcion de la rigidez

af VPOf

o + ﬁﬁ =0 (54)

La rigidez se obtiene integrando respecto la distancia desde el punto inicial hasta a un

punto en la frontera.

El coeficiente de difusion se puede separar:

k(r,P) = Bky(r)k,(P) (55)
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Cuya solucion es:

Py(r,P) ! ! Th !
f BPIK(PY) =f V@) = em 6

p P’ 3k, (r")

Donde ¢ se le conoce como el parametro de campo de fuerza. Cuando k, « P, ¢ es un
potencial y si § =~ 1 la solucién en una dimension es P, — P = ¢ (Solucién empleada en

el cédigo). ¢ no representa perdida adiabética

5.2 Solucién conveccion-difusion

Partiendo de la ecuacion (49), si se desprecia Q, %y el dltimo término, que no es el

termino de perdida adiabatica, se obtiene:

of _
Vf—k=-=0 (57)

Cuya solucioén es:

— rpVd . . . . - .
f = f,e ™ donde M = fTbTr es la funcion de modulacion y esta relacionada con el

pardmetro de campo de fuerza ¢, teniendo como resultado:

3¢

M=——
Bk,

(58)

Donde M es adimensional.

Ambas soluciones se encuentran influidas por el LIS, al menos por los parametros de
rigidez porque calculan un LIS en un punto determinado. Debe calcularse
adecuadamente ambas soluciones porque son de suma importancia debido a que la
funcidén de rendimiento atmosférico se encuentra en términos de las soluciones de la

ecuacion de transporte, cuyo fin es calcular un espectro de factor de modulacion.
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LIS

Distribution Function, f

Rigidity, P

Figura 12. Representacion grdfica de las soluciones Campo de Fuerza (@) y Conveccién-Difusion (M) comparado con un

Espectro Local Interestelar (fy;s). (Caballero-Lopez & Moraal, 2004).

6. Funcion de rendimiento atmosfeérico
La funcion de rendimiento atmosférico (atmospheric yield function en inglés) es la

relacion entre la intensidad de los rayos césmicos primarios y el conteo realizado por un

instrumento en particular dentro de la atmosfera (Caballero-Lopez & Moraal, 2012).

Matematicamente el proceso es descrito por la tasa de conteo del detector N(P,, x, t) que
se encuentra en funcién de una rigidez de corte P, a una profundidad atmosférica x en

un determinado tiempo t quedando de la siguiente manera:

oo

NP, x, 1) = f (—Z—ﬁ) dp =Z f S,(P,x)ji(P,O)dP (59

Pc L P
donde j;(P,t) es el espectro de rayos primarios i sobre la atmosfera, S;(P,x) es la
., _ L, . . dN . .
funcién de rendicién atmosférico dado las particulas, — — €s la tasa de conteo diferencial

del instrumento dentro de la atmosfera, a menudo es llamado como funcion de respuesta
diferencial del detector. Sin embargo, este nombre deberia ser reservado para la relaciéon
—d In N/dP, el cual es una contribucién fraccional por unidad de rigidez para la tasa de

conteo del detector. La rigidez de corte es la rigidez minima necesaria para que una
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particula entre a la magnetosfera. La cantidad dN = dP es la tasa de conteo diferencial
del instrumento dentro de la atmédsfera. La funcion de rendimiento que fue usado en el
analisis es el siguiente (Caballero-Lopez & Moraal, 2012):
dN
5 )

= TP +1.584F(P)j 1o (60)

Donde F(P) es latasa entre la funcion de rendimiento de He y H (Clem & Dorman, 2000):

Y2

b
F(P) = Fy(P& + P%) @ Py? (61)

Los valores de la ecuacién son: F, = 2.0,y; =0, y, =10, a = 1.4y P, = 0.45.

La ecuaciéon (59) permite calcular el espectro de factor de modulacién, mismo que es
necesario para obtener la semblanza. Los términos J, Y /4. de la ecuacién (60) son las
soluciones de la ecuacion de transporte que se encuentran en funcion de un LIS de
acuerdo con su composicion en el nacleo. Para facilitar los calculos se ha recurrido a
codificar un programa en Python que se puede encontrar en la siguiente liga:
https://github.com/JorUrie/TRC.git

Programa codificado en Python

Se ha codificado un programa en Python version 3.7 usando el paradigma de
programacion funcional, con el fin de facilitar el célculo del espectro de modulacion. Para
que el codigo funcione adecuadamente, el usuario debe ingresar datos de un monitor de
neutrones y su rigidez de corte correspondiente, con esta informacién proporcionada, el

programa calcula el espectro de modulacion a través de la ecuacion (59).

Antes de calcular el espectro de modulacién se debe calcular un LIS de rayos cosmicos
primarios, por lo tanto, se recurre a las soluciones de la ecuacién de transporte,
conveccién-difusion y campo de fuerza, que permite calcular un espectro local
interestelar para cada uno de los datos de los monitores de neutrones de acuerdo con

un LIS como los que se exponia en la seccion 4.2.

En resumen, primero se introducen los datos del monitor de neutrones vy la rigidez de
corte, después el programa calcula un LIS en el limite de la atmdsfera terrestre a partir

de las soluciones de la ecuacion de transporte y que se encuentra en funcion de la rigidez
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de un LIS propuesto por sus correspondientes autores. Finalmente, a partir de los
espectros locales interestelares calculados anteriormente, se computa el espectro de

factor de modulacion, el cual es sumamente necesario para obtener la semblanza.

7. Semblanza

La semblanza es la correlacion cruzada entre dos trazas, es decir, la semejanza de dos

sefales dadas.

La semblanza convencional es una coherencia normalizada hecha por primera vez por
(Taner & Koehler, 1969). Tiempo después (Neidell & Taner, 1971) volvieron a analizarla
y observaron que la coherencia y la semblanza eran dos operadores distintos, por lo

tanto, la semblanza quedo6 expresada matematicamente a continuacion:

_ SR ali kD2
N X5t u ZkZo alj- k12

Donde i,j son los indices de muestras, k es el numero de trazas y q[i, j] es la amplitud

Swr [i] (62)

de traza en el indice de tiempo j y numero de traza k de la correccion Normal-moveout
correction gather (NMO gather). En la practica es bueno aplicar un filtro boxcar h[j]

(ventana rectangular) para que el decaimiento sea suavizado, reescribiéndose como:

_ 3 hli = J1(S ali K1)’
NE; Rl =13 ql. kP

Existe una expresion alternativa para la semblanza convencional. También se puede

Sc [i] (593)

expresar como un coeficiente de correlacion normalizada, pero primero se debe definir

una traza r[j] como una suma sobre el nimero de trazas:
rlj] = Z alikl s
k
Para simplificar la notacion, se define:

Crglil = D hli= 1) rllali k] 605)
J k
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Crlil = ) Ri=J1 ) TP @)
Caqlil = Zh[i —j]Zq[i, k]? (67)

Ahora escribiendo como una semblanza convencional (Luo & Hale, 2010):

CrqliT?
Crr[ilCaqli]

La semblanza empleada en este texto fue codificada en Matlab (Cooper & Cowan, 2008)

Sclil = (618)

y modificado por el autor. El codigo empleado calcula la semblanza a partir de la
Transformada de Onda Continua (CWT por sus siglas en inglés) que representa una

onda 1D en otra mas compleja y en dos dimensiones. La CWT se define como:

CWT(u,s) = [ h(t) m% @ (“T“) dt (69)

Donde s es la magnitud, u el desplazamiento, ¥ es la sefial madre, * significa el
complejo conjugado y t es la coordenada en tiempo. También se puede expresar en

términos espaciales (Teolis, 1998), si la sefial madre se expresa como a continuacion:

x2

W(x) = — e2mifeXe Ty (70)
fp
Los modelos obtenidos son figuras bidimensionales cuyos ejes son nimero de datos
contra longitud de onda (proporcionada por el usuario), a un lado se mostrara una barra
de colores: rojo para valores igual a 1, que expresa correlacion. De color azul

corresponde a -1 y se interpretara como anticorrelacion.

8. Correlaciéon de los LIS con soluciones de la ecuacidon de
transporte

8.1 Detectores de Neutrones seleccionados por sus latitudes

Anteriormente se sabia que existia correlacion entre las manchas solares (MS) y los
fendmenos de modulacion, asi como la anticorrelacion entre el campo magnético solar
(CM) y los fendmenos de modulacion debido al patrén que siguen y que se puede ver en

las siguientes imagenes.
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Figura 13. Datos de manchas solares obtenidos del indice de Manchas Solares y Observaciones Solares a Largo Plazo.
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Figura 14. Campo magnético solar obtenido del Observatorio Solar Wilcox.
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En la Figura 13 se muestra el nimero de manchas solares registradas desde mayo de
1957 hasta julio de 2022 (tomando un dato por mes). Sobre la misma Figura, también es
muy perceptible los ciclos solares en forma de cuspide; se puede apreciar maximos
solares en los afios 1958, 1970, 1980, 1990, 2014 y con la tendencia que tiene,
probablemente el siguiente maximo sera en el 2024. Los minimos solares pertenecen a
los afios 1965, 1976, 1986, 1997 y 2010, lo mencionado anteriormente corresponde al
ciclo de 11 afos. En 1958 el Sol tuvo mas manchas que en otros afios, mientras que en
1970 también hubo un maximo solar, sin embargo, no presentd tantas manchas en
comparacion a otros afios presentados. En cuanto los minimos solares no hay mayor

relevancia porque los valores son muy similares.

La Figura 14 corresponde a un dato por mes del campo magnético solar desde mayo de
1975 a diciembre de 2015. La informacion presenta varias cuspides y parece no tener
cambios en su tendencia, no obstante, en septiembre de 1981 fue el mayor maximo
registrado mientras que en marzo de 1991 fue el minimo valor. Si se traza una linea a lo
largo de la grafica como si fuese una “regresion”, nuevos mMaximos y minimos
perceptibles, mismos que en su mayoria son inversamente proporcional a las manchas

solares.

Para poder calcular los modelos deseados, primero se debe computar los factores de
modulacién a partir de las soluciones conveccion-difusion (M) y campo de fuerza (¢)
empleando diferentes espectros interestelares locales, en este caso, se usaron los
espectros propuestos por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003, Burguer & Potgieter
LIS en 2000, Garcia-Mufoz y Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017.

Una vez calculados los factores de modulacion, se someteran a semblanza con datos de

campo magnético solar y manchas solares respectivamente.

Para el primer analisis se ha seleccionado tres estaciones localizadas en diferentes
latitudes de la Tierra y para el segundo se han elegido cinco estaciones, que una vez

calculado el factor de modulacion, se promediaran.

Los tres detectores de neutrones han sido elegidos de acuerdo con su localizacion en

diferentes latitudes de la Tierra, por lo tanto, uno debe encontrarse cercano al polo
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magnético norte y otro al sur, mientras que el tercero debe localizarse cerca o en el

ecuador como puede verse en la siguiente tabla:

MONITOR DE NEUTRONES RIGIDEZ DE CORTE [C‘;‘;:“]
Sl 0.73
OouLuU 0.81
AATB 5.90

Tabla 3. Nombre del monitor de neutrones con su respectiva rigidez de corte.

Donde AATB (Alma-Ata B) se ubica en Kazajistan a 43.1°N y 76.6°E a 897 metros
sobre el nivel del mar?3, es decir, se trata de la estacion localizada mas cercana al

ecuador. La estacion OULU ubicada en Finlandia a 65.05°N y 25.47°E a 15 msnm?4 .

13 Almaty, Kazakhstan | NMDB
14 Oulu, Finland | NMDB
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Finalmente, la estacion SNAE se encuentra en una base de la Antartica a 71.40°S 'y

2.51°W a 856 msnm?1> .

Las graficas a continuacion son datos descargados que proporcionan los monitores de
neutrones mencionados anterioremente desde the Neutron Monitor Database®®, los

cuales, fueron normalizados de acuerdo al valor mas alto contenido en cada estacion.
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Figura 15. Datos SNAE normalizados obtenidos de NMDB.

15 SANAE, Antarctica | NMDB
18 NMDB
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Figura 16. Datos OULU normalizados obtenidos de NMDB.
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Figura 17. Datos AATB normalizados obtenidos de NMDB.
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8.2 Detectores de neutrones promediados

Los cinco detectores seleccionados se presentan en la tabla a continuacion:

MONITOR DE NEUTRONES RIGIDEZ DE CORTE [Ct;z:;ts]
THUL 0.3
OuULU 0.81
KERG 1.14
MOSC 243
HRMS 4,58

Tabla 4. Valores de rigidez de corte para diferentes monitores de neutrones localizados en algun punto de la Tierra.

La estacién OULU se localiza a 65.05°N y 25.47° en Finlandia a 15 msnm?'’ . THUL se
localiza a 76.5°N y 68.7°W en Groenlandia a 26 msnm?8, La estacion HRMS se encuentra
a 34.43°Sy 19.23°E en Sudafrica a 26 msnm!®, MOSC a 55.47°N y 37.32°E en MoscUl a
200 msnm ?°, KERG a 49.35°S y 70.25°E en la isla Kerguelen a 33 msnm,

Antartica/Francia?®.

A continuacién, se muestran las estaciones descargadas en NMDB normalizadas, pero
antes debe mencionarse que los datos han sido normalizados porque son lecturas de
rayos secundarios capturados por un monitor de neutrones localizado en la superficie
terrestre, por lo tanto, las particulas recibidas por el monitor de neutrones ya han sido
influenciadas por particulas de la atmdsfera terrestre, ademas de haber perdido energia.
Sin embargo, los registros son muy utiles porque a partir de aquella informacion se puede
calcular un espectro de factor de modulacién que nos indica la cantidad de particulas
antes de entrar a la atmdésfera terrestre o ser afectadas por la magnetdsfera en un tiempo

dado (Counts/s) en una fecha determinada (Date).

7 Oulu, Finland | NMDB

8 Thule, Greenland / Bartol | NMDB

¥ Thule, Greenland / Bartol | NMDB

20 Moscow, Russia | NMDB

21 Kerguelen, Antarctica / France | NMDB
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Figura 18. Datos THUL normalizados obtenidos de NMDB.
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Figura 19. Datos OULU normalizados obtenidos de NMDB.
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KERG Data Monitor
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Figura 20. Datos KERG normalizados obtenidos de NMDB.
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Figura 21. Datos MOSC normalizados obtenidos de NMDB.

60




s HRMS Data Monitor
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Las graficas mostradas a continuacion son los factores de modulacién calculados a
través de la solucidon conveccion-difusion, seguidos por la solucion campo de fuerza
empleando el espectro propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003. Cabe

destacar que se trata de las estaciones seleccionadas de acuerdo por su latitud y sin

normalizar.

Como podra verse en las siguientes figuras el factor de modulacion obtenido por ambas

Figura 22. Datos HRMS normalizados obtenidos de NMDB.

soluciones de la ecuacion de transporte son similares.
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Modulation Factor SNAE Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 23. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.

Modulation Factor OULU Data with
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Figura 24. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
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Modulation Factor AATB Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 25. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
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Figura 26. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Modulation Factor OULU Data with
- Force Field solution
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Figura 27. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Figura 28. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Las gréficas presentadas en breve son las semblanzas entre los factores de modulacion
a través de ambas soluciones (M y ¢) y manchas solares para cada detector de
neutrones seleccionados que han sido presentados anteriormente. Los ejes de los
siguientes modelos son el nimero de datos (eje de las abscisas) y longitud de onda (eje
de las ordenadas) que es propuesta por el usuario; se ha elegido 100 porque de otro

modo los modelos se distorsionan, perdiendo resolucion y dificultando el andlisis.

Semblance Convection-Diffusion SNAE
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Figura 29. Estacion SNAE a) Semblanza entre el Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacién a
través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas

Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Semblance Convection-Diffusion OULU
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Figura 30.Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccién-Difusion usando el LIS

propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a

través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas
Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 31.Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS

propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulaciéon a

través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas
Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Las graficas de la semblanza entre factor de modulacion contra campo magnético para

cada detector de neutrones:
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Figura 32. Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra
Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 33.Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
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Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra
Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 34. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra
Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Como se puede observar en las figuras presentadas anteriormente, hay pequefas
variaciones que son dependientes de la longitud de onda, por ejemplo, tomando como
referencia la Figura 34 a) en el dato 150 a una longitud de onda de 20 podemos ver que
hay correlacion entre la modulacion de rayos césmicos y el campo magnético solar, sin
embargo, si se elige una longitud de onda mayor a 40, se puede observar que hay
anticorrelacion, ilustrado de color azul. El resto de las figuras se pueden analizar igual
por lo que la correlaciébn o anticorrelacion se mencionara en funcién de los colores

predominantes.

La semblanza entre el factor de modulacion a través de la solucion conveccion-difusion
contra cantidad de manchas solares y la semblanza entre el factor de modulacién a
través de la solucion campo de fuerza contra cantidad de manchas solares (figuras 28,
29 y 30) ofrecen soluciones con gran similitud, incluso la diferencia entre amabas

semblanzas son valores cercanos a cero en su mayoria. El comportamiento se repite
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para las semblanzas entre el factor de modulacion a través de la solucién conveccién-
difusion contra campo magnético solar y factor de modulacion a través de la solucion

campo de fuerza contra campo magnético solar (figuras 31, 32 y 33).

Por lo tanto, los factores de modulacion calculados a través de ambas soluciones son
semejantes a los datos proporcionados por los detectores de neutrones, ademas existe
correlacion entre las manchas solares y los fenbmenos de modulacion, asi como

anticorrelacion entre campo magnético solar y la modulacion.

Para el segundo analisis se calcul6 el factor de modulacion con la solucién campo de
fuerza y conveccion-difusion para cada una de las cinco estaciones, que después fueron
promediadas con el fin de conocer el comportamiento general de los fendmenos de

modulacion obteniendo las graficas que se presentan a continuacion:
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Figura 35. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 36. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.

Modulation Factor KERG Data with
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Figura 37. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
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Modulation Factor MOSC Data with
- Convection-Diffusion solution
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Figura 38. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
Modulation Factor HRMS Data with
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Figura 39. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Webber y
Lockwood.
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Modulation Factor Average Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 40. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusiéon empleando el LIS propuesto por
Webber y Lockwood.
Modulation Factor THUL Data with
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Figura 41. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Modulation Factor OULU Data with

- Force Field solution
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Figura 42. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Figura 43. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.



Modulation Factor MOSC Data with
Force Field solution
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Figura 44. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Figura 45. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Webber y Lockwood.
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Modulation Factor Average Data with
Force Field solution
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Figura 46. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por
Webber y Lockwood.
[of ion-Diffusion ;
a) % 05
§ -0.5
b) 05

Wavelength

Wavelength

Figura 47. Promedio de los factores de modulacion de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre
Factor de Modulacidn a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en
2003 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacidn a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS
propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 48. Valeres mayores y menores a cero de la diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 49. Promedio de los factores de modulacion de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre
Factor de Modulacidn a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en
2003 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando

el LIS propuesto por Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003 contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas
semblanzas.
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Figura 50. Ceros mayores y menores a ceros diferencia entre ambas semblanzas.

Como se puede ver los espectros obtenidos por medio de ambas soluciones
proporcionan informacion anéloga a la informacién proporcionada por los detectores de

neutrones, incluso los valores de los factores de modulacién son semejantes.

Las semblanzas obtenidas (véase figuras 46a, 46b, 48a y 48b) son semejantes entre si
respectivamente y es mas evidente en las diferencias porque se obtiene valores
cercanos a cero representado con color verde. Sin embargo, en los extremos se

encuentran valores dentro del rango 1y -1 en su mayoria.

Haciendo referencia a las figuras 47 y 49, los porcentajes obtenidos en las semblanzas
a través de ambas soluciones son casi idénticas o iguales, entonces el factor de
modulacién puede calcularse empleando cualquiera de las dos soluciones
indistintamente, sin embargo, si se debe elegir una solucién en especifico, la solucion
campo de fuerza es la que mejor se ha ajustado a la informacion proporcionada por los

monitores de neutrones.
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Gracias a lo realizado anteriormente, se reconfirma que existe correlacion entre las

manchas solares y los fendmenos de modulacion y anticorrelacion entre el campo
magneético solar y los fenbmenos de modulacion.

Lo elaborado anteriormente se hizo nuevamente, pero empleando otro LIS, para este

caso se eligio el espectro interestelar local propuesto por Burguer & Potgieter LIS en
2000.
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Figura 51. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 52. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
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Figura 53. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
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Modulation Factor SNAE Data with
- Force Field solution
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Figura 54. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.
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Modulation Factor OULU Data with
- Force Field solution
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Figura 55. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.
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Figura 56. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.
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Las semblanzas entre los factores de modulacidon contra manchas solares
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Figura 57.Estacion SANE a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la
solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares y c) diferencia

entre ambas semblanzas.
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Figura 58. Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusién usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la
solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares y c) diferencia

entre ambas semblanzas.
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Figura 59. Esttacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la soluciéon Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la
solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares y c) diferencia

Las siguientes figuras son las semblanzas entre factores de modulaciéon contra campo

entre ambas semblanzas.

magnético solar.
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Figura 60. Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusién usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de Modulacidn a

83




través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético

Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 61. Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la soluciéon Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a
través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético

Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 62. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a
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través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético
Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Ahora los espectros calculados y promediados.

Modulation Factor THUL Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 63. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 64. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
Modulation Factor KERG Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 65. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.

86



Modulation Factor MOSC Data with
- Convection-Diffusion solution
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Figura 66. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
Modulation Factor HRMS Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 67. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccidn-Difusion empleando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000.
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Modulation Factor Average Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 68. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por
Burguer & Potgieter LIS en 2000.
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[Counts/s]

Modulation Factor THUL Data with
Force Field solution
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Figura 69. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter

LIS en 2000.
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Modulation Factor OULU Data with
Force Field solution
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Figura 70. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter

LIS en 2000.
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Modulation Factor KERG Data with
- Force Field solution
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Figura 71. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.

Modulation Factor MOSC Data with
Force Field solution
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Figura 72. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.
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Modulation Factor HRMS Data with
- Force Field solution
1.75
1.50
“3‘ 1.25 . :‘ s
€ 1.001 % #2y
3 - .o L] '.
Sorst % : e "ol
[ 1 L] - ™ L .
0.50 > - ;l}‘k . °%
Tl P A
05| + | % “' ;}3 'i: L I Kh
. - e *
H 1 o of
000l " f W dWAH 2 |
4 B o 2 s 1
leﬁqﬂ ngfa% ngfac} Q%Iffﬁ Q%\"I.QG Q%I,,"LQX'
Date
Figura 73. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter
LIS en 2000.
Modulation Factor Average Data with
- Force Field solution
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Figura 74. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por
Burguer & Potgieter LIS en 2000.
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Las figuras a continuacion son las semblanzas entre los factores de modulacion

promediados contra la cantidad de manchas solares.

C ion-Diffusion

Wavelength

Wavelength

Wavelength

Figura 75. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccidn-Difusion usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares. b)
Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer &

Potgieter LIS en 2000 contra Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Diff. FF-CD

47%

Figura 76. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas.

A continuacion, se muestra la semblanza entre los factores de modulacion promediados
contra campo magnético solar

Wavelength

Wavelength

Wavelength

50 100 150 200 250 300 350 400 450

Figura 77. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccidn-Difusion usando el LIS propuesto por Burguer & Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético Solar. b)
Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Burguer &
Potgieter LIS en 2000 contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Diff. FF-CD

v
X

Figura 78. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas.

También se empleo el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975

(Garcia Munoz, Manson, & Simpson, 1975).
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Modulation Factor SNAE Data with
- Convection-Diffusion solution
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Figura 79. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 80. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor AATB Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 81. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor SNAE Data with
Force Field solution

2.00

1.75 +

1.50 +

1.25 4

1.00 + .

[Counts/s]

0.75 1 - -
0.50 - .2_ -.':. . .\.-. T f‘ 5%.
0.25 - - "V' wy ! <, L 0

0.00 T - T T T

Figura 82. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor QULU Data with
- Force Field solution
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Figura 83. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor AATB Data with
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Figura 84. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.
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A continuacion, se presentan las semblanzas entre los factores de modulacion por ambas

soluciones contra cantidad manchas solares y campo magnético solar.

Semblance Convection-Diffusion SNAE
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Figura 85.Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacién a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion
a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra
Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 86.Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion
a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra
Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Semblance Convection-Diffusion AATB
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Figura 87. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion
a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra
Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Las siguientes figuras son la semblanza entre el factor de modulacién contra el campo
magnético solar.

Semblance Convection-Diffusion SNAE
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Figura 88. Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la soluciéon Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Semblance Convection-Diffusion OULU
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Figura 89. Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la soluciéon Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Semblance Convection-Diffusion AATB
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Figura 90. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccidn-Difusién usando el LIS
propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Nuevamente se calcularon los espectros y se han promediado.

Modulation Factor THUL Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 91. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 92. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor KERG Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 93. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor MOSC Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 94. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor HRMS Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 95. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor Average Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 96. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucion Conveccién-Difusiéon empleando el LIS propuesto por
Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor THUL Data with
- Force Field solution
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Figura 97. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor OULU Data with
- Force Field solution
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Figura 98.Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor KERG Data with
- Force Field solution
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Figura 99. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 1975.
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Modulation Factor MOSC Data with
Force Field solution
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Figura 100. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.

Modulation Factor HRMS Data with
- Force Field solution
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Figura 101. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Garcia-Munoz,
Mason & Simpson LIS en 1975.
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Figura 102. Promedio de los factores de modulacion a través de la solucién Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por

Las siguientes figuras son las semblanzas entre los factores de modulacién calculada

Modulation Factor Average Data with
Force Field solution
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Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975.

por alguna de las dos soluciones (M 0 ¢) contra manchas solares

Wavelength

Wavelength

Wavelength

Figura 103. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas
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Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacidn a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-
Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Diff. FF-CD

49%

Figura 104. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas.

Lo mismo para campo magnético
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Figura 105. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas
Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacidn a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Garcia-
Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 contra Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 106. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas.

Los factores de modulacion y semblanzas empleando el espectro propuesto por Ghelfi,
Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 (Ghelfi, Barao , Derome, & Maurin, 2017)
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A continuacion, se presentan los factores de modulacion seleccionados por su
localizacion geogréfica

Modulation Factor SNAE Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 107. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 108. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccidon-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.

Modulation Factor AATB Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 109. Factor de modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor SNAE Data with
- Force Field solution
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Figura 110. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,

Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor QULU Data with
- Force Field solution
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Figura 111. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.

Modulation Factor AATB Data with
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Figura 112. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Realizando la semblanza entre los datos mostrados anteriormente contra manchas

solares y campo magnético solar se obtiene a continuacion:

Semblance Convection-Diffusion SNAE
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Figura 113. Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccidn-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulaciéon a
través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas

Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Semblance Convection-Diffusion OULU
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Figura 114. Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a
través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas

Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Semblance Convection-Diffusion AATB
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Figura 115. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacién a
través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas

Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 116. Estacion SNAE a) Semblanza entre Factor de Modulacién a través de la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 117. Estacion OULU a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.

117




1
& 05
d ) 2
2 [
2
]
= -05
-1
1
& 05
b) =
g
< 0
g
o
= 05
-1
Diff. FF-CD
100 T T T T T T T T T i
L. 80 a 05
C) 2 60 = -
° S 0
z 40 A
= - - " :
20 - o | 05
- il (s 1 I B e | I i : L 4
50 100 150 200 250 300 350 400 450

Figura 118. Estacion AATB a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Conveccidon-Difusion usando el LIS
propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Campo Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de
Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017
contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.

Nuevamente se ha calculado el factor de modulacién de cinco monitores de neutrones y
se han promediado. Primero se muestra los factores de modulacién y después el
promedio que es sometido a semblanza contra manchas solares 0 campo magnético

solar, como se ha realizado en los casos anteriores.
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Modulation Factor THUL Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 119. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccidon-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor OULU Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 120. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.

Modulation Factor KERG Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 121. Factor de modulacion a través de la solucién Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor MOSC Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 122. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor HRMS Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 123. Factor de modulacion a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.

Modulation Factor Average Data with
Convection-Diffusion solution
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Figura 124. Factor de modulacion promedio a través de la solucion Conveccion-Difusion empleando el LIS propuesto por Ghelfi,
Barao, Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor THUL Data with
- Force Field solution
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Figura 125. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor OULU Data with

- Force Field solution
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Figura 126. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,

Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor KERG Data with
- Force Field solution
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Figura 127. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor MOSC Data with
Force Field solution
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Figura 128. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor HRMS Data with
Force Field solution
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Figura 129. Factor de modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017.
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Modulation Factor Average Data with
- Force Field solution
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Figura 130. Factor de modulacion promedio a través de la solucion Campo de Fuerza empleando el LIS propuesto por Ghelfi,
Barao, Derome & Maurin LIS en 2017.

Se han obtenido las semblanzas a continuacion:
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Figura 131. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas
Solares. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por Ghelfi,
Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Manchas Solares y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 132. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas .
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Figura 133. Promedio de las estaciones THUL, OULU, KERG, MOSC y HRMS a) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de
la solucién Conveccion-Difusion usando el LIS propuesto por Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Campo
Magnético Solar. b) Semblanza entre Factor de Modulacion a través de la solucion Campo de Fuerza usando el LIS propuesto por
Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 contra Campo Magnético Solar y c) diferencia entre ambas semblanzas.
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Figura 134. Porcentaje de valores mayores y menores a cero. Diferencia entre ambas semblanzas.
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Los espectros calculados por las soluciones conveccion-difusion y campo de fuerza
proporcionan resultados similares entre si y muy relacionada a la informacion
proporcionada por los detectores de neutrones. También las semblanzas calculadas
cuentan con el mismo comportamiento, es decir, existe mayor correlacion entre el factor
de modulacién y manchas solares, asi como anticorrelacion mayoritaria entre el factor
de modulaciéon y campo magnético solar, cabe mencionar que tal comportamiento se

repite con los factores de modulacion promediados.

Para resumir el analisis de ceros contenidos en las semblanzas se presenta la siguiente

tabla:
Andlisis de ceros Manchas solares Campo magnético solar
contenidos en las
<0 >0 <0 >0
semblanzas
Lagner, Potgieter &
a7 53 46 54
Webber LIS en 2003
Burguer & Potgieter
a7 53 46 54
LIS en 2000
Garcia-Munoz, Mason
& Simpson LIS en 49 51 a7 53
1975
Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS 49 51 46 54
en 2017

Tabla 5. andlisis de ceros contenidos de los diferentes modelos presentados anteriormente usando las soluciones de la ecuacion
de transporte: Conveccion-Difusion y Campo de Fuerza.

9. Conclusiones

Los analisis en esta tesis se llevaron cabo de manera exitosa permitiendo cuantificar la
correlacion existente entre el factor de modulacién y las Manchas Solares, asi mismo

como la anticorrelacion entre los RC detectados y el Campo Magnético Solar.

Para el primer analisis que fue seleccionar tres grupos de datos proporcionados por los
detectores de neutrones localizados en diferentes latitudes de la Tierra, los factores de
modulacién a través de alguna de las dos soluciones empleadas en este documento

ofrecen resultados similares que solo dependera del factor de rigidez.

Las semblanzas entre las Manchas Solares y el factor de modulacion de las estaciones

cercanas a los polos muestran mayor correlacion que la que se encuentra cercana al

131



ecuador. El comportamiento no se repite para la semblanza entre el factor de modulacion
y el Campo Magnético solar, donde la estacion cercana al ecuador presenta mayor
anticorrelacion que para las estaciones cercanas a los polos. El patron se repite para

cada una de las semblanzas que se han realizado en este documento.

Gracias al segundo analisis, que fue la semblanza entre el promedio de cinco estaciones
y la informacion de Campo Magnético solar o Manchas Solares, se logré generalizar y
confirmar lo que se presentaba en el primer analisis, ademas de demostrar que la

solucién campo de fuerza se ajusta mejor a los datos proporcionados por los detectores.

También, debe destacarse que el factor de modulacion calculado con cualquier espectro
sera similar a la informacién proporcionada por los detectores, teniendo pequefas
variaciones en las amplitudes. El porcentaje de la cantidad de datos cercanos a cero
contenidos en las semblanzas entre los factores de modulacién y los datos de manchas
solares o campo magnético solar son, en su mayoria, por otra parte, siguen manteniendo

cierta proporcionalidad, aunque se han calculado de manera independiente.

De acuerdo con la Tabla 5 que contiene la informacion proporcionada del analisis de
ceros contenidos en la diferencia de las semblanzas, para el contenido de ceros
empleado la informacion de manchas solares y el factor de modulaciéon promediado son
muy semejantes al igual que el valor de los ceros contenidos si se usan los LIS de Lagner,
Potgieter & Webber LIS en 2003 y Burguer & Potgieter LIS en 2000. Lo mismo sucede si
se usan los LIS de Garcia-Munoz, Mason & Simpson LIS en 1975 y Ghelfi, Barao,
Derome & Maurin LIS en 2017. Por lo tanto, los LIS que mejor se ajustan al modelo de
la semblanza son Lagner, Potgieter & Webber LIS en 2003, Burguer & Potgieter LIS en
2000 y Ghelfi, Barao, Derome & Maurin LIS en 2017 usando la solucién campo de fuerza,

porgue ofrecen valores mas constantes.

Gracias a lo realizado en este documento se ha logrado calcular un modelo que permita
confirmar con mayor seguridad que existe correlacion entre la modulacion y las Manchas
Solares, porque la actividad solar es menor permitiendo detectar mas rayos provenientes
del Sol. También se afirma que existe una anticorrelacion entre la modulacion y el campo
magneético solar porque la actividad solar es mayor y hay menos rayos provenientes del

Sol que afecte a los rayos cosmicos provenientes de otras fuentes.
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10. Glosario
AATB: Monitor de neutrones Alma-Ata B ubicado en Kazajistan a 43.1°N y 76.6°E a 897

metros sobre el nivel del mar.

ACR: Rayos cosmicos anomalos (Anomalous Cosmic Ray).

AMS: Alpha Magnetic Spectrometre.

BESS: Ballon-borne Experiment with a Superconducting Spectrometer.
C: Factor de Comton-Getting.

CM: Campo magnético.

CMI: Campo magnético interplanetario.

CWT: Transformada de onda continua.

FEM: Fuerza Electromotriz

FLS: Escaneo rapido de latitud.

H: Hidrégeno.

HCS: Hoja de corriente heliosférica (Heliospheric Current Sheet).

He: Helio.

HRMS: Monitor de neutrones ubicado a 34.43°S y 19.23°E en Sudafrica a 26 msnm.
IDC: Camaras de deriva internas.

IGRF: Campo geomagnético internacional de referencia (International Geomagnetic

Reference Field).

IGY: Modelo de un tipo de monitor de neutrones que se caracteriza por su armazon de

parafina.
IS: Cantidades no moduladas.

K: Perdida de energia del viento solar.
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KERG: Monitor de neutrones localizado a 49.35°S y 70.25°E en la isla Kerguelen a 33

msnm, Antartica/Francia.

LIS: Espectro Local Interestelar (Local Interstellar Spectra).

M: Solucién de la ecuacion de transporte conveccion-difusion.

MCMC: Analisis de cadena de Markov Monte Carlo.

MOSC: Monitor de neutrones localizado a 55.47°N y 37.32°E en Moscu a 200 msnm.
MS: Manchas solares.

NM64: Tipo de monitor de neutrones que se caracteriza por su armazon de polietileno.
NMBD: Neutron Monitor Database.

NMO gather: Normal-moveout correction gather.

OULU: Monitor de neutrones ubicado en Finlandia a 65.05°N y 25.47°E a 15 msnm.
PAMELA: A Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei Astrophysics.
PDF: Funcion de densidad de probabilidad (Probability density functions).

R: Radio relativo al Sol.

RC: Rayos cosmicos.

SNAE: Monitor de neutrones ubicado en una base de la Antartica a 71.40°Sy 2.51°W a

856 msnm.

THUL: Monitor de neutrones localizado a 76.5°N y 68.7°W en Groenlandia a 26 msnm.
TOA: Cantidades de rayos cosmicos primarios modulados (Top-of-atmosphere).

TS: Termination Shock.

UA: Unidades atmosféricas.

VS: Viento solar.

@: Solucion de la ecuacion de transporte campo de fuerza.
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