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Resumen

El Sol es el ente astrof́ısico más cercano a la Tierra del cual se registran emisiones en rayos-γ. En

general se distinguen tres componentes de emisión de rayos-γ solares: a) emisiones durante ráfagas solares;

b) emisiones debido a interacciones hadrónicas, también llamadas albedo solar de rayos-γ, que constituyen

las emisiones del disco solar; y c) emisiones debido a interacciones leptónicas por efecto Compton inverso1,

que constituyen las emisiones del halo solar. El albedo solar de rayos-γ no se ha comprendido del todo. Si

bien, con los instrumentos actuales es posible identificar entre cada una de las componentes de radiación

γ, aún no se comprende por qué el albedo de rayos-γ observado por el telescopio Fermi-LAT, es casi un

orden de magnitud mayor al predicho por el único modelo teórico del albedo solar de rayos-γ desarrollado

hasta la fecha. Esta tesis explora la posibilidad de tener un mejora de dicho modelo correspondiente al

transporte de rayos cósmicos desde la heliopausa hasta las proximidades del Sol, que resulta en un espectro

de rayos cósmicos que producen el albedo. Para ello se han utilizado distintas soluciones aproximadas

de la Ecuación de Transporte de Rayos Cósmicos (ETRC), un Espectro Interestelar Local desarrollado

por Vos y Potgieter (2015); aśı como también se ha propuesto el uso de un nuevo coeficiente de difusión.

Los resultados muestran que la subestimación del albedo solar de rayos-γ puede explicarse por el uso de

suposiciones inadecuadas en la solución de la ETRC, ya que el espectro de rayos cósmicos cerca del Sol

obtenido en este trabajo es mucho mayor al obtenido con el modelo teórico actual.

1En el efecto Compton inverso un electrón libre interacciona con un fotón. El primero cede enerǵıa al segundo, por lo

que el fotón disminuye su longitud de onda, transformándose en radiación γ.
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Abstract

The Sun is the closest astrophysical entity to the Earth, from which γ-ray emissions are recorded.

In general, three solar γ-ray emission components are distinguished: a) emissions during solar flares; b)

emissions due to hadronic interactions, which are also called solar albedo γ-ray, and it constitutes the

solar disc emissions; and c) emissions due to leptonic interactions by inverse Compton effect2, which

constitutes the solar halo emissions. The solar albedo γ-ray has not been well understood. While with

the current instruments it is possible to identify each γ radiation component, it is not understood why

the solar albedo γ-ray observed by the Fermi-LAT telescope, is an order of magnitude higher than the

predicted by the only theoretical model about solar albedo γ-ray developed to date. This thesis explores

the possibility to get a better model corresponding to the cosmic ray transport from the heliopause to

the Sun’s proximities, which results in a cosmic ray spectrum that produces the albedo. To do that,

different approximated solutions to the Cosmic Ray Transport Equation (ETRC) and a Local Interstellar

Spectrum developed by Vos and Potgieter (2015) haven been used, as well as a new diffusion coefficient has

been proposed. The results shows that the solar albedo γ-ray underestimation can be due to inadequate

assumptions in the ETRC solution, as the cosmic ray spectrum near the Sun obtained in this work is

much greater than the obtained from the current model.

2In the inverse Compton effect a free electron interacts with a photon. The former gives energy to the latter, so that the

photon decreases it’s wavelength, becoming into γ radiation.

IX



X Abstract



Glosario

1. Albedo. Dada una superficie y una cantidad de radiación electromagnética incidente sobre ella, el

albedo corresponde a la fracción de dicha radiación que es reflejada por la superficie.

2. Albedo solar de rayos-γ. Se refiere a la cantidad de radiación γ que emite el Sol como resultado de

chubascos atmosféricos en el disco solar. Aunque el concepto de albedo implica la existencia de una

superficie reflectora, en este caso se hace referencia al campo magnético del Sol que refleja una porción

de los rayos cósmicos incidentes para que estos, al interactuar con la atmósfera del Sol, produzcan

rayos-γ en la dirección de los rayos cósmicos reflejados.

3. Chubasco atmosférico. También conocidos como cascadas atmosféricas, se producen cuando los

rayos cósmicos interactúan con las part́ıculas de la atmósfera de algún cuerpo celeste, dando paso a la

producción de part́ıculas como piones, muones y electrones, aśı como también rayos-γ.

4. Coeficiente de difusión. Variable en la cual se parametrizan los efectos de difusión y derivas por

gradiente de un campo magnético para explicar el transporte de part́ıculas por el CMI.

5. Ecuación de Transporte de Rayos Cósmicos (ETRC). Es la ecuación que explica el transporte de

rayos cósmicos en la heliósfera, considerando los efectos de convección, difusión, derivas por gradiente

y desaceleración adiabática, que experimentan las part́ıculas en su viaje por el medio interplanetario.

6. Electrón-Volt (eV). Es una unidad de enerǵıa, definida como la enerǵıa que necesaria para mover

un electrón entre dos puntos que se encuentran a una diferencia de potencial de 1 Volt. Expresado en

Joules se tienen 1eV = 1.602× 10−19J .

7. Fotón. Part́ıcula fundamental responsable de las interacciones electromagnéticas de la materia, por

lo que se clasifica como un bosón según el Modelo Estándar de f́ısica de part́ıculas. No tiene carga
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eléctrica ni masa. Según la dualidad onda-part́ıcula del fotón, la enerǵıa de este corresponderá a la

frecuencia de una onda electromagnética.

8. Heliósfera. Región del universo que se encuentra bajo la influencia del Sol, que tiene un radio apro-

ximado de 122 veces la distancia entre el Sol y la Tierra.

9. Modulación solar de rayos cósmicos. Superposición de procesos que sufren los rayos cósmicos,

que implica la modulación en frecuencia y potencia del espectro de rayos cósmicos.

10. Parámetro de Campo de Fuerza (φ). Variable en la cual se parametŕızan los procesos de convección

y difusión de los rayos cósmicos, considerando el movimiento del marco de referencia en el coeficiente

de Compton-Getting, y que puede se vista como la pérdida de enerǵıa de los rayos cósmicos en su

viaje por la heliósfera.

11. Rayos cósmicos. Part́ıculas cargadas provenientes del espacio exterior.

12. Rayos o radiación γ. Ondas electromagnéticas con longitudes de onda de 10−10m, correspondiente

a frecuencias del orden de 1018 Hz. Los fotones de radiación γ tienen eneǵıa de al menos 10 keV.

Los rayos-γ pueden ser emitidos por interacciones entre núcleos atómicos con velocidades relativistas

(cercanas a la de la luz), por aniquilación de materia con antimateria, por decaimiento radiactivo o por

la aceleración de part́ıculas cargadas en donde se encuentran el efecto Compton inverso, la radiación de

sincrotón y el efecto bremsstrahlung (electrones relativistas son frenados, lo que causa que su enerǵıa

cinética sea emitida en un fotón de alta enerǵıa).

13. Rigidez (magnética). Magnitud f́ısica que mide la facilidad con la cual el movimiento de una part́ıcu-

la cargada es afectado por el campo magnético en el que se mueve. Se mide en Volts y se define como

P ≡ p/q, donde P es la rigidez magnética, p el momento de la part́ıcula y q su carga eléctrica.

14. Unidad Astronómica. Distancia promedio entre la Tierra y el Sol, equivalente a 1011m.



Caṕıtulo 1

Introducción

A lo largo del siglo XX se ha podido desarrollar la rama de la astrof́ısica correspondiente al estudio de

rayos cósmicos, gracias a la creación de instrumentos cada vez más sensibles con los cuales se han podido

verificar algunas teoŕıas y desmantelar o modificar otras. Aśı, en este proceso de escalar una teoŕıa tras

otra para impulsar la ciencia, se han logrado develar grandes misterios sobre la f́ısica de part́ıculas y la

estructura del Sol (y del universo). Algo como lo descrito con anterioridad sucede con la teoŕıa del albedo

solar de rayos-γ. Este albedo es la radiación γ que proviene del Sol y que es producida en las interacciones

nucleares entre los rayos cósmicos y la atmósfera solar.

En 1991, fue desarrollado un modelo teórico por Seckel et al., (1991, de aqúı en adelante será S91) para

predecir el flujo de esta radiación solar, pero en ese entonces se carećıa de los instrumentos necesarios

para poder medir tal flujo. En 2008 llegó el momento de la verdad: fue puesto en órbita el telescopio de

rayos-γ Fermi-LAT, instrumento con el cual se descubrieron discrepancias de las observaciones de casi un

orden de magnitud por encima de las predicciones del modelo (Abdo et al., 2011).

En esta tesis propongo que el modelo S91 se puede aproximar más a las observaciones de Fermi-LAT, si se

utiliza un espectro de protones con mayor flujo, lo cual f́ısicamente es factible. Para ello, primero calculo

el flujo de rayos cósmicos protónicos que llegan a la atmósfera solar según S91. Después comparo dicho

flujo con el obtenido mediante 3 distintas aproximaciones a la solución de la Ecuación de Transporte de

Rayos Cósmicos (ETRC).

Con tales aproximaciones he podido comprobar que el flujo de protones es mayor al que produce el

albedo de rayos-γ estimado por S91. Lo anterior es importante, pues si aumenta el flujo de protones, se

incrementa la probabilidad de que haya chubascos atmosféricos en el Sol y por lo tanto, se incrementa

1



2 Introducción

el albedo solar de rayos-γ y se tiene la oportunidad de empatar las predicciones con las observaciones.

Además, el flujo de protones calculado en esta tesis puede servir como datos de entrada para evaluar

la producción de rayos-γ utilizando la paqueteŕıa de simulaciones Montecarlo CORSIKA de Heck et al.,

(2011) y determinar si el modelo de S91 requiere de más modificaciones.

El entendimiento del albedo solar de rayos-γ es de gran importancia para distintas áreas de la ciencia:

si se comprende tal albedo, quiere decir que se entienden bien los procesos de modulación solar, aśı como

la estructura del Sol, tanto de su atmósfera como de su campo magnético y su actividad. Además, en

el campo de la f́ısica teórica, el estudio de rayos-γ del espacio exterior es muy importante: un exceso de

rayos-γ podŕıa indicar que se trata de materia oscura aniquilándose, evidenciando la existencia de ese

tipo de materia. Los candidatos más probables para la materia oscura son part́ıculas que complementan

el Modelo Estándar de la f́ısica de part́ıculas y que son predichas por el marco teórico de lo que se conoce

como Supersimetŕıa. Para terminar con los alcances del estudio del albedo de rayos-γ, solo hace falta

mencionar que la Supersimetŕıa es necesaria en la existencia de la controvertida Teoŕıa de Cuerdas que,

de ser correcta, seŕıa la Teoŕıa del TODO.

En México, actualmente se encuentra operativo uno de los instrumentos más novedosos para la de-

tección de rayos-γ: el Observatorio Cherenkov de Agua a Gran Altura (HAWC, por sus siglas en inglés),

que es el único de su tipo en el mundo. Una de las mayores ventajas de HAWC, es que es sensible a la

radiación γ en rangos de enerǵıa que los telescopios espaciales no pueden detectar, lo que representa una

gran oportunidad para probar modelos teóricos sobre el flujo de rayos-γ de diferentes entes astrof́ısicos y

en especial del albedo solar de rayos-γ.

La tesis se encuentra dividida de la siguiente manera: en el Caṕıtulo 2 expondré las caracteŕısticas

de los rayos cósmicos, las fuentes que los producen y su espectro de enerǵıa, aśı como las caracteŕısticas

más relevantes del Sol y su actividad. En el Caṕıtulo 3 explico la modulación solar, que es la forma en

que el Sol “defiende”sus dominios de los de rayos cósmicos, aśı como las aproximaciones que se tienen

para simularla. Introduciré en el Caṕıtulo 4 una breve explicación del modelo del albedo solar de rayos-γ

que fue la inspiración para esta tesis. Los últimos dos caṕıtulos son el cĺımax de este trabajo, pues en

el Caṕıtulo 5 es donde pongo a prueba cada una de las aproximaciones de simulación, mientras que el

Caṕıtulo 6 se discute cual de ellas es recomendable utilizar como parte del modelo del albedo de rayos-γ,

además hago observaciones al respecto del modelo actual.



Caṕıtulo 2

Los rayos cósmicos en la heliósfera

2.1. Los rayos cósmicos

Anclados a la Tierra por acción de la gravedad, los seres humanos pocas veces han podido llegar a

presenciar la bastedad del universo en carne propia, no obstante se conoce más de lo existe fuera de la

Tierra que de lo que existe (o puede suceder) en la mente humana. Sin ojos tan potentes para ver más

allá de las nubes, ni alas para volar a los confines del universo, ¿cómo es que se sabe qué pasa tan lejos

de nosotros? De todas direcciones los rayos cósmicos (RC) viajan por el universo desde la fuente que los

ha generado hasta que algún obstáculo los detiene, o hasta que su vida cómo cualquier tipo de part́ıcula

termina por decaer y trasformarse en otra part́ıcula. En algunos casos, los RC se tropiezan con la pequeña

burbuja en la que se encuentra el Sistema Solar, y aśı como las personas no olvidamos de dónde venimos,

los RC traen información de sus oŕıgenes.

Fue el f́ısico austriaco Victor Francis Hess quien entre 1911 y 1913 descubrió que la radiación ionizante

en la atmósfera proveńıa del espacio exterior, es decir, hab́ıa descubierto los RC. Pero fue el f́ısico nor-

teamericano Robert Andrews Millikan quien en los años 20 le puso nombre a dicha radiación ionizante,

llamándola rayos cósmicos. Los RC son part́ıculas subatómicas, con carga eléctrica y con velocidades muy

cercanas a la de la luz, que provienen del espacio exterior, tanto del vecindario estelar al que pertenece

el sistema solar, como de los lugares más lejanos de la Vı́a Láctea e incluso de otras galaxias.

El estudio de la radiación cósmica, comenzado desde los inicios del siglo XX, ha permitido a los

cient́ıficos formular distintas hipótesis sobre los procesos que tienen la capacidad de generar RC con un

espectro de enerǵıa caracteŕıstico y aśı conocer de manera indirecta los eventos que tienen lugar en el

3



4 Los rayos cósmicos en la heliósfera

Figura 2.1: Desarrollo de un chubasco atmosférico. Se observa que de las interacciones nucleares entre

los RC y la materia, hay liberación de enerǵıa electromagnética y producción de nuevas

part́ıculas, entre las cuales se encuentran los piones (π) y muones (µ), cuya vida media es de

poco más de 2 µs para el muón, y aún más corta la del pión.

universo. Además, fue gracias al estudio de las interacciones entre los RC y la atmósfera que se dio inicio

al estudio de la f́ısica de part́ıculas de altas enerǵıas, pues estas interacciones dan lugar a lo que se conoce

como chubascos atmosféricos que son una cascada de part́ıculas y radiación electromagnética, análogos

a los chubascos producidos en los aceleradores de part́ıculas, pero mucho más energéticos. Del estudio

de los chubascos atmosféricos se pueden distinguir RC primarios, cuyo origen son eventos astrof́ısicos

energéticos; y RC secundarios que son el producto de reacciones nucleares de los primarios, ya fuera al

chocar contra la materia o al decaer. En la figura 2.1 se muestra el desarrollo de un chubasco atmosférico.
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Figura 2.2: Espectro de rayos cósmicos a 1 UA. (Tomado de Gaisser 2006).

2.1.1. Espectro de enerǵıa y composición de los RC

Del total de los RC que pululan por el espacio, entre el 97 y 98 % son núcleos atómicos mientras que el

resto son electrones y positrones. Además, la información proporcionada por diferentes sondas y satélites

revela que la mayor parte de los núcleos son hidrógeno, con entre 86 y 87 % del total, las part́ıculas alfa

representan entre el 12 y 13 % y menos del 2 % corresponde a núcleos más pesados. Dicha composición en

el espectro de RC se conserva desde unos cuantos cientos de MeV de enerǵıa por nucleón hasta más de

1010 GeV, (Smart y Shea, 1985). En la figura 2.2 se presenta el espectro de RC detectado por diferentes

observatorios en la Tierra, es decir, a 1 UA1. Es necesario decir que el espectro se comporta como una ley

de potencias de la enerǵıa cinética dN(E)/dEαE−γ , donde γ ∼ 2.7 y presenta dos cambios de pendiente.

En las bajas enerǵıas (por debajo de los 100 GeV) se aprecian los efectos de la modulación solar, fenómeno

1Una Unidad Astrońımica (UA) es la distancia entre la Tierra y el Sol, quivalente a 1.5 × 1011m
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que será explicado en el Caṕıtulo 3. El primer cambio de pendiente se conoce como “rodilla” (en inglés

knee), situada alrededor de 3 × 106 GeV’s con γ ∼ 3.0, mientras que el segundo cambio se denomina

“tobillo” (ankle) con γ ∼ 3.1 y aparece cerca de los 2×108 GeV’s. Se cree que dichos cambios de pendiente

se deben a las fuentes de los RC. Mientras los RC antes de la rodilla tiene origen solar y galáctico, después

de la rodilla son extragalácticos y después del tobillo encontramos RC de supernovas y de otros eventos

ultra energéticos, probablemente desconocidos hasta ahora.

Debe mencionarse que los RC provienen de distintas fuentes, entre las cuales se encuentran el Sol,

supernovas, pulsares y otros eventos energéticos del universo. De lo anterior se desprende la siguiente

clasificación de RC:

Solares. Según Miroshnichenko (2015) los RC solares son part́ıculas que han sido aceleradas en el

Sol o cerca de él y se mueven sin interaccionar entre ellos en los campos magnéticos de la corona ni

en el Campo Magnético Interplanetario. Se cree que dichas aceleraciones ocurren durante eventos

energéticos como llamaradas o ráfagas solares. La enerǵıa cinética de los RC solares tiene un rango

de 10−3 GeV hasta aproximadamente 10 GeV.

Galácticos. Provienen de los confines de la galaxia (fuera del sistema solar), tienen enerǵıas que

pueden llegar hasta 106 GeV’s y cuyas fuentes probables son el núcleo galáctico o remanentes de

supernovas. Para que los RC galácticos puedan penetrar la heliósfera, éstos deben tener una enerǵıa

cinética superior a 0.1 GeV, de lo contrario serán deflectados por el viento solar (Miroshnichenko,

2015).

Extragalácticos. También conocidos como RC ultra energéticos, provienen de fuera de la galaxia

y pueden llegar a tener enerǵıas hasta de 1011 GeV’s. No se posee mucha información sobre ellos,

ya que se detectan a una tasa de 1 part./(m2 año). Se considera que son protones provenientes de

galaxias cercanas, puesto que por la alta enerǵıa que poseen, sus radios de giro son comparables al

radio de la galaxia (Simpson, 1983).

Anómalos. Son átomos neutros del medio interestelar que han sido ionizados por radiación ultravio-

leta en las proximidades del Sol. Dichos iones, son transportados hacia la frontera de la heliosfera

(heliopausa) en donde son acelerados junto con algunas part́ıculas del viento solar. Algunos son

expulsados hacia el medio interestelar, mientras que otros reingresan a la heliósfera. Mewaldt y Ma-

son (2005), hablan de una posible “fuente externa” de iones provenientes del cinturón de Kuiper.

Los RC anómalos se encuentran en un rango de enerǵıa que va de 10−3 a 10−1 GeV. Smart y Shea

exponen que se tiene conocimiento de la componente anómala desde 1972.
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2.1.2. Posibles fuentes de RC y procesos de aceleración

El espectro de enerǵıa de los RC es tan amplio que es dif́ıcil explicarlo considerando solo un tipo

de fuente. Es conocido que el Sol y estrellas similares producen RC de baja enerǵıa (decenas de GeV’s)

y que eventos estelares más violentos pueden cubrir enerǵıas mayores, pero no se tiene certeza sobre

las fuentes de los RC más energéticos. Se cree que los RC de muy alta enerǵıa son part́ıculas que han

sido aceleradas por colisiones estocásticas entre ellas, al estar confinadas en un frente de onda de un

plasma con turbulencia magnética. Tales ondas pueden ser producidas producidas por eventos explosivos,

tanto solares como estelares. Dicho mecanismo fue propuesto por Enrico Fermi y es conocido como modelo

“Bottom-Up”. Durante la década de los 90’s se pudo inferir que tales procesos de aceleración son selectivos,

por lo que no todas las part́ıculas son aceleradas de la misma manera según exponen Mewaldt y Mason

(2005). Se tiene un ĺımite al máximo de enerǵıa que pueden ganar las part́ıculas mediante este proceso:

el campo magnético debe ser lo suficientemente poderoso para confinar a las part́ıculas en la región de

aceleración y se requiere que tenga gran extensión para que las part́ıculas escapen del confinamiento

con una enerǵıa muy elevada, de hasta 1011 GeV. Dicho lo anterior, se descartan la mayoŕıa de objetos

astronómicos conocidos como candidatos de fuentes de RC energéticos, pues sus campos magnéticos son

pequeños o muy débiles. Simpson explica que las observaciones implican que a escala galáctica se tiene un

estado estacionario en el flujo de RC, el cual ha sido casi constante durante los últimos 4 mil millones de

años. Tal condición requiere que se tenga una entrada de enerǵıa del orden de 1040 erg/s, para compensar

las colisiones de núcleos y electrones o el escape de éstos de la galaxia. Esta estimación concuerda con

que las supernovas pueden proporcionar esa cantidad de enerǵıa para mantener el flujo de RC en la

galaxia. Además, se cree que la nucleośıntesis de elementos pesados se da en las supernovas, por lo que

la presencia de núcleos pesados en los RC se entiende al considerar a estos astros como fuentes. Cabe

destacar la existencia de modelos “Top-Down”, según los cuáles los RC con enerǵıa de 1010 GeV, surgen

de la desintegración o aniquilación de part́ıculas supermasivas (Aguilar, 2011).

2.2. El Sol y la heliósfera

El Sol es una estrella clasificada como de tipo espectral G2, es decir, es una estrella enana amarilla

con edad aproximada de 4600 millones de años, que se convertirá en una estrella gigante roja cuando

se agote el hidrógeno que mantiene las reacciones termonucleares de su núcleo. Del total de su masa,

73 % es hidrógeno, 25 % helio y 2 % otros elementos (Altrock, et al., 1985). Es prácticamente la única

fuente de enerǵıa y luz del sistema solar y posee el 99.9 % de la masa del mismo. El campo magnético
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Figura 2.3: Estructura de la Heliósfera. Aunque no existe un concenso sobre que tan extensa es la he-

liósfera, se considera que la heliopausa se encuentra más de 90 UA.

del Sol permea todo el espacio del sistema solar y conforma lo que se conoce como el Campo Magnético

Interplanetario (CMI). Este CMI se extiende desde la atmósfera solar y viaja congelado en el plasma de

las capas externas del Sol en expansión, lo que se conoce como viento solar (VS), hasta más allá de 100

UA de distancia. A esta región del espacio, en la cual domina la influencia del Sol, se denomina heliósfera.

La heliósfera tiene su ĺımite en lo que se conoce como heliopausa. El VS es supersónico, pero existe un

ĺımite cerca de la heliopausa en la cual se vuelve subsónico. Tal ĺımite se denomina choque terminal (TS

por sus siglas en inglés), mientras que la región entre el TS y la heliopausa se llama heliofunda.

2.2.1. Estructura del Sol

La estructura del Sol se puede dividir en (a) interior del Sol; y (b) atmósfera solar. Según Kallenrode

(2004), el interior del Sol, cuyo radio aproximado de R� = 6.96 × 108 m, tiene una estructura interna

dividida en cuatro regiones principales:

Núcleo. Se extiende desde el centro del Sol hasta 0.3R�, se calcula tiene una temperatura de 15

millones K y una densidad de 1.5 millones de kg/m3. Es en esta región donde se llevan a cabo las

reacciones termonucleares que mantienen “encendido” al Sol. La reacción más común es la cadena
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protón-protón

4p→ α+ 2e+ + 2νe + γ (2.1)

lo que quiere decir que cuatro protones se fusionan para formar un núcleo de helio (part́ıcula

α),neutrinos(νe) y radiación γ.

Zona radiativa. Va desde el ĺımite del núcleo hasta 0.74R�, su temperatura media estimada es de

5.9 millones K y su densidad de 7500 kg/m3. Su nombre se debe a que en esta región la enerǵıa es

transportada por la radiación electromagnética generada en el núcleo. Esta radiación, compuesta

principalmente por rayos-γ, pierde enerǵıa en su paso por la zona radiativa, al ser absorbida y

emitida nuevamente, conviertiendose en radiación de onda más larga.

Zona convectiva. A partir del ĺımite de la zona radiativa se encuentra la zona convectiva, cuya

temperatura media se estima en 5800 K y su densidad es de 0.03 g/m3. En esta zona, el mecanismo

de tranporte de enerǵıa más efectivo es la convección, pues los fotones se absorben, pero no vuelven

a emitirse.

Fotósfera. Esta capa es la parte superior de la zona convectiva, que es la “superficie”visible del Sol,

cuyo espesor es de 500 km y su temperatura es de 5800 K. Es en esta capa que se observan estructuras

granulares, que son causadas por las corrientes convectivas de la capa subyacente. También se

observan en la fotósfera las llamadas manchas solares, que tienen un diámetro desde 700 hasta 4000

km. Estas estructuras son tubos de flujo magnético que se originan en la zona convectiva, cruzan

la fotósfera y llegan hasta la atmósfera solar. Como el campo magnético es muy intenso en estas

regiones, este impide el intercambio de calor entre las manchas y las demás regiones de la fotósfera,

por lo cual su temperatura es entre 1000 K y 2000 K menor que las regiones circundantes.

La atmósfera solar en Altrock, et al., (1985) presenta una estructura de tres capas:

Cromósfera. Desde la fotósfera hasta una altura de aproximadamente 2500 km se extiende la

cromósfera. Esta capa tiene una temperatura de 4300 K en su base y se incrementa hasta los

10000 K en su cima. En esta capa se pueden observar estructuras en forma de lengua, llamadas

esṕıculas, que son chorros de plasma lanzados hacia el espacio exterior. En esta zona, la enerǵıa se

transporta en forma de ondas mecánicas.

Región de transición. Es una región de la atmósfera de 200 km de espesor en la que se registra

el incremento de temperatura de 104K en la cromósfera a 106K en la corona. Es una capa muy

dinámica y con campos magnéticos muy intensos.



10 Los rayos cósmicos en la heliósfera

Figura 2.4: Estructura del Sol. Se muestran las regiones del interior del Sol con su espesor en R�, aśı

como las de su atmósfera.

Corona. Se trata de la capa superior de la atmósfera solar, que se exitiende hacia los confines del

medio interplanetario en forma de VS, es decir, es la fuente del VS. Su temperatura es del orden

de los 106K. La dinámica de la corona es controlada por el campo magnético solar. En la corona

existen dos zonas magnéticas diferentes: regiones con ĺıneas de campo cerradas y regiones con ĺıneas

de campo abiertas (llamadas hoyos coronales). En la corona también se pueden encontrar: (a)

prominencias, formadas por el campo magnético; (b) eyecciones de masa coronal (EMC), burbujas

de plasma que son expulsadas a una velocidad de entre 100 y 2000 km/s; y (c) ráfagas, que son

emisiones de ondas electromagnéticas en diferentes longitudes de onda y part́ıculas energéticas,

resultado de la conversión de enerǵıa magnética en enerǵıa cinética.

2.2.2. La actividad del Sol

El Sol es un astro que siempre se encuentra activo, aunque su actividad no siempre es igual. A veces

las manifestaciones de la actividad solar son escasas, por lo que se denomina Sol quieto, mientras que

si hay mucha actividad se trata del Sol activo. La alternancia entre el Sol quieto y el Sol activo se da

de forma ćıclica en el llamado ciclo de actividad solar. Dicho ciclo es evidente en el registro de manchas

solares. En la figura 2.5 se muestra el número de manchas solares registradas entre los años 1951 y 1998,
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y se puede observar un ciclo de 11 años en la actividad solar. Las manchas solares también han servido

como trazadores para calcular la velocidad de rotación del Sol, que vaŕıa de 24 d́ıas en el ecuador a 34

en las regiones polares (Altrock, et al., 1985).

Otro indicador de los ciclos de actividad solar está dado por los hoyos coronales. Este ciclo presenta

cuatro fases:

Ascendente. Los hoyos coronales polares disminuyen su extensión.

Máximo. No hay hoyos coronales en los polos, sino en latitudes medias y bajas.

Descendente. Reaparecen los hoyos en los polos, pero con la polaridad invertida.

Mı́nimo. Los hoyos coronales tienen su máxima extensión en los polos y no existen en el ecuador.

El ciclo de actividad solar es resultado de la formación y amplificación de regiones complejas de

campo magnético en la zona de convección. Estas regiones suben desde la zona convectiva mientras la

rotación del Sol retuerce las ĺıneas de campo. El campo magnético solar original se restablece cada 11

años. Al estudiar la actividad solar, se ha descubierto que no solo existe una fuerte correlación entre la

presencia de manchas solares y la intensidad del campo magnético solar, sino también ha sido observada

una anticorrelación entre las variables anteriores y la intensidad de RC. De lo anterior se deduce que a

mayor actividad solar, el VS es más efectivo en prevenir que los RC penetren en el medio interplanetario,

lo que se conoce como modulación solar (este fenómeno se tratará con más detalle en el Caṕıtulo 3).

2.2.3. El Viento Solar y el Campo Magnético Interplanetario

Hace más de 400 años se sugirió por primera vez la existencia de un campo magnético interplanetario,

aunque en realidad primero se consideró que era el campo geomagnético dipolar el que llenaba todo el

espacio. Durante el siglo XVIII se dećıa que las auroras eran debidas a la interacción entre las part́ıculas

de la corona solar y el campo geomagnético, entendido como que haces de estas part́ıculas eran emitidas

por eventos particulares del Sol. Fue hasta la década de 1950 que el astrónomo Ludwig Biermann quien

se dió cuenta de la continuidad de tal flujo de part́ıculas, inicialmente llamado radiación solar corpus-

cular(Parker, 1965). La corona solar se encuentra en una eterna expansión. El ĺımite de la heliósfera se

haya en donde la presión de la corona y la presión del medio interestelar se encuentran en equilibrio, pero

a temperaturas de 106 K tal equilibrio se encuentra a una gran distancia del Sol, con lo que se concluye

que la corona debe expandirse (Holzer, 1979). Esta capa del Sol en expansión es lo que se llama Viento

Solar (VS). Con el paso de los años se realizaron estudios en torno a la naturaleza de dicha radiación,
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Figura 2.5: Ciclo de actividad solar. Se presenta el número de manchas solares para los años de 1951

a noviembre de 2009 en la gráfica inferior, mientras que en la gráfica superior se tie-

ne la intensidad de RC observada en la Tierra. Se observa correlación negativa entre el

máximo solar (más manchas solares) con una disminución en la intensidad de RC y en-

tre el mı́nimo solar con un incremento en la intensidad de RC. (Tomado del sitio web

http://www.climate4you.com/Sun.htm).
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Figura 2.6: Se muestra el perfil de velocidades del VS)

pero no fue sino hasta 1958 que el astrof́ısico E. N. Parker escribió las ecuaciones correspondientes a la

hidrodinámica de un plasma influenciado por el campo gravitatorio del Sol y demostró que existe un

flujo supersónico de materia solar hacia el espacio exterior (Longair, 1981) y en 1959 un satélite soviético

comprobó la existencia del VS. En 1962, la sonda espacial Mariner 2 midió las caracteŕısticas del VS en el

medio interplanetario entre Venus y la Tierra. Se encontró que la intensidad media del campo magnético

del VS a una UA del Sol es de 5 nT, mientras que su densidad de enerǵıa es 10−2 nJ/m3. El VS tiene

una velocidad de entre 400 km/s y hasta 800 km/s, según la actividad del Sol, y una densidad promedio

de 3 part́ıculas/cm3 a 1 UA, (Kallenrode, 2004). Además, el VS presenta la caracteŕıstica de acelerarse

desde muy cerca del Sol, para llegar a una velocidad constante cerca de 1 UA, lo que se ve en la figura

2.6. Tal comportamiento puede expresarse con siguiente ecuación:

V = V0

(
1− e−13.862r

)
(2.2)

donde V0 toma valores entre 400 km/s y 800 km/s y r se expresa en UA.

El campo magnético del Sol se encuentra congelado en el VS, razón por la cual es transportado

radialmente lejos del Sol y forma el CMI. Este tiene una estructura espiral debido a que es expulsado de

las capas externas del Sol mientras este rota (la velocidad angular del Sol es Ω = 2π/27.26[rad/dias] =

2.6677 × 106[rad/s]). La estructura espiral del CMI fue estudiada por primera vez por Parker en 1958.

El modelo de la espiral de Parker supone simetŕıa azimutal y se ignora el campo de la corona baja. Con
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Figura 2.7: Campo Espiral de Parker, vista en las proximidades del Sol (izquierda, tomado de Altrock

et al., 1985) y vista global de la heliósfera (derecha, tomado de Czechowski, et al., 2009)

Figura 2.8: Hoja de Corriente Heliosférica. (Tomado de Smith, 1979).

las suposiciones anteriores el CMI adopta la forma de una espiral de Arqúımedes, cuyo ángulo respecto

a la dirección radial está dado por

tanψ = Ωr
sin θ

V (r)
(2.3)

donde r es la distancia heliocéntrica, θ es la colatitud y V (r) es la velocidad del VS a la distancia r.

De esta manera se determina que el ángulo de la espiral a 1 UA es de 45o y se vuelve casi de 90o para

distancias de más de 5 UA, aproximadamente por la órbita de Júpiter.

Una de las caracteŕısticas sobresalientes del CMI es la Hoja de Corriente Heliosférica (HCS por sus

siglas en inglés). Esta es una capa de plasma que emerge desde las zonas ecuatoriales del Sol y divide

la heliósfera en regiones con diferente polaridad magnética. Tiene un espesor de entre 1000 y 10000

km. Como la polaridad del campo solar cambia, es mejor decir que existen regiones unipolares en cada

hemisferio, que se alternan y están separadas por regiones de polaridad mixta (Czechowski, et al., 2010).

En la figura 2.8 se muestra un esquema de la HCS.



Caṕıtulo 3

Modulación solar

En su viaje por el universo, los RC son susceptibles a los campos magnéticos que se extienden por el

espacio. Su viaje no se ve perturbado al desplazarse por el medio interestelar, hasta que se encuentran

con el campo magnético de algún cuerpo celeste. Aśı, al llegar a la heliosfera, los RC se encuentran con el

campo magnético solar, el cual es arrastrado lejos de su fuente por el VS. Entonces los RC sufren una serie

de procesos que se conocen en conjunto como modulación solar de los rayos cósmicos. De esta manera el

espectro de enerǵıa de RC medido en los ĺımites de la heliosfera (a más de 90 UA) será diferente al que

se mide a 7 UA o a 1 UA, y estos serán diferentes al que se tiene en las proximidades del Sol, por decir

a 0.2 UA. El grado en que la modulación afecta a los RC depende de la enerǵıa de los mismos, aśı para

aquellos con enerǵıas mayores a unos cientos de GeV’s la modulación solar será despreciable. Además, la

modulación dependerá de la actividad solar, por lo que se presentan variaciones que se correlacionan con

los ciclos solares. Según Parker (1965) las part́ıculas pueden pasar varios d́ıas en el sistema solar antes

de que sean observados por nuestros detectores y, para cuando esto sucede, los RC han perdido incluso

hasta un 15 % de su enerǵıa.

3.1. Procesos f́ısicos de modulación

La modulación solar es la superposición de efectos de diferentes procesos f́ısicos que modifican el es-

pectro de enerǵıa de los RC. Estos procesos se denominan difusión, convección, deriva y desaceleración

adiabática. A continuación, se describen brevemente los procesos de la modulación solar.

15
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Convección

Las part́ıculas cargadas “sienten”la presencia del CMI al penetrar la heliósfera. Dependiendo de la enerǵıa

de las part́ıculas en cuestión, éstas viajarán por la heliósfera sin ser perturbadas hasta que, en las cer-

cańıas del Sol, donde la magnitud del CMI se intensifica, queden atrapadas por el campo magnético. Una

vez que pasa esto, las part́ıculas comienzan a girar en torno a las ĺıneas de campo. Tal como se expone en

el apartado 2.2.3, el campo magnético está congelado en el viento solar, por lo que las ĺıneas de campo

alrededor de las cuales giran los RC, son arrastradas hacia los ĺımites de la heliósfera. Esto constituye

un obstáculo para que las part́ıculas cargadas se desplacen cada vez más adentro de la heliósfera. Entre

mayor sea la velocidad del VS, menor será la intensidad del flujo de part́ıculas. Este proceso puede com-

pararse como nadar contra la corriente.

Difusión

Sucede cuando una part́ıcula cargada que gira en torno a las ĺıneas de campo se encuentra con una va-

riación en el campo magnético, y en consecuencia, es dispersada. El CMI presenta irregularidades, tanto

en magnitud como en dirección, que perturban las trayectorias de las part́ıculas que giran en torno a las

ĺıneas de campo del CMI. Pero para que una part́ıcula “vea”tales irregularidades, debe cumplirse que

estas tengan una extensión de tamaño L, comparable al del radio de giro rg = p/B de las part́ıculas,

donde p es el momento y B la intensidad del campo. Lo anterior se explica de la siguiente manera: Una

part́ıcula con rg << L, pasará por la irregularidad gradualmente sin ser perturbada. Esto es análogo a

un automóvil que cruza suavemente por un puente con forma de arco. Las llantas del veh́ıculo son muy

pequeñas como para que el conductor piense que el puente es una irregularidad del camino. Si la part́ıcula

viaja con rg >> L, entonces esta pasará por la irregularidad dando un solo giro, sin siquiera notar que

existe una variación en el campo, tal como el conductor del mismo automóvil no nota la enorme cantidad

de pequeñas basurillas y grietas del camino sobre las que circula su auto. Él está consciente de que el

camino es plano. En cambio, si se cumple rg ∼ L, entonces la part́ıcula será testigo de la existencia de

tal variación en el CMI y será dispersada de la misma manera que el conductor cambiará de dirección

al encontrarse con un muro, una persona u otro veh́ıculo. La dispersión de part́ıculas ocurre en todas

direcciones, por lo que este proceso recibe el nombre de difusión. A pesar de esto, la dirección preferencial

es la del CMI promedio. Lo anterior se describe gráficamente en la figura ??. Debe mencionarse que este

es un proceso opuesto a la convección. Las irregularidades en el CMI son de L ∼ 105−107 km, comparable

al radio de giro de RC con enerǵıas alrededor de decenas de GeV (Parker, 1965).
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Figura 3.1: Se ilustra el movimiento de una part́ıcula cargada en un campo magnético. (a) Si el campo

es uniforme, la part́ıcula se moverá en una espiral con centro gúıa en una ĺınea de campo.

(b) Cuando el campo presenta un gradiente, la part́ıcula sufrirá la deriva de su centro gúıa.

(c) Cuando la part́ıcula llega a una irregularidad del campo con L >> rg, ésta continuará

sobre la irregularidad, pero podŕıa derivar hacia otra ĺınea de campo. (d) Si L << rg, la

part́ıcula pasará por la irregularidad sin ser muy afectada. Si rg ∼ L, entonces la part́ıcula

podŕıa viajar por la irregularidad (e), ser reflejado (f) o quedar atrapado en tal irregularidad

(g). También existe cierta dispersión que sucede de una ĺınea de campo a otra (h). (Tomado

de Moraal, 2013).
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Figura 3.2: Se observan los procesos de convección, difusión y deriva en un corte transversal desde el

ecuador solar al norte de la heliósfera. Se muestra la fase del ciclo magnético en la cual el

norte magnetico se encuentre en el hemisferio norte. Se observa que durante dicha fase, el

flujo de RC entra por los polos y sale por la HCS. (Tomada de Moraal, 1993)

Deriva

Las part́ıculas cargadas que giran al moverse en un campo magnético, tienen lo que se conoce como centro

gúıa, que define la dirección de la espiral por la que se mueven las part́ıculas. Este centro gúıa cambia su

dirección cuando se hace evidente el gradiente y la curvatura del campo magnético en cuestión. El CMI

presenta cierta curvatura y gradientes, por lo que los RC también experimentarán derivas. En la HCS

y en la ĺınea polar magnética también existe la deriva de part́ıculas, ya que son regiones donde el CMI

cambia de dirección. Entre más orden haya en el campo magnético como en el mı́nimo solar, este proceso

tendrá mayor relevancia en el transporte de part́ıculas. En la figura ?? se pueden observar los procesos

de convección, difusión y deriva.
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Desaceleración adiabática

El VS es un plasma que se expande conforme se aleja del Sol. Esta expansión requiere enerǵıa, misma

que es entregada por los RC cuando se transportan en la heliósfera, con lo que las part́ıculas se desace-

leran. Este proceso tiene mayor importancia en la heliósfera interior que en la heliofunda. Es como si

las part́ıculas tuvieran que pagar una cuota para poder acercarse al Sol y esa cuota fuera donada a una

beneficiencia que permite la expansión del VS.

Como estos procesos dependen de la actividad solar, cuando el ciclo de 11 años de actividad solar se

encuentra en el mı́nimo se espera observar una mayor intensidad en el flujo de RC, mientras que cuando

se tiene un máximo solar, la intensidad de RC disminuirá.

3.2. Variaciones en la radiación cósmica

Los RC arriban a la atmósfera terrestre con ciertas variaciones en su intensidad. Estas variaciones son

ćıclicas y pueden tener origen solar o interestelar. En el primer caso, el tiempo solar determinará el ciclo

de las variaciones, mientras que para el segundo caso, será el tiempo sideral quien determine los ciclos.

Las variaciones siderales tienen amplitudes mucho menores que las solares.

Variación de 11 y 22 años

Como se explicó en la sección 2.2.2, la actividad solar se da en un ciclo de 11 años. Se dijo que existe

una correlación entre la actividad solar y el número de manchas solares, pero no es la única que existe: la

intensidad de RC es máxima durante un mı́nimo solar, mientras que se observará una intensidad mı́nima

durante el máximo solar. Esta variación puede observarse en toda la heliósfera. Tal variación se conoce

como variación secular, y es el resultado del equilibrio entre la convección por VS, la difusión de part́ıcu-

las hacia el Sol y la deriva de los RC que experimentan al moverse por el CMI. La variación secular se

correlaciona con el ciclo solar de 11 años. El ciclo solar magnético, se corresponde con el ciclo de 22 años.

En algunos mı́nimos solares la intensidad de RC llega a su máximo para disminuir de inmediato, como se

observa en la figura ?? . Ahora bien, entre cada uno de estos “picos”de intensidad, se observa que hay un

máximo de RC que se mantiene por más tiempo. Lo anterior se debe al cambio de polaridad del campo

magnético del Sol: cuando las ĺıneas de campo entran al Sol por el polo sur y salen por el polo norte, los
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Figura 3.3: Ciclo solar magnético. Se presenta el número de manchas solares para los años de 1951 a

noviembre de 2009 y la intensidad de RC observada en la Tierra. Se destaca que en la gráfica

de RC, durante los mı́nimos solares, se tiene un patrón de un pico en intensidad con forma

de “triángulo”(en negro) seguido por uno con forma de “trapecio”, que es testigo del ciclo

magnético solar. Los iconos entre las dos gráficas muestran la polaridad del campo magnético

del Sol, con el norte hacia arriba. (Modificada de http://www.climate4you.com/Sun.htm)
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Figura 3.4: La variación diurna se debe a la superposición de los flujos convectivo y difusivo en el trans-

porte de RC.

RC entran por los polos y salen por la HCS, con lo que el máximo de intensidad se alcanza rápidamente y

se mantiene por más tiempo. En cambio, cuando se tiene invertida la polaridad, los RC ingresarán por la

HCS y saldrán por los polos, lo que significa que deben recorrer una mayor distancia y, en consecuencia,

se llega a la intensidad máxima en más tiempo y esta disminuye de inmediato.

Variación de 27 d́ıas

Se ha encontrado que existen variaciones que vienen en ciclos de 27 d́ıas, las cuales están asociadas a la

rotación del Sol y además se correlacionan con la actividad solar, pues la amplitud de tales variaciones

es mayor durante los máximos solares, y decrece durante los mı́nimos de actividad solar. En 1959, se

dedujo que la existencia de la variación de 27 d́ıas está asociada a la aparición de zonas activas en el

Sol. También se ha descubierto una variación de 13.5 d́ıas. Valdés-Galicia y Dorman (1997), encontraron

que este ciclo 13.5 d́ıas se relaciona con la HCS y concluyeron que la variación de 27 se debe a distintos

fenómenos de la actividad solar que se manifiestan por medio de la rotación del Sol.

Variación diurna

Como su nombre lo indica, esta variación implica una intensidad de RC diferente en diferentes horas

locales del d́ıa. Tal variación tiene en promedio una amplitud 0.5 %, aunque es muy irregular entre cada
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d́ıa. La variación diurna se debe a la existencia de anisotroṕıa en la intensidad de los RC. Luego, tal

anisotroṕıa es vista por los detectores en la superficie terrestre a una determinada hora local, que no

es la misma para todas las estaciones debido al campo geomagnético. La variación diurna es un efecto

únicamente debido a la rotación de la Tierra. Como se observa en la figura 3.4, el flujo convectivo del

VS se superpone al flujo difusivo de RC sobre las ĺıneas de campo, lo que resulta en un flujo neto que es

registrado como la variación diurna a las 15:00 horas.

Decrecimiento Forbush

En 1937, el f́ısico americano Scott E. Forbush reportó por primera vez una disminución abrupta en

la intensidad de la radiación, simultánea en todas las estaciones terrestres, a la cual se le denominó

decrecimiento Forbush. La caracteŕıstica principal de un decrecimiento Forbush es la cáıda de hasta

un 20 % en la intensidad en pocas horas, seguida por una lenta recuperación que puede tardar semanas.

Aunque aún no se conoce con exactitud la causa de tal fenómeno, se cree que son el resultado de variaciones

en el campo magnético asociadas a perturbaciones en el medio interplanetario. Barouch y Burlaga (1975),

encontraron que los decrecimientos Forbush se asocian a regiones de la heliósfera con un campo magnético

muy intenso.

3.3. Simulación de la modulación

Actualmente, es imposible reproducir el transporte de part́ıculas desde los ĺımites de la heliósfera

hasta la Tierra y más cerca del Sol, por lo que los cient́ıficos se han apoyado en la simulación de la

modulación solar para probar diferentes teoŕıas sobre los mecanismos de modulación y las caracteŕısticas

de entidades como el campo magnético solar, la Hoja de Corriente Heliosférica y el Choque Terminal. A

continuación, se describen los diferentes enfoques con los cuales se ha podido simular el transporte de RC

en la heliósfera, considerando la influencia del Sol.

3.3.1. Función de distribución

En el curso de Posgrado en Ciencias de la Tierra de Caballero-López (2017), se estudia la simulaicón

de la modulación de de RC. De tal curso emanan las ĺıneas de esta sección, que tratan sobre la función

de distribución.

Los RC llegan a la heliósfera desde todas direcciones, en diferentes cantidades y con enerǵıas diferentes,

caracteŕısticas que están completamente definidas si se conoce la función de distribución F (~x, ~p, t), es decir,
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existen dn part́ıculas en el volumen d3x centrado en el punto ~x, en el espacio de momento d3p alrededor

de ~p, tal que:

dn = F (~x, ~p, t)d3xd3p = F (~x, ~p, t)d3xp2dΩdp (3.1)

Como no se tiene la capacidad de medir F (~x, ~p, t), se miden las siguientes cantidades con sentido f́ısico:

la densidad diferencial de part́ıculas y la densidad diferencial de corriente, las cuales son los momentos

de cero y primer orden de F , respectivamente. Para encontrar cada una de las cantidades mencionadas

anteriormente, debe definirse primero que

f(~x, p, t) =
1

4π

∫
Ω

F (~x, ~p, t)dΩ (3.2)

es función de distribución omnidireccional, ya que mide el número de part́ıculas dN en el volumen d3x

centrado en el punto ~x, cuyo momento se encuentra en el intervalo (p, p+ dp) sin importar su dirección,

de tal suerte que

dN = f(~x, p, t)d3x4πp2dp (3.3)

Ahora bien la densidad diferencial de part́ıculas respecto del momento es Up(~x, p, t) se define de tal

manera que

dN = Up(~x, p, t)d
3xdp (3.4)

De las ecuaciones 3.3 y 3.4 obtenemos

Up(
−→x , p, t) = 4πp2f(−→x , p, t) (3.5)

Sin embargo, la cantidad que se mide es la intensidad diferencial de corriente ĵp, que se define tal que el

número de part́ıculas ds que atraviesan el elemento de área dA normal a ~p en el intervalo de momento

(~p, ~p+ d~p), dentro del elemento de ángulo sólido dΩ alrededor de ~p en el tiempo dt es

ds = ĵp(~x, ~p, t)dtdAdpdΩ (3.6)

Si tomamos en cuenta las part́ıculas que atraviesan un cilindro de sección transversal dA y altura vdt, se

puede relacionar la intensidad y la función de distribución como

ds = vF (~x, ~p, t)dtdAp2dpdΩ (3.7)

Ahora bien, la densidad diferencial de corriente se relaciona con el momento de primer orden de F de la

siguiente manera:

~F1(~x, p, t) =
1

4πp

∫
Ω

~pF (~x, ~p, t)dΩ (3.8)
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De está manera, el número de part́ıculas con momento en el intervalo (p, p+ dp) que cruzan la superficie

dA (cuya dirección es ~n, respecto de ~p) es

dS(~n) =

∫
Ω

~n · ~vF (~x, ~p, t)dtdAp2dpdΩ = ~n · ~SpdtdAdp (3.9)

donde

Sp =

∫
Ω

~vp2F (~x, ~p, t)dΩ (3.10)

es el número de part́ıculas por unidad de tiempo, área y momento, denominada densidad diferencial del

corriente.

Entonces, de 3.6 y 3.7 llegamos a

ĵp(~x, ~p, t) = vp2F (~x, ~p, t) (3.11)

con el valor medio de ĵp conocido como la intensidad diferencial omnidireccional jp

jp(~x, p, t) =
1

4π

∫
Ω

ĵp(~x, ~p, t)dΩ (3.12)

Sustituyendo 3.2, 3.5 y 3.11 en 3.12 se tiene

jp(~x, p, t) =
vUp
4π

= vp2f (3.13)

cuyas unidades de jp expresadas como particulas/(m2 · s · sr · mom). Aunque tenemos una expresión

donde la intensidad se mide con respecto al momento de las part́ıculas, usualmente se mide con respecto

de la enerǵıa cinética por nucleón T . Para tener una expresión de la intensidad respecto de la enerǵıa se

usa dT/dp = v/A, con A el número de nucleones por part́ıcula, para obtener

jT = Ap2f = P 2f (3.14)

donde jT se expresa en particulas/(m2 · s · sr · eV/n) y P es la rigidez.

3.3.2. Espectro Interestelar Local

El Espectro Interestelar Local (LIS, por sus siglas en inglés), es el espectro de RC correspondiente a

la heliopausa. Con datos de la misión Viajero 1 y utilizando el programa GALPROP, Vos y Potgieter

(2015) obtuvieron una expresión para el cálculo del LIS en función de la enerǵıa cinética por nucleón de

los RC:

jLISV P
= 2.7

T 1.12

β2

(
T + 0.67

1.67

)−3.93

(3.15)
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Figura 3.5: Espectro Local Interestelar de diferentes trabajos, comparados contra las observaciones de

Viajero 1. (Tomado de Enriquez, 2018).

Este LIS está especificado a 122 UA, lo que concuerda con las observaciones del Viajero 1 sobre los RC

anómalos que son acelerados dentro de la heliósfera. Viajero 1 observó que para distancias mayores a

121.5 UA, la cantidad de RC anómalos decrećıa hasta aproximadamente 0.01 veces los que se detectaban

a distancias menores.

En la figura 3.5, se muestra el espectro de Vos y Potgieter (2015) comparado contra el LIS de trabajos

previos. Se observa que el LIS mencionado se ajusta a las observaciones hechas por Viajero 1.

3.3.3. Ecuación de Transporte

La Ecuación de Transporte de Rayos Cósmicos (ETRC) fue derivada por primera vez en Parker

(1965). Parker consideró la existencia de irregularidades en el CMI con un tamaño de 105−107km, que es

comparable al radio de giro de RC’s con enerǵıas de unos cuantos GeV’s. Esto significa que las part́ıculas

son dispersadas y reflejadas sobre las ĺıneas de campo, sin una dirección preferencial. Con lo anterior, el

transporte de part́ıculas en el CMI puede verse como un proceso de caminatas aleatorias, descrito por la
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siguiente ecuación
∂f

∂t
+

∂

∂xi
(fvi) +

∂

∂T

(
f
dT

dt

)
− ∂

∂xi

(
κij

∂f

∂xj

)
= 0 (3.16)

conocida como ecuación de Fokker-Plank o Ecuación de Difusión, donde f = f(xi, T, t) es la función de

distribución, con T la enerǵıa cinética, y el tensor de difusión κij se define de tal suerte que el flujo de

part́ıculas en el marco de referencia que se mueve junto con las irregularidades que producen la dispersión

es

κij∂f/∂xj (3.17)

lo que a su vez introduce el término convectivo fvi. En esta derivación de la ETRC debe introducirse el

término de desaceleración adiabática producido por la divergencia del VS.

No obstante, en Gleeson y Axford (1967) se presenta la derivación de la ETRC a partir de conside-

rar los RC como un gas y utilizar la ecuación de continuidad. En este procedimiento la desaceleración

adiabática se introduce de manera “natural” en el propio desarrollo matemático de la ecuación, quedando

como sigue
∂f

∂t
+ O · ~S +

1

p2

∂

∂p
(p2 < ṗ > f) = Q (3.18)

con la densidad diferencial de corriente

~S = C~V f −K · Of (3.19)

donde

C = −1

3

∂ ln f

∂ ln p
(3.20)

es el coeficiente de Compton-Getting, ~V es la velocidad del VS y K es el tensor de difusión de las part́ıculas,

que no solo contiene los elementos que explican la difusión en las direcciones paralela y perpendiculares al

CMI, sino que también describe las derivas de curvatura y gradiente mediante los elementos asimétricos

del tensor. En Parker (1965) se establece que dicho tensor K debe ser proporcional a rα, con α entre 0

y 0.5 si K es isotrópico, pero seŕıa de entre 2 y 2.5 si es anisotrópico con κ‖ >> κ⊥, aunque en Palmer

(1982) se discute que κ‖ es aproximadamente constante para part́ıculas con enerǵıas menores a 1 GeV.

El coeficiente de Compton-Getting incorpora algo similar al efecto Doppler, pues indica que el espectro

de RC medido en un marco de referencia fijo es diferente al que se mide en un marco de referencia que

se mueve con el medio (Gleeson y Axford, 1968b). El término < ṗ >= p
3
~V ·
(

Of
f

)
en la ecuación 3.18 se

refiere a la pérdida adiabática de momento de los RC en el VS en expansión, mientras que Q representa

las fuentes y sumideros de part́ıculas en el medio, en este caso la heliósfera. Si sustituimos dicho término
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y ~S en la ETRC, se obtienen tres formas equivalentes, de las cuales se derivan las soluciones anaĺıticas

aproximadas de la ETRC:

∂f

∂t
+

1

4πp2
O · [4πp2(C~V f −K · Of)] +

1

p2

∂

∂p

[
p2

(
p

3
~V · Of

f

)
f

]
= Q

∂f

∂t
+ O · (C~V f −K · Of) +

1

3p2

∂

∂p
(p3~V · Of) = Q (3.21)

Partiendo de 3.21, se utiliza la relación vectorial O · (f ~A) = f(O · ~A) + ~A · (Of), y se sustituye el valor

de C anteriormente expuesto

∂f

∂t
+ O ·

(
−1

3

∂ ln f

∂ ln p
~V f −K · Of

)
+

1

3p2

∂

∂p
[p3(O · f ~V − fO · ~v)] = Q

∂f

∂t
+ O ·

(
− p

3f

(
∂f

∂p

)
~V f −K · Of

)
+

1

3p2

∂

∂p
[p3(O · f ~V − fO · ~v)] = Q

∂f

∂t
+ O ·

(
~V f −K · Of

)
− 1

3p2
(O · ~V )

∂

∂p
(p3f) = Q (3.22)

Desarrollando el segundo y tercer términos del miembro izquierdo se obtiene la tercer forma equivalente

de la ETRC

∂f

∂t
+ O · (~V f)− O · (K · Of)− 1

3
(O · ~V )

[
3f + p

∂f

∂p

]
= Q

∂f

∂t
+ ~V · Of + f(O · ~V )− O · (K · Of)− (O · ~V )f − 1

3
(O · ~V )p

∂f

∂p
= Q

∂f

∂t
+ ~V · Of − O · (K · Of)− 1

3
(O · ~V )

∂f

∂ ln p
= Q (3.23)

La ETRC es una ecuación de la cual existen soluciones anaĺıticas aproximadas, que se obtienen al

hacer las suposiciones siguientes, con sus respectivas pérdidas de información (Caballero-Lopez y Moraal,

2004):

Simetŕıa azimutal,que reduce la validez de la solución a escalas temporales menores a una rotación

solar.

Estado estacionario, reduciendo la variable temporal a un parámetro, pero se pierde la capacidad

de calcular aceleraciones.
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Simetŕıa esférica, en la cual se pierden los efectos de deriva, pues la estructura del CMI se pierde.

A continuación, se presentan diferentes soluciones anaĺıticas a la ETRC, comenzando por la solución a

la Ecuación de Difusión, seguida por las soluciones anaĺıticas a la ecuación de Gleeson y Axford conocidas

como Campo de Fuerza (Force Field) y Convección-Difusión, además de la solución numérica a la ETRC

en 1-D.

3.3.4. La Ecuación de Difusión

La ecuación de Fokker-Plank o ecuación de difusión, es una ecuación cuyos métodos de solución

dependen de la forma que ésta tenga, pero será más dif́ıcil si tiene muchas variables o si no es posible

realizar una separación de variables (Risken 1989). En casos especiales pueden encontrarse soluciones

anaĺıticas. Para el caso del transporte de RC en una simetŕıa esférica, al suponer que la velocidad del VS

es radial y constante, con lo que la velocidad de difusión es 2κ/r (Parker, 1965), la ecuación 3.16 queda

como
∂f

∂t
− ∂κr

∂r

∂f

∂r
− κr

(
∂2f

∂r2
+

2

r

∂f

∂r

)
(3.24)

si además se supone un estado estacionario la ETRC se reduce a

κ′f ′ + κ

(
f ′′ +

2f ′

r

)
= 0

donde se ha simplificado la notación con κ′ = ∂κr

∂r , f ′ = ∂f
∂r y f ′′ = ∂2f

∂r2 . Desarrollando y reagrupando

los términos obtenemos

1

κ

(
κ′f ′ + κf ′′ + f ′κ

2

r

)
= 0

κ′

κ
f ′ + f ′′ + f ′

2

r
= 0

f ′′ + f ′
(

2

r
+
κ′

κ

)
= 0 (3.25)

En S91 se propone que y = f ′, y′ = dy
dr y κ = κ(r) para integrar sucesivamente y resolver la ecuación.

Sin embargo, S91 no resuelven expĺıcitamente la ecuación de difusión, por lo que en la Sección 5.1 se

presenta el desarrollo necesario para obtener una expresión de jT a partir de la ecuación de Fokker-Plank

con las suposiciones hechas por S91.
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3.3.5. Solución Campo de Fuerza

La solución Campo de Fuerza fue formulada por Gleeson y Axford (1967), quienes hicieron suposiciones

para resolver la ETRC que obtuvieron de su trabajo previo. A continuación se explica la derivación de

la aproximación Campo de Fuerza, como se presenta en Caballero-Lopez y Moraal (2004). A partir de

la ecuación 3.21, suponiendo que no existen fuentes, estado estacionario, que la pérdida adiabática de

enerǵıa es despreciable y que se tiene simetŕıa esférica, con lo que el tensor de difusión se reduce al

parámetro κ, se tiene

CV f − κ∂f
∂r

= constante = 0 (3.26)

en la ecuación anterior se sustituye el coeficiente de Compton-Getting (ecuación 3.20) y se obtiene lo

siguiente
V P

3κ

∂f

∂P
+
∂f

∂r
= 0 (3.27)

En la ecuación anterior se ha intercambiado la variable de momento p por la de rigidez magnética

P = pc/q = A/Z[T (T +2E0)]1/2, donde c es la velocidad de la luz, q la carga de la part́ıcula, A el número

de nucleones en la part́ıcula, Z el número atómico, T la enerǵıa cinética y E0 la enerǵıa de la part́ıcula en

reposo. El segundo término de 3.27 tiene unidades de potencial por unidad de longitud, o de un campo,

hecho por lo cual se le otorgó el nombre de Campo de Fuerza. La ecuación 3.27 tiene como solución

f(r, P ) = constante = fb(rb, Pb) a lo largo de los contornos con ecuación caracteŕıstica dP
dr = V P

3κ en el

espacio (r,P ). El sub́ındice b indica los valores en la frontera de la zona de modulación en la heliósfera.

En Caballero-Lopez y Moraal, 2004, se utiliza el valor de rb = 90 UA.

Si el coeficiente de difusión se puede separar en dos funciones como

κ(r, P ) = βκ1(r)κ2(P ) (3.28)

donde β es el cociente entre la velocidad de la part́ıcula y la velocidad de la luz. Entonces, la solución es∫ Pb(r,P )

P

β(P ′)κ2(P ′)

P ′
dP ′ =

∫ rb

r

V (r′)

3κ1(r′)
dr′ ≡ φ(r) (3.29)

donde φ es el parámetro de campo de fuerza que, para el caso en el que κ2 ∝ P y β ∼ 1, se reduce a la

forma ampliamente utilizada Pb − P = φ. Que β sea casi igual a uno implica que se trata de part́ıculas

relativistas con momento p = T/v. Esto último sucede cuando el primario tiene una enerǵıa cinética

T > 6GeV , pues β > 0.99. Cuando las dos premisas anteriores se cumplen, φ se interpreta como una

pérdida de riguidez (o enerǵıa), aunque en un principio se hizo la suposición de cambios de enerǵıa

despreciables. Debe mencionarse que Gleeson y Axford (1968a) consideran que la separación propuesta
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de κ no está del todo justificada. La solución Campo de Fuerza es una aproximación que puede aplicarse

con mejores resultados en la heliósfera interna y con part́ıculas de enerǵıas superiores a 0.1 GeV. El valor

del parámetro de Campo de Fuerza entre la heliopausa y 1 UA vaŕıa de entre 300 y hasta 1000 MV entre

el mı́nimo y el máximo solar. Por último, haciendo uso de 3.14 y cambiando momento por riguidez, se

obtiene la intensidad de radiación cósmica en términos de la solución Campo de Fuerza

jT (r, P ) =

(
P

Pb

)2

jTb
(rb, Pb) (3.30)

3.3.6. Solución Convección-Difusión

La obtención de esta solución es similar a la de Campo de Fuerza. Partiendo de la ecuación 3.22, ha-

ciendo las mismas suposiciones que en Campo de Fuerza y despreciando el último término de la ecuación,

se obtiene

V f − κ∂f
∂r

= 0 (3.31)

cuya solución se obtiene con

V f = κ
∂f

∂r

∫ rb

r

V

κ
dr =

∫ fb

f

df

f

ln

(
fb
f

)
=

∫ rb

r

V

κ
dr

f = fbe
−M

o bien

jT = jbe
−M (3.32)

con M =
∫ rb
r

V dr
κ la función de modulación, el cual está relacionado con el parámetro de campo de fuerza

mediante

M =
3φ

βκ2
(3.33)

La solución Convección-Difusión, al contrario que la solución Campo de Fuerza, tiene mejores resultados

en regiones lejanas al Sol, mientras que empeora en la heliósfera interna. No obstante los buenos resultados
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Figura 3.6: La solución Campo de Fuerza puede interpretarse como una pérdida de enerǵıa o rigidez

(ĺınea horizontal) que sufre el LIS, mientras que la solución Convección-Difusión se interpreta

como una reducción en la intensidad (ĺınea vertical). Sin embargo, la modulación es una

combinación de ambos procesos (ĺınea inclinada). (Tomado de Caballero-Lopez y Moraal

2004).
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de esta solución en altas enerǵıas, Gleeson y Axford (1968a) dicen que no existen bases f́ısicas para utilizar

la teoŕıa de Convección-Difusión, aunque funciona en ciertos rangos de enerǵıa.

En la figura ?? se presenta la interpretación de la modulación de RC mediante la solución Campo

de Fuerza y la solución Convección-Difusión. Mientras la solución Campo de Fuerza se interpreta como

una modulación en enerǵıa, la solución Convección-Difusión se interpreta como una modulación en la

intensidad.

3.3.7. Solución numérica en 1-D

En 2004, Caballero-Lopez y Moraal compararon las soluciones Campo de Fuerza y Convección-

Difusión contra la solución numérica de la ETRC en una dimensión (1-D), utilizando el método de

Crank-Nicolson para la solución de Ecuaciones Diferenciales Parciales parabólicas. En tal solución tam-

bién se consideró simetŕıa esférica, estado estacionario y la inexistencia de fuentes, quedando los fenómenos

de difusión radial, convección y desaceleración adiabática en la ecuación:

V
∂f

∂r
− 1

r2

∂

∂r

(
r2κ

∂f

∂r

)
− 1

3r2
(r2V )

∂f

∂ ln p
= 0 (3.34)

La solución 3.34 se toma como la mejor aproximación a lo que sucede en realidad, por lo cual al

comparar las otras dos soluciones contra esta. Se determinó que en para primarios con enerǵıa menor a

1 GeV, la solución Campo de Fuerza es válida para distancias cercanas a 1 UA, mientras que la solución

Convección-Difusión es adecuada en distancias superiores a 80 UA. Lo anterior se ilustra en la figura 3.7.

Cabe destacar que para dicha comparación se utilizó como el Local Interstellar Spectrum (LIS, que

es la intensidad de RC en el ĺımite de la heliósfera) el sugerido por Webber y Lockwood en 2001, que se

obtiene mediante

jTb =
21.1T−2.8

1 + 5.85T−1.22 + 1.18T−2.54
(3.35)

Donde T está dada en GeV y jT en particulas/(m2 · sr · s ·MeV/n). Dicho espectro se puede observar

en la figura 3.5 como WL01.
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Figura 3.7: Se comparan las soluciones Campo de Fuerza (ĺıneas de guiones), Convección-Difusión (ĺıneas

punteadas) y numérica 1-D (ĺıneas sólidas) a diferentes distancias heliocéntricas (en UA). En

dicho ejercicio se tomó el LIS a 90 UA, la velocidad del VS V = 400 km/s y φ(1UA) = 407

MV. Para mejorar la visibilidad, las intensidades fueron multiplicadas por factores de
√

10.

(Tomado de Caballero-Lopez y Moraal 2004).
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Caṕıtulo 4

Modelo actual del albedo solar de

rayos-γ

El estudio del Sol como fuente de rayos-γ comenzó a finales de la década de 1950 (Abdo, et al.,

2011). Fueron Dolan y Fazio (1965), quienes estimaron por primera vez que los rayos-γ provenientes del

Sol pueden ser producto de diferentes procesos f́ısicos dentro de las ráfagas solares, aunque después se

descubrió que existen tres componentes principales en el espectro de rayos-γ solares: (a)radiación del

disco solar; (b)radiación del halo; y (c) radiación de ráfagas solares. La primera de estas corresponde a

la radiación γ producida por interacciones hadrónicas entre los RC que penetran la atmósfera solar y la

materia de esta, es decir, hay chubascos atmosféricos en el Sol. A este flujo de rayos-γ se le denomina

albedo. La componente del halo, o componente leptónica, se debe a las interacciones de electrones y po-

sitrones de los RC con fotones de la atmósfera solar, en un fenómeno denominado dispersión por efecto

Compton inverso1 Las reacciones termonucleares del núcleo solar no producen ninguna radiación γ obser-

vable, pues la única radiación que puede escapar desde el núcleo del Sol hacia el espacio, son los neutrinos.

A la fecha existe un único modelo teórico del albedo solar de rayos-γ restringido a la actividad del

Sol quieto, formulado por D. Seckel, Todor Stanev y T. K. Gaisser (1991), el cual se compone de dos

partes fundamentales: (1) Propagación de RC dentro de la heliósfera y absorción de éstos por el Sol; y

(2) producción de rayos-γ por chubascos atmosféricos solares.

1En el efecto Compton fotones de alta enerǵıa interaccionan con electrones y les ceden parte de su enerǵıa. En el efecto

Compton inverso sucede lo contrario.

35
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4.1. Transporte y absorción de rayos cósmicos

Sabemos que los RC viajan desde el medio interplanetario hacia el Sol y sufren el proceso de mo-

dulación solar. Seckel et al, 1991 (S91 a partir aqúı) proponen utilizar como LIS el espectro de Webber

y Potgieter (1989, WP89 de aqúı en adelante) y es el mismo espectro utilizado a 1 UA. Tal espectro

se encuentra en el cuadro 4.1. Lo anterior podŕıa estar justificado teniendo en cuenta que la región del

espectro analizado corresponde a enerǵıas lo suficientemente altas como para despreciar la modulación

solar. Sin embargo, la obtención de la tasa de absorción depende que tan apegada a larealidad sea la

simulación de los procesos f́ısicos de la modulación, del LIS utilizado, aśı como del conocimiento que se

tenga sobre el coeficiente de difusión.

j[p/m2 s sr GeV] 8800 3300 950 410 140 31 5.2 1.9 0.53 0.087 0.012 0.0039 0.00092 0.00014

T [GeV] 0.5 1 2 3 5 10 20 30 50 100 200 300 500 1000

Cuadro 4.1: Espectro de RC de WP89.

Según S91, la tasa de absorción de rayos cósmicos Γ está dada por:

Γ = 4πr2j, (4.1)

donde j es como en el Caṕıtulo 3, el flujo neto de RC que llegan al ĺımite absorbente (en este caso la

fotosfera solar). Primero, se considera que no existen campos magnéticos por lo que en S91 se define que

el flujo de primera aproximación (en inglés Naive) de RC es:

jN =
1

4

(r�
r

)2

f⊕βc, (4.2)

con r como la distancia heliocéntrica, f es la densidad diferencial de RC protónicos como en el Caṕıtulo

3 y la cantidad βc es la velocidad de las part́ıculas. El sub́ındice
⊕

se utiliza para las cantidades a 1 UA,

mientras que e sub́ındice � para las cantidades en el Sol. Si se sustituye 4.2 en 4.1 se obtiene la tasa de

absorción “Naive”,

ΓN = πR2
�f⊕βc. (4.3)

Al no tomar en cuenta los efectos de la modulación solar, ΓN es el ĺımite superior de lo que puede absorber

el Sol. Ahora bien, para obtener una tasa de absorción más apegada a la realidad es necesario considerar
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los efectos de la modulación solar, por lo que S91 propusieron obtener la tasa de absorción corregida por

difusión utilizando el coeficiente de difusión CD que se define como:

CD ≡
Γ0
A

ΓN
, (4.4)

es decir, es el cociente entre la tasa de absorción para una frontera completamente absorbente (por eso

el sub́ındice A, el supeŕındice 0 se explicará más adelante) y la tasa de absorción “Naive”. Utilizar CD

equivale a usar en la ecuación 4.1 el flujo

j = −Df ′ (4.5)

con la función D como la constante de difusión, que no es más que la forma del tensor de difusión κij en

1-D que se eligió en S91 y que es igual a

D(T, r) = D⊕
1

( r

1UA

)a( T

1GeV

)b
(4.6)

donde T es la enerǵıa cinética del primario, las variables a y b son los parámetros de difusión (que no son

bien conocidos, pero sus valores fueron elegidos por cuestiones “conservadoras” según el modelo de CMI,

que puede ser de geometŕıa esférica en espiral) con valor de 2 y 1, respectivamente, para el caso nominal

D⊕
1

es el valor de la constante de difusión a una 1 UA. También se supuso simetŕıa esférica para el CMI,

con lo que el cálculo de la tasa de absorción se vuelve un problema en 1-D.

Partiendo de la ecuación 3.24 que es la ecuación de difusión esférica presentada en el apartado 3.3.4, y

siguiendo el procedimiento propuesto por S91, sin necesidad de resolver expĺıcitamente la ecuación de

difusión, S91 dedujeron que la forma del coeficiente CD es

CD =
4

R2
�I(R�, r⊕)βc

(4.7)

Sin embargo, en la derivación de CD solo se consideró la dependencia con la distancia radial de la constante

de difusión. En S91 se toma en cuenta que existen primarios con una enerǵıa lo suficientemente grande

como para no sufrir los efectos de la difusión. Sabiendo lo anterior, la dependencia con la enerǵıa T del

coeficiente de difusión se utilizó para dividir el rango de enerǵıa de los RC en tres reǵımenes energéticos
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de los que se obtiene una forma del coeficiente de corrección por difusión para cada uno de ellos:

CD =



(
4

βc

)
(1 + a)

(
D⊕

1

r⊕
)(

r�
r⊕
)a−1

1−

(
r�
r⊕
)(1+a)

−1

E < 4.167 GeV

(
4

βc

)
(1 + a)

(
D⊕

1

r⊕
)(

r�
r⊕
)a−1

( r0

r⊕
)2(

1−
(
r�
r0

)(1+a)
)

+

(
1 + a

2

)(
r�
r0

)1+a
1−

(
r0

r⊕
)2
−1

4.167 < E < 895.98 GeV

1

βc
E > 895.98 GeV

(4.8)

considerando el valor de r0 = r⊕
1

y r0 = r� para calcular los ĺımites de los reǵımenes de enerǵıa con

la ecuación

T =

(
r1−α
0

8D⊕
1

)1/β

. (4.9)

En el desarrollo anterior se consideró que el Sol tiene una “superficie” totalmente absorbente. Pero en

realidad debe considerarse que en la atmósfera del Sol existe una multitud de campos magnéticos intensos

capaces de guiar a las part́ıculas cargadas en sus ĺıneas de campo y estas últimas, al tener formas torcidas

por la dinámica del Sol, env́ıan de regreso al espacio exterior algunos de los primarios. Este fenómeno

se puede considerar como una especie de reflexión de rayos cósmicos. Entonces, en S91 se supone un

coeficiente de absorción A, tal que ε+A = 1 con ε como el coeficiente de reflexión en la superficie solar.

El coeficiente de absorción lo calculan en S91 a partir de las caracteŕısticas de la atmósfera solar propuesta

por Vernazza et al., (1973) teniendo en cuenta en número de colisiones posibles, aśı como también el el

camino libre medio (mean free path), según la enerǵıa de las part́ıculas, que permite el campo magnético

de la fotósfera. En la figura 4.1 se muestra el modelo de los campos magnéticos utilizado en la obtención

de A, en el cual se considera que existen tubos magnéticos que nacen en la zona convectiva y salen hasta

la fotósfera, generando estructuras magnéticas en forma de dosel. Para dicha configuración, A toma el

valor nominal de 0.0052 para protones.

También se considera la posibilidad de que algunos de los RC reflejados queden atrapados en las ĺıneas

de campo, ocasionando que eventualmente regresen a la atmósfera solar en una 2a, 3a, 4a,. . . , etc.,

oportunidad de ser absorbidos. De esta manera, la tasa de absorción de una fotósfera completamnete

absorbente para la incidencia 1 de los RC es Γ0
A, mientras que la tasa de absorción de una fotósfera

con reflexión de RC, para la primera incidencia de los primarios es Γ1
A = AΓ0

A. Con lo anterior, S91
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Figura 4.1: Modelo del campo magnético cerca de la fotósfera, en forma de dosel. Se observa que la

magnitud del campo se incrementa de unos cuantos Gauss en la cima de la estructura a 1500

Gauss dentro de los tubos magnéticos. (Tomado de Seckel et al., 1992).

desarrollaron la tasa de absorción de RC, considerando tanto los efectos de modulación como el efecto de

reflexión, que está dada por la ecuación siguiente:

Γ =
ACDΓN

A+ CD −ACD
(4.10)

Como se puede observar, para la obtención de Γ no fue necesario el cálculo de la intensidad de flujo

de protones jT que llegan a la fotósfera, por lo cual la ecuación de difusión no fue resuelta expĺıcitamente

en S91. Sin embargo, la derivación de jT a partir de la ecuación de difusión se verá en el Caṕıtulo 5.

4.2. Producción de rayos-γ

Para la segunda parte del modelo es necesario considerar los rayos-γ producidos por los chubascos

atmosféricos (o cascadas) que tienen lugar debido a la interacción entre los RC incidentes y la atmósfera

solar. En S91 se consideró que los campos magnéticos no afectan la trayetoria de los RC con enerǵıa

cinética T > TThreshold (donde TThreshold = 3000 GeV es la enerǵıa a la cual los primarios no son

deflectados por el campo magnético del Sol), por lo que estos continuarán su trayectoria en ĺınea recta

hacia el interior del Sol y las cascadas que producen tampoco tendrán sus trayectorias modificadas. En

caso de que esto último suceda, los RC secundarios penetran el Sol y deben atravesarlo por completo

para salir de él y ser detectados, sin embargo, solo los neutrinos son capaces de esto, pues tienen poca

interacción con la materia debido a su masa tan pequeña y a que no poseen carga eléctrica. Para el
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Figura 4.2: Posible desarrollo de chubascos atmosféricos sobre las ĺıneas de campo magnético. a) La

cascada ocurre antes de que el primario sea reflejado y se desarrolla linealmente, por lo que

los secundarios siguen su trayectoria hacia el interior del Sol; b) La cascada se desarrolla

después de que el primario se refleja, lo que contribuye al flujo de rayos-γ; c) La interacción

ocurre antes de que el primario se refleje, pero la cascada sigue las ĺıneas de campo. (Tomado

de Seckel et al., 1992).

caso de las part́ıculas con T < TThreshold, se tomó en consideración el que estas siguen las ĺıneas de

campo y pueden producir un chubasco antes o despúes de haber sido reflejedas. Según lo anterior, los RC

secundarios seguirán las ĺıneas de campo de regreso al espacio, fenómeno que se ilustra en la figura 4.2.

Son las cascadas cuyos secundarios regresan al espacio las que producen el flujo de rayos-γ del Sol.

El flujo de rayos-γ observados en la Tierra (Seckel, et al., 1991) está dado por

dφ

dTγ
(Tγ) =

1

4πr2⊕
dLγ
dTγ

(4.11)

donde Tγ es la enerǵıa de los rayos-γ y la luminosidad del Sol en rayos-γ Lγ es

d Lγ
dTγ

(Tγ) =
∑
i

∫ TThresholdi

T

Yi(Tγ , Ti)Γi(Ti)dTi (4.12)

con i representando las especies de RC tomadas para la generación de chubascos a saber, protones y

núcleos 4He, y Yi(Tγ , Ti) es la función de producción de rayos-γ con enerǵıa Tγ por primario absorbido

de enerǵıa Ti que depende del camino libre medio, es decir, de que tanto puede penetrar en promedio un

RC sin ser perturbado, lo que viene dado por

Yi(Tγ , Ti) =

∫
yγi(Tγ , Ti, x)

dPi
dx

dx (4.13)
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Figura 4.3: Comparación del espectro de enerǵıa de la emisión de rayos-γ del disco solar. En rojo se

muestran las observaciones de Fermi-LAT comparadas con predicciones de S91, en verde el

caso Naive, mientras que en azul el caso nominal. Para las predicciones de S91, tanto en el

caso Naive como en el nominal, se muestra un ĺımite superior representado por una ĺınea

sólida y un ĺımite inferior dado por la ĺınea punteada. Tales ĺımites corresponden a diferentes

suposiciones sobre los chubascos atmosféricos en el Sol. La ĺınea negra punteada, es el ajuste

del espectro observado a una ley de potencias con exponente -2.11 (Tomado de Abdo et al.,

2011).

con yγi los fotones de enerǵıa Tγ que se generan en chubascos de camino medio libre x producidos por

primarios de enerǵıa Ti. La cantidad dPi

dx solo es la probabilidad de que los chubascos tengan lugar. La

función de producción de fotones solo incluye aquellos fotones que son producidos por las cascadas de los

primarios, mientras que no se contabilizan las cascadas generadas por los secundarios. En este modelo,

cerca del 0.5 % de la enerǵıa total disponible de los RC es transformada en rayos-γ (Kenny, et al., 2015).
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4.3. Discrepancias entre el modelo actual y las observaciones

En junio de 2008 fue lanzado el Telescopio Espacial Fermi de Rayos Gamma que contaba con el

Large Area Telescope(Fermi-LAT) para detectar rayos-γ de enerǵıa entre 0.02 y 300 GeV. Esta misión

fue la primera oportunidad que se tuvo para comparar el modelo de 1991 con observaciones. Aunque el

Telescopio Experimento de Rayos Gamma Energéticos (EGRET, por sus siglas en inglés) fue el primero

en observar los rayos-γ del Sol, Femi-LAT fue equipado con lo necesario para poder separar la señal de

rayos-γ de chubascos atmosféricos en la atmósfera del Sol de la emisión del halo, dada por la dispersión de

electrones por efecto Compton inverso. Además, los datos recabados por Fermi-LAT son de gran interés

cient́ıfico, pues el telescopio operó durante el mı́nimo solar “inusual”de 2009 (Vos y Potgieter, 2015).

Según Abdo, et al., (2011), el flujo integral de rayos-γ observado por Fermi-LAT durante los primeros

18 meses de operación, es aproximadamente 7 veces el flujo nominal estimado por S91, lo que puede

observarse en la figura 4.3. Podŕıa esperarse que dadas las condiciones de la baja actividad solar durante

el primer año de operaciones de Fermi-LAT, el albedo de rayos-γ fuera mayor al esperado. Sin embar-

go, Kenny et al., (2015) demuestran que aún contando con información de Fermi-LAT de 6 años, las

predicciones de S91 siguen siendo menores a las observaciones, como se ve en la figura 4.4.

El modelo del albedo solar de rayos-γ es sensible a las suposiciones hechas sobre el transporte de RC

en la heliósfera interna y el modelo de atmósfera solar utilizado, ya que de este depende el desarrollo de los

chubascos atmosféricos solares. Las discrepancias pueden deberse a alguna de las siguientes posibilidades:

La inusualmente baja actividad durante el mı́nimo solar observado. Sin embargo, Abdo et al.,

(2011), descartan que este factor contribuya en gran medida.

Los rayos secundarios que fueron descartados en el modelo de reacciones nucleares utilizado en S91,

pudieran incrementar el albedo de rayos-γ predicho por el modelo.

El uso de un modelo simple de la atmósfera solar, en equilibrio hidrostático (Vernazza, et al., 1973)

y sin campos magnéticos “turbulentos”.

Un inadecuado tratamiento de la modulación solar sufrida por los RC en su transporte desde la

heliopausa hasta el Sol, da como resultado un espectro de RC que dista de la realidad.

En este trabajo se explora la última posibilidad enunciada, pues la producción de rayos-γ en el Sol

depende de la cantidad de RC que llegan a su atmósfera, como se ve en la ecuación 4.12. Para ello se

utiliza el espectro modelado por Vos y Potgieter (2015) del LIS, situado a 122 UA y se propone el uso de
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Figura 4.4: Comparación del espectro de enerǵıa de la emisión de rayos-γ del disco solar.En negro se

muestran los datos para los primeros 18 meses de la misión de Fermi-LAT, mientras que en

azul para 6 años de operación del mismo instrumeno. El área en verde corresponde al rango

de predicciones de S91. (Tomado de Kenny et al., 2015).

un nuevo coeficiente de difusión, basado en el coeficiente de difusión de de Vos y Potgieter (2015). A partir

del LIS y el coeficiente de difusión mencionado, calculo el espectro de RC en las proximidades del Sol (3

radios solares o 0.015 UA), utilizando las aproximaciones de Campo de Fuerza, Convección-Difusión y la

solución numérica 1-D.

Como se mencionó anteriormente, el mı́nimo solar profundo de 2009 pudo contribuir a que se presenta-

ra un “exceso”de rayos-γ, por lo cual se calcula el espectro a tres radios solares suponiendo la modulación

de los RC en el mı́nimo solar de 2009, aśı como también para el mı́nimo de 1987 con lo cual se demues-

tra que sin importar la baja actividad solar en 2009, el flujo de rayos-γ fue subestimado en S91 al no

considerarse de forma adecuada la modulación solar.

Importancia de un modelo adecuado del albedo solar de rayos-γ

Es claro que el estudio de la radiación γ representa nuevas oportunidades para el desarrollo de la

astrof́ısica y de la f́ısica teórica. Por un lado, el Sol actúa como un detector de RC y como un laboratorio

para probar diferentes teoŕıas sobre la dinámica de los plasmas, y en general sobre la dinámica de las

estrellas. Por otro lado, probar que el exceso de rayos-γ no se debe a interacciones entre part́ıculas de
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materia “común”, indicaŕıa que posiblemente se trate de interacciones de materia oscura. Este tipo de

materia, al aniquilarse entre śı, produce fotones de muy alta enerǵıa, entre ellos rayos-γ. La existencia de

la materia oscura es algo de lo que la comunidad cient́ıfica se vale para explicar por qué en las galaxias

se observa más gravedad de la que puede sustentar la materia visible, y que podŕıa verificar la existencia

de la supersimetŕıa, añadiendo nuevas part́ıculas elementales al modelo estándar actual de la f́ısica de

part́ıculas y, a su vez, proporcionando nuevas herramientas para la verificación de la Teoŕıa de Cuerdas.

Es por ello que se han creado diferentes instrumentos y experimentos para estudiar la radiación γ

proveniente del espacio exterior. Uno de ellos es el observatorio Cherenkov de agua a Gran Altura (HAWC,

por sus siglas en inglés) ubicado en el volcán Sierra Negra en Puebla, México, a 4100 m de altura y consta

de 300 detectores que le permiten observar RC de entre 100 GeV y hasta 100 TeV de enerǵıa.

Zhou et al., (2017), quienes han desarrollado un modelo teórico análogo al de S91, pero para radiación-

γ con enerǵıa de TeV’s (altas enerǵıas), sugieren que HAWC es capaz de observar el flujo de rayos-γ del

Sol en enerǵıas de GeV’s y TeV’s. Actualmente, la Colaboración HAWC se encuentra trabajando en

esta dirección. Enŕıquez-Rivera y Lara (2015) han realizado mapas de la sombra del Sol en RC2, lo que

ayudará a entender la absorción de RC de altas enerǵıas en el Sol y por consiguiente, el flujo de rayos-γ de

altas enerǵıas visto desde la Tierra. Con esto en mente es evidente que se requiere de un modelo teórico

sobre el albedo solar de rayos-γ de enerǵıa baja, para aśı conseguir un modelo completo que logre explicar

la emisión de rayos-γ de cualquier enerǵıa en el Sol.

2La sombra del Sol en RC es el déficit de RC que se tiene debido a que estos son absorbidos por el Sol. Los primarios

con enerǵıas de GeV’s son deflectados por el campo magnético del Sol, pero aquellos con enerǵıas de TeV’s son absorbidos

por la fotósfera del Sol y producen dicha sombra



Caṕıtulo 5

Espectro de RC a tres radios solares

Como se vio en el Caṕıtulo anterior, el modelo de S91 supone condiciones que resultan en discrepancias

entre las predicciones y las observaciones. Además, en S91 no se proporciona en forma expĺıcita un espectro

de RC correspondiente a una distancia de pocos radios solares, ya que dicho trabajo solo se presenta la

tasa de absorción de RC en la atmósfera del Sol. Por lo anterior, en este Caṕıtulo se presenta el cálculo

de dicho espectro (al que llamo jT�S91), utilizando la ecuación de difusión mostrada en S91. Aśımismo,

presento el espectro calculado a 3 r� con las soluciones aproximadas a la ETRC descritas en la sección

3.3, que después serán comparadas contra el espectro calculado jT�S91. La elección de tal distancia viene

dada por el hecho de que el campo magnético del Sol se vuelve demasiado complejo a distancias menores

a 3 r� , lo que implica que se requiere tratar el problema de la modulación solar de otra manera.

Según lo expuesto en el Caṕıtulo 3, para poder calcular el espectro de RC en la atmósfera solar, es

necesario contar con el LIS y el coeficiente de difusión κ. Utilizaré el LIS de Vos y Potgieter (2015)(en

adelante VP15), aśı como una versión modificada del coeficiente de difusión desarrollado por también por

VP15:

κ‖ = κ‖0βG(P )F (r) (5.1)

con

G(P ) =

(
P

1GV

)4/5
[(

P
1GV

)11/5
+
(
Pk

1GV

)11/5

1 +
(
Pk

1GV

)11/5

]13/22

(5.2)
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F (r) =
B0

B(r)
(5.3)

donde κ‖0 es una constante de escalamiento, Pk =4.3 GV, B0 = 1 nT y B(r) es el CMI cuyo valor

promedio a 1 UA durante el mı́nimo solar de 2009 fue de Be = 3.91 nT. El CMI tiene una estructura en

forma de espiral, pero al reducir el coeficiente a su forma 1-D, se pierde la estructura del CMI, quedando

solo su componente radial

B = Be
1

r2
(5.4)

La ecuación anterior implica que el coeficiente de difusión seŕıa proporcional a r2. Sin embargo, esto

da como resultado valores de φ mayores a 1000 MV entre la Tierra y el Sol. El gradiente radial de los

RC es menor a 10 % por UA, y Lawrence et al., (2016) descubrieron que a distancias menores a 1 UA

se mantiene dicho gradiente. Por lo anterior, tenemos que κ ∝ r2 da como resultado una modulación

que no está apegada a la realidad y es necesario utilizar un coeficiente de difusión que se ajuste a las

observaciones, como el empleado por Caballero-Lopez y Moraal (2004). La obtención de valores tan altos

de φ se debe a que es incorrecto tratar de utilizar un coeficiente de difusión en 3-D para un problema

1-D. Además, en Parker (1965) se discute que el tensor de difusión en proporcional a rs, con 0 6 s 6 0.5

si κ es isotrópico, lo que reduce dicho tensor a un coeficiente de difusión. Por lo anterior, se ha decidido

utilizar el siguiente coeficiente de difusión

κ(P ) = κ0βG(P ) (5.5)

Utilizando los valores de referencia φ1987
122−1 = 516 MV y φ2009

122−1 = 390 MV (entre 122 UA y 1 UA para

los mı́nimos solares de 1987 y 2009, respectivamente) encontrados en Usoskin et al., (2017), se obtiene

κ02009 = 6.21× 1022 cm2/s y κ01987 = 4.69× 1022 cm2/s utilizando la definición del parámetro de Campo

de Fuerza vista en la Sección 3.3.5

φ =

∫ rb

r

V (r′)

3κ0
dr′ (5.6)

Con tales valores de κ0 se obtiene un parámetro de modulación entre 1 UA y 3r�: φ1−3R� = 4 MV

y φ1−3R� = 3 MV para los mı́nimos solares de 1987 y 2009, respectivamente. Además, para comprobar

los valores de tales parámetros, se emplearon datos de la misión PAMELA de los años 2006-2008, cuya

modulación es similar a la del año 1987 (Caballero-Lopez y Moraal, 2012).
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5.1. Solución de la Ecuación de Difusión

En S91 se explica la obtención de la tasa de absorción Γ, pero nunca se especifica como calcular el

espectro de RC, por lo que es necesario obtener una expresión de jT�S91. Para lo anterior se tienen dos

caminos:

1. Método 1. Despejar j de la definición del coeficiente de corrección por difusión, dada en por la

ecuación4.4, considerando que la ecuación 4.1 es la tasa de absorción de RC.

2. Método 2. Resolver la ecuación 3.24, como es propuesto en S91.

A continuación, se describe detalladamente el procedimiento de cada uno de los métodos para calcular

jT�S91.

Método 1

La ecuación 4.10 indica la tasa de absorción corregida por difusión y considerando la “reflexión” de los

primarios en los campos magnéticos del Sol. Sin embargo, para calcular jT�S91 debe eliminarse este

último efecto, con lo cual obtendremos j⊕ con los efectos de la difusión que sufre al transportarse hacia

el Sol. Se tiene de 4.4 y de 4.1 que

Γ0
A = CDΓN

4πr2
�jT�S91 = CD4πr2

�j⊕

jT�S91 = CDj⊕ (5.7)

Lo que resulta bastante intuitivo, ya que desde el inicio se busca corregir por difusión la cantidad de

primarios que arrivan al Sol.

Método 2

Partimos de la ecuación 3.25 vista en el apartado 3.3.4, tomando en cuenta las recomendaciones hechas

por S91 de y = f ′, y′ = dy
dr y κ = κ(r), obteniendo lo siguiente:

dy

dr
= −y

(
2

r
+
κ′

κ

)
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dy

y
= −2dr

r
− κ′dr

κ

∫
dy

y
= −2

∫
dr

r
−
∫
κ′dr

κ

ln y = −2 ln r − lnκ+ C

ln y + 2 ln r + lnκ = C

Usando las propiedades de los logaritmos y teniendo en cuenta que el logaritmo de una constante es

una constante

ln yr2κ = C

yr2κ = C1

f ′r2κ = C1

df

dr
r2κ = C1

df =
C1dr

κr2

Se integra tomando en cuenta las condiciones de frontera f(r1) = fr1 , y f(r∞) = frLIS
.

∫ fr∞

fr1

df ′ = C1

∫ r∞

r1

dr′

κr′2

frLIS
− fr1 = yr1κr1r

2
1

∫ rLIS

r1

dr′

κr′2

frLIS
− fr1 = yr1κr1r

2
1I(r1, rLIS)

Con

I(r1, rLIS) =

∫ rLIS

r1

dr′

κr′2
(5.8)

Como yr1 = f ′r1 , jTr1 será
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f ′r1 =
(frLIS

− fr1)

κr1r
2
1I(r1, rLIS)

jTr1 = −κr1f ′r1

jTr1 = − (frLIS
− fr1)

r2
1I(r1, rLIS)

(5.9)

La integral en 5.9 se resuelve tomando en cuenta las condiciones de frontera f(r�) = f� = 0, porque

el Sol supone una frontera absorbente, y f(r⊕) = f⊕ como el espectro medido a 1 UA, con r1 = r� y

rLIS = r⊕ . Además, recordando κ = D(T, r) = D⊕raT b, tenemos lo siguiente:

jT� = −
(f⊕ − f�)

r2
�I(r�, r⊕)

(5.10)

se resuelve I(r�, r⊕)

I(r�, r⊕) =

∫ r⊕
r�

dr′

D(r′)r′2

I(r�, r⊕) =

∫ r⊕
r�

dr′

D⊕r′a+2T b

I(r�, r⊕) =
−1

(a+ 1)D⊕T b
[
r−(a+1)

]r⊕
r�

(5.11)

Sustituyendo la ecuación 5.11 en 5.10

jT� = −
(f⊕ − f�)

r2
�

(
−1

(a+ 1)D⊕
1
T b

[
r−(a+1)⊕ − r−(a+1)

�
])−1

jT� =
f⊕(a+ 1)D⊕

1
T b

r2
�

[
r−(a+1)⊕ − r−(a+1)

�
]−1

(5.12)

Sin embargo, en S91 j⊕ = 1
4

(
r�
r

)2

f⊕βc, entonces se despeja f⊕ y se sustituye en 5.13

jT�S91 =
4j⊕
βcr2
�

(a+ 1)D⊕
1
T b
[
r−(a+1)⊕ − r−(a+1)

�
]−1

(5.13)

En la figura 5.1 se presenta el espectro de RC que se encuentra a una distancia de 1 r� y la tasa de

absorción de RC que se obtiene a partir de dicho espectro, aśı como el espectro de RC a 3 r�. Si bien,
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Figura 5.1: Espectro de enerǵıa y tasa de absorción de RC según S91. En el panel superior se presenta

en negro el LIS de WP89 usado en S91, en cian el espectro a un radio solar y en verde el

espectro a 3 radios solares, que servirá para las comparaciones; en el panel inferior se muestra

la tasa de absorción para el caso naive y para el caso nominal. La curva para el caso nominal

se puede encontrar en S91, y se obtuvo a partir del espectro a un radio solar mostrado en el

panel superior.
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hab́ıa mencionado que calculaŕıa los espectros de RC a 3 r�, es importante identificar que el espectro

utilizado en S91 es el que se calculó a un radio solar.

5.2. Solución Campo de Fuerza

Para obtener el espectro modulado según la aproximación Campo de Fuerza a una distancia he-

liocéntrica en particular, se deben conocer: a) espectro en la frontera de la heliósfera (LIS); b) la rigidez

a la cual se encuentran los primarios en la heliopausa; y c) la rigidez de la part́ıcula después de sufrir los

procesos de modulación en su viaje desde la heliopausa hasta el punto de interés, como se muestra en la

siguiente ecuación

jT3r�(3r�, P ) =

(
P

PLIS

)2

jTLIS
(rLIS , PLIS) (5.14)

Se conoce el espectro jTLIS
(rLIS , PLIS) y la rigidez PLIS , por lo que resta encontrar el valor de P a partir

de la definición del parámetro de Campo de Fuerza φ.

El uso de la aproximación Campo de Fuerza es muy sencilla cuando la forma del coeficiente de difusión

permite la integración anaĺıtica. En el caso del coeficiente de difusión dado por la ecuación 5.5, la integral

con respecto a r da lo siguiente:

φ =

∫ rLIS

r

V0(1− e−13.862r′)

3(κ0/1UA)
dr′

Hago la aclaración de que r debe estar en UA y que V0 = 400 km/s

φ =
1UAV0

3κ0

∫ rLIS

r

(1− e−13.862r′)dr′

φ =
1UAV0

3κ0

[
rLIS − r +

1

13.862

(
e−13.862rLIS − e−13.862r

)]
(5.15)

Dada la forma de la función G(P ) en el coeficiente de difusión, es conveniente utilizar el método

iterativo de Newton-Raphson dado por

xi+1 = xi −
f(xi)

f ′(xi)
(5.16)

para obtener el valor de la rigidez con el cual la integral en P es igual al parámetro φ , atendiendo también

al Teorema Fundamental del Cálculo que establece que la derivación y la integración de una función son

procesos inversos.
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Figura 5.2: Espectro de enerǵıa a 3 radios solares calculado con la solución Campo de Fuerza. Se muestra

la curva obtenida para la modulación del mı́nimo solar de 1987 en azul, mientras en rojo se

presenta la curva según la modulación para el mı́nimo solar de 2009. La curva negra sólida es el

LIS de VP15, y la curva en verde es el espectro de S91. Las curvas discontinuas representan

los espectros a 1 UA. Como la modulación entre 1 UA y 3 radios solares es mı́nima, las

curvas correspondientes a estas distancias se empalman. Los asteriscos corresponden a datos

obtenidos por la misión PAMELA.
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En este caso, f(xi) no representa la función de distribución vista en el apartado 3.3, sino una función

cualquiera y f ′(xi) su derivada con respecto a xi. Si xi = Pi y usando (??) tenemos

f(P ) =

∫ PLIS

P

(P ′)4/5

[
(P ′)11/5 + (Pk)11/5

1 + (Pk)11/5

]13/22
β(P ′)

P ′
dP ′ − φV P15

f ′(P ) = (P )4/5

[
(P )11/5 + (Pk)11/5

1 + (Pk)11/5

]13/22
β(P )

P

Con las últimas expresiones se obtiene el valor de P del ĺımite inferior de la integral, para el cual se

cumple

∫ PLIS

P

(P ′)4/5

[
(P ′)11/5 + (Pk)11/5

1 + (Pk)11/5

]13/22
β(P ′)

P ′
dP ′ =

1UAV0

3κ0

[
rLIS − r +

1

13.862

(
e−13.862rLIS − e−13.862r

)]
En la figura 5.2 se presenta el espectro de RC a 3r� calculado con la solución Campo de Fuerza.

5.3. Solución Convección-Difusión

La solución Convección-Difusión es sencilla de obtener una vez que se ha calculado φ, teniendo en

cuenta las relaciones jT3r� = j
LIS

e−M y M = 3φ/βG(P ), vistas en el apartado 3.3.6. Es oportuno decir

que el denominador de M toma esa forma porque se hizo la suposición de que κ pod́ıa expresarse como

βκ1(r)κ2(P ), pero debe entenderse que en realidad el denominador corresponde a la parte del coeficiente

de difusión que evalúa la dependencia en T o P . Para en coeficiente de difusión propuesto se tiene

M =
3φ

β(P )4/5
[

(P )11/5+(Pk)11/5

1+(Pk)11/5

]13/22
(5.17)

En la figura 5.3 se presenta el espectro de RC a 3 r� calculado con la solución Convección-Difusión.

5.4. Solución numérica en 1-D

Para la solución numérica a la ETRC en 1-D, utilicé el código fuente en lenguaje de programación

Fortran 77, proporcionado por el Dr. Caballero-Lopez. Dicho programa lo traduje al lenguaje de pro-

gramación Python 2.7 y lo modifiqué de tal suerte que pudiera resolver la ETRC con el coeficiente de

difusión propuesto, aśı como también con el LIS de VP15. La solución numérica 1-D y cada una de las

soluciones, se encuentran como funciones de Python en el código fuente del Apéndice A.
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Figura 5.3: Espectro de enerǵıa a 3 radios solares calculado con la solución Convección-Difusión. Se

muestra la curva obtenida para la modulación del mı́nimo solar de 1987 en azul, mientras en

rojo se presenta la curva según la modulación para el mı́nimo solar de 2009. La curva negra

sólida es el LIS de VP15, y la curva en verde es el espectro de S91. Las curvas discontinuas

representan los espectros a 1 UA. Como la modulación entre 1 UA y 3 radios solares es mı́ni-

ma, las curvas correspondientes a estas distancias se empalman. Los asteriscos corresponden

a datos obtenidos por la misión PAMELA.



Solución numérica en 1-D 55

Figura 5.4: Espectro de enerǵıa a 3 radios solares calculado con la solución numérica en 1-D. Se muestra

la curva obtenida para la modulación del mı́nimo solar de 1987 en azul, mientras en rojo se

presenta la curva según la modulación para el mı́nimo solar de 2009. La curva negra sólida es el

LIS de VP15, y la curva en verde es el espectro de S91. Las curvas discontinuas representan

los espectros a 1 UA. Como la modulación entre 1 UA y 3 radios solares es mı́nima, las

curvas correspondientes a estas distancias se empalman. Los asteriscos corresponden a datos

obtenidos por la misión PAMELA.
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En la figura 5.4 se presenta el espectro de RC a 3r� calculado con la solución numérica a la ETRC

en 1-D.



Caṕıtulo 6

Discusión y conclusiones

Como se observó en el Caṕıtulo 5, existen diferentes formas de calcular jT� por las diferentes apro-

ximaciones que existen a la solución de la ETRC. Además, según el coeficiente de difusión y el LIS

utilizados, se podŕıan obtener diferencias en dicho espectro jT�.

Como podemos ver en la figura 6.1, el espectro calculado a 3 r� mediante las aproximaciones Campo

de Fuerza, Convección-Difusión, aśı como con la solución numérica, es superior al que se obtiene mediante

el método de S91 para resolver la ecuación de difusión. Además observamos que, aún considerando un

mı́nimo solar menos profundo al de 2009, que corresponde al de 1987, el espectro de RC en el Sol es

mayor al que se obtiene para S91. Sin embargo, lo anterior puede deberse a que se utilizó un coeficiente

de difusión radialmente constante, lo que es válido para distancias mayores a 1 UA. Dada la cercańıa al

Sol y la complejidad del campo magnético en regiones cercanas a tal estrella, es necesario plantearse la

posibilidad de que el coeficiente de difusión κ no sea constante en r para distancias menores a 1 UA. Para

tomar en cuenta tal posibilidad, se propone el uso del siguiente coeficiente de difusión

κ(P, r) = κ0βG(P )H(r) (6.1)

con β y G(P ) como se mencionó en el caṕıtulo anterior, y

H(r) =

(
r

1 + r

)s
(6.2)

De esta manera, cuando r >> 1 UA, H(r)→ 1. Si r << 1 UA, H(r)→ rs

Probando para s = 0, s = 0.5, s = 1, s = 2, s = 2.5, s = 2.8, s = 3 y s = 3.5, se consiguen los valores

para κ0 y para φ que se muestran en el cuadro 6.1. Los valores de κ0 los calculé utilizando la definición

57
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Figura 6.1: Espectro de enerǵıa a tres radios solares calculado con diferentes soluciones a la ETRC en

1D. Las curvas en azul corresponden al mı́nimo solar de 1987, las curvas en rojo al mı́nimo

solar de 2009. En verde se presentan el espectro interestelar usado en S91 (LIS WP89) y

el espectro a en las cercańıas del Sol (curva S91). En negro se presenta el LIS de VP15.

Las letras FF corresponden a las curvas generadas con el modelo de Campo de Fuerza, CD

para las correspondientes a Convección-Difusión y 1D para las correspondientes a la solución

numérica en 1D. Los asteriscos corresponden a datos obtenidos por la misión PAMELA.
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Figura 6.2: Comportamiento del coeficiente de difusión para diferentes valores de s. En el panel superior

se observa el valor de κ0 para el mı́nimo de 1987, mientras que en el panel inferior para el

mı́nimo de 2009.
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del parámetro de Campo de Fuerza, visto en la sección 3.3.5 con κ1 = κ0H(r) y κ2 = G(P ), y utilizando

los valores de modulación de referencia en Usoskin et al., (2017). Después, con el coeficiente κ0 obtenido,

se calculó el parámetro φ correspondiente a la modulación entre 1 UA y 3r� usando la ecuación ?? con

rb = 1UA y r = 3r�. En la figura 6.2 se muestra el comportamiento de κ(T, r), para cada valor de s

y con el valor de κ0 correspondiente. Observamos que si se incrementa s, disminuye κ(T, r) en mayor

medida (para r < 10 UA), lo que significa que se tiene un menor flujo difusivo y por lo tanto, se esperaŕıa

un espectro de RC cada vez menor al incrementar s.

Mı́nimo de 1987 Mı́nimo de 2009

s κ0[cm2/s] φ1UA−3r� [MV ] κ0[cm2/s] φ1UA−3r� [MV ]

0 4.69× 1022 4 6.21× 1022 3

0.5 4.78× 1022 8 6.32× 1022 6

1 4.88× 1022 16 6.45× 1022 12

2 5.1× 1022 137 6.75× 1022 104

2.5 5.23× 1022 572 6.92× 1022 432

2.8 5.32× 1022 1478 7.04× 1022 1116

3 5.38× 1022 2 868 7.12× 1022 2 167

3.5 5.56× 1022 16 230 7.35× 1022 12 278

Cuadro 6.1: Se muestran los valores de modulación para distintos valores de s.

En la figura 6.3 se muestran las soluciones generadas por el método de solución numérica de la

ecuación en 1-D para diferentes valores de s. Observamos que para s < 3, el espectro de RC a 3r� es

muy superior al predicho por S91. Al incrementar el valor de s, el espectro de RC obtenido mediante la

solución numérica disminuye en las bajas enerǵıas, hasta que para s > 3 el espectro de la solución 1-D es

menor al de S91. Sin embargo, se sigue observando un flujo superior al de S91 para primarios con enerǵıa

mayor a aproximadamente 5 GeV en todas las curvas calculadas, lo que indica que, a menos que s > 3.5,

se tendrá un mayor flujo de protones y por lo tanto, un mayor albedo solar de rayos-γ que el predicho

por S91. Según Zhou et al., (2017) la enerǵıa de los rayos-γ producidos por interacciones hadrónicas es

0.1 veces la enerǵıa del rayo cósmico protónico involucrado en la interacción. Además, según Abdo et al.,

(2011) y Kenny et al., (2015), el albedo solar de rayos-γ observado por el telescopio Fermi-LAT es casi un

orden de magnitud mayor al predicho por S91. Por lo anterior, se puede suponer que entre 1 UA y el Sol,

el coeficiente de difusión es proporcional a r2.8, pues el espectro de RC calculado a 3 radios solares con
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Figura 6.3: Espectro de RC a 3 radios solares, utilizando diferentes valores de s para el coeficiente de

difusión. En el panel superior se observa la modulación para el mı́nimo de 1987. En el

panel inferior se observa la modulación para el mı́nimo de 2009. En negro se presentan las

curvas obtenidas para 1 UA, sin embargo, todas las curvas correspondientes a dicha distancia

para diferentes valores de s, se empalman con la curva a 3 radios solares y s=0. Las curvas

se obtuvieron utilizando la solución numérica en 1-D. Los asteriscos corresponden a datos

obtenidos por la misión PAMELA.
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s = 2.8 es aproximadamente un orden de magnitud mayor que el correspondiente a S91. Esto contrasta

con el coeficiente de difusión de S91, que es proporcional a r2.

En un intento por calcular el espectro de rayos-γ siguiendo a Zhou et al., (2017), se obtuvieron las

curvas presentadas en la figura 6.4, que muestran el flujo diferencial de rayos-γ, más no el flujo integral

de rayos-γ que es con respecto al cual se han hecho las comparaciones cuantitativas. A partir de tales

gráficas se podŕıa concluir que el valor de s se encuentra entre 2.8 y 3.0 si se tiene en cuenta que el

flujo de rayos-γ se incrementa con el mismo factor con el que se incrementa el espectro de RC en las

proximidades del Sol. Sin embargo, debo insistir en que este es un cálculo sencillo y no debe tomarse

como la mejor aproximación posible. Los espectros de RC obtenidos en esta tesis pueden utilizarse como

entrada para alimentar la simulación Montecarlo de códigos numéricos como CORSIKA. Dicho código es

empleado para simular cascadas atmosféricas según el primario incidente, y cuantifica los productos de

ella. El cálculo del albedo solar de rayos-γ utilizando ese tipo de herramientas computacionales se deja

para trabajos posteriores.

Con lo anterior se concluye que:

a) El coeficiente de difusión es una pieza clave para conocer la modulación solar. Sin embargo, este no es

bien conocido cerca del Sol debido a la escasa información que se tiene a distancias menores a 1 UA.

b) En S91 se subestimó la cantidad de RC que llegan al Sol, pues para llegar a la solución de la ecuación

de difusión se suspuso que la velocidad del viento solar era constante en toda la heliósfera y que el

coeficiente de difusión deb́ıa ser parecido a lo que se consideraba en Palmer (1982). El problema con

ello es que Palmer habla acerca de un coeficiente de difusión para enerǵıas menores a 1 GeV, mientras

que en S91 se tratan con primarios de enerǵıa superior a 1 GeV.

c) Dado que las observaciones del Telescopio Fermi-LAT son casi un orden de magnitud mayor a las

predicciones de S91, se puede concluir que el valor de s se encuentra entre 2.8 y 3.0, ya que con esos

valores se obtiene un espectro de RC y un flujo diferencial de rayos-γ, mostrado en la figura 6.4,

aproximadamente un orden de magnitud mayor al de S91.

d) El CMI a distancias cercanas al Sol es mucho más complejo que en el resto de la heliósfera, por lo

que modelarlo a tales distancias requiere un tratamiento riguroso de la dinámica del campo magnético

solar (y de la corona).

e) Es necesario recurrir a un modelo 3-D del CMI, para que se puedan reproducir correctamente las irre-

gularidades del campo magnético y se consiga un coeficiente de difusión que represente correctamente
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Figura 6.4: Posible flujo diferencial de rayos gamma producido por el flujo de RC calculado a 3 radios

solares y con diferentes valores de s para el coeficiente de difusión. En el panel superior se

observa la modulación para el mı́nimo de 1987. En el panel inferior se observa la modulación

para el mı́nimo de 2009. Las curvas se obtuvieron utilizando la solución numérica en 1-D. La

zona sombreada en verde representa la predicción de S91 para el caso nominal.
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los efectos del campo magnético.

f) Aunque en este trabajo no se explora la forma en que κ vaŕıa respecto de P , también es posible que a

distancias menores a 1 UA esta dependencia tenga una forma diferente a la que usan S91, por lo que

en este trabajo se utiliza la versión de VP15.

g) Por todo lo anterior, se concluye que el espectro de RC calculado mediante los métodos de Campo

de Fuerza, Convección-Difusión y solución numérica a la ETRC en 1-D, representa una aproximación

más apegada a la realidad que el que se obtiene mediante el modelo de S91, ya que en este trabajo no

solo se utilizó un coeficiente de difusión más sofisticado, sino también se obtuvo un espectro de RC

mayor al de S91 al utilizar cualquiera de los 3 métodos presentados en esta tesis, lo que significa a su

vez, un mayor albedo de rayos-γ.

Por último, es preciso mencionar que los espectros calculados a 3 radios solares que se presentan en

esta tesis, podrán compararse con información en los próximos años: la Administración Nacional de la

Aeronáutica y del Espacio (NASA, por sus siglas en inglés) ha planeado el lanzamiento de la nave Parker

Solar Probe para mediados de 2018. Esta nave viajará hasta aproximadamente 0.043 UA, lo que equivale

a poco más de 9r� y podrá medir el espectro de RC a tales distancias, con lo que podrá comprobarse la

validez de cada uno de los métodos presentados en este trabajo, aśı como también la validez del coeficiente

de difusión propuesto y por consiguiente, dar un paso más en la elaboración de un modelo completo y

actualizado del albedo solar de rayos-γ.
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Apéndice A

Código fuente para las soluciones a

la ETRC

#%matplotlib inline

# -*- coding: utf-8 -*-

import scipy as sp

import numpy as np

import math as mt

import matplotlib.pyplot as plt

#Se definen los parámetros y vectores genéricos

k = 5000 #Iteraciones

d = 0.001 #cambio en P en GV

Rsol = 0.005 #radio solar en UA

UA = 1.5*10**11 #Unidad astronómica en m

E0 = 0.938 #Energı́a del Protón en reposo

A = 1.0 #Número de nucleones en la partı́cula

Z = 1.0 #Número atómico del primario

AZ = A/Z

s = 0.0 #potencia de r en k

k87 = 4.69*10**18 #k para el mı́nimo de 1987

69
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k09 = 6.21*10**18 #k para el mı́nimo de 2009

jTbVP15 = np.zeros((k)) #LIS en part/(m2·s·sr·MeV/n) ubicado a 122 UA

P = np.zeros((k)) #Rigidez magnética en GV

Beta = np.zeros((k)) #Cociente v/c

Pb = np.zeros((k)) #Rigidez en la frontera

Betab = np.zeros((k)) #beta en la frontera

Tb = np.zeros((k)) #Energı́a cinética en la frontera en GeV

M = np.zeros((k)) #Función de modulación

#Parámetros y vectores de S91

a = 2 #Exponente en r

b = 1 #Exponente en E

DT1 = 0.03 #coeficiente de difusión a 1 UA en S91 con c=1

#Espectro de Webber y Potgieter (1989) a 1 UA, dado en part/(m2·s·sr·GeV/n)

jTWP89 = np.array([8800.0,3300.0,950.0,410.0,140.0,31.0,5.2,1.9,0.53,0.087,0.012,

0.0039,0.00092,0.00014])

E = np.array([0.5,1,2,3,5,10,20,30,50,100,200,300,500,1000])

kS = 14 #Número de datos del espectro de WP89

jTS91 = np.zeros((kS)) #j a partir de la ecuación de difusión

#Datos Pamela JT en part/(m2·s·sr·GeV/n)

Tp = np.array([1.0, 1.5, 2.0,3.0,4.0,6.0,10.0,20.0,30.0,40.0,60.0,80.0,100.0])

jTp = np.array([1105.0,674.3,474.6,255.5,149.4,67.18,21.51,3.789,1.3,0.5919,0.1932,

0.08884,0.04626])

#mı́nimo de 1987

jTFF87 = np.zeros((k)) #j de Campo de Fuerza

jTCD87 = np.zeros((k)) #j de Convección-Difusión

jTNum87 = np.zeros((k)) #j de la solución Numérica 1-D

T87 = np.zeros((k)) #Energı́a cinética referida a P modulada (Campo de Fuerza)

TNum87 = np.zeros((k)) #Energı́a cinética referida a P modulada (1-D)

jT187 = np.zeros((k)) #j de 1-D a 1 UA

#mı́nimo de 2009
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jTFF09 = np.zeros((k)) #j de Campo de Fuerza

jTCD09 = np.zeros((k)) #j de Convección-Difusión

jTNum09 = np.zeros((k)) #j de la solución Numérica 1-D

T09 = np.zeros((k)) #Energı́a cinética referida a P modulada (Campo de Fuerza)

TNum09 = np.zeros((k)) #Energı́a cinética referida a P modulada (1-D)

jT109 = np.zeros((k)) #j de 1-D a 1 UA

#=========================================================================

# se define la integración numérica (Simpson 1/3)

#=========================================================================

def Integral(kappa,ri,rf,n,s):

#ri=inicio del intervalo, rf=fin del intervalo, n=numero de subintervalos

x = np.zeros((n+1))

y = np.zeros((n+1))

tan = np.zeros((n+1))

h = (rf-ri)/n #h=longitud del subintervalo

#El ciclo for define la función a integrar según el coeficiente de difusión utilizado

for i in range(0,n+1):

x[i] = ri+h*i

if(kappa==87):

y[i] = 400000*(1-mt.exp(-13.862*x[i]))/(3*(k87*((x[i]/(1+x[i]))**s)/UA))

elif(kappa==9):

y[i] = 400000*(1-mt.exp(-13.862*x[i]))/(3*(k09*((x[i]/(1+x[i]))**s)/UA))

elif(kappa==16):

y[i] = (BETA(x[i],E0,AZ)*(x[i]**0.8)*((x[i]**2.2+4.3**2.2)/(1+4.3**2.2))

**(13/22.0))/x[i]

#-----------------------------------------------------------------------

# se calcula el valor de Impar y Par

#-----------------------------------------------------------------------

m = (n-2)/2 + 1

Impar = 0.0

for i in range(0,m):
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l = 2*i + 1

Impar = Impar + y[l]

Par = 0.0

for i in range(1,m):

l = 2*i

Par = Par + y[l]

Int = h*(y[0]+y[n]+4*Impar+2*Par)/3

return Int

#=================================================================================

# LIS

#=================================================================================

#Cociente v/c en función de P

def BETA(P,E0,AZ):

Beta = P/mt.sqrt(P**2+(AZ*E0)**2)

return Beta

#Equivalencia entre P y E

def Ep(P,Beta,E0,AZ):

Tp = P/(Beta/AZ)-E0

return Tp

#Equivalencia entre E y P

def Pe(E,AZ,E0):

P = AZ*mt.sqrt((E+E0)**2-E0**2)

return P

#LIS de Vos y Potgieter (2015) (VP15)

def LISVP15(T,beta):

SPECTRUM = 2.7*((T**1.12)/(beta**2))*((T+0.67)/1.67)**(-3.93)

return SPECTRUM

#-------------------------------------------------------------------------------------

# Soluciones

#-------------------------------------------------------------------------------------

#Difusión

def JS91(E,jT1S,DT1,a,b,R):
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rT = 1

c = 1

P = Pe(E,AZ,E0)

j = jT1S*((4*(a+1)*(DT1*E**b))/((c*R**2)*(R**(-a-1)-rT**(-a-1))))/(BETA(P,AZ,E0))

if(j > jT1S):

j = jT1S

return j

#Campo de Fuerza

def FF(kappa,Pb,AZ,E0,PHI,jTb):

P = Pb-PHI

err = 1

k=kappa

#método Newton-Raphson para encontrar P

while err>0.01:

F1 = Integral(16,P,Pb,10000,s)-PHI

F2 = BETA(P,E0,AZ)*((P**0.8)*((P**2.2+4.3**2.2)/(1+4.3**2.2))**(13/22.0))/P

P0 = P-F1/(-F2)

err = abs((P-P0)/P)

P = P0

Beta = BETA(P,E0,AZ)

TFF = Ep(P,Beta,E0,AZ)

jTFF = ((P/Pb)**2)*jTb

return TFF, jTFF

#Convección-Difusión

def CD(Pb,E0,AZ,PHI,jTb):

Betab = BETA(Pb,E0,AZ)

Pb = (Pb**0.8)*((Pb**2.2+4.3**2.2)/(1+4.3**2.2))**(13/22.0)

M = 3*PHI/(Betab*Pb)

jTCD = jTb*mt.exp(-M)

return jTCD
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#Solución numérica 1-D

def Num(k,a):

N = 24402

DK = np.zeros((N))

DKDR = np.zeros((N))

V = np.zeros((N))

DV = np.zeros((N))

R = np.zeros((N))

F = np.zeros((N))

X = np.zeros((N*2-1))

Y = np.zeros((N))

M = 5000

E = np.zeros((M))

jb = np.zeros((M))

j1UA = np.zeros((M))

jinter = np.zeros((M))

jSol = np.zeros((M))

jdif = np.zeros((M))

def momen(P,E0,AZ):

BETA = P/mt.sqrt(P**2+(E0*AZ)**2)

T = (P/BETA)/AZ-E0

LIS = LISVP15(T,BETA)

FNP = BETA*((P**0.8)*((P**2.2+4.3**2.2)/(1+4.3**2.2))**(13/22.0))

return LIS, FNP, T

j=0

V0 = 1

PMIN = 0.1

P = 1100

DLNP = 0.02

D=0.005
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K0 = k/(400000*1.5*10**11)

alpha = a

SPECTRUM, FNP, T= momen(P,E0,AZ)

R[0]=-D+0.0000000001

for i in range(1,N):

F[i] = (SPECTRUM/P**2)/AZ

R[i] = R[i-1]+D

V[i] = V0*(1-mt.exp(-13.862*R[i]))

DV[i] = 2.0*(V[i]/R[i])+(V0-V[i])*13.862

DK[i] = K0*(R[i]/(1+R[i]))**alpha

DKDR[i] = alpha*DK[i]*(1/R[i]-1/(1+R[i]))

while P >= PMIN:

F[0] = F[2]

X[N-2] = -1.0

SPECTRUM, FNP, T = momen(P/mt.exp(DLNP/2),E0,AZ)

for i in range(1,N-1):

A=FNP*(DK[i]/D/D/2-(2*DK[i]/R[i]+DKDR[i])/D/4)+V[i]/D/4

B=FNP*DK[i]/D/D-A

C=-A-B-A*X[i+N-2]-DV[i]/DLNP/3

X[i+N-1]=(B-A*X[N-1-i])/C

Y[i]=(-A*F[i-1]-(DV[i]/DLNP/3-A-B)*F[i]-B*F[i+1]-A*Y[i-1])/C

F[N-2] = Y[N-2]-X[2*N-3]*SPECTRUM/((P/mt.exp(DLNP/2))**2)/AZ

SPECTRUMN, FNPN, TN = momen((P/mt.exp(DLNP)),E0,AZ)

F[N-1] = SPECTRUMN/((P/mt.exp(DLNP))**2)/AZ

for i in range(N-3,1,-1):

F[i] = Y[i]-X[N-1+i]*F[i+1]

DP2 = (P/mt.exp(DLNP))**2.

E[j] = T

jSol[j] = F[4]*AZ*DP2

j1UA[j] = F[202]*AZ*DP2

jb[j] = AZ*DP2*F[N-1]

j = j+1
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P = P/mt.exp(DLNP)

print P, j

return jSol, E, j1UA

#===================================================================================

# PROGRAMA

#===================================================================================

#Se calcula phi según el coeficiente de difusión en 1987

PHI1122 = Integral(87,1.0,122.0,10000,s) #Cálculo de PHI entre 1-122

PHISol1 = Integral(87,3*Rsol,1.0,10000,s) #Cálculo de PHI entre Rsol y 1 UA

PHISol122 = PHISol1 + PHI1122

print PHISol1, PHI1122, PHISol122

#Se calcula phi según el coeficiente de difusión en 2009

phi1221 = Integral(9,1.0,122.0,10000,s) #Cálculo de PHI entre 1-122 UA

phi1sol = Integral(9,3*Rsol,1.0,10000,s) #Cálculo de PHI entre Rsol y 1 UA

phiSol122 = phi1221 + phi1sol

print (phi1221, phi1sol, phiSol122)

#-------------------------------------------------------------------------------------

# Cálculo de j a 1 RSol

#-------------------------------------------------------------------------------------

#Difusión

for i in range(0,kS):

jTS91[i] = JS91(E[i],jTWP89[i],DT1,a,b,3*Rsol)

#Campo de Fuerza

for i in range(0,k):

Pb[i] = 1.3+ d*i**2

Betab[i] = BETA(Pb[i],E0,AZ)

Tb[i] = Ep(Pb[i],Betab[i],E0,AZ)

#Obtención del LIS (para Campo de Fuerza)

jTbVP15[i] = LISVP15(Tb[i],Betab[i])

T09[i],jTFF09[i] = FF(9,Pb[i],AZ,E0,phiSol122,jTbVP15[i])
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T87[i],jTFF87[i] = FF(87,Pb[i],AZ,E0,PHISol122,jTbVP15[i])

#Convección-Difusión

Pb[i] = 0.1 + d*i**2

Betab[i] = BETA(Pb[i],E0,AZ)

Tb[i] = Ep(Pb[i],Betab[i],E0,AZ)

#Obtención del LIS

jTbVP15[i] = LISVP15(Tb[i],Betab[i])

jTCD09[i] = CD(Pb[i],E0,AZ,phiSol122,jTbVP15[i])

jTCD87[i] = CD(Pb[i],E0,AZ,PHISol122,jTbVP15[i])

#Numérica 1-D

jTNum09, TNum09, jT109 = Num(k09,alpha)

jTNum87, TNum87, jT187 = Num(k87,alpha)

#=================================================================================

# G R Á F I C A S

#=================================================================================

plt.subplots_adjust(hspace=0.4)

plt.subplot(111)

plt.title(’Espectro a 3 radios solares’)

plt.loglog(Tb,1000*jTbVP15*Tb,color=’k’,linestyle=’-’,label="LIS_VP15")

plt.loglog(E,jTWP89*E,marker=’+’,color=’g’,linestyle=’-’,label="LIS_WP89")

plt.loglog(E,jTS91*E,marker=’+’,color=’g’,linestyle=’-’,label="D_S91")

plt.loglog(T87,1000*jTFF87*T87,color=’b’,linestyle=’--’,label="FF_87")

plt.loglog(T09,1000*jTFF09*T09,color=’r’,linestyle=’--’,label="FF_09")

plt.loglog(Tb,1000*jTCD87*Tb,color=’b’,linestyle=’-.’,label="CD_87")

plt.loglog(Tb,1000*jTCD09*Tb,color=’r’,linestyle=’-.’,label="CD_09")

plt.loglog(TNum87,(1000)*jTNum87*TNum87,color=’b’,linestyle=’-’,label="1D_87")

plt.loglog(TNum09,(1000)*jTNum09*TNum09,color=’r’,linestyle=’-’,label="1D_09")

plt.xlabel(’Energia cinetica [GeV]’)

plt.ylabel(’Intensidad*E [particulas/m2 s sr GeV]’)
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plt.xlim(0.1,1000)

plt.ylim(0.1,100000)

plt.grid(True)

plt.legend(loc="upper right")

plt.show()
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