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Resumen

Para poder explicar el transporte de Rayos Césmicos en la Heliésfera imaginemos que

se trata de una obra de teatro denominada “Teatro de los Rayos Césmicos en los dominios
del Sol”, para desarrollar la obra primero debemos referirnos a los personajes, el escenario
y el idioma. Personajes: Los rayos césmicos galdcticos, particulas energéticas que tratan
de ingresar dentro de la Heliésfera solo por sus atributos de energfa. FEl Sol, generador
de un flujo material coronal, constituido por iones y electrones, también fuente del campo
magnético interplanetario. El viento solar, nombre asignado por Parker -narrador princi-
pal de la épica- al continuo fluir de la corona. Escenario: esta obra se desarrolla dentro
de la Heliésfera, el campo de estudio de la fisica espacial. Idioma de la obra: el idioma
en el cual estd escrito este drama es el de la Fisica Estadistica, Magnetohidrodindmica y
la Fisica de Plasmas. La Fisica Estadfstica porque debemos describir en forma abreviada
al sistema formado por un gran nimero de grados de libertad asi como los fenémenos de
transporte; basada en la ecuacién cinética de Maxwell-Boltzmann, de la cual se deriva
la ecuacién de Fokker-Planck y posteriormente la ecuacién de Parker que es la que estd
asociada a la descripcién de los rayos césmicos en esta obra. Magnetohidrodindmica y
Fisica de Plasmas, porque se refieren al comportamiento de liquidos o gases conductores,
en nuestro caso el viento solar y los rayos césmicos galécticos. En toda la obra se trata
de averiguar cuanto y por que disminuye el mimero de rayos c6smicos por unidad de 4rea,
energfa, y tiempo desde una distancia de 5 UA a 1 UA.
Técnicamente hablando se calcula el flujo de rayos cémicos a la distancia de 1 UA, resol-
viendo numéricamente la ecuacién de Parker con condiciones de frontera a 5UA. Se analiza
la variacién de flujo con el tensor de difusién, el radio de la heliésfera, y principalmente
con la velocidad del viento solar que nos da las curvas para el ajuste con los datos del
satélite Mariner IV.

Abstract

In order to explain Cosmic Ray transportation inthe heliosphere we should imagine that
we are in a theater show called: “The cosmic ray show in the sun land”. At first, to develop
the show, we have to refer the actors, the scenery and the idiom on which the opera will
be held. Actors: The galactic cosmic ray, energetic particles which try to get into
the heliosphere only because of their energetic attributes. The Sun, generates a coronal
material flux, which consists of ions and electrons, is also the source of the interplanetar
magnetic field. The solar wind, name given by Parker -the main epic narrator -to the
continuos corone flow. Escenary: this show is develop into the heliosphere, the main
subject of the spatial physics. The show idiom: the idiom on which this drama is the
Statistical Physics, Magnetohydrodinamics and Plasma Physics. The Statistical Physics
is necessary to describe in an abbreviated way, the system formed by many grades of
freedom. The phenomenon transport theory which we are going to describe, is based on
the Maxwell-Boltzmann kinetic equation, from such theory we derive the Fokker-Planck
equation and then the Parker equation, which is associated to the cosmic ray description
in this show. Magentohydrodinamics and the Plasma Physics are necessary because they
refers to the bebhavior of liquids or conductor gases, in our case, the solar wind and the
galactic cosmic ray. This show deal with how and why the number of cosmic ray reduces
by unit of area, the energy and the time from a distance of 5 UA to 1 UA.

From the theoretical point of view we calculate the flux of cosmic ray at 1 UA, solving
numerically the Parker equation with boundary conditions at 5 UA. We analyze the flux
variation using the diffusion tensor, heliosphere radius and mainly the solar wind velocity
which give us curves to fit the data with data of Mariner IV satellite.
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1 Introduccion

Se da a conocimiento los rayos cosmi-
cos que seran objeto de este estudio y
el espectro de energia a una distancia
de aproximadamente 5 UA, se expli-
ca el origen del plasma solar y la com-
probaciéon experimental de su existen-
cia, el tratamiento fisico-matematico
que se realiza en los plasmas y con
aproximaciones en las ecuaciones de
movimiento se calcula la velocidad del
viento solar en funcién de la distan-
cia, se comprueba experimentalmen-
te que.el valor encontrado es un pro-
medio de los valores que fueron en-
contrados por el Mariner II. Se men-
ciona el comportamiento del campo
magnético frente al plasma solar, se
explica el hecho de como un plasma
puede “congelar” al campo magnético.
Individualizando a una particula se
estudia la trayectoria que tendrda en
presencia de un campo electromagné-
tico, se expone el método desarrolla-
do por Parker para hallar una ecua-
cién analitica del campo magnético
interplanetario (CMI) y con esta ecua-
cién se hallan las lineas de induccion,
por ultimo se explica la estructura sec-
torial, esto aparece por que, V- H =
0. En la descripciéon de la ecuacién
cinética de Maxwell-Boltzmann se ana-
lizan procesos irreversibles debido al
caracter estadistico de los mismos, lue-
go se pasa a la ecuacion de Fokker-
Planck donde la integral de colisio-
nes tiene la forma de divergencia de

un vector y por iltimo considerando
las perdida de energia de los rayos
césmicos se consigue hallar la ecua-
cién de Parker que describird el trans-
porte de la radiacién césmica. Consi-
derando caso estacionario y simetria
esférica en la ecuacién de Parker se
halla la solucién numérica, pero antes
se hace una digresién sobre el tensor
de difusién, donde se analiza el mo-
vimiento de deriva y se explica que
s6lo se considera el transporte en la
direccién paralela a las lineas de cam-
po magnético. Se explica como son
detectados los rayos césmicos y pos-
teriormente se pasa a ver el ajuste
de datos a las curvas, con los valo-
res de los parametros para la ecuacion
de Parker correspondientes. Luego
nos dedicamos a mostrar que el proce-
so de difusién pura, estd relacionado
con el problema del “random walk”
y usando el método de Montecarlo se
simula el ingreso de la radiacién galac-
tica a largo de la espiral de Arquimedes,
deformada por el viento solar lo que
origina los centros de dispersion (in-
homogeneidades del campo magnético
interplanetario), donde la particula de-
cide aleatoriamente seguir de largo o
retroceder.

2 Radiacion cosmica

No se considera la radiacién césmica
solar, que ahora se conoce como particu-
las energéticas solares, estas son in-
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dividuales de energias mucho mayo-
res que las del viento solar y seme-
jantes a las més bajas energfas de la
radiacién césmica galactica, tampo-
co se considera la radiacién césmica
anémala (que ahora esta muy de mo-
da) y que se cree generada en el siste-
ma solar, principalmente en Jupiter.
Las estrellas y la materia interestelar
no estan distribuidas uniformemente
por todo el universo sino que se con-
densan en galaxias. Nuestra propia
galaxia contiene alrededor de 100 mil
millones de estrellas. La mayoria de
ellas, especialmente las mds jovenes y
mé4s activas ocupan un volumen pla-
no moldeado de la forma aproximada
de una piedra de moler con una pro-
tuberancia en el medio.

El didmetro del disco galactico es
de 10° aiios luz aproximadamente, y
su espesor es de pocos centenares de
afios luz. Ademds de las estrellas en
este volumen existe mucho gas y pol-
vo interestelares. El disco, sin em-
bargo, estd rodeado de un halo, de
forma mas o menos esférico, formado
por estrellas viejas y gas muy dilui-
do. Es natural suponer que los ra-
yos c6smicos se producen en las gala-
xias y no en los espacios casi vacios
que hay entre estrellas. Si eso fuese
asi entonces la mayor parte de la ra-
diacién césmica observada vendria de
nuestra propia galaxia. Las otras ga-
laxias, debido a su gran lejania contri-
buirdn solo con una pequeiia fraccién
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Figura 1: Espectro diferencial de
energia. ‘

del flujo de rayos césmicos, asi como
contribuyen con una pequeia fraccién
al flujo de luz en el cielo nocturno. Es
presumible, en consecuencia que las
fuentes de rayos césmicos estén tam-
bién distribuidas inhomogeneamente,
pero debido a la existencia de cam-
pos magnéticos en la galaxia, la in-
tensidad de la radiacién césmica que
llega a la tierra de las diferentes par-
tes del cielo no varian en mas de una
fraccién de 1%. La distribucién de la
intensidad de los rayos cédsmicos se re-
presenta por un espectro de energia.
La intensidad se determina midiendo
el nimero de particulas cuya energia
es mayor que un cierto valor minimo
E. El espectro diferencial de energia
J(E)dE indica por tanto el flujo de
particulas en una regién de energia
comprendida entre E y E + dE, pue-
de derivarse del espectro integral.
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De acuerdo con estd definicién:
n(E) = / “HBHE ()
E

donde n(E) es el espectro integral de

energia primaria de los rayos césmicos,
la expresion se refiere tanto a los pro-
tones que constituyen una gran parte
de la radiacién primaria, como a los
nicleos mas pesados.

La distribucién de energia, o sea
la forma de su espectro, se puede pre-
sentar por una ley potencial:

wm=k(2)" o

donde k es una constante y § indice
o pendiente del espectro que se de-
termina por varios métodos segin las
diferentes regiones de energia.
La Fig.(1) muestra la topologia del
espectro diferencial de energia de la
radiacién césmica. El exponente de
energia, como se puede ver en la fig.(1),
va desde energias de 10% eV hasta un
poco mas de 10'® eV con un valor de
B = 2.7, luego hasta aproximadamen-
te 10'° eV, 8 = 3.2. El espectro tiene
una estructura fina desde el punto de
vista de la composicién quimica de los
rayos césmicos corpusculares. Vale
la pena también indicar que la repre-
sentacién de las abscisas en la fig.(1)
se encuentra escrito como energia, ya
sea, total o cinética (ya que a este ran-
go ambas son indistiguibles) por uni-
dad de nucleén.

El rango de energia en que se hizo
todo este estudio es de [10°,10'3]eV,

por tanto 8 = 2.7. Reemplazando (2)

en (1) y evaluando la integral en el

intervalo [E, 00], donde J,, — 0, te-
kEq

nemaos:
51 ) o

El valor de n(FE), encontrado por el
Mariner IV y otras sondas espacia-
les, en aproximadamente 5 UA es de 3
particulas(p)/min/cm?, para el inter-
valo de energias anteriormente men-
cionado. Para hallar el valor de &
reemplazamos en (3) este valor; n(Ep)
= 0.05 p/s/cm?, por lo cual el flujo

sera:
( EEO ) Y. @

Este resultado encontrado nos ser-
vira posteriormente para las condicio-
nes iniciales y de frontera en el cdlculo
numérico.

n(E) =

0.085
Ey

J(E) =

3 Viento Solar

Hasta los anos 50 se crefa que la co-
rona, por ser la capa mas externa del
sol deberia ser la mas fria, esto resul-
ta légico dado que la energia del Sol
se genera en su nucleo y todos sabe-
mos que mientras mas lejos se esté de
la fuente de calor, menor calor se per-
cibird.

Sin embargo no es asi: en 1939
Walter Grotrian y mas tarde Bengt
Edlén; en Suecia, comprobaron que la
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corona es mucho mas caliente (tem-
peraturas de 1 o 2 millones de gra-
dos Kelvin), en la actualidad existen
dos bandos en competencia; los que
argumentan que el calentamiento es
producido por ondas que se generan
en los grdanulos y viajan hacia arri-
ba y los que argumentan que se debe
a corrientes generadas en el material
coronal [7]

Un gas tan caliente como el de la
corona no puede quedar confinado en
una capa alrededor del sol, si no que
se espera que se extienda mucho mas
lejos, ya que la atracciéon gravitacio-
nal del sol no es capaz de retenerlo.

A finales de los afios 50 habian
dos imdgenes respecto a la extensién
de la corona: una estatica, defendida
principalmente por S.Chapman y una
dindmica defendida por E.N.Parker,
ambos fisicos estadounidenses.

En la imagen estatica la corona
deberia simplemente extenderse has-
ta muy grandes distancias; en la ima-
gen dindmica, la corona deberia fluir,
esto es, deberia estar escapando de
forma continua del Sol como el vapor
de una tetera en ebullicién. Los resul-
tados de Parker no fueron bien recibi-
dos y muchos cientificos preferian la
imagen de una corona estdtica. Pero
en 1959 las observaciones de las na-
ves LUNIK II y III dieron el triunfo
a Parker, detectando en el medio in-
terplanetario un flujo de iones prove-
" nientes del Sol a mas de un millén de

kilémetros por hora. A partir de los
afios 60, numerosas naves han medido
las propiedades de viento solar prin-
cipalmente en la ecliptica y en 1993
Ulyses fue la primera nave que midié
sus propiedades fuera de este plano.

Por otra parte, como la corona so-
lar se expande radialmente hacia el
medio interplanetario su densidad de-
crece con el cuadrado de la distancia.
A la altura de la orbita de la Tie-
rra estd densidad es del orden de 10
particulas por cm?.

Desde muy cerca del Sol la densi-
dad del viento solar estdn baja que el
camino libre medio de las particulas
(del plasma solar)es muy grande, del
orden de 1 UA. En estas condiciones
el plasma del viento solar se consi-
dera un plasma sin colisiones. En
el plasma del medio interplanetario
se propagan una variedad de ondas.
En términos generales, el plasma del
viento solar se comporta como un flui-
do, es evidente que en el plasma se
dan formas de comunicacién entre sus
particulas que no implican colisiones
coulombianas.

No se entrara en detalles respecto
a estas formas, pero se cree que es la
presencia del campo magnético solar
que el viento arrastra en su interior lo
que anade “cohesién” al diluido plas-
ma interplanetario.
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3.1 Velocidad en funcion tropia constante lo cual significa un
de la distancia proceso politrépico, entonces:

Consideremos la propagacién de pe-  Pp~™ = const. con n = C-G
quefnias perturbaciones en un medio C-Cy
conductor homogéneo que se encuen- Y si ghora consideramos un campo
tra en un campo magnético homogéneo. magnético constante y el caso estacio-
Admitiremos que la viscosidad, la con- nario tenemos que (5) y (6) se cum-
ductividad calorifica y la resistencia plen, de (7) y (8) obtenemos ecuacio-
eléctrica! del medio son tan pequefias, nes mas simples:

que en primera aproximacion pueden

prescindirce de la influencia de la di- Apv = const.

sipacién de energia ligado con ello la V(l,,? +é) + vp =0 (10)
propagacion de las perturbaciones. En- 2 P

tonces las perturbaciones se propaga- La segunda ecuacién presenta un pro-
ran en forma de ondas no amortigua- blema ya que la densidad no es cons-
das. tante y no hay forma de que ingrese
dentro del gradiente, por tanto recu-
rriremos a una, presién P que cumpla
este requisito, es decir:

(9)

Se debe anadir la fuerza externa
debida al potencial gravitacional ¢ (po-
tencial por unidad de masa). De ma-

nera que nuestras ecuaciones se con- - VP
vierten en: VP = o (11)
-H = 5 :
% oH % (5) Por tanto tendremos que:
Ft— =, VX (V X H) (6) 1
dp V(—2-v2 +¢+P)=0 (12)
L) = 0 ™
Como el potencial por unidad de ma-
B - saes ¢ = —GMgy/l, con esto en (12)
Y +(v-V)v= tenemos: ‘
vP 1 IR T
——p-+§7r_p(VXH)XH—V¢ (8) Ev -l-;;—(n_l)x

: by -1
En lo que concierne a la ecuacién (i_lz)" _oGMo _ . (13)
para la entropia esta se reduce a en- vp 2 z

1E] hecho de aceptar un medio con estas  Para hallar el valor de la constante

condiciones nos llevar4 al concepto de cam- debemos evaluar la ecuacién en “a”,

pos m'agnetl.cos_ congelados que veremos en ] radio de la corona solar.
el capitulo siguiente
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a) b)

Figura 2: Los tubos de flujo formado
por lineas de corriente, no son radia-
les.

Como vemos esta es una ecuacién
trascendente en v y para poder saber
el valor de v en funcién de la distancia
(z = r/a) debemos resolver la ecua-
cién por métodos numéricos.

Como se puede observar en las gra-
ficas el comportamiento de la veloci-
dad del viento solar, aumenta rapida-
mente cerca del Sol y llegando a velo-
cidades supersénicas a unos cuantos
radios solares pero luego va mante-
niendo su velocidad constante, alre-
dedor de 400 Km/s.

3.2 El Mariner Il y las pri-
meras mediciones
de viento solar

Este descubrimiento del viento solar
cambio por completo el panorama que
hasta entonces se tenia del medio in-
terplanetario, el Mariner 2 fue la pri-
mera misién espacial que logré apro-

Velocidad del viento solar en funcién de la distancia, con s=2.5

__Yelocidad del e o e e e — — ——————

50 200

. . 100
distancia en radios solares

Figura 8: Variacién de la velocidad
del viento solar en funcion de la dis-
tancia hasta 210 radios solares, apro-
zimadamente 1UA, las unidades son
de 200 Km/s, las diferentes curvas
son para v(a) = 10 — 60 Km/s

ximarse a otro planeta. La nave fue
lanzada un 27 de agosto de 1962 en
un cohete Atlas-Agena y se dirigi6 a
Venus. Esta nave espacial hizo las
primeras mediciones in-situ del vien-
to solar que permitieron estudiar este
plasma en detalle.

Las siguientes gréficas fueron ob-
tenidas de la revista Skylab N° 5.
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En la figura se observa la veloci-
dad del flujo del viento solar en km/s.
Esta grafica nos dice que el viento so-
lar tiene corrientes rdpidas y lentas
que en este caso varian entre 350 y
550 Km/s.

Estas corrientes de distintas velo-
cidades estdn asociadas con diferen-
tes regiones de la atmdsfera del Sol,
las cuales, debido a la rotacién so-
lar, eventualmente se superponen en
la linea imaginaria entre el Sol y la
nave. KEstos vientos de distintas ve-
locidades producen una dindmica de
gran escala muy interesante en el me-
dio interplanetario donde corrientes
de viento rapido alcanzan a corrientes
de viento lento causando regiones de
compresién (en la gréfica hay un par
de ejemplos de estas regiones de com-
presién y se las puede identificar por
los abruptos incrementos de densidad
entre las corrientes lentas y rdpidas
de viento solar).
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En la figura se observa la densi-
dad del viento solar, la cual se mide
en nimero de protones por cm?® (el
viento esta conformado principalmen-
te por protones y electrones libres). A
2.7 UA, donde se encontraba la nave
el viento solar tiene una tenue den-
sidad de aproximadamente !1 proton
por cm?], entonces uno se pregunta
i,c6mo es que un plasma con una den-
sidad tan tenue sea interesante?. La
respuesta tiene que ver con el cam-
po magnético solar que es acarreado
por el viento solar y por que estamos
hablando a escalas interplanetarias.

4 Campo Magnético

El concepto de campos congelados es
importante en el estudio hidromagné-
tico de los plasmas, por que propor-
ciona una manera mas facil de ver la
relacién entre el plasma conductor y
el campo. Si un elemento de plasma
sufre un desplazamiento o un cambio
en su forma o en su densidad, el flujo
magnético que lo atraviesa debe per-
manecer constante.
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Si en cambio la resistividad no es
cero, las lineas de campo pueden ex-
perimentar un movimiento respecto
al plasma. El campo entonces, no
estd constreiiido totalmente a seguir
el movimiento del plasma; y aunque
tiende a hacerlo, se deslizara lenta-
mente a través de él. La rapidez de
un campo magnético que pasa por un
plasma es igual a la difusién de un
plasma a través de un campo magné-
tico y estd determinada por la resis-
tividad y las dimensiones del plasma.

La explicaciéon macroscépica de la
difusién de un plasma en campos mag-
néticos se apoya en las caracteristicas
de las particulas del plasma, cualquier
calculo o explicacién referente a la re-
sistividad n = 1/o (o: es la conduc-
tividad) debe hacerse en términos de
los movimientos de las particulas. La
resistividad de un material conduc-
tor se debe a las colisiones entre las
particulas que forman el material. Si
estas colisiones no tienen lugar, las
particulas pueden responder a cam-
pos magnéticos o eléctricos aplicados
sin ningdn impedimento, entonces los
iones y electrones de un plasma de re-
sistividad nula (sin colisiones) se mo-
veran en trayectorias helicoidales al-
rededor de las lineas de campo magné-
tico que afectan al plasma.

En ausencia de colisiones que pue-
dan desorganizar este movimiento, el
plasma no podré desplazarse respecto
al campo. En cambio, si hay colisio-

nes, la resistividad del plasma ya no
serd nula y las particulas del plasma
seran dispersadas en su movimiento
alrededor de las lineas del campo. El
hecho de que esta dispersién sea al
azar ocasiona que las particulas en
movimiento sean atrapadas sucesiva-
mente por diferentes lineas del campo
y se dispersen a través de él. En un
plasma de conductividad infinita no
puede haber movimiento relativo en-
tre el campo y el plasma.

4.1 Particula en un cam-
po electromagnético

Ya se mencioné anteriormente que los
iones y electrones de un plasma, de re-
sistividad nula (sin colisiones) se mo-
veran en trayectorias helicoidales. Es-
to es debido a que la particula car-
gada se mueve con v, (el subindice
p significa que se esta hablando de
la particula), en una combinacién de
campos eléctricos E (para las gréficas
es en la direccién del eje z) y magnéti-
cos H (direccién del eje x). Conside-

ramos que ambos son uniformes, estati-

cos y perpendiculares, la ecuacién de
fuerzas para estd particula es:

dp vxH
de
d—t=6V'E (15)

donde v y € es la velocidad y energia
de la particula respectivamente. La
ecuacién (15) nos manifiesta que la
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Trayectoria de un pro-

Figura 4:
ton en una combinacion de campos
eléctrico y magnético, E < H

energia de la particula no es constan-
te con el tiempo por tanto no pode-
mos obtener una ecuacién sencilla pa-
ra la velocidad. Pero podemos ha-
llar las ecuaciones de movimiento me-
diante una transformacién de Lorentz
que nos lleve a un sistema K’ (donde
todo es /) que se mueve con una velo-
cidad u respecto al sistema original.

Elegimos el sistema K’ de manera
tal que en el no exista campo eléctrico,
o sea E' = 0 y solo actie el cam-
po magnético H' dirigido en la mis-
ma direccién que H pero mas débil
en un factor y~!. Después de reali-
zar las operaciones (apéndice A) en
el sistema K’ (donde la particula se

moverd circularmente), mediante las
transformaciones de Lorentz para las
coordenadas y el tiempo, hallamos las
siguientes ecuaciones de movimiento:

y -
y (a cos wy(t — gvy) + Bery(t — gy)) (16)

z =asinwy(t — gfyy) (17)

donde: y= o, g=2t=F£

_ c(H?-E?)
goHyp(1 - 13‘IL;R)
v _ coHw(B — )

TR

Con las ecuaciones de movimiento ya
se puede graficar la trayectoria de la
particula, obteniendo y en funcién ¢
de la ecuaci6én (16) (trascendente en
Y¥) y ya con estos dos valores se calcula
la coordenada z de la ecuacién (17).
En las gréficas se realizé el cdlculo pa-
ra el caso especial de una particula de
energia 10'%eV en un campo magnético
B =2x10"* G y un campo eléctrico
de magnitud 1.5x 10~* unidades gaus-
sianas.

4.2 Campo Magnético de
Parker

Parker en 1968 desarrollé el primer
modelo del campo magnético inter-
planetario (CMI) sobre bases muy sim-
plistas. Despreci6 el efecto del cam-
po magnético sobre la expansion de la
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Figura 5: El CMI espiral en el plano
del ecuador solar. Si el Sol no gira-
ra, la estructura del campo magnético
transportado por el viento solar so-
bre el plano del ecuador solar (apro-
rimadamente el plano de la ecliptica)
tendria una configuracion radial

corona y construyo el CMI esperado
para una expansion radial del vien-
to solar con simetria esférica, toman-
do en cuenta la rotacién del Sol. En
términos generales, esta es una bue-
na aproximacion del campo prome-
dio, de gran escala o por encima de
la superficie de la fuente, pero como
considera una estructura homogénea
y estacionaria del viento solar, es in-
capaz de reproducir las irregularida-
des y las fluctuaciones del CMI que se
sobreponen a la magnitud y a la di-
reccién del campo promedio. Tampo-
co puede describir los eventos transi-
torios de gran escala en los que el CMI
en la ecliptica puede incluso ser to-
talmente perpendicular a este plano.

Ademis, se ha ignorado que el flujo
del viento solar no es homogéneo, si-
no que estd compuesto de regiones de
viento rdapido y lento que pueden in-
teractuar entre si en el espacio inter-
planetario, debido a la rotacién del
Sol.

Dado que la expansion del plas-
ma solar por encima de la superficie
fuente es radial y el viento arrastra
consigo al campo magnético, si el Sol
no girara, las lineas de campo que el
viento solar extenderia hacia el medio
interplanetario serian radiales. Pero
como el Sol si gira, la estructura del
CMI seria de lineas espirales ancla-
das en el Sol. Si consideramos que el
eje de rotacién del Sol es perpendicu-
lar akplano de la ecliptica, las lineas
de campo sobre este plano se verian
como las que se muestran en la figu-
ra (5). Estas curvas se conocen co-
mo espirales de Arguimedes y se gene-
ran como resultado de un movimien-
to radial, de velocidad constante del
fluido, més un movimiento rotacional,
con velocidad angular también cons-
tante, de su fuente (como en el caso
de un aspersor de agua de jardin).

El valor del campo magnético es:

H =

A(r, 0, 4;t) [ Qrsind

e i Colabe i
r v

¢] (18)

A =a’Hy(a,0, ¢—Qt+%—(r—a)) (19)

()]

donde “a” es el radio de la corona
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solar y €2 es la velocidad angular con
que rota el Sol.

4.3 La estructura sectorial
del campo

Como puede verse de la contraste con
las observaciones, el modelo de Par-
ker predice en muy buena aproxima-
cién la direccién sobre la ecliptica y
la magnitud promedio del CMI a la
distancia de la orbita de la Tierra.
Sin embargo, este modelo no dice na-
da acerca de la polaridad del campo
(positiva si las lineas magnéticas sa-
len del Sol y negativa si las lineas re-
gresan a él). Como el magnético ne-
to que sale del Sol debe ser cero pa-
ra satisfacer una de las ecuaciones de
Maxwell V-H = 0, en el medio inter-
planetario deben haber zonas de am-
bas polaridades, dependiendo de la
polaridad del campo magnético solar
que sea transportado desde cada pun-
to Alhuwalia y Dessler [10] (1962) su-
girieron que la polaridad del CMI po-
dria estar relacionada con las observa-
ciones del campo magnético fotosférico
y sugirieron que el CMI espiral de-
beria de estar dividido en tubos de
polaridades distintas.

La primera evidencia del origen so-
lar del CMI fue obtenida por Ness y
Wilcox (1964) quienes mostraron que
la direccién del CMI tenia una perio-
dicidad de 27 dias y que correlaciona-
ba relativamente bien con el campo

magnético fotosférico. Dada la enor-
me complejidad del campo magnético
fotosférico cerca del ecuador solar, aun
en épocas de minima actividad, uno
esperaria que la polaridad del CMI
estuviera cambiando muy frecuente-
mente en cada rotaciéon del Sol. Sin
embargo, esto no es asi. El 1 de di-
ciembre de 1963 a febrero de 1964
(aproximadamente tres rotaciones so-
lares) que mostraron la presencia de
solamente cuatro enormes sectores de
polaridad alternante (Wilcox y Ness,
1965). Esta estructura sectorial co-
rrota con el Sol y barre a la Tierra con
un periodo de aproximadamente 27
dias (el periodo de rotaci6n del ecua-
dor solar visto desde la Tierra que se
desplaza a lo largo de su 6rbita). El
nimero de sectores por rotacién so-
lar puede ser de dos o cuatro y hasta
ocasionalmente de seis. Tritakis 1979
mostré que esta variacién estd asocia-
da al ciclo solar. Existe una estruc-
tura bien establecida de dos sectores
en promedio; por el contrario, duran-
te los anos intermedios es mas promi-
nente la estructura de cuatro.
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5 Ecuacion de Trans-
porte

5.1 La ecuacién de Max-
well Boltzmann

Se habia mencionado que la forma en
que un plasma va a comportarse; en
este caso ya no el viento solar sino los
rayos césmicos, se deduce de las inte-
racciones de las particulas con el cam-
po magnético. También ya se men-
cioné que su tratamiento fisico se de-
nomina teoria cinética del plasma, en
la seccién 2.3 se dijo que varios fisicos
y matematicos habian desarrollado ya
esta teorfa cinética del plasma has-
ta un alto grado de complejidad pe-
ro que por fortuna el comportamien-
to del plasma podia considerarse co-
mo el de un fluido. Pero ahora nece-
sitamos analizar estd teoria cinética
del plasma para poder hallar de la
ecuacién de transporte de los rayos
COSMIcos.

La termodindmica estadistica y la
fisica cinética parten del punto ini-
cial de la teoria cinética de los ga-
ses, creada por Maxwell y Boltzmann
en la primera mitad del siglo XIX.
Partiendo precisamente del ejemplo
del gas, que es uno de los sistemas
fisicos mas simples elementales, resul-
ta facilmente comprensible la relacién
entre la termodindmica estadistica y
la fisica cinética que son las dos partes
componentes de la fisica estadistica.

La funcién de distribucién de Max-
well-Boltzmann fo(x, p) determina,
después de multiplicar por d*zd®p, el
ntmero de particulas coordenadas e
impulsos que estdn comprendidos en
los intervalos d®zd3p en la proximidad
de los valores dados de z y p al pasar
un largo tiempo (en comparacién con
el tiempo de relajacién) cuando el gas
llega al estado de equilibrio estatico,
esta funcién tiene una forma sencilla,
pero el problema se presenta cuando
los tiempos son menores que el tiem-
po de relajacién, no sabemos cémo
se comportar4 la funcién de distribu-
cién y cémo ocurre el paso limite a la
distribucién de Maxwell-Boltzmann.
Esta cuestion se considera la mas ele-
mental y al mismo tiempo la funda-
mental de la fisica cinética. Ella fue
resuelta por Boltzmann que estable-
cié la ecuacién que satisface la fun-
cién no equilibrada de distribucién de
una particula f(z,p;t) para el caso
del gas con pequena densidad, como
es el caso de rayos césmicos. Esta
ecuacion denominada ecuacion cineti-
ca de Boltzmann, tiene la forma si-

guiente: '
at /.

ef . O . 0f
E + V—az + F-E-I; =
donde v = p/m es la velocidad de la
particula, F = —9U/0z es la fuerza
exterior que actia sobre la particula
y (0f/6t), es la llamada integral de
choques (colisiones). La funcién de
distribucién (después de multiplicar-
la por d*zd®p) determina el nimero
de particulas cuyas coordenadas e im-

(20)

Revista Boliviana de Fisica

57

N2 5 (1999)



pulsos estdn comprendidos en el inter-
valo d®zd®p durante el tiempo t y sa-
tisface la condicién de normalizacién.

/daa:d3pf(x, p:y=N (21)
los sumandos vaf/dz y FOf/0p que
entran en la ecuacién cinética deter-
minan el cambio de la funcién de dis-
tribucién, condicionado por la entra-
da o salida de las particulas en el ele-
mento espacial d*zd®p de coordena-
das e impulsos como resultado del mo-
vimiento de las particulas bajo la ac-
cién de la fuerza exterior. La magni-
tud (8f/0t), determina el cambio de
la funcién de distribucién condiciona-
da por la interaccién de las particulas
del gas la una sobre la otra (al decir la
una, sobre la otra nos referimos a los
rayos cOsmicos y a los centros de dis-
persién de las inhomogeneidades del
campo magnético) si no es grande la
densidad del gas, como en nuestro ca-
so, entonces s6lo son importantes las
colisiones pares y la integral de cho-
ques tiene la forma:

( ) /d3 /dﬂlv v

o(0,v—vi)(f'fi = ff)

Aqui p y p, son los impulsos de dos
particulas cualesquiera antes del cho-
que, p’ y p’; son los impulsos de estas
mismas particulas después del choque,
ligadas con p y p, por los principios
de conservacién del impulso y la ener-
gia; do = o(6, v —v,)d es la seccién
diferencial de dispersién en el dngulo

(22)

sélido d2 (0 es el dngulo entre los
vectores p, — Py P —P) vy f =
f(x,p;,1t). Esta claro que las magni-
tudes de los impulsos de las particulas
se determinan univocamente por las

magnitudes (p, p,, 0).

En la integral de colisiones vemos
que entra la seccién de dispersion, es
decir, una magnitud que tiene caracter
probabilista. Semejantes magnitudes
no entran en ninguna de las ecuacio-
nes dindmicas de la mecdnica. De tal
modo que se puede decir que la for-
mulacién de la ecuacion cinética exi-
ge introducir un nuevo concepto, en
principio, para la mecdnica, o sea, el
concepto de probabilidad. Por otra
parte, la irreversibilidad de los proce-
sos cinéticos también tiene un caracter
probabilista. por eso, es natural que
la ecuacién cinética sea aquel apara-
to matematico que permita investigar
los procesos irreversibles en los gases
y determinar los coeficientes cinéticos
de un gas, es decir, los coeficientes de
conductividad térmica, viscosidad y
difusion.

5.2 Ecuacion de
Fokker-Planck

La ecuacién de Fokker-Planck es una
ecuacién cinética para particulas que
interaccionan con el medio. Los ra-
yos césmicos que interaccionan con
los centros de dispersion de las inho-
mogeneidades del campo magnético.
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En caso de débil interaccién, los im-
pulsos de las particulas en cada cho-
que sufren cambios pequenos y por
eso, cualquier proceso cinético en un
sistema con debil interaccién entre las
particulas serd lento. También en es-
te caso la integral de colisiones tiene
la forma de la divergencia, en el es-
pacio de impulsos de un determina-
do vector, que es la corriente de cho-
ques y que representa en si un ope-
rador integral en relacién con la fun-
ciéon de distribucién. La estructura
de la corriente de colisiones se sim-
plifica considerablemente y en lugar
de ser operador integral se hace ope-
rador diferencial, si se examinan las
colisiones de las particulas, no unos
con otros; sino con ciertos objetos

5.3 La ecuacion de Parker

La ecuacién de Boltzman es una ecua-
cién general de la cual se deriva la
ecuacion de Fokker-Planck para los
procesos lentos, ahora veamos que el
transporte del gas de rayos césmicos
que intenta ingresar dentro de la he-
li6sfera es descrito muy bien por esta
ecuacion.

El plasma solar como ya dijimos
estd en continua dindmica, transpor-
tando al campo magnético solar jun-
tamente con sus centros de dispersién
(debidos a sus inhomogeneidades), to-
do este medio se encuentra en equili-
brio estadistico como ya se vié en el
capitulo 2 al hacer el andlisis de la

extrafios, en particular, con las particu- expansién adiabética del viento solar.

las que no entran en composicién del
sistema examinado y que se encuen-
tra en estado de equilibrio estadistico.

of @
at 9
1 82
2 9€;9¢x

(4:(6)f) +

(Bix(6)f) (23)
Esta ecuacién diferencial se la cono-
ce con el nombre de la ecuacién de
Fokker-Planck. Ella es justa en el ca-
so, cuando las variables dindmicas ca-
racteristicas de la particula cambian

Para la ecuacién de Fokker-Planck la
integral de colisiones tiene la forma
de divergencia de un vector, el vector
en este caso serd de la velocidad del
viento solar, v;, ya que es con esta
velocidad que los centros de disper-
sién viajan (no olvidemos que los ra-
yos césmicos al ingresar dentro de la
heliésfera colisionan con estos). Las
variables &; en este caso serdn las coor-
denadas z; cuyo origen esta en el cen-
tro del Sol.

Parker [21, 22] demostré que la

lentamente al dispersarse las particulas energia cinética del gas de rayos c4smi-
y la propia difusién se realiza en los cos puede disminuir debido a una ex-
objetos extrafios cuyos estados se con- Ppansion del viento solar con velocidad

sideran completamente dados. v. Esta expansién involucra un en-
friamiento del gas de rayos césmicos

de tal modo que la rapidez de la pérdi-
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da de energia es proporcional a la di-
vergencia del viento solar multiplica-
da por la energia media de los rayos
césmicos. La ecuacién que describe
este fenémeno conocido como decele-
racion adiabdtica es:

1dT _a(T) O
afL','

Tdt 3
donde a(T) = (T + 2Ey) /(T + Ey).
Para particulas no relativistas o = 2
y para particulas relativistas a = 1.
Si U(x,T,t) representa la probabili-
dad de distribucién de energias enton-
ces la funcién de distribucién serd

P /0 dTU(x, T, 1)

(24)

(25)

por tanto la ecuaci6én (23) tendra la
forma

ou 0 g .. ar
a5t b?i(Uvi) + ?ﬁ(UE)
7] ou
(R = )
az,-("’az,-) 0 (26)
Usando la ecuacién (24) en (26) lo
que se obtiene es:
ou 0 10v; 0
—at_ + 51_—1( ’U,) == 56—z,?ﬁ(aTU)
7] oU

Esta es la ecuacién de transporte
de los rayos césmicos encontrada por
Parker en 1957.

6 Solucion Numérica

La ecuacién de Parker para el caso es-
tacionario con simetria esférica y para
los rayos césmicos que se propagan en
forma paralela a las lineas del campo
magnético, tendra la forma:

v 0 20 0
2" V)~ g apUTD)
18 ( ,0U\

- A% ("" E) =0 (38}

desarrollando las derivadas y suman-
do términos iguales en la ecuacién (28)
tenemos:

or? r Or) or r
1 do
(l—g(Ta'T‘Fa))U—
2vaT U
3r ﬁ_o (29)

Considerando el tensor como K =
kI se puede escribir la contraccion en
coordenadas esféricas como:

V- (kVU) = 1/r*0(kr*0U/8r) [ Or

que significa restringirnos sélo a ha-
blar de los rayos césmicos que vie-
nen paralelos a las lineas de campo
magnético, ya que al considerar la for-
ma anterior del tensor como valida
decimos que es un tensor diagonal y
por tanto simétrico. Es como separar
al tensor en su parte simétrica mas su
antisimétrica; lo que se puede reali-
zar matematicamente, pero como sa-
bemos que la parte antisimétrica del
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Energla cinética AT

Figura 6: Los rayos césmicos que rea-
lizardn el movimiento de deriva de-
penden de su energia porque les desig-
nard su radio de curvatura (capitulo
3 seccion 3.1.1[24])

tensor de difusién siempre estd rela-
cionada con movimientos rotaciona-
les, serd como describir a los rayos
c6smicos perpendiculares a las lineas
de campo, ya que son precisamente
estos los que realizan el movimiento
denominado de deriva debido a su
radio de curvatura, estos pueden sen-
tir un gradiente de campo debido al
cambio de signo en las lineas (por la
estructura sectorial de CMI) por lo
cual estos llegaran a tener un movi-
miento de turbacién acanalada (como
el “TUTU” de una danzarina de ba-
llet) observado en la figura (6).

Nosotros solo nos dedicaremos a
los rayos césmicos paralelos a las lineas
de campo, por tanto los valores que
tomard  seran [16]:

~s

K koRY?8 ;R <1GV (30)

.° -0 4 N
j UGi-1.) { U(iv 1))
1 Uit 1) u;z 1) s Lip1) AT
Ar
M

Distancia radial Ar

Figura 7: La distancia radial se dis-
cretizo linealmente es decir r = iAr+
To, pero para la energia cinélica se
discretizé como T = Eytan®(jAy)/2
esto debido a que no podemos avan-
zar linealmente en las energias desde
10° hasta 103eV

e~

K kR’ ;R>1GV (31)

donde R es la rigidez definida como

R=pc/e=M/6Yﬂ=
w/c = /T(T + 2E,) /(T + E,), pero

R en realidad esta dividida por 1 GV,
esto para que las unidades las lleve &,
cuyo valor es de 1.5 x 10%'cm?/s.

6.1 Técnica de las diferen-
cias finitas
Vemos que la ecuacién (29) pertenece

al caso especial de la siguiente ecua-
cién diferencial:

Revista Boliviana de Fisica

61

N®5 (1999)



U ?U U  _dU 1. U(i, M) = U(T = 10" eV)

A 4 B t0—+D=

s Bg; % ¥ La condicién inicial nos dice que
+ B aXay +FU =0 (32 los rayos cosmicos de energias
del orden de 10™3eV no son afec-
Comparando los coeficientes de las tados por ninguno de los tres
ecuaciones (29) y (32) tenemos: procesos fisicos (difusién, con-
veccién ni deceleracién), pues es-
A=k tos por su energia pasan de lar-
B = 0 go_
o -

D=v+28t s 2. U(N,5) = U(T)
E=0 Esta es la condicién al borde de
F=2(1-Ya+T%)) la heliésfera, este espectro ini-
cial se lo obtiene del capitulo 1
Por tanto la ecuacién (29) sera de la ecuacién (1.4), donde el flujo y
forma la densidad estdn relacionadas

82U  _0U  _dU EHpE

AEEZ—+C%—+DE+FU=O(33) U=%J (34)

donde w es la velocidad de los

Solo para una explicacién comprensi- by s -
rayos cosmicos que en términos

va del método se usara estd notacion

con (x,y) y no con (r,T), no debe con- de T sera
siderarse aqui que 72 = x? + y? + 22,
sino mas bien z = r y y = T. Gracias w=cyT(T + 2Ep) /(T + Ey).

a la definicién de la derivada parcial
podemos escribir la siguiente equiva- 3. U(0,5) = U(1, 7) Estaes la con-

lencia aproximada A8 (e W 851 B i B
U _
6—U = lim U(z + Az,y) —U(z,y) iy ('luea.l—a—rST 0, para r en cer-
Ot Az—0 Az canias al Sol.
_ 0U _U(+1,5)-UG,Jj)
R Az

6.2 Desarrollo en diferen-
2 cias finitas
Pero antes veamos las condiciones
iniciales y de frontera, para poder sa- En la malla de la fig.(6) se observa

ber con cuantos puntos se desarro- due €n el eje z se puede desarrollar
llarén las derivadas en  y . las derivadas con tres puntos, 2 co-
: nocidos por las condiciones de borde
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Flujo de rayos cosmicos, lcmfeV/s * 1020

Figura 8: Solucién numérica de la
ecuacion de Fokker-Planck, modula-
cion de los protones

i—1yi+1y el que se trata de averi-
guar i. Pero en el eje y solo se pueden
usar dos puntos, 1 conocido por las
condiciones iniciales j y la fila que se
desea averiguar j + 1, desarrollando
lo dicho tenemos:
U UG+1,5)+UE+1,j+1)
or 4Ar
~U@i-1,5)-U@G-1,j+1)
4Ar

PU UG+1,j+1)+U(E+1,5)+

Ox? 2Ar?
UG—1,j+1)+UG —1,5)—
2Ar?
+2U(i,j) - 2U(3,7 +1)
2Ar?

U _U(i,j+1) - UG, J)
7 AT

Flujo de rayos cosmicos, Vemy2feV/s ~ 10°20

Spe! galactico con 1A2.7

Spactro galactico con pa2.7

Spectro galactico gon (T+m0"c2A2.7
1e+10 =i

T Energia cinetica

p Momento lineal

001 01 1 10
Energia cinelica/nucleon, 938 GeV

Figura 9: Espectro y modulacién de
los rayos cdsmicos a 1 UA con la
energta total, el momento y la energia
cinética.

reemplazando estas derivadas en la
ecuacién (33) y si llamamos U(3, j) =
Uoli] y UG, j+1) = Uli], a; = A/2Ar*—
D/AAr, b; = EJAT — A/Ar?, ¢; =
A/2A7% + D/AAT y d; = —A/Ar? —
E/AT + F, la ecuacién que obtene-
mos es:

a;U[i — 1)+ U] + Ui + 1] = h; (35)

Si desarrollamos todos los términos
i=1---N —1 tenemos que:

aU[0] + U] + -+ - =h
+a2U[1] Fmrisws = hg
. hi

donde tenemos un sistema de N ecua-
ciones lineales con N incégnitas, pa-
ra hallar los valores se debe invertir
la matriz con coeficientes a;,b; ¥ c;,
pero en general la inversa de una ma-
triz cuadrada N = 300 resulta dificil
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Flujo de rayos cosmicos, 1fcmv2/eVistsird ~ 1020

Spectro galactico

Radio de ia heligephere 5

Radio ds la heliosfera 10

Radio de le heliosfera 50 AU

oot 0.1 1 10
Energia cinetica/nucleon, 908 GeV

Figura 10: Modulacion de los rayos
césmicos a 1 UA debido al tamano de
la helidsfera.

de hallarla, por lo cual recurriremos
al método de Crank-Nicholson para
hallar los valores.

6.3 Meétodo de
Crank-Nicholson

Para : = 1 en la ecuacién (35) ten-
dremos:

alU[O] + blU[l] + C]U[2] = hl
Aplicando la condicién 3
(a1 + bl)U[O] + ClU[2] = h

Si C[1]=c1/(a1 +b1) Yy H[l] = hl/(a1+
b,) entonces

Ulo] + C1U[2] = H[1]

Pero tomando dos ecuaciones con % e
1 — 1 obtenemos que para ¢ > 2, los

C[i] y los H[i] se obtienen recursiva-
mente con las siguientes relaciones

y C;
C[z] - b,' - a,C[z = 1]
. hi—a;H[i—1]
H[’L] N b,' = a.C[i = 1]

y la ecuacién recursiva sera

Uli] + C[EJU[i + 1) = H[1]
Parai=N—1
U[N-1]= H[N—1]-C[N -1]JU[N]

Como ya se conoce el valor de U[N],
para todo j entonces se podrd cono-
cer N — 1 y asi de forma recursiva
se hallaran los anteriores valores, por
tanto se tendrdan todos los U[i] para
j —1, recuerde que se conocié este va-
lor gracias a la fila j = M, entonces
con la fila j — 1 conoceremos j — 2 y
asi sucesivamente.

7 Modulacion de los
rayos cosmicos

Para la figura (8) se muestra la topo-
logia general de la solucién, donde el
radio de la heliésfera es Ry = 5 UA
y el eje y es el logaritmo de la energia
cinética.

En la figura (9) no solo hacemos
depender a J oc T~27 si no también
al momento y la energia total para los
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Flujo de rayos cosmicos, Vemr2/eV/s * 10020

Spectro Galactico

K(rR) ~ ()R for R > 1 GV
\\

K~fdR05kiR<=1 GV

K R) ~ K9R™1 for R > 1 GV

K(r.R)~ OR"2 for R > 1 GV

1
Energia cinetica/nucleon, 538 GeV

Figura 11: Efecto de modulacion de-
bido al tensor de difusion.

valores de x dados por (30), Ry =5
UA y v = 400 Km/s

En la figura (10) se varian el radio
de la heliésfera pero con valores de v
y k de la forma anteriormente dados.
En la figura (11) se cambid el valor
de k = KoBR? que se habia tomado
para R < 1GV, lo que se hizo fue
depender no solamente proporcional
al cuadrado sino también al cubo y
linealmente.

En la figura (12) se varia el limite
en el cual el valor de k cambia, pero
con v = 400Km/s y Ry = 5 UA, es
decir en la figura

Kk 2 koRY2(
Kk = koR%B

;R< Ry
;R> Ry
7.1 Relaciones fisicas

El hecho de que el espectro cambie al
variar el radio de la heliésfera figura

Flujo de rayos cosmicos, Ve 2eV/s/ster * 10420

16408

18407
001 0.1 1
Energia cinetica/nuclecn, 938 GeV

Figura 12: Efecto de modulacion de-
bido al tensor de difusion, sequimos a
una unidad astrondmica.

Densidad de rayos casmicos,1/cm*2/eV/a/ 1620

16410

T: Energia cinstica

E'poﬂyala:um con TA27

Distancia radial en UA

Figura 13: Grdfica de la densidad
de rayos césmicos desde 10'® hasta

10%eV en funcidn de la distancia ra-
dial, con Ry = 15 UA
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(10) nos dice que los rayos césmicos
que entran con una energia T; si en-
tran desde mas cerca son menos mo-
dulados que los que entran desde mas
lejos lo cual es aceptable ya que co-
mo mencionamos en el capitulo 4 la
ecuacién de transporte a la que obe-
decen es una ecuacién estocastica, lo
que significa que los rayos césmicos
al ingresar dentro de la heliésfera van
chocando al azar con los centro de dis-
persion del CMI, por lo cual si entran
desde lugares mas lejanos es légico
pensar que la probabilidad de entrar
a 1 UA disminuird con el radio de la
heligsfera.

El hecho de variar el valor del ten-
sor de difusién implica variar el cami-
no libre medio de los protones. El ca-
mino libre medio de los rayos césmicos
depende de la energia cinética de es-
tos, ya que a medida que van ingre-
sando estos van perdiendo energia por
la deceleracion adiabatica y su cami-
no libre medio va disminuyendo con
la energia.

8 Procesos Fisicos

La ecuacién de Parker muestra explici-
tamente 3 clases de procesos fisicos
que ocurren en el transporte de la ra-
diacién césmica; difusién, convec-

Densidad de rayos cosmicos,1/cm*/eV/s/ 1820

Te+10

™27

1e+409

P27

(M0 c2p127

0.01 10

0.1 1
Energis cinetica/nucieon, 938 GeV

Figura 14: En la grdfica se encuen-
tra los diferentes espectros que se uso
para las condiciones de frontera y sus
correspondientes modulaciones, en la
gridfica inferior se hallan superpuestas
la solucién analitica y numérica.

cos es proporcional a la divergencia de
la velocidad del viento solar.

8.1 Conveccion y Decele-
racion

La ecuacién de transporte sin el ter-

mino de difusién es:

o AR | L

3 r2y(r)

2 (o) e (PTo (V) =0 (36)

%g’r—(r’%(rw) S

Y su solucién es:

cién y deceleracién adiabatica, ana- a\2-2a/3

lizaremos la importancia de cada uno U(r,T) = (;)

de estos procesos y demostraremos que ) 2-2a/3

la pérdida de energia de los rayos c4smi- U (a, T (;) ) (37)
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te+it

1e+10

1e+08

1e+408

Densidad de ravos cosmicos.l/cm2/eV/s/ 1620

01 1 10
Energia cinetica/nucleon, 938 GeV

Figura 15: En la grdfica se encuen-
tra los diferentes espectros que se uti-
lizo para las condiciones de frontera
y sus correspondientes modulaciones,
las soluciones son numéricas.

La gréfica (13) de las soluciones para
distintas energias, nos muestra un au-

mento de la densidad de rayos cdsmicos

a medida que ingresamos dentro de
la heliésfera, esto también se verifica

con un andlisis en la solucién analitica.

Pero ;jcémo es posible que los rayos
césmicos aumenten en lugar de dismi-
nuir?. Esto se debe a que si sélo con-
sideramos la conveccién y la decele-
racién adiabdtica sin tomar en cuenta
el proceso de la difusién se esta come-
tiendo un error. A medida que avan-
cemos en el texto nos iremos dando
cuenta de la importancia del proceso
de difusién en la modulacién de las
rayos cosmicos.

8.2 Difusiéon Conveccidon

Otro fenémeno fisico que interactia
con los rayos césmicos es el de la con-
vecciéon. Es decir un empuje o ba-
rrido de los rayos césmicos por par-
te del viento solar. Debido a la con-
veccion en una interpretacién simplis-
ta, el grueso de particulas de rayos
césmicos es “empujado” en forma ra-
dial hacia la galaxia discriminando de
acuerdo a la energia de los rayos cosmi-
cos. Parker, [21], muestra soluciones
anali-ticas para este tipo de proble-
mas, los cuales no son dificiles de ha-
llar.

V.(k-VU—-vU) =0

en coordenadas esféricas la ecuacién
es simplemente

ou v

e deoenlil

or kK
integrando y evaluando con la condi-
cién de frontera, a el radio de la he-
liésfera tenemos:

U(r,T) = U(T)e~¥/*a-7) (38)

Como se puede observar en la grifica
(Fig.14) la modulacién que ocurre pa-
ra los rayos c6smicos de baja energia
es rapida y comparando con las graficas
de las soluciones generales, donde se
toman en cuenta los tres procesos de
modulacién, se puede observar que el
término de la deceleracién adiabatica
lo que hace es frenar un poco esta
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modulacién. Esto se debe a que es-
te proceso toma en cuenta la perdida
de energia en cada colisién por tanto
el camino libre medio va también dis-
minuyendo lo que significa que k se
va haciendo mds pequeno.

8.3 Difusiéon, Deceleracion

El fenémeno de difusiéon y decelera-
cién han sido ya discutidos en las sec-
ciones anteriores, ahora analicemos es-
tos efectos sin tomar en cuenta el pro-
ceso de conveccién. La ecuacién que
describe estos dos fenémenos es:

0

1
Vk-VU = 2V - vor(TUe) =0 (39)

Aujo de rayos cosmicos /om2/s/eV/srax 10420

lexp
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ler7 W

1e~3

1e~é

0.01 0.1 ) 1
Energia cinetica/nucleon.500 Me\/

Figura 16: Este ajuste corresponde al
ario en que hubo el mdzimo de activi-
dad solar 1957.

modulante que actia en el movimien-

desarrollando las derivadas y los térming§ de las particulas césmicas y que el

semejantes, tenemos:

B, [, Bey T
*or2 r ' or) or
2v 1 da
2vaT oU
S e 4
3r oT 0 (40)

Esta ecuacién no puede ser resuelta
anali-ticamente asi que recurrimos al
programa realizado en lenguaje “C”,
para poder solucionar la ecuacién nu-
méricamente. Las graficas de las so-
luciones (Fig.15) nos muestran lo an-
teriormente dicho, de que el proce-
so de deceleracién adiabatica ayuda
a los rayos césmicos de baja ener-gia
a no ser modulados tan rdpidamente.

Este analisis de la importancia de
los procesos nos indica que el proce-
so de difusién es el principal efecto

proceso de deceleracién adiabdtica es
dominante para los rayos césmicos de
baja energia.

9 Ajuste con datos
de Satélite

Al ajustar los datos a cada una de
las curvas nos dardan los valores de
los pard-metros (por ejemplo los valo-
res del coeficiente de difusion térmica,
que estd relacionado con el camino li-
bre medio de las particulas, de la ve-
locidad del viento solar) los cuales de-
berian asemejarse a la teoria.
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Figura 17: Este ajuste corresponde al
afio en que hubo el minimo de activi-
dad solar 1968.
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Figura 18: Este ajuste corresponde al
afio en que hubo el mdzimo de activi-
dad solar 1980.
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Figura 19: Este ajuste corresponde al
ano en que hubo el minimo de activi-
dad solar 1987.

9.1 Ajuste de curvas

En las figuras de los ajustes se eli-
gié de todas (variacién del radio de
la heliésfera el camino libre medio de
las par-ticulas, la velocidad del viento
solar) la que mejor se ajustaba. Pa-
ra todos los casos los parametros de
la ecuacién de Parker son los mismos
que se tomé para la figura (8), solo
que en cada uno de ellos se varié la

~ velocidad del viento solar como se in-

dica en las grificas.

El hecho de que los datos se ajus-
ten bien a las curvas para los casos
en que se varia sélo la velocidad del
viento solar es correcto ya que el Sol,
aunque siempre estd activo, no siem-
pre estd igual de activo. Hay épocas
en que las manchas, las rafagas las
protuberancias y todas las manifes-
taciones de actividad solar son muy
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RAYOS COSMICOS QUE LOGRAN PASAR LA POSICION UMBRAL

10° 0"
energla eV

Figura 20: Es el numero de rayos

césmicos que lograron avanzar mas de

1 U.A., figura logaritmo enz y y.

numerosas y otras en las que estin
pricticamente ausentes. Cuando ocu-
rre esto se habla del Sol quieto, mien-
tras que en el primer caso hablamos
del Sol . activo. Cuando el Sol esta
activo emite plasma a grandes velo-
cidades (mas de 700 Km/s) el cual
“barre” a los rayos césmicos y no los
deja pasar, los més afectados son los
rayos c6smicos de baja energia como
se puede observar en la figura (18).

.El Sol no pasa_de quieto a acti-
vo y de activo a quieto en forma aza-
rosa, sino que sigue un ciclo bastan-
te regular al cual se le llama ciclo
de actividad solar o simplemente ci-
clo solar. La caracteristica més evi-
dente del ciclo solar, la mds ficil de
registrar y de la que Eq\g;ienen obser-
vaciones mas antiguas®es el nimero
de manchas; fue precisamente el des-

“cubrimiento de la variacién de este

nimero lo que constituyo la primera
evidencia de que algo en el Sol varia
de manera periédica.

Los ciclos de manchas solares no
se repiten de igual forma ni en tiempo
ni en nimeros extremos de manchas.
Hay ciclos que habrian durado alre-
dedor de 8 afios mientras que otros
se han extendido hasta casi 16. El
promedio de duracién de un ciclo se
estima en 11.2 afios. Durante el ci-
clo, el nimero de manchas empieza
a aumentar de un minimo hasta un
méximo en un lapso de cuatro a cinco
anos y después vuelve a decaer has-
ta un minimo en un periodo de entre
seis y siete afios. Durante el minimo,
el Sol puede estar por completo li-
bre de manchas atin durante semanas,
aunque también es frecuente que se
vean algunas pequenas manchas du-
rante este periodo. Cuando el ciclo
llega a su maximo, se suelen observar
varios grupos de gran tamaiio conte-
niendo cada uno docenas de manchas.
Pero también el nimero de manchas
en el miximo varia de forma conside-
rable habiendo ciclos que han tenido 5
6 7 veces mas manchas en el maximo
que otros ciclos menos intensos.
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10 Simulacion
Computacional

Se realizé un programa, Montecarlo,
que simulard la propagacién de los ra-
yos cés-micos a lo largo de las lineas
de induccién del campo magnético in-
terplanetario.

Por medio de una computadora pue-

de simularse el proceso del movimien-
to de muchas particulas a lo largo da
las lineas de induccién, cuando estas
chocan con los centros de dispersién
de las inhomogeneidades del campo
magnético, la probabilidad de avan-
zar o retroceder es la misma y vale
1/2. El camino libre medio, A, de ca-
da particula depende de su energia,
esto porque el camino libre medio esta
relacionado con el coeficiente de difu-
sién térmica por la siguiente relacion
[16]

1

K= §)\w (41)

donde los valores que toma k estin
dados en la subseccién 6.1, estos valo-
res tienen dependencia con la energia
cinética de los rayos cosmicos.

Para la simulacién Montecarlo, lo
que se hizo fue considerar 25001 par-
ticulas que ingresan por una linea de
induccién, estas a su paso van cho-
cando con los centros y al chocar estas
deciden por un sorteo seguir adelante
o retroceder.

En el programa se asigna —1 a la
particula que no avanzé cuando chocd
con el centro de dispersiéon y +1 caso

contrario. Para saber la distancia que
la particula avanzo se suman todos los
+1 y —1 y se multiplica por el cami-
no libre medio que posee la particula.
Como se puede observar la figura (8)
tiene la misma topologia que las so-
luciones a la ecuacién diferencial de
Parker.

11 Conclusiones

Los datos obtenidos por el Mariner
IT; para la velocidad del viento so-
lar, confirmaron que el valor prome-
dio, predecido al resolver las ecuacio-
nes de la magnetohidrodindmica, es
de 400 km/s.?

Las fluctuaciones alrededor de es-
te promedio confirman la existencia
de centros de dispersién de las inho-
mogeneidades del CMI. Como se vio
las lineas de induccién del CMI (pa-
ra la aproximacién de Parker) son es-
pirales, lo que significa que hay una
componente perpendicular a la velo-
cidad radial del viento solar, pero co-
mo el viento tiene fluctuaciones en-
tonces la lineas de campo se compor-
taran como una bandera frente al vien-
to, pero no solo “flamearan” en un lu-
gar si no que debido a su componente
paralela estos centros viajaran junta-
mente con el plasma.

La estructura sectorial del campo

2cuando el Sol se encuentra en un
minimo de actividad solar
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magnético interplanetario provocara

movimientos de deriva a particulas galac-

ticas; como los rayos cdsmicos, que in-
tentan ingresar dentro de la heliésfera
ya que debido a su energia ellos de-
finirdn su radio de giro, lo cual nos
indicara si la particula avanzara a lo
largo de las lineas de campo o entre
dos lineas de campo de sentido opues-
to, lo cual les dard el movimiento de
deriva. Estd propiedad es muy impor-
tante en el andlisis del tensor de difu-
sién para la modulacién de la intensi-
dad de los rayos césmicos galdcticos.

Los datos del satélite confirmaron
la importancia del ciclo solar en la
modulacién de rayos césmicos, al in-
troducir grandes velocidades del vien-
to solar en las ecuaciones, que fueron
resueltas numé-ricamente, era como
simular el ciclo solar y es por eso que
se ajusto los datos del satélite a estas
curvas.
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