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Detectores de radiacién Cherenkov para estudios en
meteorologia del espacio: Caracterizacién y primeras

observaciones desde Antartida

Resumen

La variabilidad del flujo de rayos cosmicos (CRs) secundarios en la superficie terres-
tre ha sido medida durante décadas utilizando monitores de neutrones y detectores

de muones.

Las estructuras interplanetarias de origen solar, que se observan in situ en escalas
temporales tipicas de horas hasta dias en el entorno espacial de la Tierra, representan
un riesgo significativo para satélites, tecnologias espaciales y sistemas de comunica-
cion, siendo objeto prioritario de estudio en la Meteorologia del Espacio (ME). Las
anisotropias e intensidad de CRs detectadas en la superficie terrestre constituyen
un trazador efectivo para monitorear perturbaciones del campo magnético durante

eventos interplanetarios.

Este trabajo evalua el potencial de un detector Cherenkov en agua ubicado en la
Base Marambio, Antéartida, para aplicaciones en ME. El estudio incluy6 la caracteri-
zacion del detector, del sitio de instalacion y de su respuesta esperada. Se analizaron
las variabilidades del flujo de CRs medido en diferentes escalas temporales, para lo
cual se investigo la relacion entre las observaciones y las condiciones atmosféricas
locales. Posteriormente se asociaron firmas en la evolucion temporal del flujo de CRs
con estructuras interplanetarias asociadas con la actividad solar. Sobre esta base, se

desarrollaron productos operativos para el monitoreo de ME.

Palabras clave: Meteorologia del espacio - Rayos césmicos - Detectores Che-

renkov en agua
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Cherenkov radiation detectors for space weather studies:

Characterization and first observations from Antarctica

Abstract

The variability of secondary cosmic ray (CR) flux at the Farth’s surface has been

measured for decades using neutron monitors and muon detectors.

Interplanetary structures of solar origin, observed in situ on typical time scales
ranging from hours to days in the Earth’s space environment, pose a significant risk
to satellites, space technologies, and communication systems, making them a priority
subject of study in Space Weather (SW). Anisotropies and intensity of CRs detected
at the Earth’s surface serve as an effective tracer for monitoring disturbances in the

magnetic field during interplanetary events.

This work evaluates the potential use of a water Cherenkov detector located at the
Marambio Base, Antarctica, for SW applications. The study included the characte-
rization of the detector, the installation site, and its expected response. Variabilities
in the measured CR flux across different time scales were analyzed, for which the re-
lationship between observations and local atmospheric conditions was investigated.
Subsequently, signatures in the temporal evolution of the CR flux were associated
with interplanetary structures linked to solar activity. Based on these findings, ope-

rational products for SW monitoring were developed.

Keywords: Space weather - Cosmic rays - Water Cherenkov detector
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Meteorologia del espacio

La Meteorologia del Espacio (SW, por sus siglas en inglés), también conocido como
Space Weather en inglés, es el estado fisico y fenomenolégico de los entornos espacia-
les naturales. La disciplina asociada tiene como objetivo, mediante la observacion, el
monitoreo, el analisis y el modelado, comprender y predecir el estado del Sol, de los
entornos interplanetarios y planetarios, asi como las perturbaciones de origen solar

y no solar que los afectan (Lilensten et al., 2009).

La Meteorologia Espacial Operativa (SWx) tiene como objetivo monitorear en
tiempo real las condiciones del entorno espacial terrestre, elaborar pronosticos y
emitir alertas destinadas a proteger los sistemas criticos de la sociedad moderna.
Las perturbaciones eruptivas originadas en el Sol pueden afectar diversos sistemas
(ver Figura, causando, por ejemplo, danos en las redes de distribucion eléctrica e
interrupciones en servicios criticos debido a alteraciones en las telecomunicaciones y
en los sistemas de posicionamiento global. El impacto econémico de posibles eventos
extremos de la SW fue analizado en algunos trabajos, por ejemplo, los de |Oughton
et al| (2017) y Eastwood et al.| (2017)).
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Figura 1.1: Esquema de tecnologias modernas potencialmente vulnerables ante
eventos extremos de ME. Figura adaptada de la Agencia Espacial Europea (ESA).

Diversas instituciones internacionales, como la Organizacion de Aviacion Civil In-
ternacional (OACI) y la Organizacion Meteorologica Mundial (OMM), desarrollaron
programas y actividades relacionadas con la ME, algunas de ellas con el objetivo
de obtener respuestas a los posibles impactos de eventos extremos. Por ejemplo, en
2019, la OACT designé tres centros globales de SWx para vigilar y proporcionar

asesoramiento de forma continua a la aviacién civil.

En este escenario, uno de los principales desafios de SWx es el de proveer una
gran variedad de mediciones globales. Por diversas razones, las redes globales his-
toricamente tuvieron un mayor desarrollo en el hemisferio norte. Sin embargo, en
Latinoamérica existe una gran cantidad y variedad de instrumentos en universidades
e institutos que miden diferentes propiedades del entorno terrestre. Algunos de estos
instrumentos proporcionan datos en tiempo real permitiendo un monitoreo continuo
y aplicaciones directas en SWx. Una revision detallada de la trayectoria de la fisica

espacial en Latinoamérica y el estado actual en temas de ME, con especial énfa-
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sis en Brasil, México y Argentina, se encuentra en los trabajos de [Denardini et al.
(2016,alb).

Actualmente, existen tres centros regionales de advertencia latinoamericanos de
SW que forman parte del Servicio Internacional del Entorno Espacial (ISES, por sus
siglas en inglés): el Space Weather Service Mexico (SCIESMEX, México), el National
Institute of Space Research (INPE, Brasil) y Laboratorio Argentino de Meteorologia
del Espacio (LAMP, Argentina). LAMP forma parte de esta red internacional desde

enero del ano 2020, en representacién de Argentina.

1.2. Rayos césmicos en el contexto de la meteorolo-

gia del espacio

Los rayos cosmicos (CRs) han sido estudiados durante més de un siglo. Ademas
de investigar sus propiedades fundamentales, como su origen, composiciéon y me-
canismos de aceleracion, algunos de los estudios mas importantes en este campo
involucran el transporte de los CRs en la heliosfera, el espacio cercano a la Tierra y
el entorno inmediato de la Tierra. Estas areas han sido de particular interés en los

altimos anos con el desarrollo de la ME.

Una linea de estudio se centra en las modulaciones solares de los CRs de baja
energia y en coémo las anisotropias observadas en el flujo de CRs a nivel de la
superficie pueden constituir un valioso indicador para el monitoreo remoto de las

perturbaciones magnéticas en la heliosfera (e.g. [Kudela et al., [2000)).

Otro aspecto de interés relacionada con procesos fisicos del transporte de CRs in-
volucra el desarrollo de las cascadas atmosféricas de particulas. Conocer y remover
los efectos atmosféricos sobre el flujo de CRs observado en la superficie terrestre,
permite identificar con mayor precision las variaciones en la senial atribuibles a la
actividad solar. Ademas, posibilita la estimacion indirecta de caracteristicas atmos-
féricas, ofreciendo una alternativa valiosa cuando las mediciones convencionales no

estan disponibles.




Capitulo 1. Introduccion

1.3. Motivacién, objetivos y aporte

En Argentina, el grupo LAMP optimizé disenios previos de detectores de radiacion
Cherenkov en agua (WCD, por sus siglas en inglés), basados en desarrollos de la
colaboracién Pierre Auger. A partir de estas mejoras, se construyé e instalé en la
Base Antartica Argentina Marambio un WCD que monitorea el flujo de CRs desde
2019. Este instrumento representa un avance estratégico para la soberania cientifico-
tecnologica del pais y contribuye a cerrar una brecha instrumental en la regiéon. Como
parte de la colaboraciéon Latin American Giant Observatory (LAGO, por sus siglas
en inglés), este detector fue el primero de la red en instalarse en suelo antartico,

proporcionando datos en tiempo real de forma ininterrumpida desde entonces.

Mas alla de su uso tradicional en fisica de particulas, este tipo de detector se esta
evaluando como herramienta para estudios de ME, un enfoque poco explorado hasta
ahora. Su operacion continua responde al creciente interés en SWx, cuyo paradigma
(similar al de la meteorologia tradicional) combina observacion sistematica, modelos
predictivos y protocolos de alerta temprana para mitigar riesgos en infraestructuras

criticas.

El objetivo general de esta tesis es identificar firmas caracteristicas asociadas a
eventos de SW en los datos del detector WCD y evaluar su sensibilidad a pertur-
baciones de diferentes origenes, principalmente atmosféricas e interplanetarias. Los
resultados de esta tesis buscan consolidar los modelos conceptuales y operativos para
avanzar en el desarrollo de capacidades para emitir alertas y advertencias regionales

desde Argentina.

En este capitulo se present6é una breve descripcion sobre la importancia de la SW
y su vinculaciéon con los CRs. A continuacion se describen los objetivos generales
y especificos de cada capitulo de esta tesis. Los capitulos 2 y 3 complementan la
introduccion y contexto de la tesis, mientras que en los capitulos 4, 5 y 6 se presen-
tan los desarrollos y resultados propios y originales de esta tesis. En el Capitulo
se caracteriza el sistema Sol-Tierra, escenario en el que se enmarcan los procesos

investigados en el presente trabajo. En el Capitulo[3|se describen los procesos fisicos
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1.3. Motivacién, objetivos y aporte

que gobiernan el transporte de CRs en el sistema Sol-Tierra y se revisa la litera-
tura reciente sobre su uso como trazadores de actividad en ME. En el Capitulo
se presenta una caracterizacion integral del sitio experimental, que abarca desde
las condiciones atmosféricas y magnetosféricas locales y el flujo esperado de CRs,
hasta las especificaciones técnicas del experimento y la respuesta del detector. En
el Capitulo 5| se analizan las variabilidades del conteo de CRs asociadas con efectos
atmosféricos e interplanetarios. Los efectos atmosféricos se evaluaron y removieron
utilizando la presion en superficie y la altura geopotencial en 100 hPa. Luego de
remover estos efectos, se observa una variacion diurna local consistente con la aniso-
tropia espacial del flujo de CRs en el entorno terrestre. A partir de esta modulacién,
se identificaron y describieron eventos transitorios asociados con estructuras inter-
planetarias. Ademaés, se presentan herramientas para el monitoreo del flujo de CRs
y de las condiciones del medio interplanetario a 1 UA, en tiempo casi real. En el Ca-
pitulo [0] se analizan observaciones obtenidas mediante un modo de adquisicion que
permite registrar informacion de cada particula detectada, lo que posibilita definir
diferentes conteos por bandas de energia depositada en el detector y analizar los
efectos atmosféricos en cada una de ellas. Finalmente, en el Capitulo [7] se presentan

las conclusiones y perspectivas de esta tesis.
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El sistema Sol-Tierra

Los CRs galacticos se propagan a través del sistema Sol-Tierra, un entorno que
abarca la heliosfera, la magnetosfera y la atmosfera terrestre, el que sera descrito
en este capitulo. La dinamica de este sistema constituye el principal modulador del

flujo observado en la superficie terrestre.

2.1. Actividad solar

El Sol es una estrella esencial para la vida en la Tierra. Como principal fuente de
energia, emite radiacion electromagnética y viento solar, un flujo de gas magnetizado

formado por particulas cargadas que se genera en la corona, su atmoésfera superior.

Debido a su proximidad a la Tierra, se puede observar y comprender la variabili-
dad del Sol en diversas escalas de tiempo, desde fracciones de segundo hasta siglos.
La mayor parte de esta variabilidad es causada por la evolucién de su actividad
magnética, impulsada por los cambios ciclicos en su dinamo magnético. Esta varia-
bilidad se manifiesta como la aparicion y dispersion de regiones magnéticas bipolares

y regiones unipolares en la superficie solar.

En ciertas regiones de campo magnético cerrado, como las regiones activas o man-
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chas solares, puede almacenarse y liberarse una enorme cantidad de energia. Las
eyecciones de masa coronal (CMEs, por sus siglas en inglés) y las fulguraciones so-
lares (SFs, por sus siglas en inglés) son dos manifestaciones de esta liberacion. Los
agujeros coronales (CHs, por sus siglas en inglés) contienen lineas de campo abiertas
al espacio, y asi el plasma solar puede escapar facilmente como corrientes de alta
velocidad (HSSs, por sus siglas en inglés). Asi, los dos tipos de topologia magnéti-
ca en el Sol dan lugar tipicamente a dos tipos de emision de masa: CMEs y HSSs
(Gopalswamy, 2022)).

La actividad solar, medida por el indice de manchas solares, sigue un ciclo de
aproximadamente 11 afios entre méximos (ver Figura[2.1)). Las manchas solares son
el indicador més antiguo y consolidado de la actividad solar. Su registro histérico
se remonta a casi 400 anos, desde las primeras observaciones de Galileo. Ademas,
el indice de manchas solares (SSNs, por sus siglas en inglés) presenta una fuerte
correlacion con otros parametros de actividad solar, como el area de las manchas,
el flujo de radio a 10.7 cm, la irradiancia solar total, la frecuencia de FSs y CMEs,
lo que lo convierte en un excelente parametro para el monitoreo del ciclo solar (e.g.
Balogh et al., [2008]).

El campo magnético solar exhibe un dipolo global que se invierte en cada méximo
solar, haciendo que el ciclo magnético completo (ciclo de Hale) abarque ~ 22 anos,
equivalentes a dos ciclos de actividad. Esta inversiéon ocurre durante o poco después
del méximo de manchas solares, definiéndose ciclos de polaridad negativa cuando
el campo apunta hacia el Sol en el hemisferio norte y de polaridad positiva cuando

apunta alejandose del Sol.




2.2. Heliosfera y medio interplanetario
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Figura 2.1: Serie temporal del nimero de manchas solares desde 1750 hasta la
actualidad. Figura tomada del Space Weather Prediction Center de la NOAAH.

2.2. Heliosfera y medio interplanetario

El medio interplanetario (IM, por sus siglas en inglés) llena el espacio entre pla-
netas, cometas y otros objetos del sistema solar. Lejos de estar vacio, este espacio
esté lleno de plasma, radiacion electromagnética, CRs, particulas de polvo y campos
magnéticos, siendo el méas prominente el campo magnético interplanetario (IMF, por

su siglas en inglés).

Predicho por primera vez por (1958)), el viento solar es el flujo continuo
de particulas, compuesto principalmente por protones y electrones, que se propaga

radialmente hacia afuera a través del IM, desde la corona solar hasta el borde de la
heliosfera. Este flujo de plasma magnetizado se escapa del Sol debido a un desbalance
entre la fuerza del gradiente de presion (entre la presion en la corona y el borde

exterior de la helisofera, en el medio interestelar local) y la fuerza de gravedad.

El viento solar tiene propiedades relevantes para la naturaleza del campo magnéti-

co dentro de la heliosfera. En este contexto, la més relevante es la llamada condicién

Thttps:/ /www.swpc.noaa.gov/products/solar-cycle-progression
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de congelamiento. Como consecuencia de la alta conductividad del plasma, parte del
campo magnético del Sol es transportado por el viento solar hacia el IM. Posterior-
mente, como resultado de la combinacion del flujo de plasma expulsado radialmente
hacia afuera y la rotacion del Sol de 27 dias, las lineas del IMF adquieren la forma
de una espiral, conocido como espiral de Parker (ver Figura[2.2|a)). De esta forma,
el viento solar que se origina en un punto determinado de la atmosfera solar se ubica
sobre una misma linea de la espiral y coincide con una linea de campo magnético.
La superficie que separa regiones de polaridad magnética opuesta del IMF se la co-
noce como hoja de corriente heliosférica (HCS, por sus siglas en inglés). Las regiones
delimitadas por esta hoja se denominan sectores magnéticos. La inclinacion del di-
polo solar, la rotacion del Sol y la propagacion hacia afuera del viento solar causan
picos y valles en la hoja de corriente heliosférica que se extienden en espiral hacia
el exterior (ver Figura [2.2b)). Esta es la estructura mas grande en la heliosfera y

probablemente desempene un papel clave en la modulacion de los CRs galacticos

(c.2. Smith, 2007).

(a) (b)

EARTH'S
ORBIT\\

1 ASTRONOMICAL,
UNIT

Figura 2.2: (a) Lineas del campo magnético interplanetario formando la espiral de
Parker en el plano de la ecliptica (b) Esquema de la hoja de corriente heliosférica.

Figurada adaptada de .
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2.2.1. Ciclo solar y sus efectos en el viento solar y el campo

magnético interplanetario

El viento solar y el IMF son significativamente modificados por la actividad del
Sol generando fenémenos dinamicos en la heliosfera, en todas las escalas espaciales
y temporales. La variacion regular mas importante esta determinada por el ciclo de

actividad solar de 11 afnios y el ciclo magnético solar de 22 anos.

Durante el minimo solar, con solo unas pocas manchas solares, el campo magnéti-
co del Sol se asemeja a un dipolo. En este periodo, el ecuador magnético estd muy
proximo al ecuador rotacional y la hoja de corriente heliosférica exhibe una ondu-
lacion moderada. El viento solar muestra una estructura bimodal, con un viento
rapido provienente de dos grandes agujeros coronales polares (que pueden permane-
cer durante varias rotaciones solares), y un viento mas lento, variable y altamente
estructurado en las bajas latitudes. Por ese motivo, el viento solar suele clasificar-
se en dos regimenes principales: lento o rapido, dependiendo de si su velocidad es

menor o mayor a ~ 450 km/s.

Durante el maximo solar, el campo magnético del Sol es sumamente cadtico y
la ondulacién de la hoja de corriente heliosférica se incrementa. Se generan flujos
de plasma con diferentes velocidades debido a la apariciéon de regiones activas y
agujeros coronales en bajas latitudes (McComas et al., 2003)). Ademés, estos tltimos
son pequenos y generalmente de corta duraciéon, apareciendo y desapareciendo a
menudo dentro de una tnica rotaciéon solar. Por otro lado, se observa un aumento
de la frecuencia de fenémenos transitorios explosivos debido a, principalmente, la

presencia de regiones activas.

2.2.2. Estructuras interplanetarias transitorias

La corriente continua de viento solar suele estar permeada por fenémenos transito-
rios. Entre ellos, se distinguen dos clases de estructuras interplanetarias transitorias
a gran escala, asociadas con los dos tipos de topologia del campo magnético solar:

las regiones de interaccion de corrientes (SIRs, por sus siglas en inglés), que ocurren
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principalmente durante el minimo solar, y las eyecciones de masa coronal interplane-
tarias (ICMEs, por sus siglas en inglés), contrapartes interplanetarias de las CMEs,
que pueden presentarse durante todo el ciclo solar, pero son mas frecuentes alrededor
del maximo solar y se originan en regiones de campo cerrado (Gopalswamy, [2006)).

La Figura presenta un esquema representativo de ambas estructuras.

Una region de interaccion de corrientes se forma por la interaccion de una corrientes
de alta velocidad con el viento solar méas lento que la precede, generando una region
de plasma comprimido a lo largo del borde delantero de la corriente, la cual, debido
a la rotacion del Sol, se enrolla aproximadamente siguiendo la espiral de Parker.
Dado que los agujeros coronales, fuentes de las corrientes de alta velocidad, suelen
ser estructuras longevas que persisten durante meses, las regiones de interacciéon de
corrientes suelen observarse a intervalos regulares, cercanos al periodo de rotacion
solar. En ese caso, estas regiones se denominan regiones de interacciéon corrotantes
(CIRs, por sus siglas en inglés) (Richardson, 2018 |Allen et al., 2021).

Una ICME es una estructura magnética de gran escala eyectada desde la corona
solar, que se propaga por el IM con un campo magnético més intenso que el del
viento solar. Cuando una ICME se mueve mucho més rapido que el viento que la
precede, genera una onda de choque en su frente. La region turbulenta entre la onda
de choque y la ICME se denomina vaina. Las ICMEs, junto con la vaina y la onda de
choque asociada, son actores clave en la generacion de perturbaciones de SW tanto

en la heliosfera como en los entornos planetarios (e.g. Kilpua et al., 2017).

2.2.3. Viento solar y campo magnético interplanetario en el
entorno terrestre

A lo largo de las tltimas decadas, naves espaciales cercanas a la Tierra, como ACE

en orbita alrededor del punto de Lagrange 1 (L;) del sistema Sol-Tierra, asi como

WIND, proporcionaron observaciones sobre las propiedades del IM cerca del plano

de la ecliptica.

En las inmediaciones de la Tierra y en condiciones no perturbadas el viento solar
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(a) (b)
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Figura 2.3: Esquema de las dos estructuras interplanetarias mas usuales. (a) una
ICME, la onda de choque asociada y la vaina (sheath, en inglés). La ICME mostrada
aqui presenta la estructura de cuerda de flujo o nube magnética (MC). (b) Region
de interaccién de corrientes limitado por el par de ondas de choque hacia adelante
y hacia atras. Figura tomada de Kilpua et al. (2017).

presenta una velocidad (Vgy ) promedio de ~ 400 km/s. Segun el modelo de Parker,
el IMF se encuentra aproximadamente en el plano de la ecliptica y forma un angulo

® con la direccion Sol-Tierra, dado por:

tan ® = ( {7 ) (2.1)

View

donde €2 es la velocidad angular de rotacion del Sol y r la distancia heliocéntrica.
A 1 UA y para el viento solar promedio, la intensidad tipica del IMF es de 5-10 n'T
y ® = 45°. Por lo general, el IMF sigue la direccion de Parker, con fluctuaciones
atribuidas a ondas de Alfvén y/o a la turbulencia del viento solar. Una poblacion de
direcciones del campo magnético que no corresponde a la espiral de Parker puede
atribuirse a ICMEs (e.g. Borovskyl, 2010)).

Las ICMEs que se propagan con componente dirigida hacia la Tierra suelen tar-
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dar entre 2 y 4 dias en llegar. Una vez en el entorno terrestre, las perturbaciones
que generan pueden persistir durante varios dias, dando lugar a fenémenos como
tormentas geomagnéticas y reducciones en el flujo de CRs galacticos observados en
superficie. Fenémenos similares pueden ser provocados por las regiones de interac-

cion de corrientes, aunque generalmente con menor intensidad.

Las denominadas nubes magnéticas (MC, por sus siglas en inglés) constituyen un
subconjunto particularmente relevante de ICMEs por su geoefectividad y se iden-
tifican por la presencia de un campo magnético helicoidal, evidenciado por una
rotacion suave y continua de @, un aumento en la intensidad del campo magnético
(frecuentemente superior a 10 nT) y una reduccion de las fluctuaciones respecto a
la vaina precedente. Ademas, dentro de la estructura se observan temperaturas de
protones T}, significativamente mas bajas que en condiciones calmas y valores redu-
cidos del parametro de plasma f,, indicando una relaciéon baja entre las energias
térmica y magnética. La velocidad del viento solar suele mostrar un descenso pro-
gresivo, asociado con la expansion de la estructura (Burlaga et al., [1981; Zurbuchen:
y Richardson, [2006)).

2.3. Magnetosfera

El campo magnético de la Tierra o campo geomagnético (GF, por sus siglas en
inglés) crea una cavidad en el IM llamada magnetosfera, donde el GF domina sobre
el campo magnético del viento solar. Su interaccion con el viento solar no sélo define
su extension, sino también su forma, resultando en una magnetosfera comprimida
en el lado frente al Sol a unos 10 radios terrestres debido a la presiéon dinamica del
viento solar, mientras que en el lado opuesto se extiende en forma de cola, alcanzando

més de cientos de radios terrestres.

Mas del 90 % del GF se origina en el interior de la Tierra, en el nicleo externo
fluido, y se conoce como componente principal. Este varia lentamente con el tiempo
y puede aproximarse como un dipolo descentrado e inclinado 11° respecto al eje de

rotacion. Ademas, el GF observable en la superficie terrestre tiene contribuciones de
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fuentes en la corteza, la ionosfera y la magnetosfera. En los dos tltimos casos, los
sistemas de corrientes pueden variar en escalas de tiempo mucho més cortas (horas o
dias). En estas escalas cortas pueden observarse tanto variaciones regulares del GF,
por ejemplo con periodos que son submultiplos de un dia solar, como variaciones
irregulares, que suelen ser mas intensas y se producen como consecuencia de un
aumento en la tasa de transferencia de energia del viento solar a la magnetosfera
terrestre. Esto estd determinado, en gran medida, por la intensidad y orientacion
del IMF, asi como por la velocidad y densidad del viento solar. La transferencia
de energia més eficiente ocurre cuando el IMF tiene un componente hacia el sur
(B., en coordenadas GSM, donde el eje x apunta hacia el Sol, z hacia el polo norte
magnético e y completa el sistema), lo que facilita la reconexién magnética entre los

campos magnéticos del viento solar y el GF.

La intensidad de la actividad geomagnética suele cuantificarse mediante diferentes
indices geomagnéticos; cuando se supera un determinado umbral, se habla de una
tormenta geomagnética. Entre los méas utilizados se encuentran los indices Dst, Kp y
Ksa, cuya eleccion depende principalmente del fenémeno fisico que se desea evaluar.
Mientras que, segin el modelo de Parker, el IMF se encuentra en el plano de la
ecliptica, las ICMEs y las regiones de interaccion de corrientes pueden presentar
una componente B, significativa, lo que las hace potencialmente geoefectivas, es

decir, capaces de generar tormentas geomagnéticas (e.g. Gopalswamy, 2022).

2.4. Atmosfera terrestre

La estructura vertical de una atmosfera se refiere a la variacion de la presion, la
temperatura, la densidad y la composicion quimica con la altura. Las regiones de la
atmosfera pueden definirse segin diferentes categorias; una de ellas es la tempera-
tura, gobernada por la radiaciéon, como puede verse en la Figura|2.4| para el caso de

la Tierra.

La troposfera se extiende desde la superficie hasta los 10-15 km y concentra apro-

ximadamente el 80 % de la masa atmosférica total. Cerca del suelo, la temperatura
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Figura 2.4: Estructura vertical de la atmosfera terrestre. El perfil de temperatura
estd basado en la atmosfera estdndar de los Estados Unidos. Las altitudes de las

capas estan determinadas por los gradientes de temperatura y sus cambios de signo.
Figura tomada de Liou| (2002).

esta influenciada por el flujo de calor superficial. Con el aumento de la altitud, se
produce un enfriamiento adiabatico que reduce la temperatura. El contenido de va-
por de agua juega un papel crucial: a mayor temperatura superficial, mayor suele
ser su concentracion en niveles bajos. El vapor absorbe radiacion solar incidente y la
reemite. Mientras que cerca de la superficie esta radiacion es reabsorbida, a mayor
altitud (donde la concentracion de vapor disminuye) més radiacion logra escapar,
resultando en un enfriamiento radiativo. La combinaciéon de estos efectos genera un

gradiente vertical negativo de temperatura en esta region de la atmosfera.

La zona de transicion entre la troposfera y la estratosfera se denomina tropopausa.
Convencionalmente, se divide en la baja estratosfera (por debajo de los 20 km) y la
estratosfera superior (por encima de esta altura). Esta capa contiene alrededor del
19% de los gases atmosféricos y presenta un aumento de temperatura con la altura
debido a la liberacion de calor durante la absorciéon de radiacién ultravioleta por

parte del ozono. Esta disposicion de aire méas calido sobre aire mas frio genera una
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2.4. Atmosfera terrestre

inversion térmica, que inhibe la conveccion. Historicamente, la estratosfera se ha
considerado una componente relativamente pasiva del sistema climatico. Sin embar-
go, en los ultimos anos, la evidencia creciente sugiere que su variabilidad desempena
un papel importante en la variabilidad climética en la superficie de la Tierra (e.g.

Limpasuvan et al., |2005)).

La estratopausa marca el comienzo de la mesosfera. En esta capa, la disminu-
cion de la producciéon de ozono y el aumento en la tasa de enfriamiento hacia el
espacio debido al dioxido de carbono restablecen un descenso de temperatura en la

mesosfera.

Dado que méas del 99% de la masa de la atmosfera se encuentra por debajo de
los 40 km de altitud, en esta tesis, y en el contexto de los CRs, seran de particular

interés la troposfera y la estratosfera antartica.

2.4.1. Agujero de ozono y vortice polar antartico

La distribuciéon térmica vertical en la atmosfera baja y media depende en gran
medida de los gases de efecto invernadero, como el vapor de agua y el ozono. En
particular, méas del 90 % del ozono se encuentra por encima de la tropopausa, y su
concentracion presenta una gran variabilidad tanto espacial como temporal. Esta
variabilidad no solo refleja la distribucion de las fuentes y sumideros de ozono, sino

también los procesos de transporte.

La mayor parte del ozono estratosférico se produce en latitudes tropicales, mien-
tras que los minimos de ozono ocurren en las regiones ecuatoriales durante todas
las estaciones y, desde la década de 1980, en la region polar antartica durante la

primavera austral, conocido como agujero de ozono.

En el hemisferio sur, la Antéartida forma parte de una gran masa terrestre que
estd completamente rodeada por el océano. Esta configuracion permite la forma-
cion, durante el otono/invierno, de una regiéon muy fria en la estratosfera sobre el

continente, aislada por una banda de fuertes vientos conocida como voértice polar es-
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Capitulo 2. El sistema Sol-Tierra

tratosférico. El vortice polar se extiende desde la tropopausa hasta la estratopausa.
Este vortice no solo impide que las masas de aire ricas en ozono de latitudes medias
ingresen en la regiéon antartica, sino que también proporciona las condiciones de baja
temperatura necesarias para la formacion de nubes estratosféricas polares (Servicio
Meteorologico Nacional, [2024)). Estas nubes son responsables de cambios quimicos
que promueven la producciéon de cloro y bromo en estado quimicamente activo. Las
sustancias que contienen estos halégenos, como los hidrocarburos halogenados de
origen antropogénico liberados a la atmosfera, destruyen importantes cantidades de
ozono mediante reacciones heterogéneas en la superficie de las nubes estratosféricas
cuando la luz solar regresa entre septiembre y octubre de cada ano. Dicho proceso

fotoquimico estacional determina la formaciéon del agujero de ozono.

La desintegracion del vortice polar en primavera se conoce como calentamiento
final, un proceso en el que, con el calentamiento de la estratosfera superior, la tem-
peratura de la estratosfera inferior aumenta gradualmente y el niicleo frio desaparece
de arriba hacia abajo. El calentamiento final ocurre cerca del equinoccio de prima-
vera en el hemisferio norte, pero tiene lugar entre uno y dos meses después del

equinoccio de primavera en el hemisferio sur (Schoeberl y Newman 2015]).

El vortice polar puede debilitarse drasticamente como consecuencia del forzamien-
to de ondas planetarias y de los efectos radiativos, dando lugar a los denominados
calentamientos estratosféricos stubitos (SSW, por sus siglas en inglés). Estos eventos
extremos se caracterizan por un aumento abrupto de la temperatura en la estratos-
fera polar y una alteracion significativa de la circulacion. Los SSW pueden modificar
de manera sustancial la composiciéon y la dinamica estratosférica, con efectos que
incluso se propagan hacia la mesosfera, la termosfera y la ionosfera. Asimismo, las
anomalias de circulaciéon asociadas a estos eventos pueden descender hasta la tropos-
fera, afectando las condiciones en superficie. Los SSW mayores ocurren, en promedio,
cada 1-2 anos en el hemisferio norte, mientras que en el hemisferio sur son extre-
madamente raros: solo se ha registrado un evento intenso en los tltimos 60 anos, en
septiembre de 2002 (e.g. Solomon et al. |2017; [Yamazaki et al., 2020; |[Shen et al.,
2022)), y uno menor en 2019 (e.g. [Shen et al., [2020).
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Capitulo 3

Propagacion de rayos césmicos en el

sistema Sol-Tierra

3.1. Rayos coésmicos

Los CRs son particulas con alta energia de origen solar, galactica y extragalactica
que incluye, mayoritariamente, los niicleos de todos los elementos y sus is6topos
conocidos en la tabla periodica, y en menor medida electrones, positrones y antipro-

tones, con energias relativistas.

CRs con energias en el rango de 10° €V (0.1 GeV) hasta 10'° eV (106 GeV )
tienen mayoritariamente origen galactico, mientras que las particulas dominantes
con energias menores provienen del Sol y las de energfas mayores (de hasta 10%° eV)
principalmente tienen un origen extragaléctico. Se cree que la energia necesaria para
la aceleracion de los CRs es proporcionada por las ondas de choque generadas por

los remanentes de supernovas en expansion (e.g. Boezio et al., 2020).

Las particulas que logran alcanzar el entorno terrestre se denominan CRs prima-

rios (o simplemente primarios). Aquellas que alcanzan la atmosfera interactian con

2La conversién entre unidades de energia es 1 eV = 1.602 x 1071 J.
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Capitulo 3. Propagacion de rayos cosmicos en el sistema Sol-Tierra

los ntcleos del aire, dando lugar a cascadas de nuevas particulas conocidas como
CRs secundarios (o simplemente secundarios; por ejemplo, neutrones, muones, elec-
trones, fotones gamma, entre otros; ver Seccion [3.4). Estas lluvias de particulas se
desarrollan en escalas de tiempo del orden de nanosegundos a microsegundos. Para
energias de primarios >10'7 eV, estas cascadas de particulas se conocen como lluvias

atmosféricas extensas (Particle Data Group et al., [2020).

El flujo de CRs galécticos en el entorno terrestre presenta un alto grado de isotro-
pia y puede ser medido directamente por experimentos en el espacio o en globos de
gran altitud, a energias donde hay suficiente intensidad de particulas. También pue-
den realizarse mediciones indirectas de primarios que generan cascadas atmosféricas
(energias mayores a ~ 1 GeV) a partir de la medicion de los secundarios que genero,
ya sea en la atmosfera, en la superficie de la Tierra y/o bajo tierra, dependiendo
de la energfa del primario. Para energfas mas altas de ~ 10° GeV, la intensidad de
primarios es tan baja que se hace imposible la medicién directa en el espacio y se

recurre a la deteccion y analisis de las lluvias extensas.

En la Figura[3.1]se muestra el espectro, o intensidad diferencial j de primarios ga-
lacticos en funcion de la energia cinética por nicleo, en el rango de energias 1071-10°
GeV. Puede observarse que la intensidad esta dominada por protones y disminuye
rapidamente con el aumento de la energia: desde aproximadamente ~ 1000 particu-
las m~2s 'sr'GeV ! a 1 GeV, hasta menos de 1 particula km ™ 2s~'sr'GeV ' a 10*
GeV. Para energias mas altas se observa la apariciéon de quiebres en la pendiente del

espectro, que no seran objeto de estudio de esta tesis.

La intensidad diferencial de nucleones desde varios GeV hasta algo mas de 10° GeV

de energia total por nucleén E,, se puede describir mediante una ley de potencias
. __ _dN(En)
JE = G8dtd0dE,

una particula, F, esté relacionada con F,, mediante la divisiéon por el niimero mésico

o< E % con un indice espectral diferencial o ~ 2.7. La energia total de

A, es decir, E,, = £. Al ser particulas relativistas E? = p?c}+micj = K?+ E3, donde
p es el momento lineal, mgy es la masa en reposo de la particula, ¢y es la velocidad

de la luz en vacio, K es la energia cinética y Ej es la energia en reposo. Cuando
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3.1. Rayos c6smicos

K > Ey, las particulas son ultra-relativistas y £ ~ K = pcy. Cuando K < Ej,

P2
2mg °

(nicleos dominantes) Ey = 938 MeV, por lo tanto, por encima de algunas decenas

son no relativistas y se reduce a la expresion estandar K = Para los protones

de GeV puede decirse que E ~ K.
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Figura 3.1: Intensidad diferencial de ntuicleos primarios en funcién de la energia
cinética por nucleo en el rango de energia (1071-10%) GeV. Figura adaptada de
Particle Data Group et al. (2020)).

El estudio de la variacion del flujo de primarios es fundamental para avanzar en
la comprension de los mecanismos de fisica solar-terrestre y en el desarrollo de la
SWx. Uno de los desafios centrales en la deteccion de CRs a nivel del suelo consiste
en establecer la relacion entre las particulas primarias incidentes y los secundarios
observados. Para el rango de energias de interés en este trabajo, es importante

destacar a los monitores de neutrones (por sus siglas en inglés, NMs), que responden
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a primarios con energias tipicamente entre 10 hasta 50 GeV, y los detectores de
muones (por sus siglas en inglés, MDs), que responden a primarios de energias méas
altas, entre ~ 30 y 100 GeV (e.g. Duldig, 2000). En ambos casos, las variaciones en la
tasa de conteo de secundarios Ny de un detector a nivel del suelo pueden expresarse
como (Belov et al., 2018):

AN, /Ny = 65X 4 §MACG L AT 4 §INS | ¢ (3.1)

donde AN,/Nj es la tasa de conteo observada por el detector (la variacion respecto
al valor medio del conteo Ny) durante un periodo de tiempo de referencia, 6%
son las variaciones de origen extraterrestre que dependen de la actividad solar y
de los procesos en el entorno interplanetario, 64¢ son las variaciones de origen
magnetosférico causadas por el estado de la magnetosfera terrestre en el momento
de las mediciones, 547 son las variaciones atmosféricas que impactan en el desarrollo
de las cascadas sobre la superficie del detector, 6/ son las variaciones debidas al
instrumento, y € incluye las variaciones que no se tienen en cuenta en los términos

anteriores y constituye la parte aleatoria.

De todas estas componentes, las variaciones de origen extraterrestre son las méas
interesantes para la ME. Sin embargo, para poder seleccionar de manera confiable
las variaciones que tienen este origen, es necesario considerar e identificar variaciones
de origen magnetosférico, atmosférico e instrumental. A lo largo de las secciones que
siguen se describiran los parametros esenciales para abordar el transporte de los CRs
en cada uno de los tres escenarios involucrados en la Ecuacion [3.1} la heliosfera, la

magnetosfera, la atmosfera.

3.2. Propagacion en la heliosfera

3.2.1. Ecuacién de transporte

Los CRs encuentran un viento solar magnetizado y turbulento al ingresar a la

heliosfera. Dado que el viento solar no es uniforme espacialmente ni constante en el
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3.2. Propagacion en la heliosfera

tiempo, el flujo de CRs presenta variaciones locales significativas y depende consi-
derablemente de la distancia al Sol. El transporte de estas particulas energéticas en
la heliosfera se describe mediante cuatro procesos fundamentales, conocidos en su

conjunto como modulacion solar de CRs:

= Adveccion: El viento solar advecta el IMF turbulento, y de este modo los CRs

son transportados hacia el exterior de la heliosfera con la velocidad V.

» Difusion: Es el movimiento aleatorio de los CRs debido a las irregularidades
del IMF. Las particulas cuyo radio de giro sea comparable con la irregularidad,
seran dispersadas. El tensor de difusion asociado, que se denota como K, es
anisotropico, siendo significativamente mayor a lo largo del IMF que en la

direccion perpendicular.

» Derivas: El IMF esta curvado y tiene gradientes, por lo tanto, los CRs van a

experimentar movimientos de deriva de sus centros de guia.

= Cambio adiabatico de energia: Las CRs se propagan en el viento solar, un
plasma en expansiéon a medida que se aleja del Sol. Dicha expansién provoca
que, en promedio, las CRs transfieran energia al medio, perdiéndola y, en
consecuencia, desacelerandose. En contraste, donde el fluido se comprime, las

particulas ganan energia.

La ecuacion de transporte de [Parker| (1965) proporcioné por primera vez una teoria
de transporte para la interpretaciéon y comprension de la modulacion solar de los
CRs. Posteriormente, |Gleeson y Axford (1967) arribaron a dicha ecuacion mediante

un tratamiento més riguroso.

A un punto dado de la heliosfera, los CRs arriban desde todas direcciones, comun-
mente en diferentes cantidades y en un amplio intervalo de energia. Se asume que
la distribucion de particulas es cuasi-isotropica (e.g. Webb, 1976} [Voelk, |1975)). La
funcion de distribucion omnidireccional de los CRs (f) se define de tal manera que
el ntimero de particulas en el volumen d®p d*z es dN = f(x,p,t) d*z 4wp*dp. Luego,

la ecuacion de transporte puede escribirse como una ecuacion de continuidad de la
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siguiente manera:

af 10

Lawv.S+ = (p¥pf) = 3.2
5 T +p26p(ppf) q (3.2)
donde f esta relacionada con la intensidad diferencial jx (cantidad medida por los
detectores de CRs). El término ¢ se refiere a las fuentes o sumideros de particulas

presentes en el medio, y S es el flujo o la densidad diferencial de corriente definido

por:
S = 47'(']72 (OCGvswf -K- Vf) (33)
donde Coq = —% (giﬁﬁ > es el coeficiente de Compton—Getting incorporado por

Gleeson y Axford (1968). Las distribuciones de particulas observadas en dos marcos
de referencia en movimiento relativo son diferentes. Por ejemplo, si la distribucion de
particulas es isotrépica en un marco de referencia dado, debe presentar anisotropia
en un marco de referencia que se mueve en relaciéon al primero, en la direcciéon del
movimiento. Este efecto es conocido como el efecto Compton-Getting (Compton y

Getting, [1935)).

La Ecuaciéon puede reescribirse de la siguiente manera:

O . (Vewf —K-VJ)

1 B
LV
ot (V- Vow)

T3 6_p(p3f) =4, (3.4)
donde el primer término del lado izquierdo de la Ecuaciéon describe los cambios
temporales en la funcién de distribucion, el segundo representa los cambios espaciales
debidos al flujo convectivo del viento solar. El tercer término representa la difusion.
El tensor de difusién puede escribirse en coordenadas alineadas con el IMF, resul-
tando en un flujo difusivo paralelo y perpendicular al IMF. También contiene un

coeficiente antisimétrico que describe los efectos de gradiente, curvatura, cruce de la
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hoja de corriente heliosférica y deriva debido a choques. El cuarto término describe
los cambios de energia debido a la expansion/compresion del fluido del viento solar
(Caballero-Lopez y Moraal, 2004)).

La Ecuacion se ha utilizado en la mayoria de las discusiones sobre el trans-
porte y la aceleracion de CRs durante las ultimas décadas. Debido a su compleji-
dad, no admite una solucién analitica completa y su resoluciéon numérica general es
computacionalmente desafiante. En este marco, se han propuesto diversas aproxi-
maciones analiticas. En particular, el formalismo de conveccion-difusion asume un
estado estacionario, simetria esférica de la heliosfera e ignora los cambios de energia
adiabaticos. Asi, se equilibra el flujo difusivo hacia adentro (i.e., hacia el Sol) con el

flujo convectivo hacia afuera.

3.2.2. Modulacion solar en el entorno terrestre

En esta secciéon se abordaran las variaciones cuasi-periddicas en la intensidad de
CRs de bajas energias, asociadas a la actividad solar. Dentro de estas se destacan:

la variacion de 22 anos, de 11 anos, de 27 dias y de 1 dia.
= 22 y 11 anos

En la Figura[3.2h se presentan mediciones directas de jx de protones primarios
en distintos niveles de actividad solar, observados sobre la ecliptica, a una
distancia de 1 UA respecto al sol (i.e., en la orbita terrestre). Para energias
de hasta 1 GeV, el espectro esta fuertemente modulado por la actividad solar,
observandose una intensidad méxima en correspondencia con un minimo de
actividad solar, de hasta un orden de magnitud mayor que durante el méximo
de actividad solar. Para energias superiores a varias decenas de GeV, no se
observa influencia de la actividad solar, por lo que se afirma que la actividad

solar modula los CRs de bajas energias.

Consistentemente, en mediciones indirectas, es decir, en observaciones realiza-

das por detectores en superficie sensibles a CRs de bajas energias, se encuen-
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tra una anti-correlacion entre los secundarios y la actividad solar, debido a la
modulacion solar del espectro de primarios. En la Figura se observa la
correlacion negativa entre el flujo de neutrones secundarios observados en la

superficie terrestre y el ciclo de 11 anos de manchas solares.
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Figura 3.2: (a) Intensidad diferencial de protones en funcion de la energia cinética
Jk- Las bandas celeste, naranja y roja representan regimenes aproximados de activi-
dad solar minima, moderada y maxima, respectivamente. La banda gris es donde se
considera que la modulacion solar es insignificante. La linea negra punteada (LIS)
es una representacion analitica del espectro de CRs no modulados. Figura adaptada
de [Vos y Potgieter| (2015). (b) Arriba: Indice de manchas solares. Abajo: Registros
estandarizados de NM para los tres grupos de rigidez de corte: baja (verde), mode-
rada (azul) y alta (rojo). Los periodos de inversion de la polaridad del IMF estan
sombreados en gris. Figura adaptada de Koldobskiy et al.| (2022).

Esta modulacion se debe a los cambios en las condiciones magnéticas de la
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heliosfera que influyen en la penetracion de los CRs de baja energia. El au-
mento de la intensidad del IMF y un mayor grado de turbulencia durante el
méximo solar les dificulta la entrada a la heliosfera interna. Esto reduce la
intensidad local de los CRs medido en la Tierra. Cabe destacar que la méxima
intensidad de CRs se alcanza unos meses después del minimo de manchas so-
lares, lo cual es una indicaciéon de que lo observado en la Tierra es el resultado
de la modulacién general en toda la heliosfera. Este retraso varia entre ciclos
solares consecutivos de aproximadamente 11 anos, de modo que el desfase es
corto durante las fases tempranas de ciclos caracterizados por una polaridad
positiva del campo magnético global del Sol, y largo durante las fases tempra-
nas de ciclos con polaridad negativa. Ademas, se observan de forma alternada
méximos con forma de pico durante ciclos de polaridad negativa y de meseta
durante ciclos de polaridad positiva. Ambos fenémenos se suelen atribuir al
ciclo magnético solar de 22 anos, debido al cambio de patrones de deriva y di-
fusion y a la inclinacion de la hoja de corriente heliosférica (e.g. Strauss et al.|

2012; Koldobskiy et al., 2022]).
= 27 dias

La variacion con un periodo de aproximadamente 27 dias, correspondiente al
periodo de rotacion solar sinédico relevante para la recurrencia de estructuras
del viento solar, se asocia con la asimetria heliolongitudinal en la superficie del
Sol (e.g. [Yeeram et al.| 2014; Muangha et al 2024). Estas variaciones suelen
ser méas persistentes durante los minimos solares, y sus amplitudes tienden a
seguir el ciclo solar, alcanzando valores maximos cerca del pico de actividad.
Ademas, estudios realizados con NMs, indican que predomina el efecto de
deriva a gran escala, dando lugar a un ciclo de 22 anos en las variaciones de
27 dias, con amplitudes mayores durante la polaridad positiva en comparacion
con la negativa (e.g. Modzelewska, R. y Gil, A, [2021)).

s 24 horas

Un tnico observatorio de CRs en superficie puede detectar una variacion diaria
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en el flujo de particulas secundarias, asociada a variabilidades en el flujo de
CRs primarios con rigideces menores a 100 GV (e.g. Munakata et al., 2014]).
Tanto la amplitud como la fase de esta variaciéon diurna presentan una mar-
cada irregularidad, pudiendo variar significativamente de un dia a otro. No
obstante, al promediar esta variacion en escalas anuales, se observa que la fase
permanece aproximadamente constante. Dado que la direcciéon de observacion
de un detector terrestre barre el cielo con un periodo de 24 horas, el vector pro-
medio de la variacion diurna (DV, por sus siglas en inglés) puede interpretarse
como una anisotropia espacial dipolar conocida como anisotropia diurna solar.
En un sistema de referencia que rota con el Sol, en el estado estacionario la
conveccion y la difusion paralela al IMF se compensan entre si. En cambio, en
el sistema de referencia terrestre se detecta un flujo neto, ya que la distribucion
corrotante de CRs incide sobre la Tierra predominantemente desde el sector
del anochecer. Al no considerar los efectos de deriva ni la difusion perpendi-
cular, este flujo se manifiesta como una anisotropia corrotacional promedio,
es decir que fuera de la magnetosfera, el maximo flujo se detecta a las 18:00
horas de tiempo solar local (e.g. Hall et al., |[1996; Forman y Gleeson, [1975). Al
igual que la variabilidad de 27 dias, la DV exhibe una dependencia tanto en
amplitud como en fase con la polaridad magnética del Sol (e.g. Thomas et al.|
2017).

3.2.3. Anisotropia espacial

Los CRs de bajas energias presentan una distribucion casi isotropica, con un grado

de anisotropia generalmente inferior al 1%. Sin embargo, ninguna otra propiedad

de los CRs ofrece tanta informacion sobre las condiciones del IM como lo hace su
anisotropia (e.g. Tezari y Mavromichalaki, 2016; Belov et al., 2017} |Gil et al.,|2022).

Diversas técnicas han sido propuestas para detectar la anisotropia de CRs a partir

de observaciones terrestres. En general, estas metodologias se basan en una descom-

posiciéon en armoénicos esféricos de la intensidad de los CRs en el entorno terrestre,

de modo que para un dado sitio #:
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0PX = Cui
k=0

donde Ay es la amplitud de la k-ésima componente de la anisotropia, mientras que
Cik es el coeficiente de acoplamiento de la k-ésima componente en el sitio i; es decir,
cuantifica la relacion entre las variaciones fuera de la magnetosfera y las variaciones

observadas en superficie por el detector ubicado en ¢ (Belov et al.| |2018).

En una buena parte de los casos practicos, es suficiente con analizar la contribucion
de los dos primeros armonicos (de orden cero y uno). En este caso, Ay representa
la contribucion del armonico cero (es decir, la componente isotropica o densidad),
mientras que A; corresponde a la amplitud del primer armoénico de la anisotropia
de los CRs (flujo unidireccional o anisotropia dipolar). Sus componentes en coorde-
nadas geograficas son A;, A, y A., y los coeficientes de acoplamiento asociados a
cada una de estas direcciones son Cj,, Cy, y C;,. La componente ecuatorial (A,,)
estd dominada por la anisotropia diurna solar la cual, como se mencion6 anterior-
mente, se observa en los datos de un detector terrestre como una onda diurna, que
se obtiene mediante anélisis armonico de series temporales de variaciones en la tasa
de conteo observada. Por ejemplo, la amplitud anual promedio de la DV para ener-
gias efectivas de ~ 10 GeV oscila tipicamente entre el 0.5% y 0.8 % (e.g. [Tezari y
Mavromichalaki, [2016|), mientras que para energias efectivas mas altas (~ 50 GeV)
entre 0.1% y 0.6 % (e.g. |Duldig, [2000; Mailyan y Chilingarian, 2010). Ademaés, se
observo que esta amplitud aumenta algunas horas antes de la llegada de los shocks
interplanetarios y la direccion del vector cambia significativamente. Si bien la ampli-
tud de la anisotropia diurna solar dependera de la respuesta en energia de primarios
del detector y su ubicaciéon, A; es una caracteristica de la distribucién angular de la
intensidad de CRs no asociada a un detector especifico y para reconstruir una vision
completa fuera de la magnetosfera, se requiere de una red global de detectores (e.g.
Yeeram et al., 2014; Belov et al.| 2017)).
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El vector de anisotropia tridimensional (A) puede expresarse como (ver Gleeson y
Axford, [1967):

3S

S

(3.5)
Considerando el estado estacionario en la Ecuacion ignorando el término de
pérdidas de energia y asumiendo que solo hay difusion paralela al IMF, se llega a V-
S = 0. Considerando que el flujo radial es despreciable a esas energias, la componente
radial convectiva debe balancearse con la componente radial de la difusiéon paralela
al IMF y de esa forma S solo tiene componente tangente a la trayectoria orbital de
la Tierra con una amplitud esperada de 0.6 % para protones primarios (Forman y
Gleeson, [1975)). Es decir, de acuerdo a la teoria de conveccion-difusion, la anisotropia

vectorial (el primer armoénico esférico) puede escribirse como (ver Figura [3.3)):

A=Avys+Ap + Acc

donde cada uno de los términos representa un mecanismo distinto:

» Un vector paralelo a la linea del IMF (Ap) y con direccién hacia afuera del

Sol, relacionado con el proceso de difusion paralela en el IM.

» Un vector con direcciéon radial apuntando hacia los bordes de la heliosfera

(Avs), relacionado con el proceso de adveccion debido al viento solar.

= Un vector paralelo a la velocidad de traslacion de la Tierra. El movimiento
orbital de la Tierra produce un efecto Compton—Getting (Acg) en forma de
un dipolo en el plano ecuatorial, con un méximo en 6 hora local tiempo solar
del orden de 0.04 % (Duldig, 2000).
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Figura 3.3: Esquema representativo de los diferentes procesos (conveccion debida
al viento solar, difusion a lo largo del IMF, efecto Compton-Getting debido a la
traslacion de la Tierra alrededor del Sol) y sus respectivas anisotropias. Asumiendo
un balance en la direccion radial, la anisotropia total o neta en el plano de la ecliptica
apunta hacia las 18 h tiempo solar local; a esto se lo suele denominar co-rotacion.
En estas condiciones, desde la Tierra se observaria una variacién diurna solar en las
medidas de CRs en la superficie.

La anisotropifa neta A, que por definicion apunta hacia las regiones de mayor
densidad de CRs, resulta en una anisotropia en el plano de la ecliptica y puede
experimentar variaciones tanto en médulo como en direcciéon, lo que se traduce en

cambios en la amplitud y la fase de la variacion diurna solar. Estas variaciones se
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deben principalmente a modificaciones en la configuracion del IMF y en la velocidad
del viento solar, dado que la componente Acg se mantiene practicamente constante
en modulo y direccion, sin producir variaciones temporales. En términos generales,
la variacion diurna solar asociada a la anisotropia resultante presenta un pico de
intensidad entre las 12 y las 18 horas locales. Cuando el proceso de conveccion
predomina, la fase de dicha variacion tiende a acercarse a las 12 horas; en cambio,
si domina la difusion paralela, el pico se desplaza hacia horarios més cercanos a las
18 horas.

3.2.4. Decrecimientos Forbush

Los decrecimientos Forbush (FDs), reportados inicialmente por Forbush| (1937)
en detectores terrestres de CRs, se manifiestan como decrecimientos breves (12-
24 horas) en la intensidad de CRs detectables simultaneamente por NMs, MDs
y otros instrumentos en superficie. Estos eventos son producidos por estructuras
interplanetarias del viento solar como ICMEs y corrientes de alta velocidad, y si
bien también se han observado desde satélites y sondas espaciales, los detectores
terrestres siguen siendo la principal fuente de informacion. A la fecha no existe una

definicion unificada para los FDs.

Los FDs pueden ser de naturaleza tanto esporadica (asociados a ICMEs) como
recurrente (relacionados con corrientes de alta velocidad). En general, se puede afir-
mar que todos los FDs de gran magnitud y la mayoria de los de magnitud media
y pequena son causados por ICMEs, por lo que la mayoria de los FDs tienen un
caracter espordadico. Ademés, los FDs de mayor intensidad suelen corresponder al

subconjunto de ICMEs clasificadas como MCs.

En la Figura se muestra un evento tipico conocido como FD de dos pasos
(Cane|, |2000)) registrado por un NM en Meéxico. Este tipo de eventos demostraron
ser utiles para revelar la estructura interna y la geometria de las ICMEs. La primera
disminucién presenta un inicio abrupto, donde esta primera caida es interrumpida
repentinamente por una segunda disminuciéon. La primera disminucion se atribuye

usualmente a la regién conjunta de choque/vaina, y la segunda disminucion a la MC.
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El conteo de CRs en un FD de dos pasos no retorna inmediatamente al nivel previo
a la disminuciéon después del paso de la ICME, sino que se recupera lentamente en

el transcurso de los siguientes dias.

Debido a sus distintas propiedades fisicas, el mecanismo por el cual estas dos
regiones generan la depresion es diferente (e.g. [Dumbovi¢ et al., [2020)). Mientras
que la vaina puede describirse como una barrera difusiva propagante (Wibberenz
et al., |1998a), la presencia de estructuras con lineas de campo magnético cerradas,
caracterizadas por valores tipicamente elevados del campo magnético dentro de las
MCs, dificulta notablemente el transporte difusivo de CRs a través de este (e.g.
Krittinatham y Ruffolol [2009)), lo que deja una regiéon de menor densidad de CRs
detras del choque. A medida que la estructura se aleja mas de la Tierra, su efecto
se debilita con la distancia heliocéntrica, lo que conduce a la recuperacion gradual
de la intensidad. En general, la profundidad de la disminuciéon en un FD varia

inversamente con la rigidez (e.g. Cane y Richardson, 2003]).

Los FDs son bastante diversos. Entre ellos hay eventos grandes y pequenos, de
corta o larga duracion, con una caida rapida o gradual, con recuperaciéon total o
sin recuperacion, de una o dos fases, con perfiles temporales simples o complejos,
etc. Tal variedad se debe a la diversidad de fuentes solares, sus combinaciones y
posiciones relativas a la Tierra. Una segunda razon es la variedad de situaciones
interplanetarias que surgen antes y durante el evento. Por lo tanto, se observan
peculiaridades en el desarrollo de una perturbacion del viento solar y su interacciéon

con otras estructuras heliosféricas.
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Figura 3.4: Datos registrados por el Observatorio de Rayos Cosmicos de la Ciudad
de México. Se observa un FD intenso del ciclo solar 25, que presenta una estructura
de dos pasos y, en este sitio, alcanzé una amplitud cercana al 9 %. Figura tomada

del portal de CRs de la UNAME|.

Los choques intensos suelen estar asociados con los llamados precursores, pre-
disminuciones y pre-aumentos en la intensidad de los CRs, acompanados de cambios
en el primer armonico de la anisotropia en el plano de la ecliptica (ver Seccion
que aparecen horas antes del inicio de la disminucién Forbush. En particular, en el
efecto de “cono de pérdida” la Tierra esta conectada magnéticamente con la region
vaciada de CRs detras del choque, y una parte de los CRs puede salir de la zona
del FD a lo largo de las lineas del campo magnético, es responsable de las pre-
disminuciones. Ademés, la aceleracion de los CRs en el frente choque entrante causa
los pre-aumentos. Cabe aclarar que el area frente a la onda de choque es donde
ambos tipos de precursores se generan simultaneamente. En cuanto a la anisotropia,
si bien su magnitud y direccién varfan a lo largo de todo el evento, es durante los
FDs cuando se observan las mayores amplitudes. Las variaciones més significativas
suelen ocurrir en las cercanias del choque interplanetario y del minimo del FD (e.g.
Kudela et al., [2000; Papailiou et al., |2021)).

3http:/ /www.cosmicrays.unam.mx,/
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La capacidad de reflejar procesos a gran escala, que a menudo ocurren a distancias
lejanas del punto de observacion, convierte a las variaciones de los CRs en una
herramienta tnica para el estudio de la actividad solar y los procesos heliosféricos.
Asimismo, los precursores de CRs pueden desempenar un papel relevante en la

prediccion de eventos de ME.

3.3. Propagacion en la magnetosfera

Las investigaciones sobre CRs basadas en detectores terrestres y espaciales den-
tro de la magnetosfera requieren un conocimiento detallado de la propagacion de
estas particulas en el GF. La ecuaciéon de movimiento para una particula con carga
eléctrica Ze, que se mueve a través de un campo magnético B con una velocidad v

viene dada por la ecuacién relativista de Newton-Lorentz:

d(ypmov)  Ze
T = C—O(V X B) (3.6)

donde 7, es el factor de Lorentz. La rigidez R de una particula se define como
R = &% y se expresa en gigavoltios (GV). Particulas con igual rigidez, signo de
carga y condiciones iniciales describen trayectorias idénticas en un campo magnético
estatico. Esta magnitud representa la resistencia de la particula cargada a modificar

su direccion de propagacion dentro de un campo magnético.

Las rigideces de corte y las direcciones asintoticas se utilizan para relacionar los
datos de flujo de secundarios observados en la superficie terrestre con los CRs pri-
marios en el espacio y determinar, por ejemplo, la anisotropia espacial cerca de la
Tierra fuera de la magnetosfera, a partir de mediciones en la superficie. La rigidez
de corte R.(,¢) en una ubicacién determinada se define como el valor minimo de
rigidez que debe tener una particula primaria para poder alcanzar el tope de la at-
mosfera (e ingresar) con un angulo cenital 6 (4ngulo que forma la velocidad de la

particula con la vertical local) y acimutal ¢ (dngulo formado por la proyeccion del
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Figura 3.5: (a) Trayectoria que sigue una particula cargada desde que ingresa a la
magnetosfera por una cierto punto hasta llegar a un punto geografico de observacion
P. La direccion con la que ingresa al GF, antes de sufrir alguna deflexién, se denomina
direccion asintotica. (b) Conos de aceptacion deformados por el efecto del GF. Figura
(a) adaptada de |[Shea y Smart| (1975) y (b) del portal del Laboratorio Nacional de
Ciencias Alikhanyanﬁ.

vector velocidad, medido desde el norte en direccién hacia el este) En la practica
se suele utilizar la rigidez de corte vertical (RY%), que varfa desde ~ 0 en los polos
geomagnéticos hasta aproximadamente 17 GV en el ecuador magnético (Shea et al.,
1965)).

La direccion asintotica (AD, por sus en inglés) se refiere a la direccion desde la
cual proviene la particula que se desvia antes de alcanzar la atmosfera debido a la
influencia del GF. Particularmente para particulas de baja rigidez, la AD difiere
significativamente de la direccién de ingreso a la atmosfera (ver Figura [3.5|a)). La
tasa de conteo en superficie responde al flujo de secundarias dentro de un cono
vertical. Sin GF, las AD de las particulas primarias coincidiria aproximadamente
con las direcciones de los secundarios. Sin embargo, el GF desvia los primarios,
generando un cono de aceptacion desplazado hacia el este (ver Figura [3.5[b)). La
forma del cono depende de la latitud geomagnética, siendo mas angosto en latitudes

altas.

Las perturbaciones en el GF durante tormentas geomagnéticas, debido a cambios
en los sistemas de corrientes presentes en la ionosfera y la magnetosfera, pueden

causar cambios significativos en las trayectorias de las particulas cargadas. Esto

“http://crd.yerphi.am/Directivity_Functions
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implica dos consecuencias principales para la interpretacion de las observaciones a

nivel del suelo: cambios en los R.(6,¢) y en la AD de los primarios.

3.4. Propagacion en la atmosfera

Las particulas que ingresan a la magnetosfera son desviadas por el GF y luego
penetran la atmoésfera terrestre, donde interactiian electromagnéticamente con los
atomos y moléculas de los gases atmosféricos, y hadréonicamente con los niicleos
atmosféricos. Como resultado se genera una produccion en cadena de diversas parti-
culas secundarias conocidas como cascadas atmosféricas. El primario debe tener una
energia cinética minima de ~ 0.5 GeV /nucledn para producir un ntimero significati-
vo de secundarios capaces de alcanzar el nivel del mar (Malandraki y Crosby, 2018).
Para poder relacionar las caracteristicas de CRs primarios en la parte superior de
la atmosfera con las observaciones en superficie de secundarios es necesario conocer

el transporte en la atmosfera.

El principal parametro atmosférico que gobierna el desarrollo de las cascadas es la
profundidad atmosférica X (1) que representa la masa de aire por unidad de area que
atraveso una particula desde el infinito (ingreso a la atmosfera) hasta la posicion [ a

lo largo de la trayectoria que describe su movimiento, segin la siguiente ecuacion:

X(1) = /l T dr (3.7)

donde p(l’) representa la densidad del aire en la posicion I'. Asumiendo que la cur-
vatura terrestre es despreciable, la posicion [ se relaciona con la altura z sobre la
superficie terrestre como z ~ [cosf, donde 6 es el dangulo cenital. A partir de la
Ec.[3.7] y utilizando la condicion de equilibrio hidrostatico, la profundidad atmosfé-
rica vertical por encima de una altura z puede expresarse en términos de la presion

atmosférica como:
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Xy (z) = (3.8)

donde ¢(z) y P(z) son la gravedad y la presion atmosférica en la altura z, respecti-
vamente. Para cascadas con dngulos cenitales no demasiado grandes, § < 70°, X ()

y Xv(z) se relacionan por X (1) = Xy (z)/ cos#.

Como ya se menciond, la mayoria de cascadas son iniciadas por hadrones relati-
vistas (protones o nucleos) que interactuan con componentes de la atmosfera, prin-
cipalmente nitrégeno, oxigeno molecular y argéon. La primera interaccion ocurrira a
una profundidad denominada X, que en general se encuentra en la zona superior
de la troposfera o en la estratosfera, en algin punto situado entre los 10 y los 40 km
de altura para una lluvia vertical, y dependerd de la seccion eficaz de interaccion

entre el primario y las moléculas del aire.

Luego de la primera interacciéon, la energia de la particula primaria se degrada
en un gran numero de particulas secundarias, muchas de ellas inestables, que o
bien producen nuevas interacciones con el aire o decaen, generando a su vez mas
particulas a medida que el proceso avanza. Los secundarios van perdiendo energia
a medida que la cascada evoluciona: el nimero de secundarios aumenta, pero su
energia es cada vez menor. Dado que las secciones eficaces de interaccion dependen
de la energia y ademéas hay procesos que tienen energias umbrales, una vez que los
secundarios alcanzan dichas energias umbrales, esos procesos quedan deshabilitados,
continuando su propagacion hasta decaer, si son particulas inestables, o bien hasta
ser absorbidos o llegar al nivel de la superficie terrestre. De esta forma, el niimero
de secundarios aumenta de manera exponencial al principio, hasta alcanzar un valor

méximo, para luego disminuir paulatinamente (e.g. |Asorey, [2012]).

En general, se pueden distinguir tres componentes de la lluvia: la electromagnética
(EM), la muénica (MU) y la hadronica (piones, kaones y bariones). En la Figura

3.6[ se incluye una simulaciéon de una lluvia iniciada por un protéon vertical de 100
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GeV y un esquema que identifica las diferentes componentes de la lluvia.

La extension del desarrollo longitudinal depende principalmente de la energia del
primario que inicia el evento. Los eventos de baja energia alcanzan su méaximo de-
sarrollo en la parte alta de la atmosfera y se desvanecen lentamente con el aumento
de la profundidad atmosférica, dejando solo las componentes de muones y neutri-
nos que alcanzan el nivel del suelo y mas all4, mientras que los eventos de energia
extremadamente alta pueden alcanzar el desarrollo maximo de la cascada cerca del
nivel del mar. En eventos moderadamente energéticos, las componentes hadronicas
y electromagnéticas supervivientes son absorbidas facilmente en las partes bajas
de la atmosfera o en la superficie terrestre, pero los muones muy energéticos conti-
nian propagandose bajo tierra y pueden penetrar a grandes profundidades (Grieder)

2010).

Por otra parte, dado que la energia de los niicleos de aire es despreciable en com-
paracion con la energia del primario, la conservaciéon del momento impulsa a que en
las interacciones la transferencia de momento transversal sea muy pequena. Por lo
tanto, todos los secundarios avanzan contenidos en un cono de unos pocos grados
de apertura respecto a la direcciéon original del primario (conocido como eje de la

lluvia), a velocidades relativistas (e.g. |Asorey, 2012).

La mayoria de las particulas secundarias iniciales de las cascadas, producidas en
colisiones hadrénicas con niicleos de aire, son piones (7+, 7=, 7°), con un nimero
menor de hadrones y mesones més pesados, como kaones cargados y neutros, etc.

* viven lo suficiente, pueden interactuar con un nicleo de aire antes de

Si los w
decaer. Los m* interactuantes, junto con el barién lider y otros hadrones, forman
un conjunto penetrante de particulas que constituye la componente hadronica de la

cascada.

Los m* que decaen en muones u* (producidos con energias del orden de hasta
decenas de GeV) representan la principal contribucién a la componente MU, siendo

también responsables de la producciéon de la mayor parte de los llamados neutrinos

Shttps://www-zeuthen.desy.de/ ~ jknapp/fs/photon-showers.htm
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Figura 3.6: (a) Desarrollo de una cascada iniciada por un proton vertical de 100
GeV, simulado con CORSIKAP] Los diferentes colores identifican las tres cascadas
principales: electromagnética (rojo), muodnica (verde) y hadronica (azul). (b) Esque-
ma del desarrollo de una cascada, identificando las componentes principales, tomado
de Haungs et al. (2003).

atmosféricos. Los kaones también son fuentes de muones luego de su decaimiento.

La mayoria de los u* con energias superiores a unos pocos GeV viajan a través
de la atmosfera sin decaer, perdiendo alrededor de 2 GeV por ionizacion, y llegan al
suelo constituyendo una componente penetrante de la lluvia (ya que no interactian
fuertemente y tienen una larga vida media de 2 ps). Son las particulas cargadas
més numerosas a nivel del mar, con una energia media de aproximadamente 4 GeV
(Particle Data Group et al., |2020).

Por otro lado, la mayorfa de los 7 producidos continuamente en el ntcleo hadro-
nico, no viajan distancias suficientemente largas para interactuar con un ntcleo de
aire; en cambio, decaen casi inmediatamente iniciando subcascadas EM. En el suelo,

la componente EM esta compuesta por electrones (e~), positrones (e™) y fotones
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(7), siendo el decaimiento de p* la fuente dominante de electrones de baja energia

al nivel del mar.

Como regla general, se puede decir que en una lluvia atmosférica hadrénica pro-
medio a nivel del mar, los hadrones constituyen aproximadamente el 1 % del nimero
total de particulas. Alrededor del 10 % son u*, y la mayoria, cerca del 90 % o mas,

son v, e~ y e de energfa relativamente baja (Grieder] 2010).

3.4.1. Variables atmosféricas de interés

Como la atmosfera es el vehiculo del desarrollo de la lluvia, su estado variable debe
ser considerado al describir las observaciones de CRs en la superficie. Haciendo uso

de la ecuacion hidrostatica y la ley de los gases ideales, p puede escribirse como:

P

P, T) =
p( ? ) RdTv

(3.9)

Rq =287 J K~! kg~! es la constante de los gases especifica para el aire seco y T}, es la
temperatura virtual. T, se define como la temperatura que deberia tener el aire seco
para presentar la misma densidad que una muestra de aire himedo a igual presion.
Por lo tanto, la presion, la temperatura y la humedad del aire provocan variaciones
en la densidad a lo largo del eje de la lluvia, y por lo tanto en X () (ver Ecuacion
. Estos cambios influyen en la etapa de desarrollo de la lluvia y, en consecuencia,
en la tasa de conteo de secundarios registrada por un observador (que a la vez
depende del tipo de secundario). Esto es, con un flujo constante de CRs primarios
en la parte superior de la atmosfera, a una dada altitud habré variaciones del flujo
de secundarios que se corresponderan con variaciones en X ([). Por ese motivo, el
conocimiento de X () es importante tanto para el analisis de datos experimentales
como para el analisis de datos simulados de lluvias atmosféricas (e.g. [Moreno y
Sciuttol, 2013; |Abreu et all 2012; Keilhauer et al., |2004).

Por ejemplo, un aumento de P en la posicién de observacion es equivalente a una
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mayor profundidad atmosférica, por ende ese observaréd una menor tasa de conteo,
en particular modificando sustancialmente la componente EM pero afectando mini-
mamente a la componente MU, que es mas penetrante. En ausencia de variaciones
en la presion a nivel del suelo, la modificacion de la densidad local de la columna
de aire, principalmente como resultado de las variaciones de temperatura, también

modifica el flujo de secundarios.

La correlaciéon negativa observada entre el flujo de muones y la temperatura atmos-
férica, conocida como el “efecto de temperatura negativo” fue explicada por Blackett
(1938) como una consecuencia de la desintegracion de los muones. Durante perio-
dos calidos, la atmosfera se expande y la capa principal de producciéon de muones
(~ 100 hPa, ver Figura se encuentra a mayor altura, lo que resulta en una
trayectoria mas larga para los muones y una menor probabilidad de que sobrevivan
hasta el nivel del suelo. Los muones de baja energia son mas afectados, mientras
que el flujo de muones de alta energia, capaces de penetrar grandes profundidades,
no se ve alterado. En experimentos subterraneos profundos, otro tipo de efecto de
temperatura, el “efecto de temperatura positivo”, es notable (e.g. Tilav et al., 2010).
Las variaciones de temperatura también afectan los neutrones, aunque de manera

menos significativa que en el caso de los muones (Dorman, [2004]).

Las variaciones de la presion y la temperatura son fendémenos relacionados. Sin
embargo, sus efectos sobre el conteo de CRs generalmente se tratan por separado. En
la practica, una regresion lineal utilizando la presion medida en el sitio es suficiente
para tener en cuenta el efecto barométrico y corregir los datos a una profundidad

atmosférica constante, a partir del coeficiente barométrico 8 (Dorman, [2004).

Existen diversos métodos para analizar y eliminar el efecto de la temperatura del
conteo de CRs observado por detectores de muones en tierra. Los métodos més
simples consisten en comparar el conteo con: cambios en la temperatura superficial,
la variacion de la altitud de méxima producciéon de muones, o la variacion de la
temperatura a esta altitud (Duperier}, 1949)). Dorman (1954) argumenté que para una

correccion precisa del efecto de la temperatura en la tasa de conteo de detectores de
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Figura 3.7: Distribucion de la generacion de muones a diferentes alturas en la
atmosfera segtin una simulacion CORSIKA. Figura tomada de [Savi¢ et al.| (2019).

muones, es necesario conocer el perfil vertical de temperatura de toda la atmosfera.
En ese sentido, hay métodos que consideran la variacion de la temperatura a lo
largo de toda la atmosfera mediante analisis empiricos o teoricos (el método integral,
método de la temperatura media ponderada por masa, el método de la temperatura
efectiva (ver [de Mendonga et al., [2016).

En este trabajo se tomaré en cuenta la Ecuacion asumiendo que la gravedad es
aproximadamente constante por debajo de los ~ 40 km, y por lo tanto, la variacion

de la presion en diferenes alturas es una medida de la variacion de X (1).

Tradicionalmente en meteorologia las alturas no se representan como altura geo-
métrica z o altitud si no como altura geopotencial Z. No obstante, los valores de Z
y z son practicamente iguales en la regiones de interes en esta tesis. Integrando la

ecuacion hidrostatica y usando la Ecuacién entre los niveles de presion P, y P,
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el resultado es la llamada ecuacion hipsométrica (Stull, 2017)):

ZQ - Zl - — F (3.10)
2

R, [ _dP R, T, P,
T,— ~ In
9 Jp P g

donde T, es la temperatura virtual promedio entre los niveles de presion P, v Ps.
La diferencia de altura de una capa delimitada por dos niveles de presion P; (en Z;)
y P, (en Z3) se denomina espesor de esa capa. Esta permite calcular como varia la

presion con la altura de la forma:

—q-(Zy — Zl))
RJT,

P2:P1'€Xp< (3.11)
Si se conoce el perfil vertical de la temperatura y humedad junto con la altura geo-
potencial en una superficie de presion dada (al nivel del mar Z = 0) es posible inferir
la distribucion de la altura geopotencial en cualquier otra superficie de presion. Exis-
ten, actualmente, diferentes reanalisis atmosféricos que permiten obtener la altura

geopotencial de diferentes niveles de presion de referencia.

3.5. Observaciéon en superficie y redes de detectores

Una gran variedad de detectores se ha utilizado en estudios de lluvias atmosfeé-
ricas, como contadores Geiger, caAmaras de ionizacién, contadores proporcionales,
detectores de centelleo solidos y liquidos, WCDs, camaras de descarga, detectores

de radiacion de transicion, etc (Grieder, [2010)).

Para el estudio de lluvias extensas atmosféricas, la baja tasa de eventos de los CRs
de mayor energia requiere un area lo suficientemente grande para acumular buenas
estadisticas en un tiempo razonable. Un experimento clésico consiste en una matriz
de detectores, que pueden ser contadores de centelleo o WCDs, distribuidos sobre
una amplia area. Ejemplos de estos experimentos incluyen EAS-TOP, Kaskade y
Pierre Auger (Haungs et al., 2003).

Para el estudio CRs de bajas energias, desde el Ano Geofisico Internacional en
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1957/58, la red mundial de NMs cubre el rango de energia de primarios de apro-
ximadamente 0.5 a 100 GeV por nucleén (Malandraki y Crosby, 2018). Este rango
de energia incluye particulas afectadas por la modulacion solar de los CRs, las dis-
minuciones Forbush, los eventos esporadicos Ground Level Enhancements (GLEs,
por sus siglas en inglés), incrementos repentinos y significativos a nivel del suelo
del flujo de CRs debido a eventos de particulas solares, y efectos geomagnéticos que
se abordaran en las siguientes secciones. Es por ese motivo, que en las tltimas dos
décadas, las mediciones de NMs se han convertido en un aporte importante para las
aplicaciones de ME. Sin embargo, debido a la escasez de helio-3 y a la alta toxicidad
del trifluoruro de boro, que son los principales materiales utilizados para la deteccion

de neutrones, es necesario desarrollar nuevas técnicas y materiales alternativos.

La importancia de desplegar las redes de detectores radica en que puede, por
ejemplo, estimarse la anisotropia tridimensional en diferentes rangos de energia, y de
esa manera derivar informacion sobre parametros clave del transporte y modulacién
de CRs (ver Seccion [3.2.3)). En ese sentido, hay desafios relacionados con los costos

de mantener y operar la red, la portabilidad y el rapido despliegue.

Las observaciones de muones complementan los estudios de SW junto a los NMs.
En la superficie, las observaciones de muones son sensibles a energias primarias de
aproximadamente 10 GeV hasta varios cientos de GeV, mientras que las observacio-
nes subterraneas se extienden hasta un poco méas de 1000 GeV (Duldig, [2000)). Por
ejemplo, la red Global Muon Detector Network (GMDN, por sus siglas en inglés),
que cuenta con detectores en Japon, Australia, Brasil y Kuwait, ha demostrado ser
una herramienta eficaz en aplicaciones de ME, complementaria a las observaciones

solares y espaciales in situ (Rockenbach et al., [2014).

La red Space Environmental Viewing and Analysis Network (SEVAN, por sus si-
glas en inglés), que utiliza detectores hibridos para registrar secundarios cargados
y neutros en latitudes medias y bajas, también se emplea en el monitoreo de SW
(Chilingarian et al. 2010). Recientemente, Mubashir et al.| (2023) ha comenzado

un esfuerzo para construir una red global de detectores de muones, con dispositi-
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vos de bajo costo y portatiles, destinados al monitoreo en tiempo real de la ME.
Incluso experimentos de altas energias con detectores WCDs, como el Observatorio
Pierre Auger y el High Altitude Water Cherenkov (HAWC, por sus siglas en inglés),
han comenzado a explorar sus datos con fines de estudio de SW (e.g. [The Pierre
Auger Collaboration), 2011} |Dasso et al., 2012; Alvarez et al., 2021; Pierre Auger
Collaboration et al., 2025)).

En América Latina, la exitosa instalacion y puesta en marcha del Observatorio
Pierre Auger en Malargiie, Argentina, generd una oportunidad para desarrollar la
fisica de astroparticulas y la fisica de altas energias en esta region. Hoy en dia, este
es uno de los principales objetivos académicos de LAGO, anteriormente conocido
como Observatorio de Gran Apertura para Estallidos de Rayos Gamma. LAGO es un
proyecto creado en 2006 originalmente para detectar la componente de alta energia
de los estallidos de rayos gamma utilizando WCDs de bajo costo en sitios de gran
altitud a lo largo de los Andes (Asorey, [2016)).

En la actualidad, el proyecto LAGO se esta desarrollando como un observatorio
de astroparticulas de escala regional orientado a la investigacion basica en tres areas
de la fisica de astroparticulas: fotones de alta energia, SW y radiaciéon atmosférica
a nivel de superficie. Su operacion es llevada adelante por una red de colaboracion
amplia y descentralizada que incluye instituciones de nueve paises de América La-
tina (Argentina, Bolivia, Brasil, Colombia, Ecuador, Guatemala, México, Pera y
Venezuela), con la reciente incorporacion de instituciones de Espana. El estado ac-
tual del proyecto LAGO y la informacion sobre las caracteristicas de los sitios se
muestran en la Figura que abarca desde México hasta la Antartida (Sidelnik y
Asorey, [2017)). El sistema de deteccion de LAGO consiste en WCDs, individuales o
en pequenos arreglos, distribuidos en sitios a diferentes altitudes. Estos cubren un

amplio rango de cortes de rigidez geomagnética y profundidades atmosféricas.
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Figura 3.8: Distribucién espacial de detectores de la red LAGO a principios de
2025.

El programa de SW del Observatorio LAGO esta orientado a estudiar como las
variaciones en el flujo de particulas secundarias a nivel del suelo pueden estar vin-
culadas con la modulacion heliosférica y geomagnética de los CRs, proporcionando
informacion precisa sobre las condiciones cambiantes del entorno espacial cercano a

la Tierra.

Una gran ventaja de los WCDs es que son robustos, de bajo costo y ecoldgico.
Presentan una exposicion bastante uniforme hasta grandes dngulos cenitales y son
sensibles tanto a particulas cargadas como a fotones energéticos que se convierten en

pares dentro del volumen de agua. En comparacion con otros detectores, los WCDs

permiten una calibracion en energia (e.g. |Allekotte et al., [2008; Asorey, 2012).

Duran et al.| (2016) mostré que, incluso utilizando un solo detector, es posible

determinar el flujo en bandas de energia dominadas por diferentes tipos de particulas
(muones, electrones) provenientes de contribuciones primarias distintas (técnica de
analisis multiespectral). Avances en esa direccion se han logrado en el tltimo afio

en la colaboracion identificando tipo de particulas en la senal del detector usando
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técnicas de aprendizaje automatico (e.g. Torres Peralta et al. 2023; Torres Peralta
et al., [2024)). Ademaés, |Sidelnik et al.| (2020 mostr6é que usando un tnico WCD con
agua pura es posible detectar neutrones de 500 MeV, y que al anadir cloruro de
sodio como dopante al agua, la intensidad de la senal aumenta, mejorando asi la

capacidad de medir neutrones de alta energia.
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Capitulo 4

Caracterizacion del experimento y
del sitio: infraestructura,

simulaciones y analisis atmosférico

Este capitulo presenta la caracterizacion integral de un WCD instalado en la Ba-
se Marambio del Observatorio Argentino Antartico de Meteorologia del Espacio
(AASWO, por sus siglas en inglés). La descripcion del experimento constituye una
seleccion del material desarrollado por la autora durante su participacion en la cam-
pana antartica de verano 2022-2023 (Santos|, 2023)). Para la correcta interpretacion
de las mediciones, se caracterizan la magnetosfera, la atmosfera, el flujo de particulas

secundarias esperado en el sitio de estudio y la respuesta del detector.

4.1. Observatorio argentino antartico de meteorolo-

gia del espacio

En Argentina, diversos sectores estratégicos, como telecomunicaciones, servicios

meteorolégicos, navegacion satelital, distribuciéon de energia y comunicaciones te-
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rrestres, dependen de tecnologias vulnerables a eventos de ME. Esta dependencia
constituye una motivacion fundamental para que el pais desarrolle, fortalezca y con-

solide sus capacidades en el monitoreo y estudio de estos fenémenos.

Organismos como la Comisiéon Nacional de Actividades Espaciales, la Administra-
ci6on Nacional de Aviaciéon Civil y la Fuerza Aérea Argentina requieren estos avances
para proteger satélites, mantener comunicaciones de radiofrecuencia, asegurar el de-
sempeno de sistemas de geolocalizacion y mitigar el aumento de niveles de radiacion

perjudicial en vuelos comerciales durante eventos extremos.

A nivel internacional, diversas organizaciones, incluyendo la Oficina de Asuntos del
Espacio Exterior de Naciones Unidas, la Organizacion de Aviacion Civil Internacio-
nal y la Organizacion Meteoroldgica Mundial, han establecido programas especificos

en ME para abordar estos desafios (ver Denardini et al., 2016} Schrijver et al., 2015).

Como una de las respuestas académicas y operativas prototipicas (por ejemplo,
mediante el desarrollo de pruebas de concepto operativas) a esta necesidad nacio-
nal en Argentina, en 2016 se cre6 LAMP. LAMP es un grupo interinstitucional e
interdisciplinario dedicado principalmente a la investigacion en ME, al desarrollo
de capacidades en el 4rea (como la formacion de recursos humanos), al desarrollo
instrumental, a la transicion de investigacion a operaciones (R20) y al monitoreo

en tiempo real de las condiciones de SW (Lanabere et al., [2020)).

La infraestructura central de LAMP incluye al AASWO, que cuenta con dos WCDs
instalados en la peninsula Antartica. Los principales objetivos cientificos del AAS-
WO incluyen: el estudio de astroparticulas como trazadores de la SW en un enfoque
interdisciplinario, el analisis de la modulacién de los CRs a partir de las condiciones
transitorias del viento solar y la magnetosfera, y el estudio de lluvias de particulas

y sus conexion con la fisica atmosférica (Gulisano et al., 2021).

El primer nodo del AASWO se desplegd en la Base Marambio durante la campana
antartica de verano 2018-2019. Esta base argentina permanente, ubicada a 196 m

s.n.m. en la isla Marambio (64.14°S - 56.37°0), alberga el detector que constituye el
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objeto de estudio de esta tesis. Este detector, ademés, forma parte de la colaboracion
LAGO. Al momento de su instalacion, representaba el detector méas austral de la
red y el tnico operativo en la Antartida, y desde entonces ha funcionado de manera

continua.

4.2. Detector de radiacion Cherenkov en agua

E1 WCD utilizado en este trabajo fue construido en el laboratorio ciencias espacia-
les del Instituto de Astronomia y Fisica del Espacio (IAFE), dependiente del Consejo
Nacional de Investigaciones Cientificas y Técnicas (CONICET) y de la Universidad
de Buenos Aires (UBA) entre 2010 y 2018, adaptando el diseno de los detectores
de las colaboraciones Pierre Auger y LAGO. El detector esta compuesto por tres
elementos principales: el tanque, el tubo fotomultiplicador (PMT, por sus siglas en
inglés) con su electronica asociada, y el sistema de adquisicion de datos (DAQ, por

sus siglas en inglés).

4.2.1. Radiaciéon Cherenkov

Una particula con carga eléctrica en movimiento rectilineo uniforme en el espacio
libre no radia, pero una particula que se mueve con velocidad constante a través de
un medio material dieléctrico puede radiar si su velocidad es mayor que la velocidad
de fase de la luz en el medio. Esta radiaciéon se llama radiaciéon de Cherenkov, en
honor a su descubridor, P. A. Cherenkov (Cerenkov, [1937).

La emisién de fotones Cherenkov es el resultado de la polarizaciéon local de las
moléculas a lo largo de la trayectoria de la particula cargada que, al regresar a
su estado original, emite radiacién electromagnética con frentes de onda esféricos.
Mientras la velocidad de la particula en un medio de indice de refracciéon n, cumpla
que v > 2_2 la polarizacion resultante es asimétrica, lo que produce interferencia
constructiva que se manifiesta en forma de un cono con un angulo caracteristico de

emision cos © = & tal como se muestra en la Figura .
MgV
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(a) (b)

v<g

Figura 4.1: Esquema de la radiaciéon de Cherenkov. Panel superior: Estado de
polarizacion de las particulas. Panel inferior: Interferencia de las ondas de radiacion
emitidas. (a) v < ¢y: Polarizacion simétrica - interferencia destructiva. (b) v > ¢o:
Polarizacion asimétrica - interferencia constructiva que conlleva a la formacion de
un cono de radiaciéon Cherenkov con un angulo de apertura ©. Figura adaptada de
Naurois y Mazin| (2015)).

El agua es un material abundante y relativamente econémico, lo que facilita su
uso a gran escala en experimentos cientificos. Ademas, es transparente a la radiacion
Cherenkov, lo que lo convierte en un medio efectivo para la deteccion de particulas.

El espectro de emision Cherenkov esta completamente determinado por n, y v. Para

el agua, la emision esta centrada en el rango ultravioleta (Jackson| 1998). Ademas,

en el caso de una particula ultra-relativista moviéndose en agua a temperatura

ambiente se obtiene © ~ 40°.

Considerando las particulas secundarias en las cascadas atmosféricas, la energia
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umbral para producir radiacion Cherenkov en agua es de aproximadamente 0.8 MeV
para e y 160 MeV para p*. Los fotones «y con energias superiores a ~1 MeV pueden
generar radiaciéon Cherenkov de forma indirecta a través de la producciéon de pares
ete™, el efecto fotoeléctrico y la dispersion Compton. Por otra parte, los neutrones
pueden detectarse indirectamente a través de los fotones producidos tras la captura

de un neutron termalizado en el volumen de agua (Sidelnik et al., [2020).

4.2.2. Tanque

El tanque es un recipiente cilindrico de acero inoxidable no magnetizado, con
una altura de 1.20 m, un diametro de 0.96 m y un volumen total de 870 1. Fue
llenado con 725 1 de agua ultrapurificada (fue transportada desde el continente
americano hasta la base Marambio) lo que corresponde a una altura efectiva de 1
m. El agua se contiene en una bolsa interna de Tyvek®, cuyo revestimiento ofrece
alta reflectividad difusa (300-500 nm). Este disefio permite el acceso al interior del
detector sin exponer el agua al ambiente y proporciona una barrera adicional contra

el ingreso de luz.

La radiaciéon Cherenkov producida por el pasaje de particulas relativistas a través
del volumen de agua, es reflejada y difundida por el Tyvek en el interior del detector,
garantizando que luego de pocas reflexiones se haya perdido toda correlacién entre
la direcciéon de propagacion de los fotones Cherenkov y la direcciéon de ingreso de
la particula al detector. De esta manera, en menos de 20 ns la radiaciéon Cherenkov
forma un gas de fotones maximizando de esta manera la probabilidad de deteccion
(ver Seccion [4.2.3). La luz continda rebotando y difundiéndo hasta ser detectada o

absorbida en el agua o en el Tyvek.

4.2.3. Tubo fotomultiplicador

La radiacion Cherenkov es detectada por un PMT Photonix XP1805. Los PMTs
son dispositivos fotosensibles que pueden considerarse como un generador de corrien-
te en proporcion a la luz incidente, atiin cuando la luz incidente es extremadamente

baja. Generalmente consta de un tubo de vacio con una ventana de entrada, un

25



Capitulo 4. Caracterizacion del experimento y del sitio: infraestructura,
simulaciones y analisis atmostérico

fotocatodo, electrodos de enfoque, un multiplicador de electrones (dinodos) y un
anodo, generalmente sellados en un tubo de vidrio evacuado. La luz que entra en un
PMT produce una senal de salida a través de los siguientes procesos: inicialmente,
la luz pasa a través de la ventana de vidrio de entrada y excita los electrones en el
fotocatodo, de modo que se emiten fotoelectrones (pe) al vacio por efecto fotoeléc-
trico. Posteriormente, los pe son acelerados y enfocados por el electrodo de enfoque
e impactan en el primer dinodo, donde se multiplican mediante emisiéon secundaria
de electrones. La emision secundaria de electrones se repite en una serie de dinodos,
lo que da lugar a un crecimiento exponencial de los electrones en cada etapa. El
grupo de electrones secundarios emitidos desde el ultimo dinodo finalmente se ha
multiplicado hasta 10° a 107 veces en tiempos caracteristicos de algunos nanosegun-
dos, y son extraidos desde el &nodo donde se envia la corriente de electrones a un
circuito externo (Photonics, n.d.). En el rango de longitudes de onda donde se va a
medir (350 - 450 nm para la radiacion Cherenkov en agua) el PMT debe tener la

mayor eficiencia cuantica posible (probabilidad de produccion de un fotoelectron).

El PMT y su base, suministrados por la colaboraciéon Pierre Auger, fueron insta-
lados en la parte superior del tanque. El PMT se encuentra centrado con el eje del
cilindro, con la parte fotosensible orientada hacia abajo y parcialmente sumergido
en el agua. La base incorpora una fuente de alta tension para alimentar el PMT, un
divisor de tension para distribuirla adecuadamente a cada electrodo o dinodo, y un

preamplificador para acondicionar las amplitudes de los pulsos de salida.

En la Figura 4.2 se muestra el “sombrero” que sostiene la base del PMT. Su finali-
dad es tanto proveer soporte mecénico como aislar el interior del tanque (el volumen
que se llena con agua) de la parte superior, donde se encuentra la electronica asocia-
da al PMT. Este cuenta con tres conectores: uno para la alimentaciéon proveniente
de la fuente de alta tension y dos salidas, correspondientes al tltimo dinodo y al
anodo, respectivamente. Ademas, se emplea una caja de control que permite ajustar
la tension de entrada de la fuente de alta tension y medir la tension de retorno, uti-
lizada para monitorear la tension de polarizacion. En este caso, la tension de control

se fijo en 1.24 V, la cual es amplificada ~ 600 veces para generar la alta tension de
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~ 800 V con la que se alimenta el PMT.

La senal de salida consiste en pulsos de tensiéon producidos por la corriente del
PMT en la resistencia de salida, posteriormente digitalizados por el DAQ (ver Sec-
ci(’)n. Las caracteristicas constructivas del PMT determinan que la forma tem-
poral de los pulsos no sea simétrica, sino que adopte la forma de un pulso FRED
inverso (por sus siglas en inglés, Fast Rise Exponential Decay), caracterizado por un
ascenso rapido de aproximadamente 10 ns seguido de un decaimiento exponencial
de alrededor de 70 ns. Sélo una fraccion de los fotones generados por una particula
alcanzarén el fototubo luego de sucesivas reflexiones difusivas en el Tyvek. Por lo
tanto, a medida que pasa el tiempo los fotones tienen mas probabilidad de ser absor-
bidos y el ntimero disminuye. Esto genera que el pulso total debido al pasaje de una
particula provenga de la convolucion de la geometria del detector, las caracteristicas
opticas del Tyvek, la absorciéon en el agua y la respuesta caracteristica del PMT
(Sofo Haro et al., [2016]).

Figura 4.2: Fotos del tanque correspondiente al WCD. En la parte superior de este
se observa el soporte que contiene el PMT.

57



Capitulo 4. Caracterizacion del experimento y del sitio: infraestructura,
simulaciones y analisis atmostérico

4.2.4. Sistema de adquisicién de datos

Las dos senales analogicas proveniente del PMT (4nodo y tltimo dinodo) se co-
nectan, por un lado a un osciloscopio Rigol DS1102E, y por otro a la placa Red
Pitaya STEMLab 125-14 (RP-LAGO). Esta eleccion corresponde a la decision de la
colaboracion LAGO, ya que ofrece la flexibilidad requerida y la ventaja de su bajo
costo (Arnaldi et al., 2020).

El osciloscopio se utiliza para monitoreo del experimento. El nivel de disparo o
trigger (V) se alcanza cuando se cumple que la amplitud del pulso de tension V'
< Vr, que en este caso se fijo en -20 mV (Sansalone y Bertolli, 2019)). |Coppola y
Bezzecchi (2015) programaron scripts en Python para controlar el osciloscopio desde
la PC, registrando el niimero de veces que la senal cruzo el nivel de disparo en un
segundo. Esto proporciona una medida del ntmero de particulas que atravesaron
el tanque y depositaron suficiente energia para superar el nivel de de disparo, con
una incertidumbre instrumental asociada al contador de aproximadamente 2 Hz.
Cabe senalar que los intervalos de tiempo entre mediciones guardadas estan sujetas
a limitaciones propias del sistema de adquisicion, vinculadas con la comunicacion
entre el PC y el osciloscopio. En particular, el programa implementado fija un tiempo
de espera que condiciona la frecuencia de registro, de modo que los conteos no se

almacenan en todos los segundos.

Por otra parte, el sistema de adquiscion RP-LAGO, consiste en un sistema em-
bebido compuesto por un front-end que digitaliza los dos canales analdgicos (en
este caso anodo y ultimo dinodo del PMT), una FPGA (por sus siglas en inglés
Field-Programmable Gate Array) y un procesador ARM con un sistema operacional
Linux. La comunicacién con la PC y la transferencia de datos se realizan median-
te el protocolo IP a través de la red. La senal se digitaliza mediante un conversor

analogico-digital (ADC, por sus siglas en inglés) de 14 bits a una tasa de muestreo
de 125 MHz.

El sistema de disparo selecciona los pulsos a almacenar mediante un umbral abso-

luto configurado por el usuario en unidades ADC antes de cada adquisicion. La tasa
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de pulsos resultante depende del nivel de disparo configurado. Los datos adquiridos
se almacenan inicialmente en la tarjeta SD de la placa STEMLab para su posterior

transferencia a una computadora.

Dado que el sistema de disparo compara la tension instantanea en cada canal con
el umbral establecido, cualquier variacion en el nivel de la linea base (por ejemplo,
debido a cambios de temperatura) puede sesgar las mediciones, especialmente para
umbrales bajos (Arnaldi et all 2020). Cada Red Pitaya posee una linea de base
propia, determinada por los offsets de tension y el ruido caracteristico del frontend,

y debe ser caracterizada en cada caso (ver Capitulo @

Por construccion, el PMT se comporta como una fuente de corriente. La cantidad
de fotones incidentes se relaciona directamente con el ntamero total de electrones
recolectados en el dnodo, lo cual corresponde a la carga integrada (), es decir, a
la integral temporal del pulso de corriente. Asi, la senal de salida de interés esté
directamente vinculada con esta carga, y considerando que la corriente genera una

caida de tension V(t) sobre una resistencia R, se cumple:

Qz/o %dt’. (4.1)

En general, la distribucion de las cargas de los pulsos asociados al paso de par-
ticulas secundarias indica que los de menor carga provienen principalmente de la
componente EM y dominan la distribucién. Por su parte, los pulsos asociados a la
componente MU presentan una senal integrada mayor y exhiben un méaximo carac-
teristico correspondiente al paso de los muones centrales y verticales por el detector,
conocido como VEM (Vertical Equivalent Muon) (Etchegoyen et al.l 2005). Las se-
nales mas grandes son originadas por el ingreso de multiples particulas en el detector

(ver Seccion [4.3.3)).

Un WCD acttia como un calorimetro para la componente EM de las cascadas, ya
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que gran parte de la energia cinética se transfiere al detector (el poder de frenado
en agua no es despreciable frente a las energfas tipicas de la componente EM, del
orden de 10 MeV). Por el contrario, la componente MU deposita tnicamente una
fraccion minima de su energia cinética en el detector. La energia tipica de un muén
al nivel de superficie es ~ 3 GeV, mientras que, en un amplio rango de energias, el
poder de frenado en agua es de ~ 2 MeV em™; por lo tanto, los muones pueden
atravesar todo el detector perdiendo solo una pequena fraccién de su energia inicial.
En este caso, la senal producida depende principalmente de la longitud recorrida
por la particula en el agua, lo que permite calibrar la senal del detector en términos

de la energia depositada por un VEM (e.g. |Asorey, 2012).

4.2.5. Estacion meteorolégica

Las mediciones de presion para el monitoreo atmosférico son de gran importancia
para luego corregir las observaciones del conteo de particulas por este efecto, como
va se mostré en la Seccion [3.4.1] Con tal objetivo, se construy6é y programé la
adquisicion de una estacion atmosférica constituida por placas arduino nano para
tomar datos de presion, temperatura interna, temperatura externa y temperatura
de la electronica de adquisicion. Los sensores meteorolégicos fueron calibrados en el
Servicio Meteorologico Nacional. Ademas, desde 2020 el laboratorio cuenta con un
sistema de control térmico que garantiza la estabilidad de la temperatura interna,

manteniéndola en el rango de 18 a 22 °C.

4.2.6. Conectividad, energia y seguridad

La Base Marambio cuenta con conexién a Internet mediante un enlace satelital.
En el laboratorio, el acceso a la red se realiza a través de un enlace WIFI punto
a punto con la red de la base, mientras que un médem 4G con tarjeta SIM actia
como respaldo de la conexion principal. Este sistema permite transmitir datos casi
en tiempo real, con actualizaciones cada cinco minutos, hacia los servidores ubicados
en Buenos Aires. El soporte de la antena, responsable de la comunicacion con la red

de la base, fue disenado e instalado para soportar fuertes vientos y las extremas
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condiciones de temperatura del entorno.

El sistema incorpora receptores GPS comerciales controlados por Arduino, con
salida externa optimizada para recepcion satelital en condiciones antarticas, que
sincronizan permanentemente la hora de las computadoras para garantizar marcas de
tiempo precisas en los datos adquiridos. La alimentacion eléctrica dispone de lineas
independientes para calefaccion, iluminacion y equipo experimental, respaldadas por
un sistema de baterias de gel con redundancia para asegurar operacion auténoma
durante cortes de energia. Adicionalmente, el laboratorio cuenta con medidas de
seguridad que incluyen extintores, detectores de humo, comunicacion interna con la
base y camaras web accesibles remotamente desde Buenos Aires para monitoreo en

tiempo real.

4.3. Simulaciones

La respuesta de un detector de CRs puede determinarse mediante la convoluciéon
del espectro de CRs con la llamada funcién de rendimiento. El ntimero de secundarios

N; en el tiempo ¢ se puede expresar como (e.g., Mishev et al., 2013):

No(Re, X,t) =) / h Yi(R, X) ji(R,t)dR (4.2)

donde R, es la rigidez de corte geomagnética local y X es la profundidad atmosférica.
El factor Y;(R, X) representa la funcién de rendimiento para primarios de tipo i
mientras que j;(R,t) es la intensidad diferencial de particulas primarias del tipo i

en el tiempo ¢. La funcién de rendimiento se define como:

Yi(E, X) = Z//Gi(E’,Q’) F;(E,X,E,0)dE d (4.3)
J
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donde G;(E', ') es el area geométrica del detector multiplicada por la eficiencia de
registro para una particula secundaria de tipo j con energia E’ que incide en el
nivel de observacion con un angulo cenital ¢, y F;;(E, X, E’,#') es la intensidad
diferencial de particulas secundarias de tipo j con energia E’ producidas por una
particula primaria de tipo i con E. La integracion se realiza sobre la energia de las

particulas secundarias E’ y el angulo solido €2'.

La funcién de rendimiento del sistema consta de dos componentes principales: el
desarrollo de cascadas atmosféricas que generan particulas secundarias (término F')
y la respuesta del detector a estas particulas (término G). Por lo tanto, la interpre-
tacion cuantitativa del flujo medido y sus variaciones requiere caracterizar simulta-
neamente las condiciones magnetosféricas, la evolucion de las cascadas atmosféricas,

y la respuesta especifica del detector a cada tipo de particula secundaria.

La respuesta del detector y el desarrollo de las lluvias de particulas pueden ser
simulados mediante Geant4 (Agostinelli et al., 2003), una herramienta ampliamente
utilizada para modelar la interaccion de la radiacion con la materia, desarrollada
por investigadores en fisica de altas energias. CORSIKA (Heck et al., [1998| por sus
siglas en inglés COsmic Ray SImulations for KAscade) o FLUKA (Ferrari et al.|
2005) también se pueden emplear para obtener simulaciones detalladas de lluvias de
particulas en la atmosfera. Ademas, el calculo de trayectorias de particulas cargadas
en la magnetosfera puede realizarse mediante herramientas como OTSO (Larsen
et al., 2023, Open-source geomagneToSphere prOpagation tool) o MAGCOS (por sus
siglas en inglés, Magnetocosmics), desarrollado dentro de Geant4 pero actualmente

desactualizado.

Sin embargo, aunque estas herramientas estan desarrolladas y probadas extensi-
vamente dentro de la comunidad de fisica de astroparticulas, no pueden integrar el
flujo de secundarios producido por el flujo total de primarios, ni concatenar todos
los resultados intermedios. Todos estos procesos deben realizarse manualmente cada

vez que se necesita caracterizar una ubicacion de deteccion.

En este contexto, y como resultado de los esfuerzos de LAGO, la colaboracion
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desarrollo6 ARTI, una herramienta formulada a través de una secuencia de codigos
escritos en C+-+, Fortran, Bash, Perl y Python, que proporciona una integracion
de dos entornos de simulacion: CORSIKA y Geant4, para el calculo del flujo total
de secundarios y las senales correspondientes en el detector. Este proceso intensivo
requiere recursos informéticos sustanciales. Por esta razon, ARTT esta diseiado para
operar en clisteres de alto rendimiento y dentro de contenedores Docker en plata-
formas virtualizadas como el EOSC (por sus siglas en inglés European Open Science
Cloud), asi como para gestionar el almacenamiento y la recuperacion de datos a tra-
vés de servidores en la nube publicos y federados. En |[LAGO Collaboration, (2024))
se encuentra el repositorio de GitHub de ARTI-LAGO.

4.3.1. Caracterizaciéon de la magnetosfera

En este trabajo se utiliz6 la herramienta de cédigo abierto para céalculos mag-
netosféricos OTSO que permite calcular la trayectoria de CRs dentro del campo

magnético terrestre bajo diversas condiciones magnetosféricas.

Para integrar numéricamente la Ecuacion [3.6], emplea el método de Runge-Kutta
de 4° orden, ampliamente utilizado en simulaciones CRs. Asimismo, en este analisis
se utilizaron el Campo Geomagnético de Referencia Internacional (IGRF, por sus
siglas en inglés International Geomagnetic Reference Field) y el modelo de Tsyga-
nenko 1989 (Tsyganenko, |1989) para representar la magnetosfera interna y externa

de la Tierra, respectivamente.

El IGRF es un modelo para el campo principal basado en observaciones de satélites,
observatorios de GF y otros experimentos. Este modelo es revisado y actualizado ca-
da 5 anos desde 1955. La version maés reciente del modelo IGRF es la 13? generacion,
lanzada en diciembre de 2019 (Alken et al., 2021). Ademaés, ofrece una prediccion de
su tasa anual de cambio (conocida como variacion secular) para tiempos de hasta

cinco anos posteriores a la fecha de emision, en este caso para el rango 2020-2025.

Los modelos de Tsyganenko son representaciones semi-empiricas de mejor ajuste

para el campo magnético externo, basadas en una gran cantidad de observaciones sa-
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télitales (Tsyganenko, |1989; |Tsyganenko, |1995; [Tsyganenko, [2002). Tsyganenko 1989
utiliza el parametro Kp como una forma conveniente de parametrizar la distorsion

del campo geomagnético externo en el momento deseado.

Es importante destacar que, mientras el modelo de campo interno presenta varia-
ciones seculares (cambios a largo plazo, del orden de anos), la eleccion del modelo
de la magnetosfera externa, que parametriza los efectos del viento solar, depende
del dia especifico que se esté considerando. En este caso, se utilizo el modelo de Tsy-
ganenko 1989 con valor de K'p = 1 que corresponde a condiciones de baja actividad

geomagnética.

El método para calcular las trayectorias de CRs en el GF consiste en calcular la
trayectoria en direccion inversa (back-tracing). Este enfoque aprovecha la reversibi-
lidad de las ecuaciones de movimiento y permite la reconstruccion de la trayectoria
de la particula hacia atras en el tiempo, desde la posiciéon de ingreso en la atmos-
fera hasta el borde de la magnetosfera (o magnetopausa). Para ello, se consideran
particulas primarias con diferentes rigideces (para un angulo cenital y acimutal par-
ticulares en un sitio dado), inicializadas en la parte superior de la atmosfera, a 25
km sobre el nivel del mar, que es la altitud promedio donde comienzan las cascadas
atmosféricas, y dirigidas hacia la magnetopausa. La trayectoria se considera per-
mitida si la particula logra alcanzar la frontera de la magnetopausa del modelo, y

prohibida si regresa por debajo de la altitud inicial de 25 km.

La trayectoria de una particula de muy alta energia que se propaga hacia afuera
a través de la magnetosfera alcanzaré el espacio interplanetario con un minimo de
desviacion geomagnética. A medida que disminuye la energia de la particula cargada,
experimentard mas desviacion geomagnética antes de poder escapar. A una energia
méas baja, ya no tendra suficiente momento para escapar del GF, y en estos casos,
la particula reingresara a la atmosfera. Esto significa que con esa rigidez no le es

posible arribar al tope de la atmosfera.

Para una direccion de incidencia dada, se puede determinar una rigidez de corte

inferior Ry, a partir de la cual existen trayectorias permitidas, y una rigidez de
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corte superior Ry, a partir de la cual no existen trayectorias prohibidas. No suele
haber un corte definido, sino que existe una region difusa de valores de rigidez que
contiene trayectorias permitidas y prohibidas, conocida como penumbra, delimitada
por Ry y Ry. Para tener en cuenta el efecto de la penumbra, se calcula una rigidez
de corte efectiva R, utilizando un método descripto en Cooke et al. (1991) segin
la Ecuacion considerando un valor de paso de rigidez AR.

Ry,
RC = RU _/ AR(allowed) (4.4)

Ry

Para caracterizar un sitio se suele reportar la rigidez de corte efectiva vertical, es
decir RY. = Rc(0,0). Para observaciones en profundidades atmosféricas grandes, a
menudo es aceptable utilizarlo, ya que la masa adicional de la atmoésfera en direc-
ciones no verticales atentia el flujo de particulas que llegan desde esas direcciones

(Smart y Sheal, 2009)).

En la Figura se muestra la funcion discreta que toma valor cero (negro), si la
trayectoria de un proton vertical con esa rigidez esta prohibida, y valor 1 (blanco),
si es permitida, con un paso de integraciéon de 0.001 GV para el dia 12 de Abril de
2020 en Marambio (dia geomagnéticamente tranquilo, Kp = 1) resultando en Ry =
2.365 GV, Ry, = 1.953 GV y RY = 2.162 GV.

Para estas condiciones se calcul6 el valor de R, para diferentes direcciones de arribo
en el tope de la atmosfera, especificadas por 0 y ¢. Los resultados, mostrados en la
Figura[4.4] indican que los valores maximos de R, se encuentran alrededor de los 90°
(direccion este), mientras que los minimos se localizan cerca de los 270° (direccion
oeste). Ademaés, la amplitud de esta variacion es mayor conforme aumenta el angulo
cenital, mostrando un rango de variacion de hasta el 15% en funcion de la direccion
de llegada. Estos resultados estéan relacionados con el conocido efecto geomagnético
este-oeste (Grieder, [2010).
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== Rc(0,0) = 2.162 GV
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Figura 4.3: Rigideces permitidas (blanco) y prohibidas (negro) para protones ver-
ticales que llegan a Marambio durante el 12 de Abril del 2020 (condiciones calmas
Kp =1).
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Figura 4.4: Rigidez de corte efectiva en funciéon de la direcciéon de arribo en Ma-
rambio durante el 12 de Abril del 2020 (condiciones calmas Kp = 1).
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Por otra parte, se evalu6 el cambio de la rigidez de corte vertical para diferentes
variaciones del GF, en dos escalas de tiempo bien distintas: la variacion secular y las
variaciones debido actividad geomagnética forzada por la actividad solar. Dado que
se espera una variacion secular del GF en el periodo 2020-2023 (en el IGRF-13 se
reporta una predicciéon de la tasa de cambio anual o variaciéon secular del GF para
cinco anos posteriores a la fecha de emision) se evaluara el impacto de la variacion
secular en la rigidez de corte de Marambio. Para el periodo 2020-2023 y considerando
Kp = 1, se calcul6 RY. para el primer dfa de cada mes, luego se promedi6 todos los
meses de un dado ano y se calculo la desviacion estandar. En la Figura[4.5]se observa
una tendencia de R}, a decrecer linealmente con una tasa de ~ —0.009 GV /afio, es

decir una variacion cercana al 1.5% en el periodo considerado.

De este modo, para el periodo considerado, el valor representativo de R}, en con-

diciones geomagnéticas calmas se estima en ~ 2.14 GV.

—e— Media
2.16- 1 std
N 2.15+
o
02.14-
o
2.13-
2.12-
2020 2021 2022 2023 2024

Afio
Figura 4.5: Variacion secular de la R, para Marambio en el perfiodo 2020-2024.

Para evaluar la variacion de R}, durante diferentes niveles de actividad geomagné-
tica, se consider6 el dia 12 de abril de 2020 12 UTC. El modelo Tsyganenko 1989 se
emplea generalmente cuando el indice Kp es menor que 6, mientras que, para per-
turbaciones magnéticas fuertes a extremas (Kp > 5), es necesario utilizar versiones
maés recientes del modelo Tsyganenko (Smart et al., [2000). En general, se considera
que para Kp > 5, las perturbaciones pueden generar impactos significativos en la

Tierra. En la Figura se presenta la variacion de R}, en funcion del indice Kp. La
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tendencia general indica que RY disminuye a medida que la actividad geomagnética
aumenta. Puede observarse que, ante una perturbacion con Kp = 5, se produce una
disminucion de hasta un ~ 10 % en el valor de R}, en comparacién con su valor en
condiciones de calma. Esta variacion suele ocurrir tipicamente en el orden de horas

y es significativamente mayor que la variaciéon secular mostrada en la Figura

Kp

Figura 4.6: Variacion de la rigidez de corte geomagnética vertical efectiva con el
indice Kp para Marambio.

Finalmente, en la Figura se presentan las AD en Marambio para protones que
inciden verticalmente en el rango de rigidices de 2 hasta 500 GV para el dia 19 de
Abril de 2020 12 UTC (Kp = 1). Como se espera, el ingreso por la magnetosfera esta
mas alejado de la atmosfera de Marambio para particulas de menor rigidez, lo que
refleja la fuerte modulacién del GF sobre estos primarios. Para rigideces de hasta ~
30 GV, la “vision” del detector se encuentra en torno al plano ecuatorial (hacia el
este de Marambio). Entre ~ 10 y 50 GV comienza a haber un cambio en la latitud
de ingreso considerable (manteniendo aproximadamente constante la longitud). De
~ 50 a a 100 GV el ingreso es cercano a la latitud de Marambio y hay un cambio
en la longitud de ingreso. Para rigideces mayores, el efecto del GF es despreciable
y el ingreso ocurre practicamente por Marambio. Estas AD podrian considerarse
representativas de dias geomagnéticamente tranquilos. En caso de evaluar dias con
perturbaciones geomagnéticas, deben recalcularse bajo las condiciones especificas de

cada evento.
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Direcciones asintéticas de Marambio para incidencia vertical (19-04-2020)
180° 120°W 60°W 0° 60°E 120°E 180° —1 500

L 100
50 3
N
()
©
=)
o

60°S 60°S
5
L * Base Marambio

180° 120°W 60°W 0° 60°E 120°E 180° 2

Figura 4.7: Mapa mundial con las direcciones asintoticas para la Base Marambio
en la Antartida, considerando una incidencia vertical en la fecha del 19 de abril de
2020. En el mapa se utiliza una escala de colores para representar los valores de
rigidez geomagnética de la particula, abarcando desde 2 GV hasta 500 GV. La base
Marambio estd marcada con una estrella roja en el mapa.

4.3.2. Caracterizacion de secundarios en Marambio

Para el estudio del flujo de particulas secundarias en la atmosfera se utilizaron si-
mulaciones realizadas con CORSIKA v7.7402, un software que modela el desarrollo
de cascadas atmosféricas a partir de particulas primarias mediante diversas subruti-
nas especializadas en distintos procesos (Heck et al [1998). La colaboracion LAGO
dispone de un repositorio abierto con las salidas de estas simulaciones para distintos

sitios y pardmetros. Para este trabajo se emplearon las salidas correspondientes a

Marambid®
= Modelo hadrénico para interacciones a altas energias: QGSJET-1I-04.
= Modelo hadrénico para interacciones a bajas energias: GHEISHA-2002d.

= Modelo de interacciones electromagnéticas: EGS4

Shttps://b2find.eudat.eu/dataset /d4c455d1-893d-56ae-86f8-fac20d5a5625
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Atmosfera curva, para simulacion de primarios con angulos cenitales grandes .
Altura de observacion: 200 m s.n.m.

Campo geomagnético correspondiente a la posicion de Marambio segin el
modelo IGRF11: componente horizontal = 16.36 nT, componente vertical =
—30.22 nT.

Cortes de energia cinética de secundarios: Limite inferior a partir del cual

dejan de propagarse los diferentes tipos de particulas secundarias: Ej.q = 50
MeV, EMU = 50 MGV, EEM = 50 keV.

Modelo atmosférico: Atmésfera polar estandar que se modela mediante 5 capas.
En las cuatro capas inferiores, la densidad sigue una dependencia exponencial
con la altitud y en la dltima (> 100 km) decrece linealmente. El perfil de

profundidad atmosférica para este modelo puede verse en la Figura [4.8|
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Figura 4.8: Perfil de la profundidad atmosférica en funcién de la altitud para el
modelo de atmosfera polar estandard usado en la simulacion.

Por otra parte, la definicién del espectro de primarios utilizado como entrada en

las simulaciones es fundamental para obtener una estimacion realista del flujo de
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secundarios en la altitud y periodo de interés. Estos secundarios son una de las

principales fuentes naturales de lo que se conoce como fondo de radiacion.

El nimero total de primarios (N,) esperados en un area S de la atmosfera superior
(112 km s.n.m) durante un determinado tiempo At, proveniente de un intervalo

angular Af y A¢, vy en un determinado rango de energia AFE sera:

Ny = QdE
g Z/A /AQ/At/<dethdE)detd d
2Tr max
:Zjo,i/ dt/dS/ d¢/ sm€d9/ E%dE (4.5)
i At

Eocﬁ—l Emsax
= joiS At sin’6
7 , Cxl _'_ 1 Emini

La expresion utilizada incluye la sumatoria sobre todas las especies primarias con-
sideradas (nucleos), cada una con su correspondiente espectro diferencial jg ;. Los
valores de la constante jo,; y del indice «; para cada tipo de nicleo primario ¢ fueron
tomados de Grieder| (2010). Los parametros utilizados para estimar el valor de N, se
resumen en la Tabla La energia maxima F,,s, se fija a partir del quiebre obser-
vado en el espectro de CRs a altas energias, mientras que la energia minima £, ;
estd determinada principalmente por la rigidez de corte impuesta por el GF.En esta
simulacion se utilizé Enm, = 5 X Z; GeV, valor que resulta mayor que el estimado
en la Seccion por lo que el nimero de primarios de baja energia se encuen-
tra subestimado. Cabe destacar que, como se mencion6 previamente, en el rango
de energias considerado el flujo de particulas primarias puede considerarse cuasi-
isotropico y estd dominado por niicleos atdémicos. Se eligio el intervalo temporal de
At = 3600 s, ya que un tiempo de simulacién suficientemente largo permite mini-
mizar las fluctuaciones estadisticas. El flujo integrado de primarios es de 9.37 x 10°

particulas m=2 h~!.
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1<Z <26, 1 <A <56
(5 x Z) GeV — 10° GeV

Rango de primarios
Energia de primarios

Angulo cenital 0° <6 <90°
Angulo acimutal 0° <¢ <360°
Superficie S =1 m?
Tiempo total At = 3600 s

Flujo integrado de primarios | 9.37 x 10° particulas

Tabla 4.1: Parametros para determinar el nimero de primarios a simular.

\ Particula sec. \ Corsikald \ # \ Porcentaje (%) \

Total - 1.47 x 108 100.00

~ 1 9.56 x 10° 65.29

0 5 212 % 10° 14.45

w- 6 1.80 x 10° 12.26

e~ 3 6.98 x 10* 4.76

e’ 2 4.02 x 10* 2.74

n 13 2.48 x 10* 1.69
protoén 14 3.70 x 103 0.25
Otros 8,9, | 1.49 x 10° 0.01

Tabla 4.2: Particulas secundarias obtenida a partir de la simulacién en Marambio,
considerando un flujo de primarios durante 3600 s.

La lectura de las salidas de la simulacién se hizo a través de las herramientas dispo-
nibles en ARTI. Los resultados de la simulacién en la altura de Marambio se resumen
en la Tabla[4.2] La primera interaccion en la atmosfera ocurrio, en promedio, a 25
km de altura, mientras que la mediana se situé en 28 km. Los secundarios detectados
a kilometros de la proyeccion vertical, producto del angulo cenital y el desarrollo
de las cascadas, son estadisticamente equivalentes a los generados por primarios en
otras regiones atmosféricas, por lo que todos los secundarios deben incluirse en el
analisis (Asorey, 2012). En total se produjeron 1465143 particulas secundarias, don-
de la componente EM y MU domina con un 98 % del total, destacandose los vy que
contribuyen un 65 % y un 26 % los u*. Del total de primarios simulados, solo el 16 %

gener6 al menos un secundario en la altura de Marambio.
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Figura 4.9: Histograma de la energia de secundarios observados a nivel del detector,
expresado en ntmero de particulas por m=2,s7!. Se muestra la contribucién de las
distintas componentes: vy (violeta), e~ y e (celeste y verde), p* (naranja) y n
(amarillo).

En la Figura se muestra el histograma de la energia total de las particulas
secundarias discriminadas por tipo de particula. Las contribuciones de la compo-
nente EM predominan en energias més bajas, mientras que los muones y neutrones

aparecen en energias més altas.

La distribucion de los fotones se extiende desde energias muy bajas (~ 100 keV)
hasta valores cercanos a 10 GeV, con un pico amplio alrededor de 1-10 MeV. La
distribuciéon de positrones sigue de cerca la de los electrones, lo que sugiere que pro-
vienen de procesos similares. El pico de energia de los e* * se encuentra en el orden
de las decenas de MeV (ligeramente mayor para e), y su magnitud es aproximada-

mente un orden menor que la de los fotones.

Durante la evolucion de la cascada, la componente EM evoluciona como un con-
junto, puesto que los e* producen 7’s por radiacion de frenado, y estos tltimos a su

vez producen pares. Este proceso se retroalimenta y continiia hasta llegar al nivel
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de observacion. A nivel del mar, este efecto es atin mas marcado, con el maximo de
la distribucion de fotones a energias del orden de 1 MeV, que corresponde al umbral
energético para que este proceso se desarrolle. La aniquilacion de pares también se
evidencia en, por un lado, el exceso observado de e~ por sobre los e*, diferencia que
se acentiia en las energias mas bajas, donde la reaccion de aniquilacion ete™ — 2
se hace méas probable, acompanada por el exceso observado en el canal de fotones
a una energia de 511 keV, pico caracteristico de la aniquilaciéon de un par a bajas

energias (Asorey, [2012)).

El flujo de alta energia (> 2 GeV) estd totalmente dominado por p*. La distri-
buciéon de los pu* se extiende desde aproximadamente 0.1 GeV hasta més de 100
GeV, con un maximo en el rango de 1-10 GeV y un pico en ~ 3 GeV. Por otro
lado, los n presentan una distribucién menos extendida en el espectro de energia,
con una contribucioén apreciable en el rango de 1-10 GeV. El corte abrupto se debe
a las energias de corte establecidas en la simulacion. Asimismo, se observa que los

n superan a los p* en torno a ~ 1 GeV.

En la Figura (a) se presenta el flujo integral de particulas secundarias para
Marambio en funcién de la energia de primarios, mostrando el niimero acumulado
total de particulas secundarias generadas para diferentes umbrales superiores de
energia de primarios. Se observa que el 50 % del flujo total de secundarios proviene de
primarios con energias menores o iguales a 90 GeV, mientras que el 80 % corresponde
a primarios con energfas inferiores a 500 GeV. Por otro lado, en la Figura [4.10]b)
se muestra el flujo diferencial de particulas secundarias en funcién de la energia de
primarios, donde se destaca que la mayor sensibilidad del flujo ocurre para primarios

con energias alrededor de 15 GeV.

En la Figura[4.11]se presenta la mediana de la energia de los secundarios en funcion
de la energia de primarios, para el total de las particulas y para cada componente.
El flujo total de secundarios mantiene una mediana de la energia practicamente
constante en torno a los 10 MeV. La componente EM exhibe medianas menores, por

debajo de 10 MeV y con variabilidad reducida en todo el rango. Los MU muestran
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un comportamiento diferente: la mediana de la energia aumenta con la energia del
primario, partiendo desde los 500 MeV hasta valores superiores a 30 GeV para los

primarios de mayor energia.
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Figura 4.11: Mediana de la energia de las particulas secundarias en funciéon de la

energia de los primarios, para el total de las particulas (negro) y para cada compo-
nente: EM (azul) y MU (naranja).

Como ya se menciond, para estimar el flujo esperado de particulas secundarias
detectadas, es necesario modelar la respuesta del detector, ya que solo una fracciéon de
los eventos generados por las simulaciones de CORSIKA produce senales detectables
en el WCD. La caracterizaciéon de esta respuesta, basada en estudios previos con

Geant4, se aborda en la seccion siguiente.

4.3.3. Respuesta del detector

Geantd (Agostinelli et al., 2003; Allison et al., 2006) es un toolkit de simulacién
desarrollado por el CERN para modelar la interacciéon de particulas con la materia.
Basado en métodos Monte Carlo, Geant4 permite reproducir con precision los pro-
cesos fisicos entre la radiacion y la materia. Los parametros clave en esta simulacion

incluyen: la geometria del detector, las propiedades de los materiales utilizados, y
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los procesos fisicos considerados en el modelo.

La tercera etapa de ARTI incorpora diferentes macros de Geantd y codigos en
C-++ para configurar las caracteristicas del detector y el tipo de procesamiento que
debe realizarse con las senales simuladas correspondientes. La simulacién comienza
ubicando todas las particulas secundarias generadas en la simulacion de CORSIKA
en un area circular por encima del WCD durante un intervalo de tiempo, y se pro-
pagan e inyectan en el detector con sus respectivos momentos. Ademaés, intervienen
diversos fendémenos que contribuyen a la senal detectada, tales como la produccion
de fotones Cherenkov en el agua, la dispersion de neutrones y la reacciéon neutron-
proton, la captura de muones y electrones, la produccién de pares, la dispersion
Compton, el efecto fotoeléctrico, la propagacion y absorcion de la radiacion Che-
renkov en el agua, la absorcion y reflexion difusa en el recubrimiento interno, y la

respuesta del PMT, entre otros. Para méas detalles, véase [Jaimes Motta| (2018)).

La salida de la simulacién son pulsos que representan la distribuciéon de los pe
detectados por la electrénica simulada debido al pasaje de una particula secundaria.
El pulso se analiza para obtener su carga ) (los pe totales recolectados durante el
evento). A continuacion se presentan los resultados publicados por [Sarmiento-Cano
et al.| (2022)), en los que se analizaron los flujos esperados para diferentes sitios de
LAGO utilizando una geometria estandar de WCD (altura 0.90 m y radio 1.05 m).
La conversion de la senal de unidades de pe a la correspondiente energia depositada
(Eq4) se realizo mediante la inyeccion de 10° muones verticales monoenergéticos de
3 GeV. El numero total de pe producidos en el PMT para cada evento se encuentra
en el rango 60 pe < 1 VEM < 250 pe, con un maximo cercano a ~ 100 pe. Por lo
tanto, para esta geometria se adopta que 1 VEM = (100 £ 5) pe =~ (180 + 10) MeV
de Fy. Las salidas de la simulacién realizada con Geant4 para estos sitios estan
disponibles en Ramirez y Asorey| (2022). En la Figura se presenta el histograma
de la carga asociada a las particulas secundarias simuladas con CORSIKA para
Marambio. La distribucion de carga muestra tres caracteristicas principales: un pico
a bajas energias (F; < 50 MeV), dominado por la componente electromagnética, la

cual se ve afectada por el efecto de disparo; la joroba del muon alrededor de 180 MeV
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(1 VEM), que refleja la respuesta caracteristica a muones verticales; y, a energias
muy altas, la contribucion de miltiples particulas secundarias simultaneas domina

la distribucion.

En la seccién anterior se obtuvo un flujo de particulas secundarias de aproxima-
damente 407 m~2s~! (ver Tabla[4.2)). En comparacion, en la simulaciéon publicada
por Sarmiento-Cano et al.[ (2022), donde se utilizé un E,,;, consistente con la rigidez

2

de corte de Marambio, se reportaron 426 m~2 s~1, lo que representa un aumento de

~ 4.5%. La simulacion de Geant4 muestra que, del flujo total de particulas secun-

darias incidentes, solo ~ 177 m =2

s~! fueron registradas por el WCD, equivalentes a
un 40 % del total. Ademas, aproximadamente el 50 % de la energia total depositada
corresponde a la componente EM, mientras que alrededor del 47 % corresponde a
la componente de MU, lo que demuestra que los WCD son principalmente sensi-
bles a estas dos componentes. Multiplicando el area efectiva del detector Neurus,
At & 3.74 m?, por el flujo de particulas detectadas, se espera que el niimero total
de particulas secundarias detectadas por segundo por el WCD en Marambio sea de

aproximadamente Ny = 660.

Otro parametro de interés para caracterizar la sensibilidad de un detector es la me-
diana de la rigidez, definida como el valor de rigidez por debajo del cual se acumula
la mitad de la respuesta total integrada del detector. Este pardmetro complementa
la informaciéon proporcionada por la rigidez de corte del sitio. Tomando como refe-
rencia los detectores Auger (que presentan una rigidez de corte vertical de 9.5 GV y
la rigidez mediana es de aproximadamente 80 GV (Asorey, |2012)), se espera que la
mediana en Marambio se sitie en el rango de varias decenas de GV, siendo 80 GV

una cota superior dado el menor corte magnético de este sitio.

En los analisis presentados se asumié una atmosfera estandar. Sin embargo, un
estudio realizado en el sitio LAGO-Bucaramanga utilizando CORSIKA (Casadiegos,
2020)) mostré que las variaciones estacionales de la atmosfera pueden modificar de
manera significativa el flujo de particulas secundarias, con diferencias de entre 10

y 24% segtn el mes considerado. Estos cambios en la profundidad integrada se
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Figura 4.12: Histograma de la carga simulada para un WCD estandar ubicado en
Marambio, mostrado para el total de particulas y por componentes. Adaptado de
Sarmiento-Cano et al.| (2022).

reflejan directamente en el conteo observado por los detectores. Este resultado pone
de relieve la importancia de caracterizar la atmosfera local en Marambio, lo que se

abordara en la Seccion [4.4]

4.4. Caracterizacion de la atmosfera

Para estudiar el estado de la atmodsfera y su influencia en las observaciones del
WCD de Marambio, se analizaron valores de presion en superficie (ver Seccion
y perfiles de altura geopotencial en distintos niveles de presion. Estos datos, obte-
nidos a partir del reanalisis ERA5, fueron validados mediante radiosondeos (ver
Secciéon y . Ademas, se incorpor6 informacion sobre la estructura térmica

de la atmosfera para complementar el analisis.
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4.4.1. Radiosondeos

Se consideraron perfiles de altura geopotencial (Z) y temperatura (7') obtenidos
mediante radiosondeos diarios de las 12 UTC en la base Marambio realizados por el
Servicio Meteorologico Nacional. Se registraron un total de 2095 perfiles desde 1998
hasta 2023 (ver Figura[4.13). La radiosonda asciende en promedio a una velocidad
de 5 m/s, alcanzando una altitud méaxima cercana a los 30 km aproximadamente 1
h 30 min después de su lanzamiento. En términos de presion, la radiosonda alcanza
niveles de hasta 10 hPa, con intervalos variables que oscilan entre 5 y 50 hPa. Los
perfiles no presentan una estandarizacion en los niveles de observacion, aunque en
promedio se registran alrededor de 30 niveles significativos. También se reportan
perfiles en los niveles tipo: nivel de la estacion, 850 hPa, 700 hPa, 500 hPa, 400 hPa,
300 hPa, 250 hPa, 200 hPa, 150 hPa, 100 hPa, 70 hPa, 50 hPa, 30 hPa, 20 hPa,
10 hPa. En los niveles de presiéon mas bajos se dispone de una menor cantidad de
datos, con una cobertura del 50 % en 10 hPa y del 80 % en 20 hPa.

Las incertidumbres asociadas a las mediciones dependen de la variable considerada.
Para la presién son menores a 1 hPa, mientras que para la temperatura oscilan entre
0.2 y 0.5 °C. En el caso de la altura geopotencial, las incertidumbres son del orden
de £10 m.

Para cada mes y nivel de presion se calcularon la media y la desviacion estandar,
eliminando aquellos valores que se encontraban a mas de dos desviaciones estandar
de la media. Este procedimiento descarté alrededor del 4% de los datos por nivel,
tanto de geopotencial como de temperatura. Se realiz6 ademés una inspecciéon visual
de las series, sin identificar saltos abruptos ni tendencias pronunciadas que indicaran

la necesidad de correcciones adicionales.

En la Figura (a) y (b) se muestran los perfiles de Z y T correspondientes a
los niveles tipo de todos los radiosondeos disponibles. Z exhibe un perfil lineal en
escala logaritmica, reflejando su comportamiento exponencial, y presenta una ma-
yor variabilidad a medida que disminuye el nivel de presion. El perfil de T" también

presenta un decrecimiento lineal en escala logaritmica (consistente con el perfil expo-
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Figura 4.13: Numero de radiosondeos por ano para el periodo 1998 - 2023 en
Marambio.

nencial tipicamente esperado) en la troposfera seguido de una zona de temperatura
practicamente constante en la baja estratosfera, con valores medios cercanos a los
—60°C (entre 250 hPa y 30 hPa). En la alta estratosfera se observa un ligero incre-
mento de la temperatura. Al igual que en el caso de Z, la variabilidad de T" aumenta
en la estratosfera, mostrando una mayor amplitud de las variaciones a medida que

disminuye el nivel de presion.

En la Figura (c) y (d) se presentan los promedios por estacion del ano para
Z y T: verano (diciembre, enero, febrero), invierno (junio, julio, agosto), primavera
(septiembre, octubre, noviembre) y otofio (marzo, abril, mayo). En la Figura[4.14c)
puede verse que las variaciones estacionales se hacen importantes para presiones
menores que ~ 200 hPa, donde para un dado nivel de presion, se tienen mayores
valores de Z durante el verano y menores durante el invierno. En la Figura[4.14|(d),
las diferencias estacionales en 7" son evidentes para presiones mas altas que 200 hPa.
En la troposfera la temperatura disminuye exponencialmente con el aumento de la
altura, como era de esperar, y la tasa promedio de disminucién en cada estacion
esta cerca del promedio global de —6.5°C/km. La temperatura alrededor de los 300

y 200 hPa, en la tropopausa, presenta un punto de inflexiéon evidente. La transicion
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Figura 4.14: Perfiles verticales de geopotencial y temperatura medidos por radio-
sondas en el perfodo 1998-2023. (a) y (b) muestran perfiles individuales (lineas grises
tenues) junto con sus respectivas medias (linea negra). (c) y (d) presentan promedios
estacionales.
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entre las tasas de disminucion de temperatura propias de la troposfera y el aumento
caracteristico de la estratosfera puede ocurrir a lo largo de varios kilémetros de
profundidad, en lugar de presentarse de manera abrupta a una altura bien definida
(e.g. Bethan et al., (1996]).

El perfil térmico de la estratosfera muestra un comportamiento diferenciado entre
sus niveles inferior y superior. En la baja estratosfera, la temperatura se mantiene
aproximadamente constante, registrando los valores méas altos durante el verano-
otono y los més bajos en invierno-primavera. Por otro lado, en la alta estratosfera
se observa un claro aumento de la temperatura, con la mayor tasa de incremento
durante la primavera. Alli, las temperaturas maximas ocurren en verano-primavera,

mientras que las minimas se dan en invierno-otono.

4.4.2. Perfiles de ERA5 y validacién con radiosondeos

Se utiliz6 el reanélisis ERA5 del Centro Europeo de Pronéstico Meteorologico de
Mediano PlazcE]. ERAS5 combina grandes cantidades de observaciones histéricas en
estimaciones globales utilizando sistemas avanzados de modelado y asimilacion de
datos. Presenta una resolucion espacial global de 0.25°x0.25°, con representacion
en 37 niveles verticales de presion (desde 1000 hPa hasta 10 hPa) (Hersbach et al.|
2020). Las variables que se exploraron son 7'y Z (reconvertida desde la variable
geopotencial en m?/s? a kmgp) en 37 niveles de presion y en el punto de grilla més
cercano a Marambio (64.25°S, 56.5°0). El periodo analizado abarca desde 2020 al
2023 y la resoluciéon temporal se eligi6 de una hora. Ambos conjuntos de datos son

completos.

En la Figura se muestran los perfiles individuales, la media global y los
promedios estacionales de Z y T obtenidos a partir del reanalisis ERA5. A partir
de una inspeccion visual, se observa que los perfiles medios de la Figura son
reproducidos de manera cualitativamente adecuada por el reanalisis. Para evaluar

su desempeno de forma mas rigurosa, se analiz6 el periodo 2020-2023 utilizando los

Thttps://cds.climate.copernicus.eu/datasets /reanalysis-era5-single-levels?tab=overview
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Figura 4.15: Perfiles verticales de geopotencial y temperatura estimadas por ERAS
en el periodo 2020-2023. (a) y (b) muestran perfiles individuales junto con sus res-
pectivas medias (linea naranja). (c¢) y (d) presentan promedios por estacion.
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datos de radiosondeos disponibles para esos anos (~140 lanzamientos).

Se realizaron pruebas de Kolmogorov-Smirnov para comparar los datos de Z y de
T del reanalisis con los radiosondeos en el periodo comtn, observiandose que, con un
nivel de significancia del 5%, en ambos casos no se rechazo la hipotesis nula, indi-
cando que las muestras provienen de la misma distribucién. Ademas, se emplearon
diferentes métricas para cuantificar el desempeno del reanélisis: MBE (error medio
de sesgo, por sus siglas en inglés Mean Bias Error), MAPE (error absoluto medio
porcentual, por sus siglas en inglés Mean Absolute Percentage Error) y NRMSE
(error cuadratico medio normalizado por el valor méximo menos el minimo, por sus
siglas en inglés Normalized Root Mean Square Error) comparando Z y T obteni-
dos del reanélisis con los datos de radiosondeo en los niveles de presion disponibles,

segln las siguiente ecuaciones:

m

1
o) (4.6)
1 Ko —ri
MAPE = — ———1 x 100 4.7
L3 (0 — 1)
NRMSE = \/m - (4.8)
Oméax — Omin

donde o; y r; son el valor observado y el valor de reanalisis, respectivamente, para
el tiempo t;. Ademas, m es el numero total de observaciones, ¥ 0max V Omm son el

valor maximo y el valor minimo de las observaciones, respectivamente.
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Figura 4.16: Métricas de comparacion entre radiosondeos y reanalisis: MBE, MAPE
y NRMSE, aplicadas a (a—c) altura geopotencial y (d-f) temperatura.

Con respecto a Z, se observa que el reanalisis tiende a subestimar las observaciones,

alcanzando diferencias méximas en la alta estratosfera (10 m a 20 hPa). No obstante,

estos valores se encuentran dentro de la incertidumbre del radiosondeo para esta

variable. Segtin el MAPE, para niveles de presion mayores a 300 hPa, se observan

valores > 0.1% y por debajo para niveles de presion mas bajos. El NRMSE es,

en general, bajo (< 0.05), lo que indica que las diferencias entre el reandlisis y las

observaciones son pequenas en comparacion con el rango de variabilidad de estas

tltimas. Los valores mas bajos (~ 0.01) se encuentran en los niveles de presion por
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debajo de 100 hPa.

En cuanto a T', en general el reanélisis tiende a sobreestimar las observaciones, con
un promedio de 0.1°C, alcanzando un méximo en la alta estratosfera. En términos
generales, las maximas diferencias se encuentran en torno a 0.2°C, valores que se
encuentran dentro de la incertidumbre del radiosondeo para esta variable. Para el
MAPE, en general en todos los niveles se observa un valor medio de 1.5 %, mientras
que para el nivel de 850 hPa se observa un 40 %. El NRMSE también se encuentra
por debajo de 0.05, encontrandose los valores mas bajos en torno a la troposfera y

la baja estratosfera.

En resumen, la evaluacién conjunta de estas métricas indica que el desempeno
en el periodo estudiado es ligeramente superior para la variable Z. Teniendo en
cuenta este resultado, junto con lo discutido en la Seccion se decidi6 utilizar

tinicamente la variable Z en los anélisis posteriores.

4.4.3. Presion medida en el laboratorio

La presion atmosférica en superficie, P, medida en el laboratorio, se registré cada
5 minutos y a partir de estos datos se calcularon los promedios horarios. Las horas
con datos faltantes o con mas del 50 % de mediciones ausentes fueron completadas
utilizando informacién de Ogimetﬂ La desviacion estandar dentro de cada hora fue

menor a 1 hPa.

Para validar las mediciones de P, los registros horarios se compararon con los datos
de presion en superficie obtenidos mediante los radiosondeos durante el periodo
disponible (140 observaciones). Mediante el test de Kolmogorov-Smirnov se verifico,
con un nivel de significancia del 5%, que no existe evidencia suficiente para afirmar
que las muestras provienen de distribuciones diferentes. Las métricas de comparacion
indicaron un sesgo sistematico de 1 hPa, un NRMSE de 0.03 hPa y un MAPE de
0.1 %, confirmando la confiabilidad de las mediciones. En la Figura se muestra
la serie temporal de P para el periodo 2020-2023, con una media de 962 hPa y una

Shttps://ogimet.com
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desviacion estandar de 12 hPa.
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Figura 4.17: Serie horaria de la presion en superficie medida en el laboratorio en
el periodo 2020-2023.

4.4.4. AnAlisis espectral y estacionalidad de la presiéon y la

altura geopotencial

Como se mencion6 en la Seccién [3.4.1] en las observaciones de ciertos componen-
tes de las cascadas de CRs, la frecuencia anual suele ser el modo de variabilidad
dominante en escalas temporales de pocos anos, un comportamiento generalmente
atribuible a la estacionalidad atmosférica. Esto resulta importante porque, en ese
caso, el ciclo anual seré la linea de base para estudiar posibles modulaciones solares.
Dado este vinculo, se realizo un anélisis espectral de P (medida en el labortorio) y
Z7 el geopotencial en los 37 niveles de presion de ERA5, con j indicando el nivel

correspondiente.

El analisis espectral es un método estadistico utilizado para examinar una serie
temporal e identificar las frecuencias estadisticamente significativas presentes en ella,
con el objetivo de determinar si contiene componentes periddicas. El método de
Welch es una técnica ampliamente utilizada para estimar la Densidad

Espectral de Potencia (PSD, por sus siglas en inglés Power Spectral Density) de una
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senal. En cada caso se rest6 la media de cada serie con el objetivo de centrarlas en
torno a cero. Se eligi6 un tamano de segmento de 2 anos, con un solapamiento del
50 % entre segmentos y una ventana de Hamming. La significancia espectral se evaluo
respecto a un espectro de ruido rojo AR(1) (ver |Gilman et al., [1963)) empleando el
estadistico F para estimar intervalos de confianza del 95 % .En todos los casos, se
observa un pico en la PSD en la frecuencia asociada al ciclo anual (f,). En el caso de
Z, f, esta presente en todos los niveles de presion disponibles, con mayor potencia
en la alta estratosfera y una disminucién monoétona con la profundidad. Para niveles
entre 400 y 900 hPa, el pico no resulta estadisticamente significativo. A modo de
ejemplo, en la Figura se muestra la PSD para Py Z'%.
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Figura 4.18: PSD de P y Z'%. La estimacion del espectro se realiz6 mediante el
método de Welch. Las bandas de significancia se estimaron a partir del espectro de
ruido rojo, con un nivel de confianza del 95 %. Se destaca la frecuencia correspon-
diente a la onda anual.

Para caracterizar el ciclo anual promedio de las variables, se calcularon los prome-
dios mensuales de los radiosondeos considerando todos los anos disponibles, con el
fin de contar con un conjunto robusto de mediciones. De manera paralela, se calcu-
laron los promedios mensuales del reanélisis correspondientes al periodo en el que
se dispone de observaciones de CRs (2020-2023). En la Figura [4.19]se presentan los
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perfiles medios de P y un subconjunto de Z.

En los niveles de presion inferiores a ~300 hPa se observa un marcado ciclo anual
de forma aproximadamente sinusoidal, con alturas mas bajas en los meses frios y
més altas en verano. La amplitud del ciclo decrece progresivamente con la altura:
alcanza valores cercanos al 6 % en los niveles bajos y se reduce a alrededor del 2%
en 300 hPa. En todos los casos, la desviacion estandar resulta significativamente
menor que la amplitud del ciclo anual, lo que indica que la variabilidad intermen-
sual es pequena frente a la variacion estacional. La comparacion entre radiosondeos
y reanalisis muestra un buen acuerdo en el ciclo anual, con las medias del reanalisis
(linea azul) muy proximas a las de los radiosondeos (linea negra discontinua), lo que
sugiere que, aun con solo tres anos de datos, el reanélisis reproduce de manera ade-
cuada el ciclo estacional promedio. En contraste, en los niveles de presion més altos
la onda anual no constituye el modo dominante, y la desviacion estandar adquiere
un peso relativamente mayor respecto de la media. En la presion en superficie, se
observa también un ciclo anual de baja amplitud (menor al 1%) y con una fase
desplazada aproximadamente seis meses respecto de la estratosfera. En el capitulo
siguiente, estos ciclos se analizaran en relacién con las observaciones del conteo de

secundarios realizadas en Marambio.
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Figura 4.19: Perfil medio mensual de la altura geopotencial en diferentes niveles
de presion y la presion en superficie medida en el laboratorio. Las areas sombreadas
representan una desviacion estandar.
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4.5. Resumen general del capitulo

En este capitulo se presento la caracterizacion integral del experimento en la Base
Marambio, basado en un WCD auténomo que opera ininterrumpidamente desde
2019. El sistema consiste en un recipiente cilindrico con ~ 1 m? de agua ultrapura
y un PMT en su parte superior que amplifica la luz emitida por las particulas que
ingresan, y genera una senal por cada particula obsevada. Estas senales se registran

y transmiten a Buenos Aires cada 5 minutos para su monitoreo remoto.

Para la interpretacion del flujo de secundarios observado por el detector, se carac-
terizaron los efectos sobre el transporte de CRs en 3 escenarios: (1) la magnetosfera
donde se afecta la trayectoria de primarios, (2) la atmosfera donde se produce la
produccion y cascada de secundarios y (3) la respuesta esperada en el detector con-
siderando las caracteristicas del sistema de mediciéon. Adicionalmente, se analizaron
los modos de variabilidad dominantes de la altura geopotencial y de la presion en
superficie durante el periodo de estudio, variables de interés en el contexto de esta

tesis.

Mediante la herramienta computacional OTSO se caracterizo el transporte de par-
ticulas en la magnetosfera, determindndose una rigidez de corte vertical efectiva de
RY, = (2.14£0.01) GV para condiciones de quietud geomagnética y un decrecimien-
to del —1.5% debido a la variacion secular. El anélisis de las direcciones asintoticas
muestran que los protones primarios de baja rigidez (<~ 30 GV) ingresan predomi-
nantemente cerca del plano ecuatorial al este de Marambio, en el rango de 10 a 50
GV el acceso se concentra alrededor de la longitud ~ 10° O. Para rigideces superiores
a 100 GV el ingreso ocurre desde latitudes cercanas a la Antartida. Adicionalmente,
se observa una disminuciéon de RY de hasta un 10% al incrementarse la actividad

geomagnética (indice K, = 5).

El flujo de secundarios a nivel de Marambio se caracterizé mediante simulaciones de
la colaboracion LAGO realizadas con el codigo CORSIKA y un modelo de atmosfera
polar estandar. Los resultados indican un flujo total estimado de ~ 407 m=2 s}, do-

minado por rayos gamma (65 %) y muones (26 %) con energias medias de ~ 10 MeV
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y ~ 1 GeV, respectivamente. El analisis revela que el 50 % del flujo total de secun-

darios esperados en el sitio es generado por primarios con energias menores a 90

GeV.

La respuesta del detector se caracterizo mediante las salidas de las simulaciones
de GEANT4 de la colaboracion LAGO, mostrando una eficiencia de deteccion del
40 % respecto al flujo total de secundarios simulados por CORSIKA. La energia de-
positada se distribuye principalmente entre componentes electromagnéticas (50 %) y
muonicas (47 %), con una sensibilidad que varia segtin el rango de energia depositada
en el agua (caracterizada por la carga registrada en el pulso detectado): predominio
de la rama EM en bajas cargas, de muones en cargas intermedias, y de miltiples

particulas simultaneas en cargas altas.

En el analisis atmosférico se caracterizaron las condiciones base del periodo 2020-
2023 mediante datos de reanalisis ERAS validados con radiosondeos, y complementa-
dos con mediciones propias de presion en superficie. La presion superficial y la altura
geopotencial se seleccionaron como variables para modelar los principales efectos at-
mosféricos sobre el flujo de rayos césmicos. El analisis identifico al ciclo anual como
el modo de variabilidad dominante en la estratosfera, mostrandose claramente que
la altura geopotencial presenta minimos en junio-agosto y méximos en diciembre-
febrero, con mayor amplitud en niveles bajos. En contraste, los niveles cercanos a la
superficie (por encima de 900 hPa) presentaron un ciclo anual de menor intensidad

y desfasado aproximadamente 6 meses respecto al patron estratosférico.
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Capitulo 5

Analisis de la variabilidad del flujo

de rayos cosmicos

Este capitulo analiza la variabilidad del flujo de CRs durante el periodo mayo
2020 - abril 2023. El estudio se centra en investigar los efectos presentes a diferentes
escalas temporales en la serie de datos de conteo registrada con el osciloscopio, con
el objetivo de identificar variaciones asociadas tanto a efectos atmosféricos como

interplanetarios.

En el contexto de un experimento de detecciéon de particulas, la distribucion de
Poisson modela la probabilidad p de registrar x eventos en un intervalo At para un

detector de particulas con una tasa media de ocurrencia A, y se expresa como:

()\At)xe—AAt

p(x) = o

Una propiedad clave de la distribucién de Poisson es que la varianza (¢?) es igual
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a la media (u):
0% == N\t

Esto implica que la fluctuaciéon estadistica en el ntimero de eventos detectados es
proporcional a la raiz cuadrada del nimero esperado de eventos. Si se detectan N

particulas en un intervalo de tiempo At, el error relativo estara dado por:

g _vN_ 4 (5.1)

Para A > 10, la distribucién normal es una aproximacion razonable a la distribucion

de Poisson.

Como se menciono en la Seccion [4.2.4] los intervalos de tiempo entre mediciones
registradas por el osciloscopio estan condicionados por las limitaciones del sistema
de adquisicion. En la Figura[5.1]se presenta el histograma de los intervalos de tiempo
entre mediciones consecutivas, calculado a partir de un total de 30483918 registros
adquiridos durante el periodo de estudio.El intervalo medio entre mediciones resulto

ser de 3 s, con una desviacion estandar de 0,1 s.

La detecciéon de variaciones rapidas en fenémenos interplanetarios, que ocurren
en escalas de tiempo de minutos a horas, requiere equilibrar la resoluciéon temporal
con la precision estadistica. Este balance es crucial para establecer si el sistema de
deteccion posee la sensibilidad necesaria para registrar dichas variaciones de forma
confiable, lo que permite distinguir entre senales fisicas genuinas y fluctuaciones
estadisticas. Para evaluar este aspecto, se estimo6 la tasa de conteo A mediante el
promedio muestral de todo el periodo, obteniéndose un valor de 157.73 cuentas s~
A partir de la Ecuaciéon y considerando la resolucion temporal del sistema (una
observacion cada 3 segundos en promedio), se calcularon los tiempos de promedia-
do necesarios para alcanzar distintos niveles de precision estadistica. La Figura
muestra la disminucién del error relativo porcentual en funcién del tiempo de inte-

gracion: desde 1% (1 minuto) hasta 0.2 % (1 hora) y 0.04 % (1 dia). Estos resultados
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Figura 5.1: Histograma de los intervalos de tiempo entre mediciones utilizando el
modo osciloscopio para todo el periodo de estudio.

justifican la adopcion de una resolucion temporal horaria para la identificacion tan-
to de FDs como de variaciones diurnas, a lo que se anade el hecho de que el error

instrumental es despreciable comparado con el estadistico.
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Figura 5.2: Precision estadistica vs. ventana de promediado del conteo. El error
relativo disminuye desde un 1% (1 minuto) hasta un 0.2 % (1 hora) y un 0.04 % (1
dia).

Posteriormente, para cada hora j comprendida entre mayo de 2020 y abril de 2023

se calculo:

donde x; son los valores de la tasa de conteo registrados durante esa hora, n; es
el nimero de mediciones disponibles, Z; es el promedio horario, s; es la desviacién
estandar correspondiente, y sz, es el error estandar del promedio. Como ejemplo, en
la Figura se muestra la distribucién observada de x; para la hora 15 UTC del

dfa 21-04-2021, junto con la distribuciéon de Poisson esperada considerando A = Z.

De las 26,256 horas que comprende el periodo de estudio, se registraron 824 inter-
valos horarios sin datos (3.1 %), principalmente asociados a operaciones de mante-

nimiento en las campanas antarticas y cortes del sistema de alimentacion:
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Figura 5.3: Las barras azules representan la distribucion de la tasa de conteo por
segundo x; medidas para la hora 15 UTC del 21-04-2021 y en negro se presenta la
distribucion de Poisson esperada.

215 horas (2021-01-01 00:00 UTC a 2021-01-09 22:00 UTC),

30 horas (2021-11-17 15:00 UTC a 2021-11-18 20:00 UTC),

215 horas (2022-01-01 00:00 UTC a 2022-01-09 22:00 UTC),

3 horas (2022-09-16 17:00-19:00 UTC),

141 horas (2022-10-06 23:00 UTC a 2022-10-12 19:00 UTC),

5 horas (2023-11-19 17:00-21:00 UTC)

215 horas (2023-01-01 00:00 UTC a 2023-01-09 22:00 UTC).

Para identificar horas con valores inconsistentes (potencialmente debidas a varia-
ciones instrumentales), se aplicé un filtro que excluy6 aquellas horas en las que z; se
alejaba mas de 3 desviaciones estandar de la media global. Ademas, se eliminaron

las horas en las que la adquisicion de datos fue inferior al 80 % del total esperado
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(considerando que durante una hora se esperan 1200 segundos con mediciones regis-
tradas). Estos casos se debieron principalmente a registros incompletos por cortes
de energia que interrumpieron la operacion del sistema, impidiendo cubrir la ho-
ra completa. Como resultado, se eliminaron 21 horas con valores inconsistentes en

tiempo UTC, las cuales se detallan en la Tabla[5.1]

Fecha y hora

Fecha y hora

2020-12-31 23:00
2021-07-07 14:00
2021-11-17 14:00
2021-12-02 14:00
2021-12-02 15:00
2021-12-02 16:00
2021-12-08 20:00
2021-12-31 14:00
2021-12-31 15:00
2021-12-31 23:00
2023-01-09 23:00

2022-01-09 23:00
2022-09-16 16:00
2022-09-16 20:00
2022-10-12 20:00
2022-11-19 17:00
2022-11-19 22:00
2022-11-26 17:00
2022-12-30 17:00
2022-12-30 18:00
2022-12-31 23:00

Tabla 5.1: Horas con valores inconsistentes en tiempo UTC identificadas durante
el control de calidad de los datos.

La Figura (a) muestra la serie temporal del promedio horario de cuentas por
segundo, Z;, designada como rg tras el control de calidad de los datos. Por otro
lado, la Figura [5.4|b) representa la distribucion del error estéandar relativo horario
(8r%), con un promedio de 0.23 %. El promedio horario de ry resulta rq = (157.7 £

L en el perfodo de estudio. En su evolucién temporal se aprecia una

0.4) cuentas s~
tendencia general decreciente, que sera analizada en la Seccion [5.1] sobre la cual se

superponen ciclos anuales.

Cuando resulte necesario, los valores faltantes en rg se rellenan mediante un pro-
cedimiento diferenciado segtn la duracion de los intervalos sin datos. Para intervalos
inferiores a un dia se emplea interpolacion lineal, mientras que para intervalos su-

periores se recurre a una media movil.
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Figura 5.4: (a) Serie temporal del promedio horario de cuentas por segundo, 7y, y
(b) histograma del error estandar de la media, s, .

5.1. Variabilidad de largo plazo

La Figura (a) muestra la serie horaria ry y su correspondiente serie mensual,
construida a partir del promedio de los valores horarios de cada mes, utilizada para
analizar la variabilidad de largo plazo. La inspeccion visual revela una tendencia

decreciente con una disminucion relativa del ~ 8 % a lo largo del periodo de 3 anos.

Como se describio en la Seccion [3.2.2] existe una anticorrelacion entre el flujo de

CRs galacticos de baja energia y el nivel de actividad solar a lo largo de su ciclo de

11 anos, con un desfase temporal entre ambos fenémenos (e.g. Usoskin et al., [1998)),

ampliamente estudiada con NMs y SSN (como indicador principal de la actividad

solar).

Para evaluar la consistencia entre la tendencia observada en el conteo y el com-
portamiento del SSN, en la Figura[5.5|(b) se presenta la serie mensual del SSN pro-
porcionada por el Centro de Datos SILSO del Observatorio Real de Bélgica (Clette
v Lefevre, [2015)). Los datos abarcan desde mayo de 2020 hasta abril de 2023 (~ un

cuarto del ciclo solar), correspondiendo a la fase ascendente del ciclo solar 25 de

polaridad positiva, que inicié a principios de 2020.
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Figura 5.5: (a) Serie horaria y mensual del conteo de de CRs, tendencia lineal y
ajuste polinémico de grado 3. El eje derecho muestra la variaciéon porcentual respecto
al valor medio en todo el rango. (b) SSN mensual y tendencia lineal.

Se estimaron mediante cuadrados minimos las tendencias lineales de ambas series
mensuales normalizadas, invirtiendo previamente la serie de SSN. Las tendencias re-
sultaron estadisticamente significativas en ambos casos, obteniéndose sus pendientes
y errores estandar. Una prueba t aplicada a estas pendientes mostro que su diferencia
no es estadisticamente significativa al nivel del 5%, indicando un comportamiento
comparable durante el periodo estudiado. Estos resultados constituyen evidencia
de que el conteo medido estd modulado por la actividad solar. Ademas, si bien
visualmente existe un retraso aparente entre las series, su cuantificacién mediante
correlacion cruzada no arrojo resultados significativos, dada la extension insuficiente
de la serie. La evaluacion fiable de este desfase requiere disponer de datos corres-

pondientes a, al menos, un ciclo solar completo.

La tendencia lineal obtenida para el conteo refleja una disminucion del 7% en la
tasa de conteo. En comparacion, los detectores de muones suelen exhibir variaciones
del orden del 5-15% a lo largo de un ciclo solar. Por su parte, el flujo de neutrones
presenta variaciones méas amplias, tipicamente entre 20 % y 30 % entre el maximo y
minimo solar, dependiendo de la rigidez de corte del sitio (e.g. de Mendonga et al.|
2017; Ross y Chaplin, 2019).
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Como preparacion para el andlisis de periodicidades de la serie de conteo (ver
Secciéon , se elimin6 su tendencia global. Aunque la tendencia lineal se evalud
inicialmente para fines de comparacién con el ciclo solar, se ajusté6 un polinomio
cibico (Ps) a la serie mensual de 75 (ver Figura [5.5(a), R? = 0.6) con el fin de
capturar la evolucion general de la serie. La serie sin tendencia (rg.sr) se obtuvo

restando Pj a la serie horaria original, es decir, ry.s7 = rg — Py (ver Figura[5.6{(a)).

5.2. Efectos atmosféricos

Como se describi6 en la Seccion [3.4.1] la serie temporal del conteo estd modula-
da por fendémenos atmosféricos que operan en diversas escalas temporales. En este
trabajo se utilizan como variables explicativas la presion superficial (P) y la altura
geopotencial en diferentes niveles de presion (Z), caracterizadas en la Seccion y

representativas de dos de los efectos atmosféricos mas relevantes.

Como primer paso para identificar las variabilidades del conteo con posible origen
atmosférico, se calcul6é la PSD de la serie temporal rg_sr mediante el método de
Welch, con el fin de caracterizar sus componentes dominantes en el dominio de la
frecuencia. El anélisis del espectro obtenido (ver Figura [5.6|(b)) revela tres compo-
nentes periddicas principales: un marcado pico correspondiente al ciclo anual, junto
con picos diarios y semidiarios, todos significativamente por encima del nivel de

confianza del 95 % para ruido rojo.
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Figura 5.6: (a) Serie de ry_gr (linea azul). (b) PSD de ry_gr (linea azul), compa-
rado con un modelo de ruido rojo teorico (linea roja discontinua). El drea sombreada
en rojo indica la banda de significancia al 95 %.

5.2.1. Variacion anual media

Dado que el ciclo anual result6 ser la componente més importante identificada en
el anélisis espectral, se procedi6 a caracterizar la variacion anual media del conteo
durante el periodo estudiado y a evaluar su asociacion con los ciclos anuales de Py

7 caracterizados en la Seccion [4.4.4]

La Figura (a) muestra los perfiles de variacién anual media de rg_gr, rela-
tivo al valor medio del periodo, para todo el intervalo analizado y para los anos
2020-2023 (cada mayo—abril), incluyendo la desviacion estandar de la media men-
sual. El analisis armoénico mediante descomposicion en serie de Fourier muestra que
el primer armonico del perfil medio global (correspondiente a la frecuencia funda-
mental anual) explica el 94 % de la varianza total. Esta componente presenta una
amplitud del 2.6 %, con un méaximo en agosto—septiembre y un minimo en febre-
ro-marzo. En la Figura[5.7|(b) y (c) se incluyen los perfiles anuales medios de P y

de Z en distintos niveles de presion, presentandos anteriormente en la Figura [4.19
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Figura 5.7: Variacion anual media relativa de (a) el conteo, (b) la presion en su-
perficie y (c) la altura geopotencial en distintos niveles de presion (coloreados segin
la escala logaritmica a la derecha).
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Se cuantifico la asociacion entre los ciclos anuales del conteo y las variables atmos-
féricas mediante correlacion de Pearson y Spearman sobre sus perfiles temporales.
Mientras que el perfil de P no mostr6 correlacion significativa (nivel del 5 %), el de
Z exhibe correlaciones predominantemente negativas. Como se observa en la Figu-
ra (a), en la troposfera baja la anticorrelacion es débil, aumenta en la troposfera
media (coeficientes entre —0.6 y —0.8), alcanza un méaximo estable cercano a —0.9
en la troposfera alta—estratosfera baja (alrededor de ~ 200 hPa), y disminuye en la

estratosfera media.

La similitud entre los coeficientes de Pearson y Spearman sugiere una relacion
predominantemente lineal, mientras que la estructura del maximo refleja la alta
correlacion entre niveles de presion contiguos, como muestra la matriz de correlacion
de la variacion anual media de Z en la Figura [5.8|b). Esto respalda el modelo del
nivel efectivo, que postula un nivel atmosférico caracteristico donde se concentra la

produccion principal de muones detectados (ver Figura .
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Figura 5.8: (a) Coeficientes de correlacion de Pearson y Spearman entre la variacion
anual del conteo de CRs y la altura geopotencial en distintos niveles de presion. (b)
Matriz de correlacion de la altura geopotencial en distintos niveles de presion. Las
cruces rojas indican aquellos niveles donde la correlaciéon es mayor a 0.95.

Por tanto, la variacion anual observada en el conteo de CRs puede asociarse a la

variabilidad anual de Z en niveles proximos a 200 hPa (troposfera alta-estratosfera
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baja). En particular, la pendiente obtenida mediante regresion lineal por cuadrados

minimos entre los perfiles de Z?%° y 7. gp es de (=5 £ 1) % kmgp .

Posteriormente al analisis del ciclo anual, el estudio se focaliz6 en las fluctuaciones
de mayor frecuencia de la serie. Para ello, se disené un filtro Butterworth pasaaltos
de orden 5, aplicado a las series con resoluciéon horaria, con el objetivo de atenuar la
variabilidad de baja frecuencia. La frecuencia de corte del filtro (f. =4 x 107*h™)
se eligié de manera que la senal correspondiente al ciclo anual se atenuara al menos
—20 dB, garantizando una supresion efectiva de esta componente de baja frecuencia.
La respuesta en frecuencia del filtro es practicamente plana en la banda de paso,

preservando asi las fluctuaciones de interés sin introducir distorsiones significativas.

5.2.2. Correcion de la variabilidad de alta frecuencia

En esta seccidon se analizan las variabilidades de alta frecuencia del conteo de CRs
asociadas con la presion en superficie y el perfil vertical de altura geopotencial.
Para simplificar la notacion, se redefine r = ry_p, P = Py y Z7 = Z}. Se aplican
dos métodos de correccion a r debido al efecto de P y Z7. Los resultados de estas
dos correcciones se denominaran darm1 y 0arm,2- El método que demuestre mejor
desempeno en la correccion de estos efectos es el que serd utilizado posteriormente

para estudiar las variabilidades de origen interplanetario en la Seccién [5.3]

5.2.2.1. Primer método

Este método analiza por separado los efectos de P y Z7 sobre el conteo. Una
exploracion inicial mediante correlaciéon de r con las variables atmosféricas reveld
que P presenta una asociacién més intensa con r que Z7, por lo que se procedio a

modelar primero el efecto de la presion en superficie.
Efecto de la presion

Un cambio dr ante pequenas variaciones de la presion en superficie dP puede
expresarse como dr = 31 r dP, donde [3; es el coeficiente barométrico que depende

del tipo, energia y direccion del secundario. Asumiendo que ; = cte se llega a:

107



Capitulo 5. Analisis de la variabilidad del flujo de rayos césmicos

_ 7,060.0151(13—130) 0.018; AP (5.2)

Tp =rpe

donde B3; esta expresado en % hPa™!, 7y es un conteo de referencia correspondiente
a una presion de referencia Py, AP = P — Py y rp representa el conteo cuando la
presion atmosférica es P. En este caso se define Py = 962 hPa y ry = 157.7 cuentas
s~1 correspondientes a la media calculada sobre todo el conjunto de datos. A partir
de la Ecuacién , la variacion relativa del conteo debido a la variaciéon de la

presion se calcula de la siguiente manera:

(H) _ TP _ ompar (5.3)
o / p To

donde Ar =rp — .

Finalmente, el conteo corregido por presion se expresa como:

Teorr—p(t) = 7(t)e 0011 AP (5.4)

Para estimar el coeficiente barométrico (1, se aplica el logaritmo natural a la
Ecuacion (5.2). En este caso, se reemplaza rp por r(t), dado que se asume que la
variabilidad debida a la presion es la contribucién dominante en la variabilidad del

conteo:

In Y = 0.018 (P(t) — By) (5.5)
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5.2. Efectos atmosféricos

Por lo tanto, 8; puede obtenerse como la pendiente del ajuste lineal por cuadrados
minimos de In (r(t)/rg) vs. (P(t) — Fp).

En diversos estudios se debate cual es el periodo de anélisis 6ptimo para apli-
car esta metodologia, considerando que a mayor duraciéon del periodo aumenta la
probabilidad de observar variaciones debidas a variaciones no barométricas (inter-
planetarias, instrumentales). Sin embargo, si el periodo es demasiado corto, puede
que no se capturen variaciones significativas de la presiéon. En este caso, al realizar
el ajuste con el conjunto total de datos se obtuvo un coeficiente barométrico de
—0.19 %hPa™!, con un coeficiente de determinacion R? = 0.87. Ademas del ajuste
global, se realizaron ajustes por mes con el objetivo de evaluar posibles variaciones

estacionales en el coeficiente baromeétrico.

En la Figura se muestra el histograma de AP, calculado a partir de la resolu-
cion horaria. Se observa una distribucion asimétrica, con mayor dispersion hacia los
cambios negativos de presion. La distribucién presenta una media cercana a cero y
una desviacion estandar de 10 hPa. En base a este resultado, se estableci6 un rango
minimo y maximo de variacion de AP a la hora de hacer los ajustes mensuales.
Por un lado, un méaximo rango de 40 hPa, centrado alrededor de la media, ya que
este intervalo abarca la mayor densidad de datos y minimiza la influencia de valores
extremos en los ajustes. Asimismo, se establecié6 un rango minimo de 30 hPa pa-
ra garantizar que la presion muestre variaciones significativas, permitiendo obtener

estimaciones robustas.

Teniendo en cuenta los criterios establecidos, se estim6 mensualmente el coeficiente
Bl, correspondiente a la estimacion del pardmetro (5; obtenida como la pendiente
del ajuste por regresion lineal (ver Figura . Las pendientes fueron negativas en
todos los casos, confirmando la relaciéon inversa esperada entre la variaciéon de Py
r. En general, los valores se ubican en el rango de —0.24 %hPa~! a —0.14 %hPa™!.
Estas estimaciones son consistentes con experimentos de CRs en regiones cercanas
a Marambio, que reportan valores entre —0.15 y —0.23 % hPa~! para muones con

diferentes direcciones de ingreso (ver Blanco et al., 2022).
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Figura 5.9: Histograma de AP calculado a partir de datos con resolucion horaria
para el periodo mayo 2020 - abril 2023.

En la mitad de los meses, el R? super6 0.8, y en 34 de los 36 meses fue mayor a
0.7, lo que evidencia la robustez temporal del modelo. A modo de ejemplo, en la
Figura se presenta la relacion entre la variabilidad del conteo de particulas y
las variaciones de presion, expresada como 100 - ln(%)) vs. AP para julio de 2020,

junto con la recta de regresion.

El anélisis con Kruskal-Wallis (version no paramétrica de ANOVA) revel6 que las
medianas de ﬁl no difieren significativamente al agrupar por ano o por estacion (nivel
de significancia del 5%). Por lo tanto, se adopté un valor global de Bl calculado
a partir de los meses con R? > 0.8. El resultado obtenido fue (3;) = (—0.20 +
0.02) % hPa™!, donde la proximidad entre media y mediana respalda el uso del
promedio como estimador central. Finalmente, el conteo corregido por el efecto de

la presion (r.—p) se calcula a partir de la Ecuacion utilizando (5’1)
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Figura 5.10: Coeficientes barométricos Bl estimados mediante ajustes mensuales.
Los puntos solidos corresponden a meses con R? < 0.8; los huecos, a R? < 0.8.
Las barras de error representan el error estandar de las pendientes obtenidas en los

ajustes.

Efecto de la temperatura

Se trabajé con 7.,.,._p para analizar el efecto de la temperatura. La asociacion
entre Z en distintos niveles de presion y r....—p se examind mediante el coeficiente
de correlacion de Pearson y su evoluciéon mensual para el periodo mayo de 2020 a
abril de 2023 se muestra en la Figura [5.12](a). Los espacios en blanco en la figu-
ra corresponden a casos en los que la correlacion no resulto significativa (nivel de
significancia del 5 %). En general, se observa una tendencia hacia correlaciones nega-
tivas, particularmente intensas (en azul) en los niveles de presion correspondientes
a la alta troposfera y baja estratosfera. La troposfera media exhibe correlaciones
mayormente débiles o nulas, mientras que en la baja troposfera se identifica una

tenue correlacion positiva.

La linea punteada negra muestra los niveles de méxima correlaciéon mensual en
valor absoluto. La correlacion entre reon_p v Z1% se concentra consistentemente en-
tre 20 y 250 hPa (baja estratosfera), replicando el patron identificado para el ciclo

anual medio, pero ahora para variabilidades de mayor frecuencia. Esta consistencia
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Figura 5.11: Relacion entre la variabilidad del conteo de particulas y las variaciones
de presion (100-In %) vs. AP) para julio de 2020. Los puntos azules corresponden
a los datos medidos y la linea roja indica el ajuste lineal obtenido mediante cuadrados

minimos.

refuerza la eleccion del método del nivel efectivo para estudiar el efecto de tempera-
tura en diferentes escalas temporales. Para este anélisis, se toma el valor promedio

de los niveles de méaxima correlacion de cada mes, 100 hPa, como nivel efectivo.

La correlaciéon méaxima mensual entre reop_p v Z'% exhibe una marcada variabili-
dad a multiples escalas temporales. Interanualmente, las correlaciones mas elevadas
se registraron en 2020, con varios meses superando 0.8, para luego disminuir pro-
gresivamente hasta 2023. Esta tendencia decreciente puede sugerir una creciente

influencia de efectos interplanetarios durante la fase ascendente del ciclo solar (ver
Seccion |5.3)).

Estacionalmente, octubre y noviembre presentan correlaciones consistentemente
elevadas, mientras que enero-abril muestra valores bajos o no significativos. Esto
se analiza en la Figura [5.13|(a), donde se muestra el coeficiente de correlacion de
Pearson junto con el intervalo intercuartilico (IQR) de Z% por mes. El IQR indica
que la mayor variabilidad de Z'% se registra entre septiembre y diciembre (relacio-

nada con la dinamica descripta en la Seccién [2.4.1]), mientras que el valor minimo se
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observa entre enero y abril. Esta reducida variabilidad durante los primeros meses

del afio limita la sensibilidad de la correlacion como medida de asociacién.

Coeficiente de correlacion de Pearson
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Figura 5.12: Distribucion vertical del coeficiente de correlacion de Pearson entre 2
Y Teorr—p POT mes. Las areas sombreadas en azul representan correlaciones negativas,
mientras que las zonas en rojo corresponden a correlaciones positivas. Los espacios
en blanco indican correlaciones no significativas (5 % nivel de significancia). La linea
punteada negra indica el valor maximo de correlacion (en valor absoluto) para cada
mes.

Considerando los resultados anteriores, se plantea a primer orden un modelo lineal

de la forma:

(H> =770 _ 010, AZ() (5.6)
To /1 To

donde (Ar/rg), corresponde a la variacion relativa del conteo asociada a dicho efecto,
ay es el coeficiente de expansion atmosférica, expresado en % kmgp ! y AZ90(¢) =
Z'0(t) — Z3% indica la desviacion respecto al valor medio de la altura geopotencial

en 100 hPa, con Z}% = 15.4 kmgp (calculado para todo el periodo de estudio).

Finalmente, la senal corregida por ambos efectos atmosféricos, presion y tempera-

tura se puede escribir de la siguiente manera:
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Figura 5.13: (a) IQR mensual de Z'% (barras verdes, eje izquierdo) y correlacion

de Pearson entre Z'%° y ... p (linea negra con circulos, eje derecho) para el periodo
mayo 2021 - abril 2023. (b) AZ!.

Sarara = 100 - (ﬂ) — oy AZ'0 (5.7)

To

El coeficiente a; puede estimarse mediante un ajuste lineal de la Ecuacion por
cuadrados minimos, asumiendo que la variabilidad dominante del conteo r¢..—p, se

debe principalmente al efecto de la temperatura, entonces rr = reorr—p.

La variabilidad de 7¢.,—p es del orden del 2%. Al tratarse de una senal de baja
amplitud (en comparacion con lo observado para el efecto de la presion), resulta
particularmente susceptible a perturbaciones y factores no modelados. Para aislar
la relacion fundamental y obtener una estimacion robusta del pardmetro ag, se
implementé un procedimiento de filtrado iterativo. En primer lugar, se realizé un
ajuste lineal preliminar sobre todos los datos y se descartaron las observaciones cuyos
residuos absolutos excedian dos desviaciones estandar. Sobre el subconjunto filtrado
se efectud un nuevo ajuste lineal, obteniéndose & = (—3.42 £ 0.02) %kmgp " con
un R? = 0.50.
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5.2. Efectos atmosféricos

De manera analoga al efecto de presion, se estiméd mensualmente el coeficiente oy
mediante el procedimiento descrito en el parrafo anterior. La Figura (b) pre-
senta el histograma de AZ'% que muestra una distribucion levemente asimétrica
con mediana —0.01 kmgp, media nula y desviacion estandar 0.16 kmgp. Con base en
esto, se defini6 para los ajustes mensuales un rango de variacién minimo y maximo
de AZ1% entre 0.4 y 0.7kmgp. Las pendientes obtenidas (ver Figura [5.14)) varfan
entre —2.5 vy —5.5% kmgp~'. Del total de 36 meses analizados, 11 presentaron un
rango de variacion insuficiente (concentrados principalmente entre enero y abril), lo
que impide estimar de manera confiable el coeficiente. Entre los 25 meses restantes,
17 alcanzaron un R? > 0.5 (12 superaron R?* > 0.7), correspondiendo principal-
mente a los periodos de primavera e invierno. Los 8 meses restantes no alcanzaron
el umbral establecido. A modo de ejemplo, en la Figura se presenta el ajuste
correspondiente a noviembre de 2021, mostrando 100 - (%)T en funcion de AZ1%,

junto con la recta de regresion.
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|Q . d °®
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o -3.51
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Figura 5.14: Coeficientes barométricos &; estimados mediante ajustes mensuales.
Los puntos solidos corresponden a meses con R? > 0.5; los huecos, a R% < 0.5.
Las barras de error representan el error estandar de las pendientes obtenidas en los
ajustes.
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Noviembre 2021

Datos filtrados
© Datos
—— Ajuste lineal, R2=0.71

T
—-0.3 -0.2 —-0.1 0.0 0.1 0.2 0.3
AZ1% (kmgp)

Figura 5.15: 100 - (%) vs. AZ1% para noviembre de 2021. Todos los puntos
T

corresponden a datos medidos; los circulos sin relleno representan datos filtrados,
mientras que los rellenos son los considerados para el ajuste final. La linea roja
indica el ajuste lineal obtenido mediante cuadrados minimos, y la banda sombreada
muestra el intervalo de dos desviaciones estandar de los residuos.

Si bien la dispersion de los coeficientes mensuales confirma una dependencia esta-
cional, para el proposito de la correcciéon atmosférica se emple6 un valor promedio
global. Este se calcul6 a partir de los ajustes correspondientes a meses con R? > 0.5,
obteniéndose (&) = (—3.940.7) % kmgp~*. Finalmente, la aplicacion de (3;) y (diy)
en las Ecuaciones y permite obtener el conteo corregido por ambos efectos

OATM,1-

5.2.2.2. Segundo método

Para modelar la influencia simultanea de ambas variables, se considera una relaciéon

lineal que incorpora tanto variaciones de la presiéon como de la altura geopotencial:

A —
100 - (l) — 100 - (w) = By AP + ag AZ' (5.8)
To PT To
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5.2. Efectos atmosféricos

donde (Ar/ry)pp representa la variabilidad relativa del conteo atribuible al efecto
combinado de la presion y la temperatura, mientras que rpp corresponde al conteo
esperado resultado de dicha combinacién. Para estimar los coeficientes [y vy aso,
se aplico un modelo de regresién lineal miltiple con AP y AZ'% como variables
predictoras, ajustado mediante cuadrados minimos. Se asume que la variabilidad
dominante del conteo r esta principalmente asociada a los efectos atmosféricos, por

lo que en esta aproximacion se cumple que rpp = 7.

En este caso, la senal corregida por ambos efectos atmosféricos, presion y tempe-

ratura de manera simultanea, puede expresarse de la siguiente forma:

T —To

5ATM,2 =100 - ( ) — 52AP — Q9 AZlOO (5.9)

To

Las correlaciones parciales entre cada variable predictora y la variable dependiente
resultaron estadisticamente significativas. En general, las correlaciones parciales aso-
ciadas entre el conteo y la presion en superficie tienden a ser mayores en magnitud
que las correspondientes al conteo y la altura geopotencial en 100 hPa, lo que sugiere
que la presion tiene un efecto més intenso en estas escalas, como ya se corrobor6 con
el método 1. La correlacion entre las variables predictoras presenta valores positivos
pero bajos, indicando una débil asociacion lineal. Ademés, se calculé el Factor de
Inflacion de la Varianza (VIF) para cada variable predictora, obteniéndose valores
inferiores a 2 en todos los casos. Estos bajos valores de VIF confirman que la multi-
colinealidad no representa un problema significativo, garantizando la estabilidad de

las estimaciones de los coeficientes en el modelo lineal multiple.

El primer lugar, se realiz6 un ajuste por minimos cuadrados a la totalidad del
conjunto de datos. De este modo, se obtuvo B, = (—0.172 + 0.001) % hPa™' y
by = (—4.09 £ 0.05) % kmgp ™" con un coeficiente de determinacion R? = 0.91.

Ademas, se realizaron ajustes mensuales, solo en los casos en los que la correlacion
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parcial entre AZ'% y (r — ry)/ro resulté menor a —0.6. Bajo este criterio, se retu-
vieron 9 casos en invierno, 8 en primavera, 5 en otofio y 2 en verano. La Figura[5.16|
muestra la distribucion de los coeficientes estimados as y Bg. En la parte superior
se presenta la variabilidad de los coeficientes agrupados por ano, mientras que en la

parte inferior se agrupan por estacion.

Para la clasificacion por afio, la cantidad de meses con ajustes robustos (R? > 0.5)
disminuye con el tiempo. En la agrupacion por estacion, se observa un marcado
efecto estacional: invierno y primavera presentan un ntimero relativamente alto de
modelos estadisticamente significativos, mientras que en verano solo se dispone de
una tnica estimacion confiable, en linea con lo observado en la Seccion [p.2.2.1] En
general, la variabilidad relativa de &y es mayor que la de 5. De manera analoga
al método 1, se utilizé el promedio de las estimaciones mensuales con R? > 0.5,
obteniéndose (35) = (—0.17 4 0.01) % hPa™' y (&s) = (—4.2 & 0.9) % kmgp .

Finalmente, aplicando la Ecuacion y considerando (3) v (&), se obtuvo la

serie de conteo corregida simultdneamente por presion y altura geopotencial, darw 2.

5.2.2.3. Comparaciéon de métodos y selecciéon

La evaluacién comparativa de ambos métodos revela superioridad del método 2. La
propagacion de incertidumbres, bajo la suposicion de errores independientes, mues-
tra que la incertidumbre media del método 1 alcanza 0.4 %, mientras que el método 2
presenta un valor inferior de 0.3 %. Adicionalmente, la varianza de la serie corregida
darm 2 resulta menor que la de dary1. Por lo tanto, el método 2 conjunto remueve
mas efectivamente los efectos atmosféricos. Por consiguiente, en la Seccion se

empleard a2 para el estudio de variabilidades de origen interplanetario.

Cabe destacar que en ambos métodos los coeficientes se estimaron a partir de los
meses con los mejores ajustes, dada la presencia inevitable de otras variabilidades
en la serie. No obstante, la correccion se aplica de manera uniforme a toda la se-
rie temporal, sin distinciéon por mes o estacion. Este enfoque evita discontinuidades

en la correccion atmosférica y asegura que el anélisis posterior de variabilidades
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Figura 5.16: Distribucion de los coeficientes estimados és vy Bo. (a) y (b) agrupados
por ano y (¢) y (d) agrupados por estacion. Los rombos indican la mediana corres-

pondiente a cad

a grupo.

interplanetarias no se vea afectado por cambios entre diferentes periodos. Ademés,

permite corregir consistentemente incluso durante intervalos de baja variabilidad at-

mosférica, donde el efecto fisico subyacente (aunque no estadisticamente detectable,

se presume presente).

En la Seccién 5.2.3] se analiza como, considerando las diferencias estacionales iden-

tificadas previamente, podrian utilizarse las observaciones de CRs en superficie para

estimar la variabilidad de Z'% utilizando el método 2.
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5.2.3. Uso del flujo de rayos césmicos en superficie para in-

ferir la altura geopotencial en la baja estratosfera

Las variaciones de los CRs de origen atmosférico permiten analizar parametros
meteorologicos. Por ejemplo, en [Belov et al. (1990); Dmitrieva et al.| (2013); Mi-
yazaki y Wada) (1970); Riadigos et al.| (2020)); Taricco et al. (2022); |Yanchukovsky
y Kuz'menko| (2018)) se sugiere que, basandose en la combinacién de detectores de
superficie y subterraneos o en un tinico detector angular a nivel del suelo, las variacio-
nes del flujo de muones pueden servir como un indicador adicional de la variabilidad

del perfil vertical de la temperatura en la atmosfera.

En este caso, cuando la variabilidad del conteo de CRs se debe principalmente a
efectos atmosféricos, es posible utilizar la Ecuacion[5.8|de forma inversa para estimar
AP o AZ'0 (una observacion mas costosa de realizar). En este caso, utilizando las
series con resolucion diaria y mediante ajustes estacionales de la Ecuacion [5.8] se
estimaron las pendientes BQ y (g para cada estacion. Posteriormente, se invirtio el
modelo para expresar AZ'% en funcién de la variacion de presion y del conteo de

CRs (ambas observaciones en superficie).

A partir de cada modelo estacional, se calculdo AZ'%0 esperada y se compar6 con
los datos de ERAb. Esta validacion se realiz6 mensualmente, calculando métricas
de desempeno como el NRMSE. En la Figura se muestra la mejor prediccion
mensual, para cada estacion, de AZ'% (linea continua), seleccionada segiin el menor
NRMSE, junto con el valor estimado por el reanalisis ERA5 (linea punteada) y la
incertidumbre calculada a partir de la propagacion de los errores en las pendientes

de los modelos.

Este enfoque constituye una primera aproximaciéon cuantitativa para evaluar la
capacidad del modelo, bajo la hipotesis de linealidad y considerando tinicamente las
dos variables independientes seleccionadas. En general, el desempeno del modelo de-
penderé tanto de la fase del ciclo solar como de la estacion del ano en que se aplique.
Durante el minimo solar, donde hay una menor influencia de estructuras interpla-

netarias sobre la variabilidad del conteo (como se observo en la seccion anterior), el
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5.2. Efectos atmosféricos

modelo es bueno. Con respecto a las estaciones, en meses de baja variabilidad de la
altura geopotencial, como ocurre en verano y otono, las estimaciones del modelo se
aproximan al nivel del ruido intrinseco del conteo. Esto implica que la senal esperada
es pequena comparada con la variabilidad natural del sistema, lo que limita la con-
fiabilidad de la correccién en estas condiciones. En trabajos futuros, se recomienda
explorar més a fondo el potencial de este enfoque y desarrollar modelos adiciona-
les que permitan aplicaciones de monitoreo atmosférico o la validaciéon cruzada de

productos de reanélisis.
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Figura 5.17: AZ'% obtenida a partir del reanalisis ERA5 y de un modelo de
regresion multiple por estacion utilizando datos de presion en superficie y el conteo
de CRs.
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5.3. Efectos interplanetarios de corto plazo y apli-

caciones operativas

A partir de la senal corregida da7pr2, se calculé la PSD mediante el método de
Welch. La Figura [5.18] presenta los resultados del analisis espectral, donde se mues-
tra ademaés el modelo de ruido rojo e intervalo de confianza del 95 % para el espectro
de ruido rojo. El espectro muestra que la mayor parte de la potencia se concentra en
las bajas frecuencias, en escalas de entre 100 y 10 dias. Particularmente, se destaca el
interés en la frecuencia asociada a un periodo de 30 dias, que podria reflejar efectos
producidos por la rotacion solar (periodo de ~ 27 dias). A frecuencias mas altas, se
identifica una componente significativa asociada a un dia. Estos resultados abren la
posibilidad de explorar si dichas periodicidades efectivamente estan vinculadas con

procesos interplanetarios.
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Figura 5.18: PSD normalizada del conteo horario de CRs sin el efecto de la presion
ni de la temperatura, estimada mediante el método de Welch. La linea azul muestra
el PSD observado, mientras que la curva roja discontinua representa un modelo de
ruido rojo ajustado a los datos. La banda sombreada en rojo indica el intervalo de
confianza del 95 % asociado al ruido rojo.
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5.3.1. Analisis de la variacion de 30 dias

Para explorar la periodicidad de 27 dias se analiz6 la relacion entre 6 472 (en lo su-
cesivo, MRB cuando se compare con otros sitios) y los datos de NMs. En particular,
se utilizaron registros de la estacion de Oulu (Finlandia; latitud geografica 65.05° N,
longitud 25.47° E, altitud 15 m s.n.m., rigidez de corte vertical efectiva ~ 0.8 GV),
considerada un NM de referencia dentro de la comunidad de ME. Adicionalmente,
se incluyeron los datos del NM del Polo Sur (SOPO, Antartida; latitud geografi-
ca 90.00° S, altitud 2820 m s.n.m., rigidez de corte vertical efectiva ~ 0.1 GV). Es
importante considerar que tanto Oulu como SOPO presentan rigideces de corte efec-
tivas relativamente bajas y direcciones asintoticas distintas, lo que implica que sus
mediciones pueden diferir incluso luego de corregir por efectos de la atmosfera local
(e.g., debido a anisotropias espaciales del flujo de CRs en el IM). Ademas, SOPO se

encuentra a una altitud significativamente mayor que las otras estaciones.

Se descargaron datos de los conteos corregido por presion del periodo de Mayo
2020 hasta Abril 2023 con resolucién horaria de la pagina web de los dos NM[| Para
suavizar variabilidades de corto plazo, se aplico un promedio mévil centrado de 3
dias a ambas series y a MRB. En la Figura [5.19((a) se muestra la correlacion de
Pearson, calculada mes a mes, entre MRB y los datos de Oulu y SOPO. En general,
no se observa una correlacion significativa hasta junio de 2022. A partir de ese
momento, comienza a registrarse una correlacion notablemente alta. Este aumento
se explica al examinar el ano 2023, periodo de correlacion consistentemente alta: la
Figura [5.19|b) muestra las series de Marambio y SOPO normalizadas mediante z-
score (restando la media y dividiendo por la desviacion estandar de cada mes), donde
las lineas verticales indican el inicio de cada mes para referencia. Se observa que
ambas series presentan un ciclo dominante en fase, con una periodicidad aproximada
de 20 a 30 dias. En MRB, estas oscilaciones tienen una amplitud media de ~ 1.5 %,

mientras que en Oulu y SOPO alcanzan entre 4% y 5 %.

La presencia de este ciclo durante 2023 explica en parte el desempeno deficiente

del modelo atmosférico en ese ano, especialmente en la componente de la altura

https://www.nmdb.eu/nest/
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geopotencial. Este resultado coincide con lo reportado por Muangha et al.| (2024),
quienes analizaron la estacion SOPO como medida del flujo de CRs alrededor de
los 10 GV en un periodo de tiempo que incluye el analizado en esta tesis. A partir
de un analisis Wavelet, encontraron que la senal de 27 dias es generalmente intensa
durante épocas cercanas al maximo solar, particularmente a partir de mediados
de 2022. Concluyeron que la estructura del sector magnético es el factor clave que
determina la variacion de 27 dias en el flujo de CRs alrededor de los 10 GV. En
conjunto, y a la luz de estos resultados, esta hipotesis podria extenderse a rigideces

mas altas.
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Figura 5.19: (a) Correlacién de Pearson mensual entre las series de conteo de
neutrones de Oulu y Marambio desde abril de 2020 hasta mayo de 2023. La linea
roja discontinua marca el umbral de correlacion mayor a 0.7. (b) Evolucion temporal
del Z-score de las tasas de cuentas de neutrones para SOPO (bordo) y Marambio
(celeste) para el 2023. Las lines verticales marcan el inicio de un nuevo mes.

5.3.2. Analisis de la variacion diurna

Para analizar el comportamiento tipico correspondiente a 1 dia, se construyé el
perfil medio diario a lo largo de todo el intervalo de tiempo estudiado que compren-
de 1049 dias (ver Figura [5.20{(a)). Este perfil representa la evolucion media de la
variacion diaria, evidenciando un comportamiento sinosoidal. La amplitud de esta
oscilaciéon es de ~ 0.13% Se observa un méaximo alrededor de las 15 UTC y un
minimo en torno a las 5 UTC. La Figura [5.20{b) muestra el perfil diario medio
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porcentual desglosado por estacion. En todos los casos, se observa un minimo entre
las 3 y 6 UTC y un méaximo entre las 15 y 17 UTC. Los valores promedio para
cada estacion muestran una variacion en otono, invierno y primavera entre 0.12 % y

0.14 %, mientras que en verano alcanzan aproximadamente el 0.16 %.

(a) (b)
Error estédndar —e— Otofio
—e— Media general 0.20 Invierno

0.20

0.15 Primavera

—e— Verano
Error estandar

0.15
0.10 0.10

0.05 0.05

0.00 0.00

—0.05
—0.05

Variacién relativa (%)

-0.10
-0.10
-0.15

-0.15

01234567 8 91011121314151617181920212223 01234567 8 91011121314151617181920212223
Hora del dia (UTC) Hora del dia (UTC)

Figura 5.20: Perfil diario medio de la variaciéon relativa porcentual del conteo. El
sombreado representa el error estandar. (a) Promedio general para todo el periodo.
(b) Promedios desglosados por estacion.

También se aplicé la metodologia previa para cada ano disponible y en la Figura
se muestra la evolucion de la amplitud relativa y la hora asociada con el méaxi-
mo conteo. Se observa que la hora del maximo presenta una variabilidad moderada,
oscilando entre aproximadamente 14 y 16 horas UTC a lo largo del periodo estu-
diado. Por otro lado, la amplitud relativa de la oscilaciéon diurna varia entre valores
que fluctiian entre 0.08 % y 0.20 % mostrando una tendencia general al incremento
a lo largo del periodo analizado. Esta tendencia fue reportada en estudios previos
(e.g.|Tezari y Mavromichalaki, |2016), donde la amplitud de la variaciéon diurna anual

promedio, asociada a la anisotropia diurna solar de los NMs, tiende a seguir la fase

del ciclo solar.
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Figura 5.21: Variacion anual de la hora del maximo (linea azul, eje izquierdo) y la
amplitud relativa de la oscilacion diurna (linea roja, eje derecho).

Con el objetivo de verificar posibles efectos atmosféricos, se calcul6 el ciclo medio
diario de las dos variables utilizadas en la Seccion[5.2 APy AZ'. AP presenta una
variacion diurna de aproximadamente 0.2 hPa, con una componente semidiurna sig-
nificativa, mientras que AZ'% exhibe una onda diurna de amplitud ~ 0.005 kmgp.
La magnitud de estas variaciones diarias se encuentran por debajo del nivel de las
fluctuaciones estadisticas del conteo, por lo que su influencia sobre la senal observada
no resultara significativa. En consecuencia, se sostiene la hipotesis de una variacion
diaria del conteo de CRs no asociada con un origen atmosférico. Potencialmente,
podrian considerarse dos causas alternativas para esta periodicidad: un efecto mag-
netosférico, que resulta poco probable dado que la respuesta promedio del detector
en funcion de la rigidez no es sensible a variaciones pequenas cercanas a la rigidez
de corte de 2GV, y/o un efecto interplanetario, que se mantiene como la hipotesis

més plausible.

Para caracterizar la variacion diurna de la senal, se aplic6 un andlisis armoénico
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de Fourier. En este marco, el conteo horario correspondiente a un dia C(t) puede

expresarse como:

12
2mnt
C(t) ~ Ay + ; A, cos (T + gn) : (5.10)
donde T' = 24 h es el periodo fundamental, Ay = ao/2, A, = /a2 + b2 representa
la amplitud del n-ésimo armonico, g, = — arctan(b,/a,,) es la fase y a,, y b, son los

coeficientes de la serie de Fourier.

Previo al analisis armoénico de Fourier, los datos horarios fueron preprocesados
mediante la sustraccion de una media movil centrada de 25 horas, con el fin de
eliminar las variaciones de escala temporal superiores a un dia. El objetivo fue
cuantificar, para cada dfa, el porcentaje de la varianza total explicada por el primer
armonico, que corresponde al periodo fundamental (n = 1). Este procedimiento
suele aplicarse en estudios que analizan la anisotropia diurna solar (e.g. [Tezari y
Mavromichalaki, 2016; |Gil et al.l 2022; Buatthaisong et al. 2022)).

En la Figura [5.22((a) se muestra el histograma de la hora del maximo asociado al
primer armoénico. En la mayoria de los casos, el valor maximo ocurre entre las 11 y
las 18 UTC, siendo la media y la mediana de estos valores las 15 UTC. En la Figura
5.22(b) se muestra el histograma de la amplitud A; que se concentra entre 0.2 %
y 0.4 %. La mediana (0.27 %) es ligeramente inferior a la media (0.29 %) lo que da
cuenta de la presencia de algunos dias con amplitudes inusualmente altas que elevan
el promedio. Se considera tnicamente aquellos dias en los que el primer armoénico
explica al menos el 50 % de la varianza diaria, lo que representa el 56 % del total
de dias. Esta amplitud tipica se encuentra apenas por encima de las fluctuaciones
estadisticas del conteo, lo que podria explicar por qué la senal no se manifiesta
de forma clara en un mayor ntimero de dias. Si se analiza por ano, se observa un
aumento en el nimero de dias con el primer armoénico, explicando gran parte de la

varianza diaria: mientras que en 2020 se detectaron 108 dias, este niimero crece a
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176 en 2021 y a 230 en 2022. De igual forma, la media de A; también muestra un
incremento a lo largo de los anos: pasa de 0.23 % en 2020 a 0.25 % en 2021 y 0.29 %
en 2022.
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Figura 5.22: Histogramas de la hora del méximo (a) y de la amplitud de A; (b)
de la variacion diurna, considerando tnicamente los dias donde el primer armoénico
explica una varianza mayor al 50 %.

Para interpretar estos resultados en términos de su origen interplanetario, es nece-
sario corregir el tiempo del maximo considerando la desviacién magnética que sufren
los CRs segun su rigidez. En condiciones geomagnéticas calmas, el flujo de secun-
darios observado proviene principalmente de primarios ingresando por una regiéon
geografica comprendida entre 10° y 30° de longitud oeste y entre 0° y 30° de lati-
tud sur (ver Figura . Esta region puede entonces vincularse con las direcciones
principales desde donde ingresan los primarios a la magnetosfera externa desde el
medio interplanetario y que luego originaran las senales que detecta el instrumento.
Por lo tanto, si el méximo conteo de CRs se observa, en promedio, en t{}3¢ ~ 15:00
UTC, esto corresponde a un tiempo solar local de ¢223* ~ 11:15 h local en Marambio.
Luego, tomando la longitud de ingreso efectiva de los primarios a 20°0 (el centro
de la region entre 10°0 y 30°0), es decir 36° al este de Marambio, se obtiene una

diferencia de ~ 2:25 h. Por lo tanto, un tiempo solar local de 11:15 h en Marambio
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corresponde a un tiempo solar local de ~ 13:40 h en la regién de ingreso efectiva de

primarios a la magnetosfera.

En la Figura[5.23]se presenta un diagrama polar con los vectores correspondientes
al primer armoénico, donde la longitud es proporcional a la amplitud y la posicion
angular indica la hora solar local del lugar de ingreso de los CRs en la magnetosfera.
La direccion de las 12 h corresponde a la direcciéon Sol-Tierra, mientras que las 6
h indica la direccién del movimiento orbital de la Tierra. El rango horario entre
las 12 y las 18 h concentra la mayor densidad de datos, evidenciado por un azul
mas intenso en el grafico, representando mas del 60 % de datos. Esta distribucion es

consistente con lo esperado para la anisotropia diurna solar para estas energias (ver
Figura (3.3 (e.g. Angelov et al., [2007; Munakata et al., 2014).

6 hr

12 hr 0 hr

18 hr

Figura 5.23: Diagrama polar que representa los vectores asociados al primer ar-
moénico. Cada vector indica la fase horaria del maximo conteo en hora solar local
(direccion angular) y la amplitud normalizada (longitud del vector). Los vectores
estan coloreados en azul translicido, lo que permite identificar mayor niimero de
ocurrencias. Las direcciones més oscuras indican una mayor concentraciéon de vec-
tores de igual fase.
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5.3.3. Identificacion de eventos transitorios

Cuando una estructura transitoria perturba las condiciones tranquilas del viento
solar en las cercanfas de la Tierra, como ocurre con la llegada de ICMEs o las
regiones de interaccion de corrientes, puede producirse una disminuciéon del flujo de
CRs registrada generalmente por detectores en superficie. En estas situaciones, la
anisotropia del flujo puede aumentar y modificarse su direcciéon principal, lo que se
refleja en un cambio de amplitud y fase en la variaciéon diurna de la intensidad de
CRs registrada por un detector en tierra, incluso antes de la llegada de la onda de

choque (ver Seccion (3.2.4)).

Se confeccion6 una selecciéon de eventos extremos de variacion diurna detallados en
la Tabla[5.2] para lo cual se seleccionaron los dias en los que A; super6 el percentil
95, con el objetivo de identificar casos caracterizados por valores inusualmente altos.
Ademas, se consideraron tnicamente aquellos dias en los que el tiempo del méximo

se encontraba fuera de una desviacion estandar respecto a su media de 15 UTC.

Dia A; (%) Varianza (%) Tiempo de max (UTC)
2021-11-05 0.63 74 09:30
2021-10-17 0.58 93 09:50
2022-04-01 0.62 84 08:40
2022-05-12 0.55 86 19:30
2022-09-14 0.61 94 19:40
2023-02-14 0.56 93 21:50
2023-03-23 0.53 86 10:20

Tabla 5.2: Dias extremos seguin amplitud (A;) y hora del maximo (UTC) del primer
armonico, reportdndose también la varianza explicada.

En la Figura se muestra la serie temporal de d47p2 en torno a las fechas
reportadas, junto con un promedio mévil de 5 dias para suavizar las fluctuaciones
y destacar la evolucion subyacente. Los eventos ocurridos en abril de 2022 y marzo

de 2023 exhiben los perfiles caracteristicos asociados con los FDs.

La tasa de conteo durante un dia contiene tanto la componente isoétropa de la
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intensidad de CRs como la anisotropia, limitada por los conos de recepcion asintotica
del detector. Asumiendo estacionariedad del flujo, el primer armoénico obtenido de la
descomposicion de Fourier puede atribuirse a la anisotropia diurna solar del modelo
de corrotaciéon. Sin embargo, durante la fase inicial de un FD se superponen la
disminucién rapida de la componente isotrépica con la onda diaria generada por la
anisotropia. Esto se refleja en el analisis arménico como una anisotropia espuria,
cuya direcciéon depende de la longitud asintética del detector en el momento de
la disminucion, incrementando la amplitud del primer armoénico por encima de los

valores previos.

Los dos dias sombreados en gris en la Tabla corresponden a dos de los even-
tos Forbush més intensos registrados durante este periodo, tanto por NMs como
por MDs (e.g. Munakata et al 2022; Karapetyan et al., 2024; Blanco et al., 2024}
Mishev et al., 2024} Benella et al., 2025; Mitthumsiri et al., 2025). Por este motivo,
se seleccionaron ambos eventos para un anélisis més detallado. Estos dos eventos
estuvieron asociados a la llegada de ICMEs que dieron lugar a tormentas geomag-
néticas, ubicadas entre las cuatro mas intensas del periodo mayo 2020-abril 2023.
La Tabla presenta los indices DST y Kp de estos cuatro eventos extremos (ver

Seccion [4.3.1)).

Fecha del evento Dst min (nT) | Kp final | Fuente
3-4 de noviembre 2021 -105 8- ICME
26-27 de febrero 2023 -132 7- ICME
23-24 de marzo 2023 -163 8o ICME
23-24 de abril 2023 -213 8+ ICME

Tabla 5.3: Las cuatro tormentas geomagnéticas mas intensas del periodo mayo 2020
- abril 2023.

En las Figuras y se muestra una comparaciéon entre el conteo regis-
trado en MRB y los conteos medidos en las estaciones de Oulu y SOPO (ambas
equipadas con NMs) para los dos eventos seleccionados. En general, la profundidad
de un FD depende, entre otros factores, de la rigidez de corte de la localizacion del

detector, su altitud sobre el nivel del mar, las propiedades fisicas, tamano y region
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Datos horarios ~—— Promedio mévil 5 dias Dia extremo
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Figura 5.24: Serie d 472 (curva azul) en torno a los dias identificados como eventos
extremos (region sombreada), junto con un promedio mévil centrado de 5 dias (curva
negra).
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‘ Evento ‘ Estacion ‘ ty tan ‘ D, (%) ‘ Dy (%) ‘ ty tre ‘
MRB 03 19:00 | 04 04:00 -1% 2% 04 15:00 | 04 21:00
Noviembre 2021 OULU 03 19:00 | 03 23:00 5% -T% 04 10:00 | 04 22:00
SOPO 03 19:00 | 04 02:00 -6% 9% 04 11:00 | 04 21:00
MRB 2312:00 | 23 23:00 | -2.5% — — —
Marzo 2023 OULU 23 13:00 | 23 19:00 -4% — — —
SOPO 23 13:00 | 23 23:00 3% — — —

Tabla 5.4: Resumen de los eventos FDs registrados en las estaciones MRB, OULU
y SOPO durante noviembre de 2021 y marzo de 2023. t; y t, indican los inicios
de las caidas, ty;1 v tae los momentos de minimo conteo, y Dy y D, la amplitud
relativa (%) de la primera y segunda caida, respectivamente.

del pasaje de la ICME y del tipo de detector. Para un dado FD, las condiciones
del viento solar son iguales para todos los detectores, por lo que las diferencias en
la profundidad de los FD se explican principalmente por la rigidez geomagnética,
las direcciones asintoticas, la altitud y la respuesta del instrumento. La dependencia
de los FDs con la rigidez ha sido ampliamente estudiada a partir de datos de NMs
y MDs, mostrando que la depresiéon en la componente isétropa tiende a atenuarse
con el aumento de la rigidez de corte (e.g., [Wibberenz et al. |[1998b)). Ademas, cada
evento puede presentar uno o dos descensos sucesivos en el conteo de CRs, caracte-
rizados por los tiempos de inicio (t; y t3), los instantes de minimo (¢p1 ¥ tare), v las
respectivas amplitudes relativas (D; y Ds), segiin como sea la estructura interpla-
netaria involucrada. La Tabla resume las principales caracteristicas temporales
y las amplitudes relativas de los dos FDs. Con el fin de contextualizar estas varia-
ciones en funciéon de las condiciones interplanetarias, en las Figuras y se
muestran también los pardametros del viento solar y del IMF, medidos en L1 por
los instrumentos SWEPAM y MAG a bordo de la nave espacial ACE, promediados
cada cinco minutos y obtenidos de OMNIWeH™]

s 3 de Noviembre de 2021

Este evento esta asociado con el paso por el entorno espacial terrestre de una

ICME que fue observada en el IM cercano a la Tierra el 3 de noviembre de 2021.

1%https://omniweb.gsfc.nasa.gov/
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Esta se encuentra asociada a una CME halo observada por STEREO-A /COR2
el 2 de noviembre, con una velocidad lineal estimada de 1473 km/s, asociada
a una fulguracion solar de clase M1.7 ocurrida cerca del meridiano central del
Sol. La llegada del choque interplanetario se observa a las 19:00 UTC del 3
de noviembre, con el aumento abrupto del IMF y Vgy,. Este choque marca
el ingreso a la vaina, caracterizada por un incremento de la temperatura y
fluctuaciones rapidas del campo magnético, que se encuentra entre el frente
de choque y el inicio de la MC. La MC se extiende del 4 de noviembre a
las 12:20 UTC al 5 de noviembre a las 03:00 UTC, y muestra una rotaciéon
suave del campo magnético, disminucion progresiva de Vsy, v una temperatura
baja y estable, propiedades consistentes con las tipicas de estas estructuras
(e.g., Dasso et al) 2005). Tanto en Oulu como en SOPO (primer panel de
la Figura y en MRB, se observa un FD de dos pasos, es decir una
disminucién en dos etapas: una primera caida en la region de la vaina (entre
las lineas verticales roja y azul) y una segunda durante la MC (ver Seccion
. En todos los casos, el primer decrecimiento comienza alrededor del 3
de noviembre a las 19:00 UTC, alcanzando un primer minimo entre las 23:00
del 3 y las 04:00 del 4 de noviembre. El segundo decrecimiento se inicia entre
las 10:00 y 15:00 del 4 de noviembre, con minimos hacia las 21:00-22:00 UTC.
Las amplitudes relativas del primer decrecimiento (D;) muestran una clara
dependencia con la rigidez de corte del detector. Las estaciones de Oulu y
SOPO, con rigideces medianas menores, registran amplitudes en torno a —5 %,
mientras que en MRB fue de aproximadamente —1 %. Esta tendencia también
se observa en el segundo decrecimiento (Ds), con valores de —2% en MRB,
frente a —7% y —9% en los NMs.
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2021-11-03 al 2021-11-05
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Figura 5.25: Evolucion temporal de la variacion del conteo de CRs y de pardmetros
del IM entre el 3 y 5 de noviembre de 2021. Se muestra las variaciones relativas de
conteos horarios (MRB, SOPO y Oulu), el IMF y sus componentes en GSM, @, Vgy,
Bp v T,. Las lineas verticales indican el shock (rojo) que coincide con el comienzo de
la vaina, la interfase entre la vaina y la MC (azul) y el fin de la MC (verde).
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s 23 de Marzo de 2023

Este evento corresponde a la ICME del 23 de marzo de 2023, la candidata
mas probable para este evento es la CME tipo halo parcial del 20 de marzo de
2023 asociada a una fulguracion clase C4.4 y a la consecuente erupcion de un
filamento en el cuadrante noreste. También se preveia la llegada de una region
de interaccion de corrientes asociada a un agujero coronal, lo que podria haber
dado lugar a un evento combinado, resultado de la interaccion ICME-region

de interaccion de corrientes , similar al estudiado por Dasso et al.| (2026]).

Primero, en el intervalo de tiempo entre las lineas roja y azul (ver Figura
, el IMF y Vsy aumentan gradualmente, lo que puede indicar la vaina
de la ICME. La baja temperatura del plasma, la disminucion del 3, el campo
magnético intenso y la rotacion del ¢ indican el paso de la MC. Tanto en Oulu
como en SOPO y en MRB, se observa un patrén similar, con una tinica dismi-
nucion durante la MC. La recuperaciéon es mas lenta para SOPO y MRB, de
al menos 48 horas. Tanto en Oulu como en SOPO y en MRB, se observa un
patréon comparable, caracterizado por una tinica disminuciéon durante la MC.
Particularmente, el perfil de MRB presenta una estructura similar al de SO-
PO. Las tres estaciones coinciden en registrar el inicio del decrecimiento entre
las 12:00 y 13:00 UTC del 23 de marzo, con minimos entre las 19:00 y 23:00.
Las amplitudes relativas (D;) siguen una tendencia similar a la observada en
noviembre de 2021, aunque con menor magnitud: MRB registr6 una dismi-
nucion de aproximadamente —2.5 %, mientras que Oulu y SOPO detectaron
caidas entre —4% y —5%. En este caso, las diferencias en amplitud no son

tan marcadas en comparacion con el evento anterior.
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2023-03-22 al 2023-03-26
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Figura 5.26: Evolucion temporal de la variacion del conteo de CRs y de pardmetros
del IM entre 22 y 26 de marzo de 2023. Se muestran las variaciones relativas de
conteos horarios (MRB, SOPO y Oulu), el IMF y sus componentes en GSM, ®,
Vsw, Bp v T). Las lineas verticales indican el inicio de la vaina (rojo), interfase entre
la vaina y la MC (azul) y el fin de la MC (verde). Notar que este evento no presenta
choque interplanetario.
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Mientras que los NMs evidenciaron amplitudes notablemente diferentes entre am-
bos eventos, el WCD de Marambio registré variaciones préacticamente equivalentes,
lo cual es coherente con su sensibilidad a primarios de mayor rigidez. Para analizar
con mayor detalle los momentos previos al inicio de los decrecimientos, se aplico el
analisis de Fourier descrito anteriormente utilizando una ventana movil de 24 horas
desplazada cada hora, con el fin de determinar A; con resolucién horaria en la serie
completa dara 2. La etiqueta temporal se asigné a la altima hora de cada intervalo,

en linea con el objetivo de explorar una posible aplicaciéon operativa del método.

La Figura muestra la evolucion de A; en torno a los eventos seleccionados,
junto con la serie de conteo corregida por efectos atmosféricos darm 2. Se indica
también la mediana de la distribucion de A; (0.27 %) para los casos en que el primer
armoénico explica mas del 50% de la varianza. Los puntos rojos corresponden a
amplitudes que exceden el percentil 70, mientras que las lineas verticales senalan
el momento de llegada de la estructura interplanetaria a la Tierra. En las horas
previas a la llegada de la estructura, se observa que el evento de noviembre presenta
un incremento significativo en la amplitud A; durante el dia anterior a la llegada
del choque interplanetario, alcanzando valores superiores al percentil 70 hasta cuatro
horas antes del arribo. En cambio, para el evento de marzo no se observan amplitudes

tan elevadas antes de la llegada de la primera estructura interplanetaria geoefectiva.

Estos resultados demuestran que el detector no solo registra eventos Forbush aso-
ciados a estructuras interplanetarias geoefectivas, sino que también potencialmente
podria identificar incrementos en la variaciéon diurna antes del pasaje de dichas es-
tructuras por la Tierra. Esta linea de investigacion constituye una idea seminal que
debera profundizarse en el futuro, evaluando el uso de estos detectores como pre-
cursores para pronodsticos de corto plazo de perturbaciones relevantes para SWx. En
este contexto, la siguiente seccion presenta los productos operativos desarrollados a

partir de los resultados de esta tesis.
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Figura 5.27: Amplitud del primer armoénico A; del conteo corregido (darpr2, en
azul) con resolucion horaria para dos eventos: marzo de 2023 (panel izquierdo) y
noviembre de 2021 (panel derecho). Los puntos rojos senalan valores de A; por
encima del percentil 70. Las lineas verticales rojas punteadas indican la llegada del
choque interplanetario en el punto L;.

5.3.4. Productos proto-operativos de rayos coésmicos y el me-

dio interplanetario

Con el objetivo de generar capacidades nacionales en SWx que permitan, en el
futuro, sostener un centro operativo en Argentina, el grupo LAMP|E| inici6 en 2016
el desarrollo de actividades proto-operativas. Desde entonces, ha elaborado produc-
tos operativos utilizando datos obtenidos tanto de instrumentos en superficie como
de sensores a bordo de sondas espaciales, que miden magnitudes fisicas relevantes
asociadas a los distintos subsistemas del entorno geoespacial. Estos productos son

de acceso abierto y estdn disponibles en tiempo casi real a través del sitio web del

grupo.

Los productos se generan mediante un procesamiento automatizado de datos en
tiempo real, con frecuencias de actualizacion que oscilan entre los 5 minutos y una

hora. Ademas, incorporan valor agregado muchas veces aplicando resultados propios

Uhttp://spaceweather.at.fcen.uba.ar/2/
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de analisis estadisticos, como la definicion de umbrales dinamicos, junto con herra-
mientas de visualizacion orientadas a facilitar la deteccion, seguimiento y monitoreo

de eventos relevantes para SWx.

Ademés, se elaboran boletines semanales que reportan las condiciones de SWx,
disponibles en el sitio web del grupo. La persona a cargo debe monitorear las con-
diciones regularmente y enviar alertas en caso de detectar un evento de SWx. La
autora de esta tesis forma parte del equipo de personas que realizan estos monito-
reos y desde el ano 2023 coordina esta actividad. En el Apéndice [A] se muestra un

ejemplo de estos boletines.

En el marco de este trabajo, se desarrollé6 un producto para el monitoreo del conteo
de CRs, siendo el primero en utilizar instrumentos propios del grupo. Este sistema fue
implementado inicialmente en el detector ubicado en la Base Marambio, operativo
desde abril de 2019. Como ejemplo, la Figura muestra la variaciéon horaria
porcentual del conteo de CRs secundarios corregido por el efecto de presion (primera
etapa del método 1, Seccién registrado en la Base Marambio durante la
semana del evento de marzo de 2023. En la esquina superior derecha se incluye

como referencia el valor medio de la tasa de conteo absoluta de los tltimos 7 dias.

La curva en color negro representa la serie horaria expresada como variacién por-
centual respecto a un valor medio fijo de referencia de 152 cuentas s~!. El sombreado
de colores corresponde a bandas estadisticas que representan distintas desviaciones
estandar. Para cada valor de t se define un intervalo de anélisis que abarca los siete
dias previos, es decir, [t — 7,t). Dentro de este intervalo se calculan la media ¢ y la
desviacion estandar s, del conteo. Luego se definen diferentes bandas que represen-
tan apartamientos respecto a la media segiin el ntiimero de desviaciones estandar:
verde oscuro (k = 1), verde claro (k = 2), amarillo (k = 3) y naranja (k > 3). Un
decrecimiento significativo puede identificarse como ¢; < ¢ - 3s,, tal como se muestra

en el FD del 2023 (ver Figura [5.28)).

Complementariamente, y con el objetivo de interpretar estas observaciones en el

contexto del entorno espacial terrestre, se elaboré un segundo producto a partir de
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Figura generada por LAMP , A A
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Figura 5.28: Variacion porcentual del conteo horario de CRs secundarios corregido
por presion en la Base Marambio durante siete dias de marzo de 2023. Las regiones
sombreadas indican rangos de £1s. (verde oscuro), £2s. (verde claro), £3s. (ama-
rillo) y > 3s. (naranja), utilizadas para identificar descensos significativos.

los datos del IM a 1 UA proporcionados por la sonda ACE, en colaboraciéon con la
tesis de licenciatura de la Lic. Dorsch (Dorsch) 2021)). Se utilizan los instrumentos
MAG y SWEPAM con una resoluciéon temporal de 5 minutos. Los datos en tiempo

real estan disponibles para descarga publica a través de la base de datos de la

NOAAM

Se muestra en la Figura [5.29| el producto del IM para la semana de Marzo de
2023. Este producto incluye series temporales del médulo del IMF y sus componen-
tes en GSM, Vsw, T, B, y ® (ver Seccion [2.2.3)). En el primer panel se presenta la
magntitud del IMF (B;) y su componente sur (B,). Cuando B, es negativo, se pro-
duce reconexiéon magnética entre el IMF y el campo geomagnético, lo que favorece
el acoplamiento con la magnetosfera y permite la transferencia de energia y canti-

dad de movimiento desde el IM al entorno terrestre. Este efecto es especialmente

2https:/ /www.swpc.noaa.gov/
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significativo cuando B, < —5 nT.

En el segundo panel se muestra Vg, que, junto con la componente B,, constituye
uno de los principales forzantes interplanetarios de la actividad geomagnética. Se
distinguen dos tipos de viento solar: lento (Vs < 400 km/s) y rapido (Vey >
500 km/s).

En el tercer panel se muestra la temperatura de protones (7,). En general, T, sue-
le estar correlacionada con (Vs ), sin embargo, bajo ciertas condiciones, 7, puede
presentar valores anormalmente bajos, rompiendo dicha correlacion. Este comporta-
miento es caracteristico de la presencia de ICMEs (Démoulin, 2009). Richardson y
Cane| (1995) propusieron como criterio para la identificacion de ICMEs la condicién
T, < oo
Vsw, segin la formulacion de |Lopez| (1987).

, donde T, es la temperatura esperada del protén estimada a partir de

En el cuarto panel se presenta el parametro beta de protones (/3,). En general, las
ICMEs exhiben valores de 3, < 1, lo que indica que la presiéon magnética predomina

sobre la térmica (e.g. Wu y Lepping, 2002)).

En el quinto y ultimo panel, se muestra ®, el angulo entre la proyeccion del IMF en
el plano de la ecliptica y la linea Sol-Tierra. El IMF adopta la estructura de la espiral
de Parker, debido a la rotacion solar y al acoplamiento del plasma con las lineas del
campo magnético. Las lineas rojas representan el angulo esperado segtun la Ecuacion
2.1] que en el entorno terrestre y con viento solar calmo corresponde a ® ~ 135° o
& ~ 315°, dependiendo de la polaridad magnética (saliente o entrante respecto al
Sol, respectivamente). Las lineas naranjas representan un umbral estadistico en torno
a la direccion esperada segun el modelo de Parker, lo que facilita la identificacion

de desviaciones significativas respecto al comportamiento promedio.

La combinacion de todas estas variables permite evaluar la presencia de una es-
tructura interplanetaria en el entorno terrestre, en particular de una MC. Estas
variables se complementan entre si para analizar las posibles causas interplanetarias

de las variaciones en el conteo de CRs registradas por los detectores en superficie,
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especialmente durante eventos FDs.

Figura generada por LAMP

Bz GSM (nT)

Bt,

Br Tr (K) Vs (km/s)

¢ GSM (°)

Figura 5.29: Variaciones temporales de (de arriba hacia abajo): (1) By y B,, (2)
Vew, (3) Tp, (4) B, y (5) @, registradas durante fin de marzo de 2023. Las regiones
sombreadas indican intervalos caracteristicos de IMF geoefectivo, viento solar rapi-
do/lento, bajas temperaturas de protones, dominancia térmica/magnética y sectores

magnéticos.
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5.3.5. Aplicacién del producto operativo al detector de la Ba-

se San Martin

El procedimiento desarrollado para la Base Marambio se aplic6 al WCD instalado
en la Base San Martin, latitud geografica 68.07°S, longitud 67.06°0, altitud 0 m
sn.m., y rigidez de corte vertical efectiva ~ 1.8 GV). Este nuevo nodo, ubicado

aproximadamente a 600 km de Marambio, se encuentra operativo desde marzo de
2024.

Como ejemplo reciente, la Figura presenta la variaciéon porcentual del con-
teo horario de CRs secundarios corregido por presion en las bases Marambio y San
Martin durante 7 dias de junio de 2025, donde se identifica el perfil tipico de un
FD. Las bandas sombreadas estan definidas segtn lo explicado anteriormente. Dado
que ambos detectores poseen rigideces de corte y direcciones asintoticas similares, se
espera que respondan de manera analoga ante variaciones globales del flujo de CRs.
Efectivamente, durante este evento ambas estaciones registraron descensos simulta-
neos, con una evoluciéon temporal practicamente idéntica, tanto en el decrecimiento
como en la recuperacion del flujo. Esto confirma que la senal observada corresponde
a una variacion fisica real asociada al pasaje de la estructura interplanetaria que se

observa en la Figura [5.31] descartando un origen local o instrumental.
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Figura generada por LAMP L . . Figura generada por LAMP L . .
Rayos cosmicos secundarios en Marambio Rayos cosmicos secundarios en San Martin
(conteo corregido por presion) (conteo corregido por presion)
- -2
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Figura 5.30: Variacion porcentual del conteo de CRs secundarios corregido por pre-
sion, registrada en las estaciones antarticas de Marambio (izquierda) y San Martin
(derecha) durante un evento ocurrido en junio de 2025. Las regiones sombreadas
indican rangos de +1s, (verde oscuro), +2s, (verde claro), £3s. (amarillo) y > 3s,
(naranja), utilizadas para identificar descensos significativos.
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Figura generada por LAMP
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Figura 5.31: Variaciones temporales de (de arriba hacia abajo): (1) By y B,, (2)
Vew, (3) Tp, (4) B, y (5) ®, registradas durante junio de 2025. Las regiones sombrea-
das indican intervalos caracteristicos de IMF geoefectivo, viento solar rapido/lento,
bajas temperaturas de protones, dominancia térmica/magnética y sectores magné-
ticos.
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5.4. Conclusiones del capitulo

Este capitulo tuvo como objetivo caracterizar y modelar los efectos atmosféricos
e interplanetarios sobre el flujo de rayos cosmicos secundarios detectado. Para el
periodo 2020-2023, se obtuvo una tasa media de conteo horario de 157.7 cuentass™!,
con una incertidumbre estadistica del 0.2 %. El anélisis de esta serie temporal re-
vel6 una tendencia decreciente de aproximadamente 8 % durante el periodo, cuya
equivalencia estadistica con la tendencia del numero de manchas solares respalda
la conocida anticorrelacion con el ciclo solar. Una vez removida esta tendencia, el
analisis espectral de la serie revel6 un ciclo anual con amplitud del 2.5 % (méaximo en
agosto-septiembre, minimo en febrero-marzo), que presenta una marcada asociacion
con el ciclo anual de la altura geopotencial en la alta troposfera-baja estratosfera

del reanalisis ERAS.

Para estudiar las variaciones en escalas de tiempo inferiores al ano, se aplic6 un
filtro pasa-alto a la serie temporal. A continuacién, se implementaron dos meto-
dologias independientes para modelar los efectos atmosféricos. La primera abordo
secuencialmente los efectos de la presion en superficie y de la altura geopotencial a
100 hPa, nivel que present6 la maxima asociacion lineal con el conteo a lo largo de
todo el periodo y que se utilizé6 como indicador del efecto de temperatura. Dada la
mayor influencia de la presion, inicialmente se modeld y removié su efecto median-
te el coeficiente barométrico correspondiente. Posteriormente, se corrigio el efecto
de temperatura utilizando el coeficiente de expansion atmosférica estimado. Como
enfoque alternativo se implement6 una segunda metodologia, abordando un modelo
de regresion lineal miltiple que considerd simultaneamente ambas variables atmos-
féricas. La serie temporal fue corregida mediante ambos métodos. Se determind que
el segundo método logré una mayor reduccion de la varianza total de la senal. Por

lo cual para los anélisis subsiguientes se seleccion6 el segundo enfoque.

Si bien para el efecto de la presion no se identificaron diferencias significativas entre
las diferentes estaciones del ano, si se observoé una marcada variaciéon estacional en

la respuesta al efecto de la temperatura. La asociacién mas intensa entre el flujo de
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CRs y la altura geopotencial se registré durante el invierno y la primavera. Este pa-
tron estacional puede atribuirse a la mayor variabilidad atmosférica durante dichos
periodos, lo que proporciona un rango dinamico suficiente para caracterizar el efec-
to y distinguirlo de las fluctuaciones estadisticas. Paralelamente, se identific6 una
tendencia interanual en esta correlacion, que alcanzé su méxima intensidad en 2020
y se debilité progresivamente en los anos siguientes. Esta evolucion puede atribuirse
al aumento de la actividad solar en el ascenso hacia el méximo del ciclo. Dicho au-
mento incrementa la frecuencia/intensidad de eventos interplanetarios transitorios,
introduce una mayor contribucion interplanetaria relativa y anade periodicidades no

atmosféricas, lo que enmascara progresivamente la senial atmosférica local.

Estos hallazgos motivaron la exploracion de un esquema inverso: estimar la altura
geopotencial a 100 hPa utilizando como predictores el flujo de rayos cosmicos y la
presion en superficie. Los resultados, basados en modelos estacionales, demuestran
que este enfoque constituye un método complementario viable para el sondeo at-
mosférico remoto, con un desempeno particularmente robusto durante primavera e

invierno en periodos de minima actividad solar.

El espectro de potencia de la serie corregida por efectos atmosféricos mostro que la
energia se concentra en las bajas frecuencias y en la variaciéon diurna. Se identifico
una periodicidad de aproximadamente 27 dias, consistente con la rotacién solar
y corroborada por monitores de neutrones. La potencia de esta senal mostré un

marcado aumento con la actividad solar, particularmente desde mediados de 2022.

El estudio especifico de la variabilidad diurna mostré una senal media del 0.13 %,
estadisticamente significativa, con méaximo en torno a las 15 UTC, sin mostrar evi-
dencia de variaciones estacionales, lo que sugiere un origen interplanetario. El analisis
armoénico mediante series de Fourier para cada dia reveld6 una amplitud media del
0.27% para el primer armoénico, manteniendo el maximo en 15 UTC. Estos resul-
tados, consistentes con detectores de rigideces medias similares, mostraron ademas
una fase compatible con la corrotacion de los rayos cosmicos tras corregir por efectos

geomagnéticos.
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Del analisis de la distribucién de amplitudes del primer armonico se identificaron
valores extremos que, en numerosos casos, coincidieron con eventos Forbush. De
estos, se seleccionaron dos eventos particularmente significativos del periodo anali-
zado: noviembre de 2021 (un decrecimiento Forbush de dos pasos) y marzo de 2023
(de una sola fase), ambos consistentes con reportes previos en la literatura, y con
una amplitud cercana al 2% en ambos casos. Para el evento de noviembre de 2021,
el analisis mediante una ventana movil horaria revel6 un aumento en la amplitud
diurna varias horas antes de la llegada del shock a la Tierra. Este comportamiento
sugiere que la amplitud diurna podria constituir un indicador precursor de la llegada
de estructuras interplanetarias. El anélisis comparativo de la evolucién temporal de
ambos eventos con dos monitores de neutrones terrestres mostro firmas caracteris-
ticas compatibles con las energias tipicamente detectadas por el WCD, validando la

respuesta del detector frente a estos fenémenos.

Como resultado de este capitulo, se implementaron dos productos operativos pa-
ra el monitoreo de decrecimientos significativos en el flujo de rayos cosmicos y de
las condiciones del medio interplanetario. Adicionalmente, se valid6 la calidad de
los datos mediante la comparacion con un nuevo WCD instalado a cientos de kilo-
metros de Marambio, donde se observd que el perfil temporal y la amplitud de un
evento Forbush registrado fueron practicamente idénticos en ambos detectores. Es-
tos productos integran herramientas complementarias que permiten la identificacion
automatica de estructuras interplanetarias, facilitando el anélisis integral. Actual-
mente se encuentran operativos y disponibles en linea, proporcionando datos en
tiempo casi real disponibles tanto para la comunidad cientifica como para usuarios

interesados.
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Capitulo 6

Caracterizacion del flujo de rayos
cosmicos mediante la identificacién
de la energia depositada por

particulas individuales

En este capitulo se utilizan los datos adquiridos por el sistema LAGO entre abril
de 2020 y noviembre de 2021, mediante una adquisiciéon que permite descomponer el
conteo total en funcion de la carga asociada a cada pulso, brindando asi la posibilidad
de estudiar con mayor detalle como contribuyen las distintas componentes al conteo
total.

La adquisicién estandar de LAGO (ver Seccion genera archivos de datos que
contienen los pulsos registrados durante una hora de funcionamiento. Cada archivo
incluye 3600 bloques de seniales (uno por cada segundo de la hora), organizados en
distintos sub-bloques. Cada sub-bloque de senales comienza indicando la fecha, la
hora y su marca temporal en tiempo Unix, seguida de todos los pulsos registrados

durante el segundo correspondiente.
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El sistema de digitalizaciéon posee una resoluciéon de 14 bits y permite registrar
amplitudes de tension en el rango de —1 a 1 V en dos canales simultaneos, lo que se
traduce en una conversion analdgico—digital de 0 a 8192 cuentas ADC, correspon-
diendo una cuenta ADC a 122 uV.

La Figura muestra un ejemplo del registro de un pulso. En este esquema, el
canal 1, conectado al anodo del PMT, opera con un nivel de disparo V; que se activa
cuando la senal supera un umbral de 400 cuentas ADC (valor fijado hasta fines de
2021). Una vez superado este umbral, se registran 30 valores de tension espaciados
8 ns entre si, junto con dos valores previos al disparo, conformando una traza total
de 256 ns. Estas dos mediciones anteriores se recuperan y almacenan con el objetivo

de capturar adecuadamente la rampa de subida del pulso, que tipicamente presenta

una forma FRED.

Una vez finalizada la adquisicion, se agregan dos lineas adicionales al registro del
pulso que contienen metadatos asociados al proceso. La primera linea indica el conteo
del reloj interno de la FPGA en el instante en que se activa el disparo. Al multiplicar
este valor por el periodo del reloj (8 ns), se obtiene el tiempo transcurrido desde el
inicio del segundo hasta la ocurrencia del evento, lo que permite determinar con alta
precision el instante en que se detecta la particula. La segunda linea corresponde a un
contador interno que se incrementa en una unidad cada vez que se adquiere un pulso.
Este contador lleva un registro del niimero total de eventos detectados y resulta ttil

para identificar posibles pérdidas de datos debidas a fallos de comunicacién.
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Figura 6.1: Extracto de un archivo de datos adquirido en modo RP-LAGO. La
primera linea indica la fecha, la hora y la marca temporal del bloque. La primera
columna corresponde al canal 1 y la segunda al canal 2. En la tercera fila se super6
el umbral de disparo del canal 1. Se registran 32 valores de tension, con un intervalo
temporal de 8 ns entre valores consecutivos.

6.1. Caracterizacion de pulsos en una hora

Se analizaré la duracion, linea de base, pico y carga de los pulsos registrados

durante una hora, y luego se replicara el analisis para todas las horas disponibles.

La Figura ilustra una seleccién aleatoria de trazas de pulsos registrados el 1
de agosto de 2020 a las 17 UTC, extraidas de un conjunto total de 704,205 pulsos.
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de la energia depositada por particulas individuales

Visualmente se identifica que la mayoria son de corta duracién y presentan linea de
base no centrada en cero. Ademaés, existen casos de pulsos saturados y registros de

dos pulsos en una tnica traza.
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Figura 6.2: Ejemplo de pulsos registrados el dia 1 de agosto de 2020 a las 17 UTC.

El histograma de la Figura[6.3|a) presenta la distribucién de duraciones mediante
FWHM (por sus siglas en inglés Full Width at Half Mazimum) en nanosegundos para
esa hora. La distribucion, sesgada hacia valores bajos, muestra un pico pronunciado
entre 10 y 30 ns, con una rapida disminucién hacia valores mayores formando una

cola extensa. La duracion media es de 19.2 ns y la mediana de 16 ns.

Para caracterizar las trazas, se definio la linea de base de cada pulso como el valor
medio de las dltimos 10 valores, y la linea de base horaria (BLy) como el promedio
de las lineas de base de todos los pulsos de la hora. Previo al promedio, se aplicé un
filtro que eliminaba pulsos con linea de base més alla de £+ 2 desviaciones estandar
(calculadas sobre los valores de la hora correspondiente), lo cual es crucial para
excluir malas observaciones como pulsos dobles o pulsos saturados. De esta manera,

la media filtrada resulta igual a 90 ADC. El histograma resultante se muestra en la

Figura [6.3|b).
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Figura 6.3: (a) Histograma de la duracién de pulsos medida como FWHM en
nanosegundos; (b) Histograma de la linea de base de los pulsos para el dia 1 de
agosto de 2020 a las 17 UTC.

Para el calculo del pico y de la carga, en primer lugar se resta a todas las trazas la
BLy obtenida. Luego, el pico del pulso se define como el valor maximo de la tension
de la traza (en ADC). La carga del pulso, @), teniendo en cuenta la Ecuacion 4.1}
resulta proporcional a la integral de su tension y constituye un indicador de la energia
depositada. Esta carga puede estimarse como la suma de los valores de ADC de toda
la traza del pulso (ya corregida por BLy) y se expresa en unidades de ADC - ns, es

decir:

30At¢ 30

30 30
Q= O/ V(t)dt ~ Y (Vi —BLy) At = At;(w — BLy) =8 ns;(w — BLy)

=1

donde V(t) es el valor de la tension en el tiempo ¢, medido en ADC, y At = 8 ns.
Las principales fuentes de incerteza en la estimacion de () son el ruido estadistico en
cada valor adquirido (1-2 ADC) y la determinacion de la linea base (1 ADC). Este

ultimo error se propaga a lo largo de todos los intervalos temporales considerados,
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afectando especialmente a los pulsos de menor carga. Es decir, su impacto relativo

es mayor en pulsos pequenos que en aquellos de gran carga.

En la Figura se muestra el histograma de pico (a) y de carga (b) para la
hora de estudio. Ambos casos son perfiles tipicos de este tipo de detectores (e.g.
Collaboration, 2015)). La correlacién entre el pico y la carga de los pulsos en una
hora determinada suele ser alta, con un valor de 0.98 en este caso particular. Debido
a esta fuerte asociacion, se decidi6é analizar inicamente la carga, debido a su relacion
directa con la energia depositada, tal como se detall6 en la Seccion[4.3.3] En la Figura
6.4|(b) el primer maximo (~ 10* ADC - ns) est4 asociado al efecto del umbral de
disparo y corresponde a senales producidas mayormente por la componente EM. El
segundo maximo estd asociado al paso de u* que atraviesan el detector en forma
vertical y, por definicion, estd intimamente relacionado con el valor del VEM (ver
Secciones y 4.3.3)). Para determinar la carga correspondiente al VEM (Qvenm),
se defini6 mediante inspeccion visual un entorno entre 4 x 10* y 5.3 x 10* ADC - ns.
Sobre este rango se realiz6 un ajuste cuadratico, calculdndose luego la posicion del

VEM como el vértice de la parabola.

Considerando que, en el rango de energias de interés, el poder de frenado para
u* en agua es aproximadamente 2 MeV - cm™!, y que la altura de la columna de
agua en el detector es de 1 m, se obtiene que un VEM deposita una energia de ~
200 MeV, es decir, Qyem ~ 200 MeV. De esta forma, y asumiendo una respuesta
lineal del sistema, es posible calibrar el histograma de carga en funcion de E; (ver
eje horizontal superior de la Figura (b)) Dado el umbral impuesto por el nivel de
disparo, el sistema estaria registrando principalmente particulas con E; = 40 MeV.
Segun la Figura [4.12] esta region estaria dominada por la rama EM, respecto de la

componente MU.
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Figura 6.4: Histogramas tipicos de una estacion para el dia 1 de agosto de 2020 a
las 17 UTC. (a) Histograma de pico y (b) histograma de carga. En ambos se observa
un primer pico asociado principalmente a senales generadas por la componente EM
y al umbral de deteccion. En (b) el segundo pico, se asocia al paso de u* verticales
y permite la calibraciéon en unidades de VEM.

6.2. Estudio de los pulsos para todo el periodo

El analisis descrito en la seccién anterior se replico para todas las horas disponibles
entre abril de 2020 y noviembre de 2021.

La cantidad promedio de pulsos registrados en el periodo es de 764,817 (equivalente
a 212 cuentas s71). La pérdida de pulsos por hora (definida como la diferencia entre
el contador interno y los registros existentes) es en promedio menor al 0.1 % para
todo el periodo. Tras aplicar el filtrado de & 2 desviaciones estandar sobre las lineas
de base horarias BLy, se conservo en promedio el 92 % de los pulsos de cada hora,

utilizados para la construccion y el andlisis de los histogramas de carga horarios.

La Figura muestra la evolucion temporal de BLy durante todo el periodo. Se

observa una estructura temporal con variaciones suaves y algunos valores extremos
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durante el primer trimestre de 2021. El valor medio global es de 91 ADC con una

desviacion de 0.9 ADC, lo que representa una variacion menor al 1 %.
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Figura 6.5: Evolucion de la linea de base media horaria (en unidades ADC) durante
2020 y 2021.

A cada pulso se le rest6 su BLy correspondiente, se calculé su carga y se cons-
truyeron histogramas de carga horarios. En cada histograma se realizé un ajuste
cuadratico en la region del segundo maximo (definida en la Secciéon para de-
terminar Qvgn como el vértice de la parabola. Para evitar sesgos por una ventana
de analisis mal centrada, se implement6é un criterio automatico: si el maximo del
ajuste cae fuera del 80 % central del intervalo, la ventana se desplaza un 20 % de su
ancho hacia la izquierda o derecha segin corresponda. La Figura (a) muestra la
evolucion temporal de Qveym calculada con este método. En el periodo analizado, el
valor medio es de < Qypy > = 4.73 x 10* ADC-ns con una desviacion estandar de
1500 ADC-ns. A partir del segundo trimestre de 2021 se evidencia una disminucién
progresiva, con una caida cercana al 10 % hacia finales de ese afio respecto del valor
medio registrado en 2020. La incertidumbre asociada a Qv gys se debe a la discreti-
zacion del histograma, al error estadistico del ajuste cuadratico y, principalmente,
a la eleccion del rango de ajuste. Esta se estim6 variando sisteméticamente los li-

mites del intervalo y calculando la desviaciéon estandar de las posiciones del vértice
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resultantes, obteniéndose ~ 270 ADC-ns

La variabilidad de alta frecuencia observada se atribuye tanto a fluctuaciones en
el espectro de p* en la altitud de Marambio como fluctuaciones originadas en el
sistema de deteccion. Es posible realizar un diagnostico del desempeno del detector
a partir del cociente entre el area (carga) y el pico de los pulsos registrados, cono-
cido como relaciéon Ap. Este parametro es especialmente sensible a cambios en la
transparencia del agua, en la reflectividad del recubrimiento interno y a cambios en
la ganancia del PMT (e.g. Mamani y Vasquez, 2022). Una razon Ap aproximada-
mente constante en el tiempo indica una buena estabilidad operativa del detector,
mientras que disminuciones sistematicas pueden ser indicio de una degradaciéon en
alguno de sus componentes. En la Figura (b) se muestra la relacion Ap para los
pulsos asociados al VEM. El valor medio obtenido fue de 31.8 ns, con una variacién
porcentual del 1.62 % durante el periodo analizado, y se observo una leve tendencia
decreciente de aproximadamente —1.12 ns por ano. Estos resultados sugieren que no

se evidencia una degradacion significativa del sistema en el intervalo considerado.
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Figura 6.6: Evolucion temporal horaria de: (a) la posicion de la joroba del muon
Qvem y (b) Ap para pulsos asociados con la joroba del muon.
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6.3. Definicion de rangos de carga

En base a las simulaciones (ver Figura y a la fluctuacion observada en la
posicion de Qv gy (ver Figura[6.4|(b) y Figurd6.6|(a)), se establecieron tres ventanas
fijas en el histograma de carga, vinculando cada una con el predominio de diferentes
familias de particulas secundarias: la componente EM (con una fracciéon de muones
que recorren longitudes significativamente menores que las del VEM), u* verticales,
y multiples particulas que llegan simultdneamente al detector. Para el primer caso
se consider6 el rango de carga desde cero hasta al inicio del rango de fluctuacion
del minimo local del histograma de carga, lo cual corresponde a 3.5 x 10* ADC - ns.
Este valor se adopto, a su vez, como limite inferior para la banda de p* verticales, la
cual fue definida de manera tal que contenga completamente el rango de variacion
de Qv gy en la Figura (a). El limite superior de esta banda se establecié conside-
rando la méxima energia que puede depositar un p* del orden de GeV al atravesar
el detector en su trayectoria diagonal més extensa (1.4m), lo cual equivale a una
carga de 6.5 x 10* ADC - ns o ~ 280MeV de E,. Finalmente, la tltima banda se
definié como aquella que contiene los pulsos con carga superior a 6.5 x 10* ADC - ns.

En resumen:
» De 0 a3.5x 10" ADC-ns (~ 50-150 MeV)
= De 3.5 x 10% a 6.5 x 10* ADC - ns (~ 150-280 MeV)
» Para cargas mayores a 6.5 x 10* ADC - ns (> 280 MeV)

En la Figura (a) se muestra el histograma de carga correspondiente al 1 de
agosto de 2020 a las 17 UTC, donde se indican en color las tres bandas de carga
definidas. Para cada uno de los tres rangos, se contabilizé la cantidad de pulsos

EM
, ity

registrados por hora y se definieron los conteos asociados a cada rango: r
rME_ Asimismo, se consider6 el conteo total horario registrado, r7, equivalente a la
integral del histograma de carga horario. La incertidumbre estadistica de los conteos

horarios varian entre 0.1 % y 0.3 %, segtn la banda.

En la Figura (b) se presenta la serie temporal de los cuatro conteos, expresada
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en términos de su contribucion relativa al conteo medio total. Como se observa, la

mayor parte del conteo total proviene de 7™ (x 48 %), seguida por r* (=~ 35 %) y

L' (=~ 17 %). Los valores promedio calculados para todo el perfodo son
EM 1 1 ML

rg™M = 101.2 cuentas s™!, rf = 73.8 cuentas s™!, rg'" = 37.2 cuentas s™' y r{ =
212.3 cuentas s~ L.

Por otra parte, el conteo total medido con este modo durante el periodo analizado
(rT) presenta una alta correlacion de Pearson de 0.98 con el conteo obtenido me-
diante el osciloscopio utilizado en el Capitulo |5| (rx), lo que respalda la consistencia

entre ambos métodos de adquisicion.
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Figura 6.7: (a) Histograma de carga con los tres rangos fijos definidos. (b) Varia-
bilidad porcentual relativa de r® r# rML vy T respecto a rl.

6.4. Efectos atmosféricos por bandas

En esta seccion se analiza los efectos atmosféricos de baja frecuencia sobre los con-
teos horarios de pulsos correspondientes a los rangos de carga previamente definidos.
Este enfoque permite identificar diferencias en la sensibilidad de cada componente

ante las variaciones atmosféricas y evaluar la posible presencia de senales diferen-
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ciadas segin la energia depositada por las particulas.

La tltima banda rME

, compuesta principalmente por eventos de alta energia de
primarios, no serd analizada debido a las fluctuaciones estadisticas inherentes a este
rango de energia. Tras una revision inicial, se concluyé que su asociacion con las

variables atmosféricas de interés carece de significancia estadistica.

En la Figura[6.8|(a) se presentan las series de los tres conteos (r”, 7™, r#) suaviza-
das mediante una media mévil centrada de 120 dias, con el fin de resaltar tendencias
de baja frecuencia, expresadas en términos relativos respecto a su propia media. Tan-

to rEM

como r* exhiben una modulacion estacional bien definida, con amplitudes
entre 2 y 3 % y fases similares: méaximos durante la primavera austral (alrededor de
octubre) y minimos en los meses de febrero-marzo, en concordancia con lo reportado
en el Capitulo 5] La curva correspondiente al conteo total es consistente con ambas

y presenta una amplitud menor, en torno al 1%.
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Figura 6.8: (a) Evolucién temporal de r®™ r# y r suavizadas mediante una media
movil centrada de 120 dias, expresadas como variacidon porcentual respecto a su
valor medio. (b) Coeficiente de correlacién de Pearson entre las series suavizadas
mostradas en (a) y la serie de Z suavizada en funcion del nivel de presion.

La Figura [6.8|(b) muestra los coeficientes de correlacion de Pearson entre las se-
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EM“pi T En todos los casos, los perfiles verticales de

ries suavizadas de Z y r
correlacion son consistentes con los hallados en la Figura Si bien todas las co-
rrelaciones alcanzan su maximo valor negativo alrededor de los 100 hPa, entre —0.7
y —0.9, el conteo asociado a u* verticales presenta la anticorrelaciéon mas fuerte,
en concordancia con lo expuesto en la Seccion [3.4.1] Por el contrario, la curva azul
exhibe una correlacion menor, debido a que responde a una mezcla de particulas de
la familia EM y p* con Ej significativamente menor que la del VEM. Finalmente, la
curva negra, que representa la tasa total de particulas detectadas, exhibe la menor
correlacion con Z. Esto es esperable, ya que este valor integra todas las componen-
tes del flujo, que promedia miltiples componentes con distintas sensibilidades a los

efectos atmosféricos.

Posteriormente, se realiz6 una exploracion mas detallada dividiendo el histograma
de carga en bandas de ancho fijo (20 bines) sin solapamiento entre ellas. El obje-
tivo de este anélisis mas granular fue identificar posibles transiciones o umbrales
donde el comportamiento de las senales varie significativamente. Para cada banda,
se construyeron los conteos horarios para todo el periodo de estudio y se aplico
el promedio movil de 120 dias centrado previamente descrito. Considerando como
nivel de presion efectivo el asociado a 100 hPa, se adopté un modelo lineal entre
la variacion relativa de los conteos y AZ'% (de acuerdo con la Ecuacion N
se estimo el coeficiente de expansion atmosférica llamado en este contexto & aco
mediante una regresion lineal por minimos cuadrados. En la Figura se presenta
los valores estimados de & 4co en funcion de la carga media de cada banda, lo que
proporciona una medida de la sensibilidad de las senales ante variaciones de baja
frecuencia en AZ'. Los puntos se diferenciaron segtin el R? del ajuste: los circulos

rellenos corresponden a ajustes con R? > 0.6, y los vacios, al caso contrario.

De la Figura se observa que los mejores ajustes se concentran en la region de
cargas entre 10* y 5 x 10* ADC-ns, presentando una dependencia no lineal de &1 4o
con la carga. Se identifica un minimo pronunciado en la region intermedia (alrededor
de 4 x 10* a 4.5 x 10* ADC - ns), donde el coeficiente alcanza su valor mas negativo.

Esta region coincide con la posicion de la joroba del muén en los histogramas de
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Figura 6.9: Coeficiente & 4co de sensibilidad a las variaciones de AZ% expresado
en % kmgp~! para conteos asociados con diferentes cargas depositadas.

carga, asociada al paso de u* verticales.

En la region de cargas bajas, la curva exhibe una tendencia descendente a me-
dida que aumenta la carga, con valores que decrecen de aproximadamente —2 a
—6 % kmgp~!. Este comportamiento puede explicarse considerando la mezcla de se-
nales provenientes tanto de la componente EM como MU con menor energia deposi-
tada, siendo esta ultima la que presenta un incremento progresivo a medida que au-
mentan las cargas detectadas. En contraste, para cargas superiores a 5x 10* ADC-ns.,
se observa un cambio en la pendiente de la curva, lo cual indica una modificacién en
el comportamiento del sistema: los valores estimados comienzan a aumentar hasta
alcanzar valores positivos. Sin embargo, en esta region los ajustes dejan de ser con-
fiables, lo que sugiere una transicién entre la banda de u* verticales y el comienzo

del dominio de las minilluvias.
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6.5. Conclusiones del capitulo

En este capitulo se realizé una caracterizacion detallada del flujo de rayos cosmicos
secundarios mediante el analisis de la energia depositada por particulas individuales,
utilizando datos del detector LAGO en Marambio adquiridos entre abril de 2020 y
noviembre de 2021. La implementaciéon de un modo de adquisiciéon que registra pulsos
individuales permitié descomponer el conteo total en funciéon de la carga asociada a

cada pulso.

La caracterizacion de pulsos revela una forma tipica con estructura temporal FRED
y con FWHM de ~ 20 ns. A partir del analisis de pulsos adquiridos por hora, se
identifico la carga media del VEM mediante histogramas de carga, y se estimo
un envejecimiento del detector a partir de la relacién area-pico (Ap) del VEM,
resultando inferior al 2%. A partir de los histogramas de carga, se definieron dos
bandas de energia que permitieron calcular conteos horarios para cada una de ellas:
una de baja carga, dominada por la componente EM (~50% del total horario), y
otra centrada en la joroba del muon, con predominio de muones verticales (~35%

del total), estableciéndose los conteos horarios para cada canal.

El estudio de los efectos atmosféricos en escalas de baja frecuencia reveld que tanto
la componente EM como la MU presentan una modulacién estacional bien definida,
con amplitudes entre 2-3 % y maximos durante la primavera austral. El anélisis de
correlacion con la altura geopotencial mostré que la componente MU presenta la
anticorrelacion maés fuerte (coeficiente de Pearson —0.9 a 100 hPa), consistente con

su mayor sensibilidad al efecto de temperatura.

Como trabajo futuro, se propone emplear la banda de muones para inferir las
condiciones de la baja estratosfera y avanzar en el estudio de la relacién entre las
caracteristicas de los eventos Forbush y las estructuras interplanetarias, a través del

analisis del conteo segmentado por bandas de energia.
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Capitulo 7

Conclusiones

El trabajo desarrollado en esta tesis constituye una contribuciéon al estudio de SW
desde dos enfoques complementarios. El enfoque cientifico se centré en el anélisis y
la caracterizacion de las variabilidades de origen atmosférico e interplanetario en el
flujo de CRs observadas por un detector de radiacion Cherenkov en agua instalado
en la base antéartica argentina Marambio, con el objetivo de evaluar su potencial
como herramienta para el estudio de eventos de ME. El enfoque operativo, por su
parte, se centré en el desarrollo de modelos para la curaduria y remociéon de efectos
atmosféricos, en el anélisis de datos, y en herramientas que permiten monitorear
casi en tiempo real de la variabilidad del flujo de CRs y de las condiciones del medio
interplanetario. Estos resultados extienden las capacidades operativas Argentinas
en SW a altas latitudes en territorio antartico, permitiendo ademas aportar a la

soberania nacional.

El Capitulo [4] establecio la caracterizacion del sitio de medicién en Base Marambio
y de su entorno espacial de relevancia mediante el analisis de datos observacionales
y simulaciones numéricas. Como parte de la participacién en la campanan antéarti-
ca 2022-2023 se elabor6 documentacién técnica completa que describe el funciona-
miento y especificaciones del detector, sentando las bases para futuras mejoras del

sistema. Se determinaron las direcciones asintoticas y la rigidez de corte efectiva,
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asi como su dinamica bajo diferentes perturbaciones geomagnéticas. Posteriormente,
mediante simulaciones proporcionadas por la colaboracion LAGO, se estim6 el flujo
de particulas secundarias esperado en la Base Marambio, considerando un modelo
de atmosfera polar estandar y un espectro de referencia para los rayos cosmicos
primarios. La combinacion de este flujo con la respuesta del detector permitio inter-
pretar las observaciones en funcion de la energia y el tipo de particulas detectables.
Finalmente, se evalu6 la variabilidad atmosférica local predominante durante el pe-
riodo de estudio mediante el estudio de la presion superficial y de los perfiles de
altura geopotencial, utilizando datos de reanalisis ERAb y radiosondeos. La integra-
cién de estos elementos proporciona el marco fisico necesario para comprender las

variaciones temporales del flujo de rayos césmicos detectado.

El Capitulo[blanaliza la serie temporal de tres anos del conteo horario de particulas
secundarias en Marambio, revelando variaciones en miiltiples escalas temporales. Se
identific6 una tendencia decreciente, consistente con una modulacién dada por el
ciclo solar, y una variaciéon anual vinculada a la altura geopotencial en la baja estra-
tosfera. Los efectos atmosféricos en escalas més cortas fueron modelados y removidos
utilizando la variabilidad de la presion superficial y de la altura geopotencial a 100
hPa como predictores. Tras estas correcciones, se observo una periodicidad cercana
a 27 dias, relacionada con la rotacién solar, y una senal diurna consistente con una
anisotropia de origen interplanetario. El analisis de esta tdltima permitié identificar
eventos Forbush, incluyendo dos de los més intensos del periodo analizado, reporta-
dos también por otras redes de detectores. Se evindenci6 asi que un aumento en la
amplitud diurna podria actuar como precursor de la perturbacion interplanetaria.
Finalmente, la capacidad operativa del detector se consolidé mediante la implemen-
tacion de productos de monitoreo en tiempo casi real. Esta capacidad fue validada
mediante una comparacion directa con un WCD de caracteristicas similares ubicado
a varios cientos de kilometros, que registré una respuesta practicamente idéntica en

el conteo durante un evento Forbush.

De forma transversal, el analisis de los efectos atmosféricos sugiere que las obser-

vaciones en superficie (tanto del flujo de rayos cosmicos como de la presion) podrian
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emplearse para monitorear la variabilidad de la altura geopotencial en torno a los
100 hPa. Esta asociaciéon resulta particularmente robusta durante invierno y prima-
vera (y durante fases cercanas al minimo solar) lo que posiciona a esta técnica como
una alternativa practica frente a la complejidad y el alto costo de las mediciones di-
rectas (e.g., radio sondeos con globos). Este hallazgo no solo abre perspectivas para
el desarrollo de herramientas de monitoreo atmosférico basadas en estos detecto-
res, sino que también aporta informaciéon complementaria para estudiar la compleja

dindmica de la estratosfera antartica.

En el Capitulo [f] se analizaron los datos del modo de adquisicion LAGO que regis-
tra trazas individuales de particulas. Tras validar la concordancia del conteo total
con el sistema utilizado en el capitulo anterior, se definieron conteos asociados a
diferentes bandas de energia, representando poblaciones con distintas abundancias
relativas entre tipos de particulas (e.g., componentes EM y muonica). Como paso
previo al estudio de variaciones de origen interplanetario, se investigaron los efec-
tos atmosféricos en bajas frecuencias. Los resultados muestran que los conteos por
bandas presentan modulacion estacional con amplitudes relativamente mayores res-
pecto al total, identificAndose particularmente a la banda de muones verticales como
la mas adecuada para monitorear variaciones en la altura geopotencial a 100 hPa,

debido a su mayor sensibilidad en comparaciéon con las demés bandas analizadas.

Esta tesis establece las bases para el uso dual de un detector Cherenkov en la
Antartida, validando su capacidad para monitorear simultidneamente la actividad
solar (a través de eventos Forbush, la variacion diurna y periodicidades de 27 dias)
y caracterizar la estratosfera polar (estimando la altura geopotencial a 100 hPa a
partir de observaciones de superficie). Los resultados posicionan al instrumento como
una herramienta complementaria para estudios en SW y meteorologia tradicional

estratosférica, resaltando su caracter multidisciplinario.

Como perspectiva futura, podria extenderse este anélisis hacia un estudio sistema-
tico de los eventos Forbush, comparando la respuesta del conteo total y los conteos

asociados a las distintas bandas de energia depositada. Asimismo, se propone un
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Capitulo 7. Conclusiones

analisis comparativo de la variaciéon diurna entre las bases Marambio y San Martin
e investigar de manera sistematica su comportamiento como posible precursor de
estructuras interplanetarias. La confirmacion de esta tltima relacion sentaria las ba-
ses para el desarrollo de un producto operativo que utilice la variaciéon diurna como
indicador temprano de la llegada de estructuras interplanetarias, con potenciales

riesgos para el funcionamiento y la integridad de diversas tecnologias modernas.
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l= BOLETIN SEMANAL DE LAS Fecha:22/04/2024 -
. CONDICIONES EN

METEOROLOGIA DEL ESPACIO Observador.: Santos

CONDICIONES DEL SOL

Regiones activas

Agujeros coronales

Fulguraciones solares

Eyecciones de masa coronal

Particulas energéticas

24; 3636 (S21); 3637 (S13); 3638 (S18); 3639 (N28);
3640 (N21); 3641 (N10); 3643 (S13); 3644 (N13); 3645
(S08); 3646 (N21); 3647 (S13); 3648 (N18); 3649
(N15); 3650 (S11); 3651 (NO1); 3652 (N15); 3653
(NO2); 3654 (S07); 3655 (S28); 3656 (S12); 3657
(S12); 3658 (S23); 3659 (S13); 3660 (N10)

— S —

2; Desde el inicio de la semana se observa un conjunto
de agujeros coronales sobre el hemisferio sur
ocupando un area del 5% del disco solar que se
encuentra frente a la Tierra el dia 22. El dia 24 aparece
un nuevo conjunto sobre el hemisferio norte de gran
extension latitudinal. Crece hasta el 6% del disco solar
y se encuentra frente a la Tierra el dia 27.

79; C(61) M(18) y X(0); Méaximo flare M3.6 el 23/04 a
las 03:06 UT.

Se observaron dos eyecciones halo parcial. El 23 a las
18 UT direccion suroeste y el 26 a las 18 UT direccién
noroeste.

Sin eventos

CONDICIONES DEL MEDIO INTERPLANETARIO

Viento solar

Componente sur del campo
magnético interplanetario

Estructuras interplanetarias

Desde el dia 22 hasta el 26 la velocidad disminuye
desde los 450 km/s hasta los 300 km/s. A inicios del 21
aumenta rapidamente hasta los 350 km/s. Al inicio del
dia 26 hay un incremento abrupto hasta los 340 km/s,
luego se mantiene en ese valor durante el resto del dia.
El dia 27 aumenta gradualmente en torno hasta los 450
km/s. Se mantiene fluctuando alrededor de ese valor
durante el dia 28.

El minimo -12 nT se alcanza el 26 a las 12 UT. Los
dias 26 y 27 se observan fluctuaciones <-5nT.

Shock interplanetario el dia 26 debido a la llegada de la
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ICME halo del dia 23. High speed stream el dia 27
asociado con el agujero coronal del dia 22.

CONDICIONES DE LA MAGNETOSFERA

indice Kp

indice DST

indice Ksa

Electrones de alta energia

5.3 el 26/04 entre las 15-18 UT. El resto de la semana
Kp <5.

-56 el 26/04 a las 17 UT. Durante toda la semana
predominan valores negativos.

60 el 26/04 entre las 21-24 UT. El resto de la semana
Ksa <5, salvo el dia 27 entre las 18-21 y las 21-24 UT
(6- y 5+, respectivamente)

Fluencia moderada durante mitad del dia 25 e inicio del
dia 26.

CONDICIONES DE LA IONOSFERA

foF2 Valores cercanos a la media mensual en Tucuman.
Salvo a inicios del dia 27 y 28 entre las O y las 8 UT.
Valores por debajo de la media mensual en Bahia
Blanca entre las 21 y las 3 UT durante toda la semana.

TEC Sin datos.

PRONOSTICOS

Viento solar Aumento leve de la velocidad del viento solar durante los

Fulguraciones solares

Tormentas geomagnéticas

Tormenta de radiacién solar

Bloqueos de radio

préximos dias.
Probabilidad del 50% de fulguracion tipo C. Baja
probabilidad de fulguracion tipo M o X

Baja probabilidad de tormenta geomagnetica G1 o
mayor

Baja probabilidad de tormenta de radiacion S1 o mayor.
Probabilidad moderada de bloqueos de radio de

tipoR1-R2 y baja probabilidad de bloqueos de radio de
tipo R3
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