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Resumen

Esta investigación presenta un análisis de los eventos Forbush Decrease utilizando datos

del sistema TDC-Scaler del experimento HAWC, con el objetivo de interpretar su relación con

las eyecciones de masa coronal. Se aplicaron correcciones instrumentales, atmosféricas y de

anisotropía solar diurna, que permitieron obtener señales de modulación limpias. A partir de

los datos corregidos, se identificaron y caracterizaron eventos con perfiles diversos, incluyendo

modulaciones compuestas y anisotropías sostenidas. Se analizaron tres eventos representativos

(septiembre de 2017, marzo y mayo de 2024) y se compararon con parámetros interplanetarios

obtenidos a partir de datos de satélite. El análisis de correlación cruzada muestra una fuerte

asociación entre las caídas de la tasa de rayos cósmicos y variables como la intensidad del campo

magnético interplanetario, su componente sur (Bz) y la presión dinámica del viento solar, con

desfases horarios bien definidos. Estos desfases se han interpretado como el resultado de procesos

de difusión perpendicular de partículas cargadas a través de regiones turbulentas, de acuerdo

con los modelos actuales de transporte en el entorno interplanetario. La presente investigación

confirma que HAWC tiene el potencial de operar como un detector terrestre complementario para

los estudios de meteorología espacial, integrando las observaciones de rayos cósmicos con las

condiciones heliosféricas medidas por sondas espaciales.

Palabras clave: Forbush decrease, Rayos cósmicos, Eyecciones de masa coronal, Campo

magnético interplanetario, Actividad solar
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Abstract

This research presents an analysis of Forbush Decrease events using data from the TDC-

Scaler system of the HAWC experiment, with the objective of investigating their relationship with

coronal mass ejections. Instrumental, atmospheric and diurnal solar anisotropy corrections we-

re applied, which allowed recovering clean modulation signals. From the corrected data, events

with diverse profiles, including composite modulations and sustained anisotropies, were iden-

tified and characterized. Three representative events (September 2017, March and May 2024)

were analyzed and compared with interplanetary parameters obtained from satellite data. Cross-

correlation analysis shows a strong association between cosmic ray rate drops and variables such

as the interplanetary magnetic field strength, its southern component (Bz), and the solar wind

dynamic pressure, with well-defined hourly lags. These lags have been interpreted as the result

of perpendicular diffusion processes of charged particles through turbulent regions, in accor-

dance with current models of transport in the interplanetary environment. The present research

confirms that HAWC has the potential to operate as a complementary ground-based detector

for space weather studies, by integrating cosmic ray observations with heliospheric conditions

measured by spacecraft sondes.

Keywords: Forbush decrease, Cosmic rays, Coronal mass ejections, Interplanetary mag-

netic fields, Solar activity
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Objetivos

Analizar eventos Forbush Decrease detectados mediante el sistema TDC-Scaler del ex-

perimento HAWC y establecer su relación con eyecciones de masa coronal, a través del proce-

samiento y corrección de datos de rayos cósmicos, la caracterización morfológica de los eventos

y la integración de información interplanetaria obtenida por sondas espaciales, con el �n de

estudiar los mecanismos físicos responsables de la modulación transitoria de rayos cósmicos

galácticos en el medio heliosférico.

1. Procesar y corregir los datos del sistema TDC-Scaler del observatorio HAWC para identi-

�car eventos Forbush Decrease, eliminando modulaciones instrumentales, barométricas y

diurnas que puedan enmascarar señales de origen heliosférico.

2. Analizar la estructura temporal y la morfología de los eventos detectados, y correlacio-

narlos con eyecciones de masa coronal utilizando parámetros físicos del viento solar y

del campo magnético interplanetario proporcionados por bases de datos satelitales como

OMNI, ACE y WIND.

3. Interpretar la modulación observada en términos de procesos de transporte de rayos cós-

micos, evaluando el desfase temporal entre la perturbación interplanetaria y la respuesta

detectada en HAWC, dentro del marco de modelos de difusión perpendicular en regiones

como lasheathy la nube magnética.

V



Introducción

Los GCR (GCR, por sus siglas en inglés) son partículas de alta energía que se desplazan

a velocidades relativistas y cuya composición está dominada por protones, con aproximadamen-

te un7 % � 10 % de helio y cerca de un1 % de deuterio y núcleos pesados (Simpson, 1983;

A. Singh y cols., 2011). La mayoría de esta radiación tiene naturaleza hadrónica y se origina

en fuentes galácticas, como remanentes de supernovas, aunque la componente de mayor energía

(por encima de109,GeV) se asocia a orígenes extragalácticos (D. Baker, 1998; Drury, 2012).

Entre las posibles fuentes dentro de la Vía Láctea se han propuesto diversos objetos capaces de

acelerar y reacelerar estas partículas hasta energías del orden de106–109,GeV.

El �ujo de GCR tiende a ser isótropo debido a su interacción con estructuras magnéticas

interestelares, aunque se han observado anisotropías localizadas, especialmente en partículas de

baja energía, e.g., Collaboration y cols. (2022). Una vez que penetran la heliosfera, estos �ujos

son modulados por procesos solares transitorios como el viento solar (SW), las fulguraciones y

las eyecciones de masa coronal (CME), que alteran su propagación en escalas de tiempo cortas

(Guo y cols., 2024). El estudio de estas variaciones temporales depende principalmente de la

tasa de conteo registrada por detectores terrestres, ya que, aunque los instrumentos satelitales

permiten la medición directa de GCR primarios, su uso continuo es más limitado (Hanslmeier,

2010).

Cuando los GCR penetran la atmósfera terrestre, interactúan con núcleos del aire —prin-

cipalmente nitrógeno y oxígeno— a través de procesos hadrónicos, generando cascadas atmos-

féricas extensas. En las primeras etapas de estas cascadas se producen piones y kaones, que

1



Introducción 2

posteriormente decaen en muones, fotones, neutrinos y, crucialmente, neutrones. Estos neutro-

nes secundarios, que surgen por fragmentación y multiplicación nuclear, tienen la capacidad de

alcanzar el nivel del suelo debido a su neutralidad eléctrica y a su vida media relativamente larga.

Los monitores de neutrones están diseñados para detectar esta componente secundaria mediante

procesos de moderación y captura nuclear, empleando materiales como el boro-10 o el helio-3. La

señal medida es proporcional al �ujo de rayos cósmicos primarios modulados por la heliosfera,

por lo que estos instrumentos permiten estudiar, de forma indirecta pero robusta, las variaciones

temporales de los GCR asociadas a fenómenos solares transitorios y a las condiciones del medio

interplanetario.

Estos detectores no registran directamente los GCR primarios, sino que responden a los

productos secundarios —como nucleones y mesones— generados durante las interacciones con

la atmósfera. Para analizar estas variaciones, se estudian los per�les temporales de intensidad

obtenidos mediante monitores de neutrones situados en regiones de alta latitud, donde los efectos

heliosféricos y geomagnéticos sobre la modulación de los GCR son más pronunciados (Antonova

y cols., 2014; Yermolaev, Lodkina, Khokhlachev, y Yermolaev, 2022). Las primeras mediciones

de la variabilidad temporal de la radiación proveniente del cosmos en la super�cie terrestre fueron

realizadas por S. Forbush (1938), a partir de datos continuos obtenidos con cámaras de ionización

distribuidas en distintas ubicaciones alrededor del planeta.

Su objetivo era veri�car si existía una coherencia global entre las intensidades registradas

por estaciones situadas en diferentes latitudes. La relación entre ambos �ujos no es lineal, ya que

depende de factores como la energía del primario, la presión atmosférica y la rigidez geomag-

nética del sitio. Por ello, la tasa registrada por los monitores de neutrones actúa como un proxy

sensible pero modulado de la radiación cósmica incidente. Inicialmente, se creía que este tipo de

variabilidad era causada, directa o indirectamente, por perturbaciones del campo geomagnético,
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especialmente aquellas asociadas a tormentas geomagnéticas. En consecuencia, se pensaba que

estas �uctuaciones tenían un origen terrestre.

Sin embargo, las observaciones realizadas a comienzos de la década de 1950 demostraron

que la variabilidad temporal de la radiación cósmica no podía explicarse únicamente en función

de cambios en el campo geomagnético. Investigaciones posteriores descartaron la posibilidad

de que estas variaciones se debieran únicamente a efectos atribuibles a perturbaciones geomag-

néticas (e.g., Simpson, 1951; Simpson y cols., 1953; Simpson, 1954; Singer, 1954; Tanskanen,

1968). Las partículas primarias con energías inferiores a 2 GeV no contribuyen de forma efectiva

a estas mediciones debido a su elevada absorción atmosférica, que impide la producción de pro-

ductos secundarios detectables. Además, el campo geomagnético impone un límite en la rigidez

de corte de las partículas provenientes del espacio que pueden alcanzar la atmósfera terrestre.

Este límite, conocido como rigidez umbral (Rth), depende de la latitud geomagnética y

varía aproximadamente entre 15 GV en el ecuador y valores cercanos a 0 GV en las regiones

polares. Como resultado, los monitores de neutrones ubicados en altas latitudes solo miden de

forma indirecta el espectro integral de los GCR primarios, restringido a rigideces superiores a

� 1 GV. Las variaciones en la radiación cósmica ocurren en escalas temporales que van desde

minutos hasta varios años, con amplitudes que oscilan desde fracciones de un porcentaje —en el

límite de detectabilidad— hasta �uctuaciones de varios cientos por ciento. La intensidad de los

GCR está fuertemente modulada por la actividad solar, lo que da lugar a variaciones periódicas

dominadas por dos ciclos principales: el ciclo de 11 años, asociado a la evolución del campo

magnético solar y del viento solar, y el ciclo de 22 años, vinculado a la inversión de polaridad del

dipolo magnético solar durante cada máximo de actividad (Yermolaev, Lodkina, Khokhlachev,

Yermolaev, Riazantseva, y cols., 2022).

Adicionalmente, la rotación solar —con un período promedio de 27 días— genera �uc-
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tuaciones periódicas en la propagación de los GCR dentro de la heliosfera, lo cual afecta la

intensidad registrada en la Tierra. Es importante señalar que, mientras el ciclo solar tiene una

duración aproximada de 11 años entre su mínimo y máximo, la inversión completa del campo

magnético solar se completa en 22 años, dando lugar al llamado ciclo de Hale. Ambos ciclos

in�uyen signi�cativamente en la propagación y detección de los GCR, modi�cando su distri-

bución angular y su �ujo a través del medio interplanetario (D. Baker, 1998). Los efectos de

modulación disminuyen a medida que aumenta la energía de las partículas, siendo prácticamente

insigni�cantes para aquellas con rigidez superior a� 10GV.

Las perturbaciones asociadas a la actividad solar también inducen cambios en la estruc-

tura del campo magnético terrestre, lo que modi�ca las condiciones de rigidez de corte y, por

lo tanto, la penetración de GCR y partículas solares en la atmósfera. Estas variaciones pueden

provocar descargas parciales en los cinturones de radiación de Van Allen, especialmente en re-

giones polares, facilitando la precipitación de partículas energéticas y dando lugar a la formación

de auroras, como resultado de la excitación e ionización de los componentes de la atmósfera

superior (Oh y Kim, 2013; Gopalswamy y cols., 2015). Estos efectos se detallan en la Sección 1

y Sección 2.

La in�uencia de la actividad solar en el comportamiento de los GCR ha sido reconocida

y estudiada desde la década de 1930, poco después del descubrimiento de estas partículas, (c.f.,

Lockwood, 1971; Ferreira y Potgieter, 2004; Potgieter, 2013; Moradi y Giacalone, 2022; Mit-

chell y cols., 2023, ). La propagación de los GCR en la heliosfera está gobernada por el campo

interplanetario con forma de espiral de Parker, el cual se superpone a la turbulencia del plas-

ma, generando un comportamiento estocástico en su desplazamiento. Además, los GCR también

se ven in�uenciados por fenómenos transitorios a gran escala dentro de la heliosfera como las

CMEs (Laitinen y Dalla, 2020; Chilingarian y cols., 2024). Las CME son grandes estructuras de



Introducción 5

plasma expulsadas desde el Sol, que se aceleran en la baja corona y se propagan a través de la

heliosfera (Vršnak, 2001; Shen y cols., 2022).

Estas eyecciones pueden generar importantes alteraciones en el campo interplanetario

y en las condiciones del entorno espacial circundante (Howard, 2011). En ciertos eventos, la

estructura magnética de la CME muestra una forma alargada tipo cuerda de �ujo (MFR, por

sus siglas en inglés). Se ha propuesto que tanto la intensidad del campo magnético como la

geometría del MFR actúan como un escudo efectivo frente al transporte de GCR, haciendo que su

modulación dependa de la con�guración de este campo magnético (Simpson, 1983; Wibberenz

y cols., 2002; Winslow y cols., 2018; Guo y cols., 2024).

Esta modulación permite la aparición de varios fenómenos observables desde la super�cie

terrestre, como los FD, los eventos de partículas solares de gran energía (GLE) y las anomalías

relacionadas con la entrada de GCR (ACRE) (H. Cane y cols., 1998; Desai y Giacalone, 2016;

Wu y Qin, 2020; Gburi y AL-Ubaidi, 2020; Qin y Wu, 2021). Las propiedades observacionales

de la radiación cósmica galáctica re�ejan los procesos de producción, propagación e interacción

que estas partículas experimentan a lo largo de su trayectoria (D. Baker y cols., 1987). En primer

lugar, durante su tránsito por el medio interestelar, los GCR sufren interacciones tanto partícula-

partícula, dominadas por colisiones nucleares y dispersión, como partícula-campo, in�uenciadas

por la presencia de campos electromagnéticos turbulentos y ordenados (L. I. Dorman, 1963).

Al ingresar a la Heliósfera, su propagación se ve afectada por el plasma magnetizado del

viento solar, donde los procesos de difusión, convección y deriva modulan su �ujo. Dado que el

campo magnético heliosférico (HMF por sus siglas en inglés) varía en intensidad y orientación a

lo largo del ciclo solar, la modulación de los GCR exhibe �uctuaciones espaciales y temporales

(Akasofu, 1981). En consecuencia, las variaciones en la intensidad de los GCR detectados en la

Tierra constituyen un indicador directo de los procesos de modulación heliosférica, proporcio-



1. VARIACIÓN SOLAR DE 11 Y 22 AÑOS 6

nando información sobre la dinámica del HMF y la evolución de la actividad solar (e.g., Greisen,

1960; D. N. Baker y Lanzerotti, 2016; Shlyk y cols., 2021; Baral y cols., 2023).

1. Variación solar de 11 y 22 años

El per�l temporal de intensidad registrado por monitores de neutrones en altas latitudes

muestra una periodicidad de aproximadamente 11 años, con una clara anticorrelación respecto a

los índices de actividad solar, como el número de manchas solares. Durante los máximos solares,

la tasa de conteo de neutrones disminuye hasta cerca del 80 % de su valor durante los mínimos

solares, lo que equivale a una reducción del� 60 % en la intensidad integral de la radiación

cósmica primaria. Esta modulación está fuertemente in�uenciada por la rigidez de las partículas

incidentes.

Figura 1: Se observa la variación en la tasa de conteo del monitor de neutrones en Mt. Washington (NH) junto con el
número de manchas solares a lo largo de un ciclo solar de 11 años, abarcando un mínimo de actividad solar hasta el
siguiente. La anticorrelación entre ambos observables es evidente, re�ejando el efecto de modulación solar sobre la
radiación cósmica galáctica. No obstante, el máximo en el número de manchas solares precede en aproximadamente
un año al mínimo en la tasa de conteo del monitor de neutrones, lo que indica un desfase temporal entre la evolución
del campo magnético solar y su impacto en la modulación de los GCR en la heliósfera.
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En particular, la radiación cósmica de baja rigidez1 (R ~ 1 GV) experimenta una atenua-

ción de aproximadamente un 90 %, mientras que partículas más rígidas (R ~ 10 GV) presentan

una reducción cercana al 10 %. Este comportamiento se debe a los procesos de dispersión y

modulación que sufren las partículas cargadas al propagarse por la heliósfera, donde el campo

magnético solar —afectado por el ciclo de actividad solar— regula la penetración de los GCR

galácticos en el medio interplanetario. Este fenómeno se ilustra en la Figura 1, que muestra la

evolución de la tasa de neutrones durante el periodo comprendido entre 1954 y 1965, correspon-

diente al ciclo solar 19. Los ciclos solares se enumeran a partir del año 1750, mientras que los

ciclos anteriores a esa fecha se representan con números negativos (Chapman y Dudok de Wit,

2024).

Las variaciones en la intensidad de los GCR con una periodicidad de 11 años están es-

trechamente relacionadas con los cambios en las condiciones del campo magnético heliosférico,

el cual regula la penetración de partículas galácticas de baja energía en el medio interplane-

tario. Cuando el campo magnético heliosférico es más intenso y el viento solar presenta mayor

turbulencia, se reduce la intensidad de la radiación cósmica galáctica dentro de la heliosfera, des-

viando o bloqueando el ingreso de estas partículas a las regiones internas. Como consecuencia,

disminuye también el �ujo de partículas secundarias detectadas en la atmósfera terrestre. Esta

modulación exhibe una anticorrelación con la actividad solar: la intensidad de los GCR es mayor

durante los mínimos solares y menor durante los máximos. Además, se han identi�cado modu-

laciones más sutiles asociadas a la inversión de polaridad del campo magnético heliosférico, que

ocurre en cada máximo solar (� 11 años), en el marco de un ciclo de Hale de aproximadamente

22 años.

La alternancia entre picos más agudos y más aplanados en la intensidad de los GCR cada

1La rigidez se de�ne comoR = P c
Ze y se mide en gigavoltios (GV). En el caso de partículas relativistas, la rigidez

es numéricamente equivalente a la energía por unidad de carga.
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11 años constituye una manifestación directa de este efecto, lo que evidencia la in�uencia del

ciclo solar y de la dinámica del campo magnético interplanetario en la propagación de estas par-

tículas (Melkumyan y cols., 2023). Actualmente, el Ciclo Solar 25 —que comenzó o�cialmente

en diciembre de 2019— ha mostrado una actividad superior a la prevista por los modelos de

predicción del NOAA y la NASA. Desde 2022 se ha observado un incremento sostenido en el

número de manchas solares, fulguraciones de clase M y X, y una alta frecuencia de CMEs, sugi-

riendo que el máximo solar podría alcanzarse entre 2024 y el tiempo actual. Este contexto de alta

actividad implica una mayor modulación en la propagación de los GCR, así como condiciones

más extremas para el clima espacial y la interacción Sol-Tierra.

2. Variación solar de 27 días

Además de los cambios que ocurren en escalas largas, se han observado �uctuaciones

regulares en la intensidad de los GCR con un período alrededor 27 días, que coinciden con la

rotación del Sol. Estas variaciones están vinculadas a regiones activas del Sol que rotan junto

con la fotosfera, afectando el comportamiento de los GCR en la parte interna de la Heliósfera.

Por otro lado, la intensidad de los GCR también muestra una relación inversa con la actividad

geomagnética. Esto sugiere que la modulación de estas partículas tiene lugar dentro del sistema

solar interno, en respuesta a la evolución del campo magnético interplanetario y a cómo interac-

túa el viento solar con la magnetosfera terrestre. Aunque estas variaciones suelen ser moderadas

—generalmente no superan el 5 %—, es común que se vean interrumpidas por disminuciones

abruptas que pueden durar varios días (I. Richardson y Cane, 2011; Modzelewska y Alania,

2013; Modzelewska y Gil, 2021).
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Figura 2: La modulación solar diurna del componente nucleónico detectado a nivel del mar mediante un monitor de
neutrones exhibe un máximo aproximadamente una hora después del mediodía local, lo que indica una correlación
con la rotación terrestre y la anisotropía diurna de los GCR. La variación temporal sigue un comportamiento pre-
dominantemente sinusoidal, con una contribución secundaria de un modo semidiurno de baja amplitud (< 0:02 %),
atribuida a efectos de difusión y deriva en la heliosfera.

3. Variación solar diurna

La variación solar diurna en la tasa de detección de GCR es una modulación periódica

que ocurre con un ciclo de 24 horas, asociada al movimiento de rotación terrestre respecto al �ujo

anisotrópico de partículas cargadas en el medio interplanetario. Esta variación es consecuencia

del efecto Compton-Getting, combinado con la estructura espiral de Parker del campo magnético

heliosférico y la distribución angular del �ujo de GCR galácticos modulados por el viento solar.

En coordenadas solares, la modulación presenta una fase máxima generalmente cercana a las

18:00 horas locales solares, y una amplitud que varía con la rigidez geomagnética y la latitud del

detector.

A escalas temporales reducidas, la variación diurna en la intensidad de los GCR presenta cam-

bios en su amplitud y fase, con oscilaciones más intensas en periodos de elevada actividad solar.
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Esto indica que la dinámica del campo magnético heliosférico in�uye directamente en la aniso-

tropía detectada, alterando la distribución y propagación de las partículas en la heliósfera interna

(Munakata y cols., 2014).

4. Forbush Decreases

Los fenómenos relacionados con la actividad solar producen variaciones espaciales y

temporales en la distribución de los GCR dentro de la heliosfera (S. E. Forbush, 1956; Melkum-

yan y cols., 2018). En pocos casos excepcionales, los monitores de neutrones detectan incre-

mentos signi�cativos en la tasa de conteo, que comienzan de manera repentina —en escalas de

tiempos de entre 3 y 300 minutos— y se siguen de una etapa de descenso de mayor duración, que

varía de varias horas a un par de días. A estos incrementos se asocian comúnmente la inyección

de protones energéticos dentro de la heliosfera, como resultado de coronas solares fulgorantes

(SF) o como combinado con CME.

En este tipo de modulación de intensidad de los GCR se diferencian de los fenómenos

conocidos como FD, donde a la descida de intensidad le es subyacente la presencia de estructuras

con�nantes de origen magnético en el ambiente interplanetario (Belov y cols., 1995). Se trata de

un análisis exhaustivo de este fenómeno el cual se realiza en el Capítulo 2. Los FD se de�nen

como descensos súbitos en la intensidad de los GCR, con magnitudes relativas que pueden variar

entre� 1 %y � 20 %. Por consiguiente, la fase de caída se desarrolla típicamente en un intervalo

de horas, seguida de una recuperación gradual que se prolonga durante varios días o incluso

semanas. Matemáticamente, la amplitud de un FD puede describirse como

� I
I 0

=
I 0 � I m��n

I 0
� 100 %;
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dondeI 0 corresponde a la tasa de conteo previa al evento eI m��n al valor mínimo registrado (Fen-

ton y cols., 1959; Yermolaev y cols., 2005). Asimismo, estos descensos se asocian a estructuras

magnéticas de alta presión dinámica en el viento solar, en particular CME y fulguraciones solares

(SF) originadas en regiones activas. Dichas estructuras transportan campos magnéticos intensos

y generan ondas de choque en el medio interplanetario (L. Dorman, 2005; Abunina y cols.,

2021; Melkumyan y cols., 2024). En consecuencia, la interacción entre los GCR y estas regiones

con�nantes reduce la difusión de partículas, dando lugar al per�l de disminución observado en

detectores de super�cie y satélites.

En ciertos casos, la con�guración del campo magnético asociado a la CME puede adop-

tar una estructura con�nante similar a una botella magnética, restringiendo la propagación de

GCR de baja rigidez dentro de la heliosfera y, en consecuencia, disminuyendo su detección en

monitores de neutrones terrestres. La Figura Figura 3 presenta un ejemplo de una disminución

de Forbush clásica. En esta representación, la intensidad isotrópica de los GCR, indicada por la

línea gruesa, se obtiene mediante el promedio de la tasa de conteo registrada por tres monito-

res de neutrones ubicados en Deep River, Kerguelen y Mt. Wellington. Estos detectores poseen

respuestas similares y están distribuidos aproximadamente de manera equidistante en longitud.

Adicionalmente, las tasas de conteo individuales de cada monitor, representadas mediante líneas

delgadas, ilustran la variabilidad existente entre estaciones. Se evidencia la presencia de una

disminución en dos etapas.

En primer lugar, la reducción inicial tiene lugar en la región de campo turbulento que se

genera tras la onda de choque impulsada por la CME al interactuar con el medio interplanetario.

A continuación, la segunda disminución de la densidad de GCR se mani�esta en el interior de la

propia estructura de la eyección de masa coronal, fenómeno que se atribuye a la con�guración de

bucle cerrado de sus líneas de campo magnético, la cual limita la penetración de partículas galác-
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ticas. Asimismo, la magnitud de esta atenuación durante un Forbush Decrease está determinada

por la rigidez de corte geomagnética de cada estación de monitoreo—parámetro que cuanti�ca

la e�cacia del campo magnético terrestre para desviar partículas según su energía y ángulo de

incidencia—; por tanto, la modulación resulta más intensa en latitudes polares, donde la rigidez

de corte es mínima y se facilita la detección de partículas de baja rigidez.

Figura 3: Disminución porcentual en la tasa de detección de GCR registrada por tres estaciones de monitores de
neutrones distribuidas aproximadamente a lo largo de la misma longitud geográ�ca (Lockwood, 1971; H. V. Cane,
2000). La línea gruesa representa el promedio de las tasas de conteo de estas estaciones, proporcionando una medida
aproximada de la intensidad isotrópica de los GCR. Se identi�can dos etapas en la disminución de la intensidad.
Asimismo, se observa un aumento en la variabilidad de los datos entre estaciones, lo que indica un incremento en la
anisotropía de los GCR durante aproximadamente un día posterior a la segunda fase de la disminución.

No obstante, tales variaciones no se registran de manera simultánea en todos los observa-

torios, dado que dependen tanto de la posición geomagnética local como del estado dinámico del

acoplamiento entre la magnetosfera y el entorno interplanetario. Finalmente, aunque los efectos

atmosféricos in�uyen de forma secundaria en la señal, la estrecha correlación entre los FD y las

tormentas geomagnéticas respalda su origen en perturbaciones de la magnetosfera terrestre in-
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ducidas por la actividad solar, especialmente en la interacción de las eyecciones de masa coronal

con la estructura del campo interplanetario (Dumbović y cols., 2016; Papailiou y cols., 2021).

Esta investigación se focaliza en la caracterización de tres eventos de Forbush Decrease

ocurridos el 7 de septiembre de 2017, el 10 de Mayo de 2024 y el 24 de marzo de 2024. Con

tal �n, en la Capítulo 2 se examinan de forma exhaustiva las propiedades fundamentales de los

FD, abordando su correlación con los índices de actividad solar y geomagnética, la evolución

temporal de los per�les de intensidad, la manifestación de anisotropías y la dependencia de la

modulación en función de la rigidez de los GCR. A continuación, en el Capítulo 3 se describe

detalladamente el observatorio HAWC, enfatizando tanto los principios físicos subyacentes como

los métodos de detección utilizados para registrar GCR y rayos gamma de origen solar.

Seguidamente, la Capítulo 4 expone la metodología de análisis de datos: primero, el tra-

tamiento de las tasas de detección de GCR en HAWC; luego, los procedimientos de reducción y

corrección de datos que incorporan factores como la e�ciencia instrumental, la presión atmosfé-

rica y la anisotropía diurna; y, por último, el algoritmo desarrollado para la detección automática

de eventos FD y su aplicación al conjunto de datos seleccionado. En esta sección, también se

comparan los resultados obtenidos con las mediciones de sondas espaciales y monitores de neu-

trones distribuidos globalmente, lo que permite evaluar cuantitativamente las coincidencias y

discrepancias entre ambas fuentes. Finalmente, la Tabla 4 sintetiza los hallazgos principales y

discute sus implicaciones para la modulación de GCR en la heliosfera. Asimismo, se plantean

líneas de investigación futuras orientadas a profundizar en el estudio de Forbush Decreases y a

potenciar el uso de HAWC como herramienta complementaria para la detección de variaciones

en la intensidad de los GCR.



Forbush Decreases

Los FD corresponden a reducciones súbitas en la intensidad de los GCR detectados por

estaciones terrestres, usualmente superiores al 10 % en monitores de neutrones. Estas disminu-

ciones alcanzan su valor mínimo en aproximadamente un día, seguido de una fase de recupera-

ción más gradual. Su origen está asociado a perturbaciones transitorias en el medio interplane-

tario, principalmente aquellas inducidas por la propagación de CMEs provenientes del Sol. El

fenómeno fue identi�cado en la década de 1930 por Scott Forbush (c.f., S. E. Forbush, 1937;

S. Forbush, 1938), quien observó una correlación entre las variaciones en la tasa de detección de

GCR y cambios en la magnitud de la componente horizontal del campo geomagnético, es decir,

la proyección del campo magnético terrestre en el plano paralelo a la super�cie.

En aquel momento, se propuso que ciertas regiones activas del Sol podían expulsar plas-

ma magnetizado, alterando la distribución de los GCR en el medio interplanetario y provocando

perturbaciones geomagnéticas en la Tierra. La validez de esta hipótesis fue respaldada por ob-

servaciones satelitales realizadas en 1959 y 1960, cuando se registraron �uctuaciones en la tasa

de detección de GCR que coincidían con incrementos en la intensidad del campo magnético in-

terplanetario. Más adelante, se identi�có que estas variaciones estaban vinculadas a la presencia

de estructuras magnéticas coherentes arrastradas por CMEs, capaces de alterar la propagación

de partículas energéticas en el espacio interplanetario. Para comprender a fondo los mecanismos

que dan lugar a los FD, resulta esencial examinar tanto los procesos que originan las CMEs en la

corona solar como la evolución del material eyectado en su tránsito a través del SW.

Estos estudios permiten caracterizar con mayor detalle la modulación de los GCR en

14
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el medio interplanetario y valorar su in�uencia en la dinámica de la magnetosfera terrestre. El

análisis más detallado sobre las disminuciones de Forbush fue realizado por Lockwood (1971),

quien proporcionó una descripción exhaustiva del fenómeno. No obstante, en aquel momento

aún no se comprendían con claridad los mecanismos físicos responsables de estas variaciones en

la intensidad de los GCR. Poco después, Barnden (1973a,b) introdujo el modelo de Hundhausen

(1972), basado en la interacción entre el choque interplanetario y la estructura de la CME, para

describir disminuciones de Forbush que se presentan en dos etapas.

Según este modelo, la primera reducción en la intensidad de los GCR ocurre cuando estos

encuentran la onda de choque interplanetaria generada por la CME, mientras que la segunda

disminución se mani�esta al atravesar la discontinuidad que delimita la región interna de la

eyección. Investigaciones posteriores (Iucci y cols., 1979a,b, 1986, 1989; Nagashima y cols.,

1990) han examinado estos eventos desde un enfoque de dos componentes. Sin embargo, en

algunos casos, la interpretación de la estructura del SW y su papel en la modulación de los

GCR ha sido errónea. En particular, Iucci y cols. (1986) propusieron que la segunda etapa de

la disminución de Forbush está vinculada a la región de compresión post-choque y a la propia

estructura de la CME.

A pesar de los avances en la modelización de estos eventos, los modelos teóricos aún no

han incorporado completamente el hecho de que las disminuciones de Forbush pueden originarse

a partir de dos mecanismos físicos distintos: (i) la onda de choque interplanetaria, cuando esta

está presente, y (ii) la estructura de la CME, que actúa como una barrera moduladora en la

propagación de los GCR en el medio interplanetario, i.e., la SH y la FR. Cuando la trayectoria de

un observador atraviesa tanto el frente de choque interplanetario como el cuerpo de la CME, el

per�l de Forbush Decrease se despliega en dos fases diferenciadas (trayectoria A en la Figura 4).

En cambio, si la CME carece de energía su�ciente para generar un choque signi�cativo, la caída
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en la tasa de detección de GCR se limita a un único descenso de corta duración. Dado que esta

modulación de baja amplitud resulta demasiado débil para destacarse en un único monitor de

neutrones, suele pasar inadvertida en registros aislados.

Figura 4: Cuando una CME rápida penetra el medio interplanetario, su interacción con el SW circundante genera
un frente de choque que comprime y calienta el plasma a su paso. Además, las líneas del Interplanetary Magnetic
Field IMF se recon�guran y envuelven la estructura de la CME conforme ésta avanza. Dependiendo de la trayectoria
relativa del observador, la modulación de los GCR exhibe distintos per�les: por un lado, si únicamente se intercepta
el frente de choque, se registra un descenso único y abrupto; por otro lado, cuando la trayectoria atraviesa tanto el
frente como el interior de la CME, el FD se mani�esta en dos fases claramente diferenciadas. En este escenario, el
instante de cruce del frente de choque se denota con S, mientras que el intervalo correspondiente al paso del cuerpo
de la CME se acota entre T1 y T2. Por ende, la amplitud y la evolución temporal de la reducción en el �ujo de GCR
dependen tanto de la geometría magnética de la CME como de las condiciones dinámicas del SW local. La �gura
asociada ha sido adaptada de H. V. Cane (2000).

Adicionalmente, puesto que el frente de choque interplanetario abarca una extensión lon-

gitudinal mayor que la propia CME, es posible que un observador intercepte únicamente la onda

de choque —como ilustra la trayectoria B—, registrando exclusivamente la fase inicial de la
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disminución sin la contribución del plasma eyectado. Es relevante mencionar que la CME actúa

como un auténtico pistón al desplazar el SW preexistente a lo largo de su trayectoria; de este mo-

do, se forma en su parte delantera una región compresiva donde el plasma presenta un incremento

notable de temperatura y densidad. Asimismo, las líneas del campo magnético interplanetario se

distorsionan y envuelven la estructura de la CME, dando lugar a una morfología asimétrica que

varía según la con�guración helicoidal y la velocidad de expansión del evento.

La asimetría condiciona la intensidad de las disminuciones de Forbush observadas, ya

que modi�ca la e�ciencia con que las líneas de campo con�nan o desvían las partículas galác-

ticas; esta variabilidad depende directamente de la longitud heliográ�ca del sitio de origen del

evento solar (Haurwitz y cols., 1965). Las atenuaciones del �ujo de GCR ligadas a las CMEs se

organizan en tres escenarios distintos:

1. Doble descenso:Cuando la trayectoria de observación atraviesa primero el frente de cho-

que y luego el interior de la CME, se registra un primer hundimiento brusco al paso del

choque, seguido de un segundo descenso más paulatino dentro de la estructura eyectada.

2. Descenso único por choque:Si únicamente se intercepta la onda de choque—sin penetrar

en el plasma de la CME—, el per�l exhibe un solo descenso rápido, con una recuperación

relativamente breve.

3. Atenuación gradual sin choque:En los casos en que solo atraviesa la con�guración mag-

nética cerrada de la CME (sin generar un choque apreciable), la disminución es de menor

magnitud y se desarrolla de manera progresiva.

La mayoría de las disminuciones de corta duración con amplitudes superiores al 4 %

presentan una estructura de dos etapas, es decir, son el resultado de la interacción combinada

entre la onda de choque y la masa eyectada (H. Cane y cols., 1996, 1997). Sin embargo, solo las

CMEs altamente energéticas son capaces de generar ondas de choque lo su�cientemente intensas
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en sus �ancos como para producir disminuciones signi�cativas en la tasa de detección de GCR

en regiones donde el observador se encuentra fuera de la extensión azimutal de la propia CME.

Estas disminuciones, conocidas como eventos de onda de choque sin eyección, pueden detectarse

en zonas alejadas de la fuente original del evento solar. En estos casos, las ondas de choque

también generan incrementos signi�cativos en la intensidad de partículas solares energéticas,

cuyos per�les son característicos de eventos que se originan lejos del meridiano central solar

(H. Cane y cols., 1988).

La detección de estas partículas energéticas permite con�rmar que la reducción en la tasa

de GCR ha sido causada por una onda de choque impulsada por la CME y no por la interacción

con una corriente en co-rotación en el medio interplanetario. Estos dos tipos de disminuciones

de Forbush presentan características observacionales similares, lo cual es esperable dado que las

condiciones del SW en la región local suelen ser comparables. Sin embargo, las corrientes en co-

rotación no generan incrementos detectables en la población de partículas con energías superiores

a � 20MeV amu� 1 a 1 UA. En contraste, las CMEs energéticas están estrechamente vinculadas

a eventos de partículas solares energéticas (SEPs). De acuerdo con Kahler y cols. (1987), la

emisión de partículas energéticas asociadas a una CME suele comenzar aproximadamente una

hora después de la fulguración solar correspondiente. Cuando se observan partículas de alta

energía (> � 50MeV) coincidiendo con una disminución de GCR, se puede inferir con certeza

que la CME estuvo acompañada por una fulguración solar intensa en el momento de su expulsión

desde la corona.

Por el contrario, la ausencia de partículas de alta energía sugiere que la CME fue menos

energética. En estos casos, la �rma solar más probable de la expulsión de la eyección es la des-

aparición de un �lamento solar, posiblemente acompañada de una fulguración débil. No obstante,

algunas disminuciones de Forbush de baja intensidad y con estructura de dos etapas pueden no
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presentar ninguna asociación clara con la emisión en H� en el disco solar. Esto sugiere que la

modulación de GCR en estos eventos no depende únicamente de la intensidad de la actividad

eruptiva, sino también de la con�guración del campo magnético interplanetario y la dinámica

del SW. Observaciones realizadas en la década de 1990 por el High Altitude Observatory, en luz

blanca desde tierra, y por el satélite Yohkoh, en la banda de rayos X blandos, indicaron que la

eyección del material coronal ocurre antes del calentamiento signi�cativo de la corona y de la

emisión de rayos X.

Además, los instrumentos de detección en rayos X registraron un incremento de tem-

peratura en la corona solo después de que la eyección ha abandonado la región coronal. Se ha

determinado que los procesos de reconexión magnética ocurren en una fase temprana del evento,

acelerando partículas a energías relativistas antes de la aparición de la emisión en rayos X. Las

CMEs se forman en la corona solar en proximidad a estructuras de helmet streamers, donde el

plasma queda con�nado en regiones de campo magnético cerrado. Cuando la expansión del cam-

po subyacente interrumpe este equilibrio, la estructura se desestabiliza y da lugar a la eyección.

La dinámica del proceso sugiere que la intensidad de la eyección, la geometría de sus líneas de

campo magnético y su interacción con el medio interplanetario son factores determinantes en la

modulación de los GCR y, por ende, en la magnitud y estructura de las disminuciones de Forbush

observadas en la Tierra.

1. Morfología y Evolución de los FD

Para comprender completamente los FDs, es fundamental analizar de manera diferen-

ciada las dos fases que las componen. A continuación, se presenta un análisis general de las

propiedades globales de estos eventos.
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1.1. Magnitud

Las disminuciones de Forbush más intensas registradas en monitores de neutrones osci-

lan entre el 10 % y el 25 %, aunque dicha magnitud puede variar sensiblemente de una estación

a otra debido a anisotropías en los datos. Además, la amplitud reportada depende del intervalo

de promediado empleado; por ejemplo, al usar medias diarias en lugar de horarias, la señal se

atenúa considerablemente. Durante el periodo 1964–1994, (H. Cane y cols., 1996) identi�caron

diez eventos con reducciones superiores al 10 % en instrumentos con rigidez umbral de 2.0 GV.

Por otra parte, en energía más baja —observable mediante satélites— las caídas de intensidad

alcanzan valores mayores. De hecho, Lockwood y cols. (1986) y H. Cane y cols. (1993) demos-

traron que la relación entre la magnitud de las disminuciones medidas por el satélite IMP 81

(sensibilidad media 2.0 GV) y las registradas en monitores de neutrones Mt.Wellington (Nueva

Zelanda)/Mt.Washington(EE.UU) es de aproximadamente 2, siempre que no se detecten partícu-

las energéticas aceleradas en el mismo evento.

1.2. Dependencia de la rigidez

Los FDs exhibe una dependencia con la rigidez (P) que puede describirse mediante una

relación de la formaP � , donde el exponente� varía típicamente en el rango de 0.4 a 1.2. Diversos

estudios han investigado si esta dependencia con la rigidez muestra variaciones en función de

la polaridad del campo magnético solar. Sin embargo, los análisis realizados han concluido de

manera consistente que la polaridad solar no in�uye en esta relación (Morishita y cols., 1990).

Esto sugiere que los procesos responsables de la modulación de los GCR durante eventos de tipo

1IMP-8 fue lanzado por la NASA el 26 de octubre de 1973 para medir los campos magnéticos, plasmas y
partículas cargadas energéticas (por ejemplo, GCR) de la magnetotail y magnetosfera de la Tierra y del SW cercano
a la Tierra.
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FD actúan de forma similar bajo ambas con�guraciones del campo heliosférico. La variación

del índice� entre eventos podría estar más relacionada con las condiciones locales del SW, la

intensidad del choque, o la estructura interna de la ICME, que con factores de gran escala como

la polaridad global del campo solar. Por lo tanto, la rigidez sigue siendo un parámetro clave en la

caracterización espectral de los FDs, independientemente del ciclo solar en curso. Comprender

esta dependencia permite mejorar los modelos de transporte de GCR y re�nar las predicciones

sobre su modulación en diferentes entornos heliosféricos.

1.3. Fase de inicio

En numerosos casos, los FDs van precedidas de un incremento en la intensidad de los

GCR, conocido como aumento precursor. Este fenómeno puede ser consecuencia de la re�exión

de partículas en la onda de choque o de su aceleración en la misma región de choque.Si bien algu-

nos estudios han considerado la aceleración en la onda de choque como un mecanismo posible,

esta explicación ha sido poco explorada en investigaciones basadas en monitores de neutrones,

incluso en el caso de ondas de choque altamente energéticas. No obstante, en observaciones es-

paciales, la población de partículas aceleradas muestra una distribución continua desde energías

bajas hasta valores elevados, lo que sugiere que el proceso de aceleración en la onda de choque es

un mecanismo relevante. Dos eventos en los que se ha observado este comportamiento ocurrieron

durante los choques del 4 de agosto de 1972 y el 20 de octubre de 1989 (H. Cane y Richardson,

1995; Struminsky, 2001; Papailiou y cols., 2013).
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1.4. Fase de recuperación

La fase de recuperación de un FD suele extenderse durante varios días. En eventos de gran

magnitud, este proceso puede prolongarse por varias semanas o incluso meses. La recuperación

no siempre sigue un patrón uniforme, pudiendo presentar irregularidades y variaciones transito-

rias de corta duración. Sin embargo, en algunos casos, como el evento del 20 de enero de 1957

(Lockwood, 1971), la recuperación se observó de manera excepcionalmente suave, ajustándose

a una evolución exponencial de la forma:

I = I 0 exp
�

�
t
t0

�
(1)

dondeI 0 representa la amplitud máxima de la disminución,I corresponde a la intensidad,

t es el tiempo transcurrido desde el inicio de la disminución medido en días, yt0 es la constante

de tiempo característica del proceso de recuperación. Cabe destacar que en ciertos eventos no

se ha observado un retorno claro a los niveles de intensidad previos a la disminución. Ejemplos

de estos casos incluyen las disminuciones registradas el 9 de noviembre de 1956, 12 de abril de

1969 y 7 de junio de 1969 (Obayashi, 1961).

Si la recuperación de la intensidad de los GCR tras un FD puede describirse mediante un

comportamiento exponencial, las observaciones sugieren que la constante de tiempo de recupe-

ración (t0) depende de la rigidez de las partículas detectadas. Un estudio realizado por Kitamura

y Kodama (1960) sobre siete eventos de disminución de Forbush encontró que para monitores de

neutrones sensibles a partículas con una rigidez dePc � 1 GV, la constante de tiempo caracte-

rística de recuperación est0 = 6:5 días. En contraste, para detectores con un umbral de rigidez

dePc � 15 GV, el tiempo de recuperación es signi�cativamente menor, cont0 = 3:0 días. Esta

dependencia de la rigidez indica que los monitores de neutrones ubicados en latitudes más bajas,
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donde la rigidez de corte geomagnética es mayor, tienden a mostrar una recuperación más rápida.

En consecuencia, el efecto de la latitud es más pronunciado durante las etapas �nales del proceso

de recuperación.

1.5. Anisotropías

Los FDs exhiben anisotropías tanto dentro del plano de la eclíptica como en direcciones

perpendiculares a este. Estas anisotropías están directamente vinculadas a la estructura del SW

en la región afectada por el evento. Las anisotropías son particularmente pronunciadas en las

proximidades del paso de la onda de choque y dentro de la CME. Además, durante la fase de

recuperación de los FDs, se han observado períodos caracterizados por una intensi�cación de las

ondas diurnas en la modulación de los GCR (Duggal y Pomerantz, 1977, 1978). El movimiento

aleatorio de las líneas de campo magnético, que puede producirse durante perturbaciones signi�-

cativas del (IMF), así como la presencia de grandes estructuras magnetizadas (las CMEs pueden

inducir tanto un FD como una anisotropía en los GCR detectados) pueden afectar al transporte

espacial y a la difusión de partículas cargadas y, en consecuencia, modi�car sus �ujos de GCR

cerca de la Tierra, que pueden volverse signi�cativamente anisótropos, (e.g., Gil y cols., 2024).

Estos eventos de aumento anisotrópico de GCR (ACRE) están relacionados con fenó-

menos transitorios interplanetarios, en los cuales se puede atribuir al FR de la ICME y a su

campo magnético que puede inducir aumentos en el IMF. Atribuir la detección a un fenómeno

implica tener en cuenta las condiciones magnetosféricas durante la observación para evitar per-

turbaciones locales que puedan inducir a la anisotropía observada, e.g., por el campo eléctrico

de la Tierra y del estado de la heliosfera durante el suceso de los fenómenos. Los per�les de FD

muestran correlación con algunos parámetros de SW y en especial, muestran cierta correlación

con el IMF. Para ello se presta mayor atención a las componentes~Bz y ~By, pues comprenden un
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plano tangencial a la FR y a la dirección radial de un CR que quiera entrar perpendicularmente a

la Tierra.

La comparación entre estos parámetros se hace con la magnitud del FD, el máximo del

campo magnéticoB total = ( B 2
x + B 2

y + B 2
z )1=2 y el máximo de campo magnético perpendicular

B? = ( B 2
y + B 2

z )1=2. En la mayoría de eventos el FD está asociado con la región de compre-

sión entre el shock y la SH de la CME. El desfase entre el �ujo de GCR y el IMF se debe a

que las partículas de alta energía no responden inmediatamente a las compresiones del cam-

po magnético; están sometidos al efecto espejo magnético clásico que surge del gradiente en el

campo magnético longitudinal y a la difusión turbulenta de campo cruzado (también denominada

perpendicular). La región de interacción y sus niveles de turbulencia magnética pueden ser con-

diciones que permitan la aparición de inestabilidades, e.g., Kelvin-Helmholtz Instability (KHI)

en las interfaces de interacción, lo que también puede predisponer la aceleración de partículas.

El desfase observado entre los per�les del IMF y el FD es el tiempo que tardan los protones en

difundirse a través de la compresión del campo magnético mediante difusión cruzada. El tiem-

po que tarda un único paseo aleatorio de difusión de un protón de alta energía en la estructura

magnética de la CME viene dado portdif =
D?

c Vsw
y el número de difusiones como

agL
tdif

.

1.6. Tasa de ocurrencia

Los FDs ocurren con mayor frecuencia en las proximidades del máximo del ciclo solar,

aunque pueden registrarse en cualquier fase del ciclo. En cada ciclo, se observan menos de 10

eventos con reducciones superiores al 10 %, los cuales tienden a coincidir con el período de má-

xima actividad de las manchas solares, pero no necesariamente en el año posterior al máximo

solar (H. Cane y cols., 1996). Para evaluar la correspondencia entre la frecuencia de los FDs y

la tasa de generación de CMEs, se ha analizado el registro de datos obtenidos mediante coro-
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nógrafos. En condiciones de mínimo solar, la tasa promedio de CMEs es aproximadamente 0.7

eyecciones por día (ver Sección 2.1). Suponiendo que todas las CMEs ocurren dentro del plano

de la eclíptica, que presentan una extensión angular típica de40� , y que el coronógrafo LASCO

es capaz de detectar eyecciones en un rango de240� (incluyendo30� más allá del limbo solar),

se estima que aproximadamente 0.1 eyecciones por día impactan la Tierra, lo que equivale a 36

eventos por año.

En 1995, se registraron más de 100 eventos de tipo `Forbush', según informes de Belov

(comunicación privada). Sin embargo, considerando la estimación anterior, es poco probable

que la mayoría de estos eventos hayan sido causados exclusivamente por CMEs. El análisis

de los datos del SW sugiere que muchos de estos eventos podrían haber sido inducidos por

corrientes en co-rotación de alta velocidad en lugar de eyecciones de masa coronal. Dado que los

coronógrafos LASCO podrían no detectar todas las CMEs en el disco solar, surge la interrogante

sobre si algunas eyecciones no registradas estarían contribuyendo a los FDs. No obstante, el

estudio de I. Richardson y cols. (2000) muestra una correspondencia casi 1:1 entre las CMEs

dirigidas a la Tierra observadas por LASCO y las disminuciones de GCR detectadas por el satélite

IMP 8. Esto sugiere que no existe una población signi�cativa de CMEs pequeñas no detectadas

por LASCO que puedan ser responsables de la modulación de GCR. En consecuencia, estos

resultados respaldan la idea de que las disminuciones de GCR constituyen una �rma con�able

de la presencia de CMEs en el medio interplanetario.

2. Eyecciones de masa coronal

Las CMEs son gigantescas estructuras de plasma y campo magnético compuestas de

cuerdas de �ujo que son impulsadas desde la super�cie solar (e.g., Byrne y cols., 2010). La

Figura 5 presenta la secuencia entre fases de inicio, aceleración y propagación de una CME que
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erupcionó en la corona dirigiéndose hacia el espacio interplanetario. Las CMEs son impulsadas

magnéticamente en un diverso intervalo de velocidades, entre10 km s� 1 y 3000km s� 1 y por

consiguiente introducen al espacio interplanetario una gran cantidad tanto de material solar como

de energía (e.g., Priest, 2014). Las CMEs pueden tener valores de masa de hasta el orden de1013

kg, típicamente su valor medio está entre1011 kg y 1012 kg. Esto conlleva densidades numéricas

de las CMEs que �uctúan frecuentemente entre1014 m� 3 y 1015 m� 3, los cuales son usuales de

la corona interna, por lo cuál se espera que estén presentes en la estructura de la CME cerca al

Sol (e.g., Cheng y cols., 2012; Gopalswamy, 2010; Zurbuchen y cols., 2016).

Figura 5: Secuencia mostrando las fases de propagación de una CME que erupcionó el2000=02=27. La fase inicial
observadain situ por LASCO empezó a las23 : 54y fue evolucionando como una estructura típica para una CME
con unloopfrontal, una cavidad y un núcleo, además de un frente de choque y un SH. Las imágenes fueron tomadas
de SOHO LASCO CME CATALOG y luego adicionadas para obtener la secuencia.

A su vez la composición de las CMEs está fuertemente correlacionada con el ciclo de ac-

tividad solar y la corona solar (e.g., Aschwanden y Gopalswamy, 2019). La distribución espacial

donde inician las CMEs está agrupada sobre el ecuador durante el mínimo solar y es mucho más
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amplia en el máximo solar, abarcando en promedio60� en posición angular (e.g., Antiochos y

cols., 1999; Howard, 2011). Tienen un tasa de erupción de alrededor de1 y de4 a 6 veces al día

para la fase de mínimo y máximo de actividad solar respectivamente (e.g. Gopalswamy, 2010).

Las CMEs se han observado de forma reiterada, aunque no siempre, en asociación a otros fenó-

menos como las�ares (Gosling, 1993). La estructura usualmente observada en los coronógrafos

de luz blanca es un frente compuesto de unShocken el frente y los �ancos de la CME siempre y

cuando su velocidad de expansiónVExp = ( kB Ti=ni mi)1=2 exceda la velocidad local de Alfvén

VA = B=(� 0 ni mi)1=2 dondeTi , ni y mi son la temperatura, el número y la masa de los iones en

el plasma (Vourlidas y cols., 2003; Kwon y cols., 2014).

La SH que es masa acumulada en frente de la CME justo delante del loop frontal. Luego

hay una cavidad oscura y menos densa, y un núcleo ocorebrillante como se observa en la Figura

5. El núcleo se asemeja a la estructura eruptiva que se observa en la corona interior, se trata de

un volumen de masa que está conectado a la punta trasera de la CME mediante losloopsde la

erupción (Gou y cols., 2019). Estas estructuras suelen brillar debido a la dispersión Thomson de

la luz y pueden reconocerse como cuerdas brillantes que se mueven a distancias heliocéntricas

progresivamente mayores (Gopalswamy, 2010). En su tránsito a través del espacio interplanetario

arrastran los complejos campos magnéticos del Sol, el plasma solar, y desplazan el material del

SW. La magnitud de estos fenómenos causan perturbaciones y modi�caciones de impacto en la

estructura de la corona, originando un agotamiento del material y posteriormente, la creación de

CHs transitorios (e.g., Priest, 2014).

Durante el proceso de emisión, i.e., la fase inicial y las fases tempranas de evolución

como la aceleración, la interacción física que determina el comportamiento de las CMEs es

prácticamente magnética aunque no se conocen con certeza las causas que generan la erupción.

Suelen asociarse a la transición de las líneas de campos magnético que surgen desde el interior



2. EYECCIONES DE MASA CORONAL 28

del Sol (e.g., Sachdeva y cols., 2015) y que causan la posterior reconexión de los mismos. Esto

puede conducir un calentamiento del plasma coronal, lo cual implica temperaturas> 1 MK y

estados de carga iónica muy elevados, e.g., Fe16+ , Ca14+ entre otros elementos que han sido

observadosin situpor la emisión de rayos-X y radiación EUV (e.g., Ko y cols., 2003; Gruesbeck

y cols., 2011; Cheng y cols., 2012; Zurbuchen y cols., 2016). Las propiedades cinemáticas de las

eyecciones en la corona exterior, e.g., a distancias heliocéntricas> 2:0 R� son bien conocidas

gracias a las observaciones de los tres principales coronógrafos de luz blanca en el espacio:

SOLWIND2, Solar Maximum Mission3 y LASCO (e.g., Jackson y Howard, 1993; Hundhausen

y cols., 1994; St. Cyr y cols., 2000).

El hecho de que la velocidad de las CMEs en la corona exterior sea prácticamente cons-

tante indica que la aceleración de las CMEs se produce principalmente en la corona interior

(< 2:0 R� ), donde el dominio magnético fuerte e inestable da lugar a la erupción (e.g., Zhang

y Dere, 2006a; Vršnak, 2006). Las CMEs emitidas tienen una rápida expansión a una distancia

de unos pocos R� , se pueden acelerar hasta alcanzar velocidades incluso de valores cercanos a

3; 000km s� 1, y luego se propagan interaccionando con el SW. Las CMEs consiguen atravesar

1 AU en cuestión de medio día cuando se trata de los casos más extremos, y son el origen de

las perturbaciones de mayor intensidad que se producen en la magnetosfera terrestre (Howard,

2011, 2014; Priest, 2014). Es preciso puntualizar que la cinemática durante su posterior desarro-

llo puede sufrir distintos movimientos, como la rotación y la de�exión para luego, usualmente,

expandirse y frenarse o acelerarse en el medio interplanetario debido al arrastre hidrodinámico

del SW en el entorno.

Las observacionesin situ muestran que la evolución cinemática de una CME ocurre en

tres etapas (e.g., Zhang y cols., 2004). Las dos primeras tienen lugar en la corona interiorr < 2:0

2SOLWIND fue diseñada para obtener datos cientí�cos de experimentos orientados a la Tierra y al Sol.
3Solar Maximum Mission fue construida con el objetivo de estudiar el Sol principalmente durante el máximo

solar.
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R� , con un incremento inicial lento de velocidad seguido de una aceleración violenta (e.g., Zhang

y cols., 2001). La tercera etapa ocurre en la corona exteriorr > 2:0 R� , donde las CMEs man-

tienen una velocidad aproximadamente constante (Zhang y Dere, 2006b). En la fase inicial, el

movimiento lento de la CME en la corona interna se asocia con la acumulación de energía magné-

tica libre, resultado de alteraciones en la con�guración del campo por movimientos fotosféricos

y nuevo �ujo magnético (e.g., Cheng y cols., 2020). Dado el bajo plasma� 4 (� 10� 2), la pre-

sión del gas no es su�ciente para iniciar la CME (e.g., Antiochos y cols., 1999). La acumulación

de corrientes y plasma lleva al sistema a un estado inestable que puede desencadenar una erup-

ción, frecuentemente asociada con reconexión magnética (e.g., Gallagher y cols., 2003; Veronig

y cols., 2018; Norsham y Hamidi, 2019).

Esta libera el exceso de energía y puede causar la expulsión de masa y campo magnético.

Si la explosión es su�cientemente fuerte, puede originar emisiones de radiación, incluso sin

expulsión total (MANN y cols., 2007; Liu y cols., 2010; Chen y cols., 2014). Durante esta fase

se forma el frente de la CME, que se expande a velocidades entre5 y 80 km s� 1 (e.g., Zhang y

cols., 2001), seguido por una aceleración rápida> 103 m s� 2 en la corona interna, alcanzando su

máximo en� 2 R� (e.g., Joshi y Srivastava, 2011). Esta aceleración se correlaciona con el �ujo

de rayos-X típico de la�are asociada (e.g., Gallagher y cols., 2003; Zhang y cols., 2004; Kay y

cols., 2013; Norsham y Hamidi, 2019; Cheng y cols., 2020). Así, CMEs y �ares son fenómenos

distintos pero estrechamente acoplados, sin una relación directa de causa-efecto (Reva y cols.,

2017). Las observacionesin situ han permitido clasi�car las CMEs en ICMEs (eyecciones de

masa coronal interplanetarias), como su contraparte heliosférica a distancias mayores de50R�

(e.g., Howard, 2011).

4El parámetro� en un plasma es normalmente utilizado para conocer las propiedades de las CME, el cual
relaciona la presión del gas y la presión magnética como� = pgas=pmag = ni kB T=(B 2=2� 0).
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Figura 6: Representación esquemática de la propagación de una eyección de masa coronal (CME) desde el Sol
hasta la Tierra, destacando su estructura interna y la interacción con GCRs. Se identi�can tres regiones principales:
la onda de choque (Shock), que marca el frente de interacción con el SW; la envoltura turbulenta (SH), con campo
magnético inhomogéneo; y la cuerda de �ujo magnético (MFR), una estructura helicoidal interna. Las líneas verdes
indican la modulación de los GCRs al atravesar estas zonas, siendo la MFR una barrera parcial para su propagación,
lo cual afecta las �uctuaciones observadas en la Tierra (Akiyama y cols., 2020).

En las ICME, el bajo valor de� implica un control magnético predominante, debido

a la diferencia de presiones. Su evolución está dominada por interacciones magnéticas y por

la hidrodinámica del impulso del plasma. CME e ICME di�eren según cómo interactúan con su

entorno a medida que evolucionan (e.g., Howard, 2014; Priest, 2014). Durante el paso de la CME

por la corona exterior, el exceso de momento se disipa rápidamente, generando una compresión

frontal. Cerca del límite interno, la estructura sufre compresión radial y sobrepresión de gas, lo

que impulsa una expansión signi�cativa (Odstr�cil y Pizzo, 1998). Aunque inicialmente la CME

puede moverse a la misma velocidad que el SW rápido, se desacelera en regiones más alejadas,

debido a la falta de impulso para vencer la resistencia del SW de fondo y a la pérdida de densidad
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de momento por expansión lateral.

Los GCR pueden ser modulados por la onda de choque antes de interactuar con la CME.

Si solo se interceptan en esta región, la disminución en su detección es abrupta y única. En cam-

bio, cuando tanto la onda de choque como la CME afectan su trayectoria, la reducción ocurre en

dos fases: primero al entrar el frente de choque y luego cuando la CME alcanza la región de pro-

pagación de los GCR (ver Figura 6). Esta modulación se debe a mecanismos como convección,

difusión, pérdidas adiabáticas y la captura de partículas por la CME en expansión, actuando como

una membrana semipermeable. Aunque estos procesos aún no se comprenden completamente,

se sabe que, a energías del orden de GeV, la CME reduce la densidad de fondo de GCR en el SW.

Inicialmente son excluidos, pero luego se difunden gradualmente dentro del entorno perturbado.

Aunque existe correlación entre descensos de Forbush y tormentas geomagnéticas, no todas las

perturbaciones geomagnéticas producen reducciones signi�cativas. Aproximadamente la mitad

de las CMEs y sus ondas de choque no generan una disminución sustancial en el �ujo de GCR.

En consecuencia, los FD ocurren cuando una CME se dirige hacia la Tierra, produciendo

una disminución abrupta del �ujo de GCRs, detectada por monitores de neutrones y muones (e.g.,

S. Forbush, 1938; Nagashima y cols., 1968; Papailiou y cols., 2021; Dumbović y cols., 2022; co-

llaboration y cols., 2024). Esta disminución puede relacionarse con cambios en la turbulencia

del SW (SW) detrás del choque de las ICME, lo que modi�ca los coe�cientes de difusión de los

GCRs, así como con la geometría del campo magnético de las ICME, que di�culta su transpor-

te difusivo (Simpson, 1983; Chilingarian y cols., 2024). Un FD típico se mani�esta como una

caída rápida (en horas) y signi�cativa (hasta un 25 %) en la tasa de recuento de un monitor de

neutrones, generalmente en dos fases, seguida por una recuperación gradual durante varios días

(Thakur, 2015; Ghag y cols., 2023; Mavromichalaki y cols., 2024). Esta fase suele ser anisótro-

pa y presenta variabilidad diurna asociada con la rotación terrestre. Durante un FD, incluso los
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GCRs con energías de decenas de GeV pueden verse afectados (e.g., H. V. Cane, 2000; Jämsen

y cols., 2007; Usoskin y cols., 2020).



HAWC: Herramienta para la

Observación Solar

El observatorio High Altitude Water Cherenkov (HAWC, por sus siglas en inglés; Figu-

ra 7) es un experimento diseñado para monitorear fuentes astrofísicas emisoras de rayos gamma

en el intervalo de energías comprendido entre 100 GeV y 100 TeV. Está ubicado dentro del Par-

que Nacional Pico de Orizaba, sobre una meseta de aproximadamente200m� 450m en la cima

del volcán Sierra Negra, México, a una latitud19� N, longitud97� 1802800W y altitud de4; 100m

sobre el nivel del mar. HAWC está conformado por un arreglo de 300 detectores Cherenkov de

agua, cada uno equipado con cuatro tubos fotomultiplicadores PMT1, distribuidos en un área

efectiva cercana a los22; 500m2. Gracias a su gran área efectiva, altitud elevada y ubicación

en baja latitud, HAWC es un instrumento particularmente adecuado para investigar la interac-

ción solar-terrestre y complementar mediciones realizadas por detectores tanto terrestres como

espaciales. (Lara, 2013; Collaboration y cols., 2013; Smith, 2016; Greus y cols., 2016).

Un fotón gamma de alta energía proveniente de fuentes astrofísicas, al incidir sobre la

atmósfera terrestre, produce una cascada electromagnética de partículas secundarias que se pro-

paga hacia la super�cie formando un frente de partículas de geometría aproximadamente curva

(Abeysekara y cols., 2013, 2017). Si la energía del fotón primario es lo su�cientemente alta, las

partículas de esta cascada alcanzan el nivel del suelo y penetran en el agua de los tanques de-

1Estos PMT están diseñados de manera especí�ca, con el PMT Hamamatsu R7081-021 de 10 pulgadas si-
tuado en el centro del WCD y tres PMT Hamamatsu R59121 de 8 pulgadas dispuestos alrededor de este cen-
tral formando un triángulo equilátero de 3,2 m de lado. https://www.hamamatsu.com/content/dam/hamamatsu-
photonics/sites/documents/99_SALES_LIBRARY/etd/LARGE_AREA_PMT_TPMH1376E.pdf
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tectores del observatorio HAWC, donde generan radiación Cherenkov que es captada por tubos

fotomultiplicadores instalados en cada tanque (Abeysekara y cols., 2013). La detección simultá-

nea

Figura 7: Observatorio HAWC. En primer plano se observa el arreglo de 300 detectores Cherenkov de agua utiliza-
dos para estudios astrofísicos y de rayos cósmicos galácticos; al fondo, se aprecia el volcán Pico de Orizaba. Imagen
obtenida de: HAWC Group at UW-Madison

de esta radiación en múltiples tanques permite reconstruir tanto la dirección original del fotón

gamma incidente como la posición del eje central de la cascada. Esto es posible gracias al análisis

detallado del patrón temporal y espacial de llegada de las señales Cherenkov, proporcionando así

una alta resolución angular para determinar con precisión las coordenadas de la fuente emisora

del fotón primario (Atkins y cols., 2003; Alfaro y cols., 2022).

La Figura 8 ilustra el mecanismo de producción de la cascada de partículas, un GCR in-

cide sobre la atmósfera y, al interactuar con los núcleos de los gases, desencadena una cascada de
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Figura 8: Interacción de un rayo cósmico primario con la atmósfera: cascada hadrónica (verde) que genera mesones
decaídos en muones y neutrinos hasta el nivel del mar, y cascada electromagnética (azul) de fotones, electrones y
positrones; líneas punteadas rojas muestran componentes de alta energía y neutrinos que escapan (Gomez Toro,
2014).

partículas secundarias que se propaga en forma de chorro. A medida que el frente de la cascada

alcanza el nivel del observatorio, los tanques de agua detectan la emisión Cherenkov producida

por el paso veloz de electrones y positrones. Gracias a la disposición homogénea y densa de los

detectores, es posible reconstruir con alta resolución la dirección y energía del evento primario.

Asimismo, la Figura 8 destaca cómo la altura y la geometría de la cascada determinan la exten-

sión del área de detección en el suelo. En conjunto, este esquema sintetiza el principio operativo

de HAWC para la observación continua de fenómenos astrofísicos de alta energía.

A altitudes superiores a 6 km, las cascadas atmosféricas alcanzan su máximo en produc-

ción de muones—provenientes de la desintegración de piones y kaones—que, debido a su alta

energía y débil interacción con la materia, penetran hasta el nivel del suelo. El detector a mayor

altitud, debe, por ende, detectar una tasa muónica mucho mayor que la medida al nivel del mar,

lo que permite registrar tanto la componente electromagnética como la muónica de cascadas in-
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ducidas por rayos cósmicos galácticos y de origen solar. En particular, la detección de muones de

elevada energía resulta esencial para distinguir aumentos de partículas solares (SEP) y FD, ofre-

ciendo una ventana privilegiada al acoplamiento entre actividad solar y modulación cósmicap

(Grieder, 2001; Arunbabu y cols., 2017).

1. Radiación Cherenkov

La radiación Cherenkov, descubierta por Pável Cherenkov en 1934, aparece cuando una

partícula cargada atraviesa un medio dieléctrico a velocidad superior a la de fase de la luz en ese

medio (�Cerenkov, 1937). En 1937, Frank y Tamm desarrollaron su teoría, atribuyendo la emisión

a la polarización local que crea un frente de onda coherente alrededor de la trayectoria de la

partícula (Tamm y Frank, 1937; Bolotovski y Lekin, 1960). De forma cualitativa, al desplazarse

un electrón por un medio transparente (agua, vidrio), su campo eléctrico desplaza los electrones

de los átomos vecinos, generando dipolos temporales y, por ende, polarizando el material (Millar

y Hincks, 1957). Cuando la velocidad de la partícula supera el umbral óptico del medio, estos

dipolos emiten luz coherente, lo que se observa como radiación Cherenkov (e.g., Sayied, 1958;

Aitken y cols., 1963; Pardy, 2000).

La polarización transitoria inducida por el paso de una partícula cargada genera pulsos

electromagnéticos que, al restaurarse rápidamente la simetría atómica, no se propagan e�caz-

mente si su velocidad es baja (Lillicrap y cols., 1963; Dowell y cols., 1963). En cambio, cuando

la velocidad excede la de fase de la luz en el medio, dichos pulsos inter�eren constructivamente y

forman un frente de onda coherente—la radiación Cherenkov—con distribución angular y espec-

tral características, aprovechada en detectores de física de partículas y astrofísica. La radiación

Cherenkov está condicionada por la relación fundamental entre la rapidez relativav=cy el índice

de refracción del medion, de modo que se requierev=c > 1=n para que la emisión ocurra (e.g.,



1. RADIACIÓN CHERENKOV 37

Aab y cols., 2020). Por tanto, la rapidez umbral resultav=cu = 1=n, lo cual implica una energía

mínima para la partícula dada porEu = 
 umc2 = mc2
q

n2

n2 � 1 . Bajo estas condiciones, el ángulo

de emisión Cherenkov� C se de�ne mediantecos� C = 1=(nv=c), este ángulo es crucial para

identi�car y caracterizar partículas detectadas mediante radiación Cherenkov, (e.g., Poggiani y

cols., 2017).

Figura 9: Construcción geométrica del cono de radiación Cherenkov: Se muestra cómo una partícula cargada que se
desplaza a velocidad constante en un medio dieléctrico genera frentes de onda esféricos a lo largo de su trayectoria.
La superposición de estos frentes produce un frente de onda con forma de cono, cuya apertura depende de la velo-
cidad de la partícula y del índice de refracción del medio. La línea entrecortada representa la distancia recorrida por
la partícula en un intervalo de tiempo determinado, mientras que el ángulo del cono de�ne la dirección de emisión
de la radiación. Imagen adaptada de Cerrito (2017)

La emisión Cherenkov se caracteriza porcos� m�ax
c = 1=n, alcanzando en agua pura� c �

41� 300, de modo que el índice de refracciónn y la rapidezv=cdeterminan la geometría del cono

y la intensidad diferencial de la radicación Cherenkov se expresa como

d2N=(dx d� ) = 2 ��z 2=� 2
�
1 � 1=(n2� 2)

�
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donde� es la constante de estructura �na,z es la carga de la partícula yn es el índice

de refracción del material atravesado (Tamm y Frank, 1937; Gorham y cols., 2000; Aharonian y

cols., 2006). La Figura 9 ilustra dicho efecto, y en astrofísica H.E.S.S. y MAGIC captan esta luz

Cherenkov de las cascadas generadas por rayos gamma de alta energía (Weekes, 2003; Holder

y cols., 2006), mientras que detectores de agua Cherenkov (Pierre Auger, HAWC) y matrices

en hielo (IceCube) concentran y registran la señal con fotomultiplicadores para reconstruir la

dirección y energía de las partículas, siendo vitales para el estudio de rayos cósmicos, neutrinos y

fuentes como la Nebulosa del Cangrejo (Alfaro y cols., 2022; Abeysekara y cols., 2017; Caravaca

y cols., 2017; Goodman y Huentemeyer, 2023; Abeysekara y cols., 2022).

2. Sistemas de detección de HAWC

El observatorio HAWC está formado por 300 detectores Cherenkov de agua WCDs dis-

tribuidos sobre una super�cie de aproximadamente 22 000 m2 en el volcán Sierra Negra, México.

Cada WCD consiste en un tanque cilíndrico de acero de 4,5 m de altura y 7,3 m de diámetro, con

un volumen interno de� 188 000L de agua ultrapura y un revestimiento interno opaco que mi-

nimiza el ruido lumínico ambiental, favoreciendo la captura e�ciente de la radiación Cherenkov

producida por las cascadas de partículas cargadas. Para la detección, cada tanque alberga cua-

tro fotomultiplicadores Hamamatsu orientados hacia arriba: uno central de 10 pulgadas de alta

e�ciencia cuántica y tres de 8 pulgadas dispuestos periféricamente, lo cual permite reconstruir

con precisión la dirección y energía de los eventos (Akiyama y cols., 2020; Abeysekara y cols.,

2022; Collaboration y cols., 2022). El sistema de adquisición de datos de HAWC emplea señales

analógicas de los PMTs que, mediante cables, se llevan a una sala central donde son digitalizadas

por conversores TDC CAEN VX1190A de 128 canales.

La arquitectura dual consta de un DAQ principal—optimizado para registrar eventos de
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lluvias de partículas energéticas mediante medidas de tiempo de llegada y time-over-threshold,

sincronizadas por GPS con resolución de microsegundos—y un subsistema TDC scaler dedicado

a conteos continuos (Alfaro y cols., 2022; Abeysekara y cols., 2023). El DAQ principal utiliza

triggers basados en coincidencias temporales para reconstruir la dirección, el centro y la distri-

bución lateral de cada cascada, así como estimar la energía del primario (González y cols., 2009;

Abeysekara y cols., 2013, 2018). El subsistema TDC scaler de HAWC monitoriza de forma con-

tinua la tasa de conteo de cada PMT, registrando señales por encima de un umbral bajo (� 1=4 de

fotoelectrón) sin reconstrucción espacial. Además, contabiliza coincidencias de dos, tres o cuatro

PMTs en ventanas de 30 ns, con tasas de multiplicidad actualizadas cada 25 ms y promediadas

en segundos o minutos para �ltrar ruido. Gracias a su alta estabilidad, resulta especialmente sen-

sible a variaciones globales de la tasa de rayos cósmicos inducidas por fenómenos como CMEs,

tormentas geomagnéticas y Forbush Decreases (Benzvi y cols., 2013; Castillo y cols., 2013; de la

Fuente y cols., 2017; Aguilar Sanchez y cols., 2011).

La modulación de la intensidad de los GCRs ha sido objeto de estudio durante déca-

das, pudiendo clasi�carse en modulaciones solares —relacionadas con la actividad solar como

CMEs, fulguraciones solares y regiones de interacción corrotantes (CIRs)— y modulaciones at-

mosféricas —producidas por variaciones de presión, temperatura y densidad atmosférica, (e.g.,

Seo, 2021; Piazzoli y cols., 2022; Song y cols., 2022; S. Singh, 2023; Maghrabi y cols., 2023).

En particular, una CME dirigida hacia la Tierra y su onda de choque asociada puede generar

fenómenos transitorios como los FDs y los aumentos a nivel del suelo (GLEs), (e.g., Giacalone y

cols., 2022; Lara y cols., 2024). La estructura helicoidal de las nubes magnéticas interplanetarias

guía el �ujo de GCRs, generando anisotropías observables desde tierra.
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Figura 10: Distribución de tasas promedio de conteo para los fotomultiplicadores (PMTs) de8" y 10" instalados
en los detectores del arreglo HAWC. Los paneles superior en las dos imágenes muestran el número de PMTs como
función de su tasa de conteo promedio, mientras que los paneles inferior muestran las distribuciones por tanque en
función de la multiplicidad: Mult2 (al menos 2 PMTs por tanque), Mult3 (al menos 3 PMTs), y Mult4 (los 4 PMTs
por tanque). Se observan picos característicos en las tasas asociadas a cada tipo de PMT y nivel de multiplicidad,
destacando la respuesta diferencial del sistema TDC-Scaler según el tipo de detector y la con�guración electrónica
de coincidencias. La grá�ca superior corresponde al mes de enero del 2017 y la inferior al mes de febrero del 2017.

Además, fenómenos periódicos como la rotación solar (27 días), el ciclo de actividad de

11 años y el ciclo magnético de 22 años también modulan la intensidad de los GCRs, así co-

mo la rotación terrestre genera la modulación diurna solar detectada por estaciones a nivel del
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suelo, (e.g., Yanke y cols., 2021; Koldobskiy y cols., 2022; Biswas y cols., 2023). En este estu-

dio, usamos el sistema de adquisición TDC-scaler del observatorio HAWC para la detección de

eventos Forbush Decrease. El observatorio HAWC tiene un arreglo de 300 detectores Cherenkov

que contienen 3 detectores PMT de8" formando un triangulo equilátero y un PMT de10" en

el centro del tanque. Inicialmente hacemos un test de obtención de la tasa media para cada uno

de los meses del año 2017. En la Figura 10 se observan el número de PMTs en función de la

tasa promedio mensual para enero (panel superior) y febrero (panel inferior ) del 2017. En color

naranja se muestran los PMTs de8" , y en color verde el número de PMTs de10" en función

de la tasa promedio para cada uno de los meses. En los paneles inferiores de las dos grá�cas

se observan las multiplicidades de 2, 3 y 4 coincidencias en una ventana de 30 ns también en

función de la tasa promedio para cada uno de los meses.

La diferencia inicial observada es debida al área efectiva de cada uno de los PMTs y cam-

bios en su e�ciencia cuántica. Tal y como se espera, observamos que los PMTs de10" tienen una

tasa media mayor que los PMTs de8" , esta tasa permanece solo con cambios en la cifra siguiente

al punto decimal. La tasa media se encuentra alrededor de 38 KHz y 23 KHz para los PMTs de

10" y de8" respectivamente. Además de los aspectos previamente considerados, la tasa de con-

teo de cada fotomultiplicador (PMT) está in�uenciada por su ganancia, el voltaje de operación al

que se encuentra polarizado y su e�ciencia cuántica. Estos tres parámetros determinan la capa-

cidad del detector para registrar señales débiles, así como su respuesta frente a variaciones en la

intensidad del �ujo incidente (Abeysekara y cols., 2012). Como resultado, pueden introducirse

dispersiones en las tasas individuales de conteo, las cuales deben ser tomadas en cuenta durante

los procedimientos de caracterización y calibración del sistema de adquisición. Estas tasas me-

dias cubren un rango hasta los 60 KHz aproximadamente (ver Figura 10). Para una revisión y

comparación de los meses del año 2017 ver el Apéndice A.
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3. Corrección de E�ciencia en el Sistema TDC-Scaler

La tasa de los detectores, como se ha mencionado antes tiene una variación debido a su

e�ciencia, la cual puede tener distintos factores que afectan su rendimiento óptimo. LLamaremos

< R 1 > a la tasa de los detectores de8" , < R 2 > a los detectores de10" y M 2, M 3 y M 4 a las

multiplicidades que serán representadas de ahora en adelante comoRM 2 , RM 3 y RM 4 respectiva-

mente. Hemos elegido los mejores 10 detectores para los PMTs de8" y 10" , y los mejores WCDs

haciendo un análisis iterativo que elimina los PMTs que causan una alta desviación estándar y

considerando su dispersión relativa uno con el otro teniendo en cuenta la tasa media del primer

día de cada mes de datos. En la Figura 11 mostramos la tasa< R 1 > de los 10 PMTs de8"

seleccionados en base al algoritmo descrito. El per�l similar en las tasas observadas es causado

por efectos solares y atmosféricos.

Figura 11: Tasa de conteo diaria registrada por los detectores PMTs de8" seleccionados durante enero de 2017. Se
observa una modulación diurna sobre cada señal, así como variaciones de mediano plazo posiblemente asociadas a
condiciones del medio interplanetario y variaciones atmosféricas en el sitio de ubicación de HAWC.

El WCDs 2 exhibe un comportamiento relativamente estable, esto muestra que para la
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tasa< R 2 > el PMT elegido es el B12, el cual está ubicado en el centro del WCD 2, y para la

tasa< R 1 > tomamos el primer PMT del arreglo. Por lo tanto, este WCD es el elegido como la

referencia para el mes de enero del 2017. Esto nos permite tomar la relación entre los detectores

elegidos y el detector de referencia. Para los PMTs de8" , mostramos en la Tabla 1 las estadísticas

de esta relación,

Ti (t) =
Ri (t)
Rref(t)

; (1)

lo cual nos permite identi�car diferencias sistemáticas entre detectores, mientras que la desvia-

ción estándar cuanti�ca la estabilidad temporal relativa de cada uno respecto a la referencia.

Tabla 1: Valores del RMS calculado minuto a minuto como la razón entre los detectores seleccionados y el detector
de referencia, durante el periodo analizado. Esta métrica permite evaluar la estabilidad relativa de los detectores
respecto a la señal de referencia.

Detector Media STD RMS
0 0.9296 0.0014 0.9296
1 0.9798 0.0012 0.9798
2 0.9685 0.0015 0.9685
3 0.9783 0.0021 0.9783
4 0.9521 0.0014 0.9521
6 0.9598 0.0011 0.9598
7 0.9044 0.0013 0.9044
8 0.9756 0.0015 0.9756
9 0.9731 0.0018 0.9731

En el conjunto de PMTs seleccionados, las tasas medias se mantienen en torno a la uni-

dad, lo que sugiere una respuesta homogénea durante el intervalo analizado. Las desviaciones

estándar resultan muy reducidas, salvo en el detector 3, cuyo ligero incremento revela una varia-

bilidad algo mayor. Por el contrario, el detector 6 exhibe la menor dispersión, destacando por su

estabilidad excepcional. En la Figura 12, la serie temporal del RMS minuto a minuto para enero

de 2017 evidencia una señal prácticamente constante, sin picos signi�cativos; de igual modo,

el histograma asociado presenta una distribución estrecha y simétrica ajustada por una gaussia-
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Figura 12: Comportamiento del RMS minuto a minuto entre los detectores seleccionados y el detector de referencia
durante enero de 2017. La grá�ca izquierda muestra la evolución temporal de la razón cuadrática media, permitiendo
identi�car la estabilidad relativa del conjunto. La grá�ca derecha presenta la distribución estadística de estos valores
junto con un ajuste gaussiano, evidenciando la homogeneidad general del arreglo detector durante este periodo.

na. En conjunto, estos hallazgos con�rman que las �uctuaciones relativas entre los detectores

permanecen dentro de un margen estadístico controlado, avalando así la �abilidad de los PMTs

escogidos.

En nuestro análisis, es necesario corregir la variación de e�ciencia de cada PMT y WCD

elegido anteriormente. Para ello usamos un proceso similar al descrito por Mohanty y cols.

(2017). Modelamos la variación de e�ciencia por medio de un polinomio de cuarto orden, para

ello la tasa de un módulo se describe como una función del tiempot como sigue,

R(t) = R0 " (t); (2)

dondeR(t) representa la tasa de conteo observada en el tiempot, y R0 es la tasa nominal del

detector bajo condiciones ideales. La función"(t) modela la variación temporal de la e�ciencia

del sistema, la cual se aproxima mediante un polinomio de cuarto orden,
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"(t) = 1 + a1t + a2t2 + a3t3 + a4t4; (3)

a partir de esta formulación, se puede de�nir la razón entre las tasas de conteo de dos módulosi

y j , evaluadas en el instantetk ,

r ij (tk) =
R0i (1 + a1tk + a2t2

k + a3t3
k + a4t4

k)
R0j (1 + a1tk + a2t2

k + a3t3
k + a4t4

k)
; (4)

dado que los términos temporales contenidos en"(t) son considerablemente menores que la

unidad (� 1), es posible aplicar el logaritmo natural a ambos miembros de la Ecuación (3.9).

Utilizando además la aproximaciónln(1 + x) ' x, válida en el régimenjxj � 1, la expresión

resultante se transforma en una relación lineal en los coe�cientes del polinomio.

Al tomar el logaritmo natural de la razón entre tasasr ij (tk), se obtiene la siguiente ex-

presión, la cual depende de cada PMT:

ln(r ij (tk)) = ln( R0i ) � ln(R0j )+( a1i � a1j )tk +( a2i � a2j )t2
k +( a3i � a3j )t3

k +( a4i � a4j )t4
k ; (5)

reagrupando los términos logarítmicos y rede�niendo las variables, se obtiene una forma lineal,

f ij (tk) ' a0i � a0j + ( a1i � a1j )tk + ( a2i � a2j )t2
k + ( a3i � a3j )t3

k + ( a4i � a4j )t4
k ; (6)

dondea0i = ln( R0i ), y f ij (tk) = ln( r ij (tk)) .

Nuestra investigación está usando 10 módulos seleccionados para los PMTs y los WCDs.
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Esto genera un total de
� 10

2

�
= 45 combinaciones únicas de pares(i; j ), que representan razones

independientes. Para cada valor de tiempotk , se obtienen 45 ecuaciones como la ecuación (6).

Por tanto, paraN instantes temporales, se cuenta con45 � N ecuaciones lineales. La forma

explícita de cada una de estas ecuaciones puede escribirse,

4X

`=0

(a`i � a`j )t `
k = f ij (tk); (7)

de�niendog̀ k = t `
k y a(` )

ij = a`i � a`j , esta expresión puede reescribirse en forma matricial,

4X

`=0

g̀ k a(` )
ij = f ij (tk) ) Ga = b ; (8)

dondeG es la matriz de diseño,a el vector de parámetros yb el vector de mediciones, agrupa 45

ecuaciones temporales (véase (6)) para ajustar 50 coe�cientes independientes (5 por cada módu-

lo). Dado que el número de ecuaciones supera al de incógnitas, el sistema está sobredeterminado

y contiene redundancias: muchas �las deG resultan linealmente dependientes, por lo que solo

un subconjunto aporta información nueva y relevante para calculara.

En este tipo de sistemas, el método de descomposición en valores singulares (SVD, por

sus siglas en inglés) proporciona una solución óptima en el sentido de mínimos cuadrados, y es

particularmente e�caz en presencia de correlaciones entre columnas de la matriz de diseño. El

procedimiento consiste en descomponerG como:

G = U � V > ; (9)

dondeU y V son matrices ortogonales y� = diag( � 1; � 2; : : : ; � n ) es una matriz diagonal

con los valores singulares del sistema. La solución del sistema se obtiene mediante la inversión
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generalizada:

a = G � 1b =
�
V � � 1 U >

�
b: (10)

En sistemas sobredeterminados, la descomposición en valores singulares (SVD) ofrece la

solución de mínimos cuadrados más estable y permite mitigar e�cazmente la colinealidad entre

columnas de la matriz de diseño.

Figura 13: Tasa de conteo diaria registrada por los detectores PMTs de8" seleccionados durante enero de 2017. Se
observa una modulación diurna sobre cada señal, así como variaciones de mediano plazo posiblemente asociadas a
condiciones del medio interplanetario y variaciones atmosféricas en el sitio de ubicación de HAWC.

los valores de tiempo son normalizados dividiendo cadatk) por el valor máximo del intervalo

considerado, de forma que los tiempos se mantengan acotados en el intervalo [0, 1]. Se empleó

esta metodología a los datos de los TDC-scaler en el mes de enero de 2017. Se calculó una

tasa de referencia para cada conjunto de detectores usando la técnica descrita, y corregimos la

e�ciencia de los PMTs y WCDs. En la Figura 13 mostramos la tasa< R 1 > corregida por

su e�ciencia para el mes de enero del 2017. Los coe�cientes del ajuste realizado por medio

del método descrito (SVD) están listados en la Tabla 2. Resulta claro que cada uno de estos
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coe�cientes son� 1, lo cual soporta la validez de nuestra suposición inicial de la Ecuación 5.Las

diez curvas muestran una alta coincidencia tras la aplicación del procedimiento de corrección,

lo que evidencia la efectividad del método utilizado para compensar las diferencias de e�ciencia

relativa entre PMTs.

Tabla 2: Coe�cientes del ajuste por mínimos cuadrados con SVD para la e�ciencia relativa" i (t) en enero de 2017.

Detector a0 a1 a2 a3 a4

0 -3.5e-02 2.1e-02 -9.6e-02 1.4e-01 -6.8e-02
1 1.9e-02 1.3e-03 -5.7e-03 7.1e-03 -3.1e-03
2 7.9e-03 -3.8e-03 7.4e-03 -8.9e-03 4.0e-03
3 1.7e-02 2.4e-03 -7.1e-03 6.6e-03 -2.0e-03
4 -1.1e-02 7.3e-04 6.4e-03 -1.5e-02 8.8e-03
5 3.8e-02 2.3e-03 -1.0e-03 -3.0e-03 2.7e-03
6 -2.5e-03 2.0e-03 -4.6e-03 6.8e-03 -3.8e-03
7 -6.1e-02 -4.2e-03 1.7e-02 -2.3e-02 1.0e-02
8 1.5e-02 -1.3e-02 5.2e-02 -6.9e-02 3.0e-02
9 1.2e-02 -8.2e-03 3.2e-02 -4.6e-02 2.1e-02

Figura 14: Dispersión cuadrática media de las tasas corregidas por e�ciencia, calculada entre los 10 módulos del
arreglo para cada bloque de una hora. Esta métrica cuanti�ca la coherencia interna de los detectores tras la correc-
ción, re�ejando la estabilidad relativa del sistema en el tiempo.

Durante nuestra investigación, usamos el método de SVD para determinar la variación de

e�ciencia para los PMTs y WCDs en cada uno de los conjuntos de datos utilizados (los cuales
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se usarán en el análisis del Capítulo 2). Las tasas calculadas en cada uno de los conjuntos de

datos, muestran una diferencia prácticamente despreciable. Los variación de los valores RMS se

muestran en la Figura 14. Luego de la corrección por e�ciencia, el RMS medio es de 0.65 cuentas

que es comparable con el error estadístico de 0.43 cuentas. La cercanía entre estos dos valores

muestra que los errores sistemáticos irreducibles son inferiores a 0.43 lo cual demuestra que la

corrección alcanza una e�cacia relativa del99 %, (e.g., Mohanty y cols., 2017). Ahora bien, la

e�ciencia corregida de las tasas de PMTs< R 1 > , < R 2 > y las multiplicidades WCD se han

combinado y promediado, posteriormente se ha calculado la precisión estadística,

Precisióni;t =
1

p
x i (t)

; (11)

de esta manera, se adquiere una precisión estadística< 0:01 %para la resolución temporal de

un minuto en los datos de los TDC-scaler (Alvarez y cols., 2021). Considérese la variación

porcentual,

�
R1 � h R1i

hR1i
� 100

�
; (12)

de las tasas de los PMTs. Independientemente de la tasa media, sean PMTs de8" o de10" , estos

tienen un comportamiento similar. Esto es de la misma forma para cada una de las multiplicida-

des, ya que nuestro interés es la tendencia de las curvas.

Nótese que cualquiera de los efectos físicos, como la modulación atmosférica o la modu-

lación solar se verán de forma uniforme para los PMTs y WCDs. También es relevante resaltar

que distintos PMTs tienen diferente ruido debido a los efectos térmicos y radioactividad natural,

pero este nivel de ruido es mucho menor que la señal debida a partículas secundarias. Estas tasas

están dominadas principalmente por muones, esto en virtud de la alta altitud del sitio de localiza-
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ción de HAWC y la latitud del sitio, relativamente cerca al ecuador. En la Figura 13 se observan

las tasas corregidas por e�ciencia para los PMTs (8" y 10" ) y WCDs (multiplicidades) y la pre-

sión atmosférica en el sitio de HAWC. Los datos de las tasas de conteo muestran de forma clara

una anticorrelación con la presión atmosférica y se puede observar, además, las modulaciones

que la presión atmosférica tienen sobre las mismas.

Figura 15: Corrección por e�ciencia para los datos TDC.scaler de HAWC. El panel superior muestra las tasas con
resolución temporal de un minuto que han sido corregidas por e�ciencia con el método mostrado en este capítulo.
El panel inferior muestra la presión atmosférica en el sitio de HAWC.

La anticorrelación entre la tasa de conteo y la presión atmosférica está siempre presente

(para ver distintos tiempos de observación, se pueden ver referencias como Arunbabu y cols.

(2019). Las variaciones en la presión atmosférica, asociadas a cambios en la columna de masa

aérea sobre el detector, inducen modulaciones en el �ujo de partículas secundarias registrado

por el sistema TDC-Scaler. Estas tasas muestran una anticorrelación clara con la presión local,

medida barométricamente con resolución de un minuto en el sitio de HAWC. Las perturbaciones

inducidas por estructuras solares transitorias generan alteraciones en la intensidad de los rayos

cósmicos detectados a nivel del suelo, las cuales se superponen con modulaciones de origen

atmosférico.

Esta superposición complica la separación de los efectos físicos asociados a la presión y la
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temperatura. En particular, la estación de HAWC, ubicada en latitudes bajas (19� N), experimenta

una oscilación barométrica cuasiperiódica de 12 horas, atribuida a mareas térmicas excitadas por

la radiación solar absorbida en capas altas de la atmósfera. Las tasas del sistema TDC-Scaler

presentan un comportamiento periódicamente anticorrelacionado con dicha presión,

Figura 16: Espectros de frecuencia obtenidos mediante FFT para las tasas de conteoR1, R2, y las multiplicidades
M 2, M 3 y M 4 del sistema TDC-Scaler de HAWC, junto con la señal de presión atmosférica (P), expresados en
función de la frecuencia en ciclos por día (cpd). Se observa un pico dominante en 2 cpd en todos los canales,
consistente con la modulación semidiurna asociada a mareas atmosféricas. Esta componente periódica también está
presente en la presión, lo que con�rma la anticorrelación observada entre ambas señales.

manifestando oscilaciones coherentes en fase y frecuencia. Esta característica espectral permitió

identi�car y cuanti�car la sensibilidad del sistema a variaciones barométricas mediante análisis
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armónicos. Para poder ver las modulaciones de la presión atmosférica sobre el sistema TDC-

scaler, hemos hecho un análisis, inicialmente para el mes de enero de 2017 y para los eventos FD

que se analizan en el Capítulo 4.

Figura 17: Aplicación de un �ltro pasabanda selectivo centrado en 2 ciclos por día (cpd) sobre los espectros de
frecuencia correspondientes a las tasas R1, R2 y las multiplicidades M2, M3, M4, así como a la señal de presión
atmosférica (P). La línea verde discontinua representa la respuesta del �ltro, mientras que la línea azul muestra el
espectro original. Esta técnica permite aislar de forma precisa la componente semidiurna asociada a modulación
atmosférica.

La anticorrelación periódica observada la hemos estudiado utilizando la FFT y la IFT

2. Se calculó los espectros de frecuencia para las tasasR1. R2, M 2, M 3 y M 4 de los TDC-

scaler. Mostramos el resultado de aplicar la FFT al conjunto de datos en la Figura 16, de forma
2Fast Fourier Transform and Inverse Fourier Transform.
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descendiente respectivamente. En el último panel se muestra el espectro de frecuencias para la

presión atmosférica. Es claro que la presión atmosférica tiene un pico dominante alrededor de dos

ciclos por día y las tasas de los TDC-scaler muestran también esta modulación alrededor de dos

ciclos por día. También se observa un segundo pico dominante en las tasas de los TDC-scaler en

aproximadamente 1 cpd el cual corresponde a la anisotropía solar diurna que será analizada más

adelante. Es importante recalcar que los datos son pasados a través de un �ltro pasa-altas antes

de aplicar la FFT con el �n de suprimir componentes de baja frecuencia, incluida la contribución

continua (DC). Esto es esencial para mitigar artefactos espectrales no físicos, particularmente

aquellos inducidos por discontinuidades o vacíos en los registros temporales.

Nosotros estamos interesados en determinar la dependencia de los TDC-scaler con la pre-

sión atmosférica. Para ello utilizamos un �ltro pasa bandasH (f ) que expresamos en la Ecuación

13. Distintos autores han usado este tipo de �ltros para extraer los efectos de la presión atmos-

férica que se encuentran presentes en las observaciones de muones por medio de otro tipo de

detectores.

H (f ) =

8
>>>>>>>><

>>>>>>>>:

1; si jf � f cj � � f;

sin
�

�
2

jf � f cj
� f

�
; si � f < jf � f cj � 2� f;

0; si jf � f cj > 2� f:

(13)

Fue aplicado el �ltro descrito en la Ecuación 13, con el objetivo de aislar la componente

espectral dominante centrada en 2 cpd. La Figura 17 muestra la respuesta de dicho �ltro pasa-

banda selectivo aplicada a los espectros de frecuencia correspondientes a las tasas de conteo R y

a las multiplicidades M2, M3 y M4, así como a la señal de presión atmosférica registrada en el

sitio de HAWC. La ventana del �ltro se encuentra centrada enf c = 2 cpd, con un ancho caracte-

rístico de� f = 0:05 cpd. La línea discontinua en verde representa la forma del �ltro, mientras
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que la línea azul muestra el espectro original. Este procedimiento permite aislar de manera e�caz

la modulación semidiurna asociada a mareas atmosféricas, suprimiendo componentes no desea-

das de origen solar o instrumental. Se observa además que la función de transferencia decrece

suavemente hacia cero conforme se aleja del centro, siguiendo una envolvente de tipo sinusoidal

diseñada para evitar efectos de borde no físicos en el dominio temporal.

Figura 18: Señales reconstruidas en el dominio temporal mediante transformada inversa de Fourier (IFFT), tras la
aplicación del �ltro pasabanda selectivo centrado en 2 cpd. Se representan las tasasR1, R2 y las multiplicidadesM 2,
M 3 y M 4, junto con la variación barométrica (P), todas ellas plegadas en una ventana de 24 horas. Las oscilaciones
muestran un comportamiento cuasisenoidal, en fase y con periodicidad semidiurna, característico de la modulación
inducida por mareas atmosféricas en latitudes tropicales.

La aplicación del �ltro permitió aislar con precisión las componentes espectrales cen-
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tradas en 2 cpd. Como resultado, el espectro �ltrado retiene únicamente las frecuencias dentro

del intervalo [1.90, 2.10] cpd, correspondientes a la modulación semidiurna inducida por efectos

atmosféricos. Para examinar esta señal en el dominio temporal, se procedió a aplicar la transfor-

mada inversa de Fourier (IFFT) sobre los espectros previamente �ltrados. Esta operación permite

reconstruir la evolución temporal de la señal periódica con una resolución adecuada, facilitando

el análisis de fase y amplitud relativa entre las tasas de conteoR1, R2, M 2, M 3, M 4 y la pre-

sión atmosférica. La Figura 18 presenta las señales reconstruidas plegadas en una ventana de 24

horas, en función del tiempo local en el sitio del experimento. Se identi�can máximos baromé-

tricos cercanos a las 10:00 h y 22:00 h, mientras que los mínimos ocurren alrededor de las 4:00 h

y 16:00 h, en concordancia con la estructura esperada de las mareas atmosféricas semidiurnas

en latitudes tropicales (e.g., Lindzen, 1979; Carrasco y cols., 2009; Arunbabu y cols., 2017). El

uso del �ltro extrajo satisfactoriamente los efectos de las modulaciones inducidas por la presión

atmosférica.

El conjunto de datos �ltrados por la IFFT de los TDC-scalerR1, R2, M 2, M 3, M 4 se

gra�caron en función de los datos �ltrados con la IFFT para presión atmosférica. Su resultado

se muestra en la Figura 19, respectivamente de arriba hacia abajo para cada una de las tasas.

Cada uno de los puntos de datos representa la media de la tasa de los TDC-scaler para un bin de

presión con un ancho de 0.1 hPa. Usualmente la dependencia de las tasasR1, R2, M 2, M 3, M 4

se puede modelar de forma aproximada como una función exponencial, modelada como,

R(P) = R(Pm ) exp� P =� P : (14)

La tasa de conteoR(P) registrada por los detectores a nivel del suelo depende del valor

de la presión atmosféricaP en el momento de la medición. Se considera como referencia la

tasaR(Pm ) correspondiente al valor medio de presiónPm , mientras que la desviación respecto a
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dicho valor se denota por� P = P� Pm . El coe�ciente� P caracteriza la sensibilidad barométrica

del sistema de detección. Dado que las variaciones típicas de presión en el sitio experimental son

Figura 19: Dependencia barométrica de las dependencia reconstruida con la IFFT para las tasas� R1y las multipli-
cidades� M 2, � M 3 y � M 4, como función de IFFT de la presión� P,. Las señales corresponden exclusivamente
a la componente semidiurna aislada en la banda [1.90, 2.10] cpd. Los puntos indican valores medios por bin de pre-
sión, mientras que las barras de error representan la desviación estándar. Las líneas rojas muestran ajustes lineales
empleados para estimar el coe�ciente barométrico� P , evidenciando una relación lineal decreciente entre presión y
tasa para la componente periódica seleccionada.

pequeñas (del orden de 0.7 hPa) y que� P � 1, es posible linealizar la dependencia exponencial

mediante una expansión de Taylor de primer orden. Bajo esta aproximación, la relación entre la

tasa medida y la presión se representa como,
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R(P) � R(Pm ) (1 + � P � P) : (15)

En nuestra investigación consideramos las dos aproximaciones, para poder elegir cual es

la mejor de acuerdo al análisis realizado a lo largo de este capítulo. En la Figura 19 se representa

la dependencia de las tasasR1, M 2, M 3, M 4 con la presión atmosférica. La curva azul muestra

el ajuste de la función exponencialC1 + exp � P =� P y la curva roja, el ajuste lineal mediante

Tabla 3: Valor medio de� P y su desviación estándar� (enero–junio de 2017).

Categoría Mes
Exponencial Lineal

� P ( %/hPa) � � P ( %/hPa) �

PMT rateR1

enero � 0:352164 0:0151 � 0:358321 0:0088
febrero � 0:349562 0:0152 � 0:345611 0:0091
marzo � 0:345018 0:0148 � 0:341092 0:0085
abril � 0:343784 0:0136 � 0:349812 0:0078
mayo � 0:346909 0:0141 � 0:342931 0:0080
junio � 0:344823 0:0150 � 0:340859 0:0087

Multiplicidad RM 2

enero � 0:404345 0:0193 � 0:413687 0:0102
febrero � 0:412174 0:0185 � 0:418233 0:0101
marzo � 0:429215 0:0173 � 0:425246 0:0092
abril � 0:437842 0:0162 � 0:433863 0:0086
mayo � 0:400911 0:0153 � 0:4196934 0:0083
junio � 0:413986 0:0166 � 0:415015 0:0091

Multiplicidad RM 3

enero � 0:320969 0:0123 � 0:325678 0:0066
febrero � 0:318112 0:0117 � 0:314153 0:0062
marzo � 0:326003 0:0111 � 0:328054 0:0058
abril � 0:314289 0:0103 � 0:310344 0:0054
mayo � 0:315157 0:0099 � 0:311210 0:0052
junio � 0:317233 0:0107 � 0:313285 0:0059

Multiplicidad RM 4

enero � 0:243630 0:0076 � 0:245947 0:0041
febrero � 0:242492 0:0074 � 0:249523 0:0039
marzo � 0:241743 0:0071 � 0:248775 0:0038
abril � 0:240916 0:0069 � 0:247947 0:0036
mayo � 0:241305 0:0065 � 0:248337 0:0034
junio � 0:242211 0:0068 � 0:249243 0:0035

la aproximaciónC2 + (1 + � P =� P). La Tabla 3 y Tabla 4 muestran los valores de� P para cada

una de las tasasR1, M 2, M 3, M 4 junto con su desviación estandar tanto para el ajuste exponencial
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como para el ajuste lineal. Es claro, desde esta tabla, que el ajuste lineal representa un mejor

ajuste que el exponencial. Nótese que los coe�cientes� P han sido obtenidos de acuerdo a la

presición estadística del experimento. De esta forma usaremos de ahora en adelante el método

lineal para la corrección por presión atmosférica del sistema TDC-scaler de HAWC.

Tabla 4: Valor medio de� P y su desviación estándar� (julio–diciembre de 2017).

Categoría Mes
Exponencial Lineal

� P ( %/hPa) � � P ( %/hPa) �

PMT rateR1

julio � 0:346789 0:0153 � 0:340812 0:0084
agosto � 0:347451 0:0150 � 0:341474 0:0083
septiembre � 0:358114 0:0152 � 0:352139 0:0084
octubre � 0:358777 0:0154 � 0:352804 0:0086
noviembre � 0:349440 0:0156 � 0:343468 0:0088
diciembre � 0:340103 0:0158 � 0:344132 0:0090

Multiplicidad RM 2

julio � 0:414529 0:0170 � 0:418582 0:0096
agosto � 0:405192 0:0168 � 0:409246 0:0094
septiembre � 0:415856 0:0167 � 0:429912 0:0093
octubre � 0:406519 0:0169 � 0:410577 0:0095
noviembre � 0:407183 0:0171 � 0:411241 0:0097
diciembre � 0:407846 0:0173 � 0:411906 0:0098

Multiplicidad RM 3

julio � 0:318201 0:0109 � 0:322259 0:0060
agosto � 0:318864 0:0108 � 0:322924 0:0059
septiembre � 0:319527 0:0109 � 0:323589 0:0060
octubre � 0:320190 0:0110 � 0:324254 0:0061
noviembre � 0:320853 0:0112 � 0:324919 0:0062
diciembre � 0:321516 0:0114 � 0:325585 0:0063

Multiplicidad RM 4

julio � 0:243095 0:0067 � 0:246164 0:0036
agosto � 0:243747 0:0068 � 0:246818 0:0037
septiembre � 0:244398 0:0066 � 0:247471 0:0035
octubre � 0:245050 0:0069 � 0:248123 0:0036
noviembre � 0:245701 0:0070 � 0:248776 0:0037
diciembre � 0:246353 0:0072 � 0:249430 0:0038

Se aplicó la corrección por presión atmosférica a las tasasR1, M 2, M 3, M 4 de los TDC-

scaler para el mes de enero del 2017 utilizando los coe�cientes� P obtenidos. i.e.,� R1 =

� 0:3461, � M 2 = � 0:4181, � M 3 = � 0:3205y � M 4 = � 0:2480. Posteriormente y de acuerdo

al análisis realizado, teniendo en cuenta que las tasas contienen las mismas modulaciones, se

promediaron las tasasR1, M 2, M 3, M 4 para obtener una tasa promedio que usamos para el aná-
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Figura 20: Serie temporal de datos atmosféricos y tasas de conteo de partículas detectadas por los canalesR1

(negro),RM 2 (azul),RM 3 (rojo) y RM 4 (verde) del experimento HAWC, correspondientes al periodo comprendido
entre el 29 de enero y el 17 de febrero de 2017 (tiempo universal, UT). El panel superior muestra la evolución de la
presión atmosférica medida en el sitio del detector. Los tres paneles siguientes ilustran, de arriba hacia abajo, las tasas
de conteo en tres etapas sucesivas de corrección: (i) corrección por e�ciencia relativa instrumental, (ii) corrección por
variaciones de presión atmosférica y (iii) remoción de la modulación debida a la anisotropía solar diurna mediante
un �ltro notch centrado en 1 y 2 cpd. Las tasas se presentan como desviaciones porcentuales respecto a su media
diaria. Se observa una reducción progresiva del contenido armónico tras cada etapa de corrección, lo que evidencia
la efectividad del tratamiento aplicado.

lisis de fenómenos FD en nuestro estudio. La corrección por presión atmosférica se muestra en

el panel superior de la, la curva azul representa la tasa del sistema TDC-scaler antes de la co-

rrección por presión atmosférica y la curva verde la tasa luego de hacer la corrección por presión

atmosférica.

En el panel inferior de la Figura 20 se muestra la presión atmosférica en el sitio HAWC

para el mes de enero-febrero del 2017. Nótese que el método a removido de forma efectiva

las modulaciones de la presión atmosférica. Sin embargo, de acuerdo con nuestro análisis y

con el espectro de frecuencia de las tasas originales corregidas por e�ciencia, hay un segundo

pico correspondiente a una frecuencia alrededor de 1 cpd que corresponde a la anisotropia solar

diurna. De hecho, existe un pequeño pico en 2 cpd que corresponde al segundo armónico de

la anisotropía solar diurna al igual que otros armónicos de mayor orden que también han sido
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observados en otros experimentos.

La anisotropía diurna de origen solar se interpreta como el resultado de mecanismos de

deriva y difusión en el SW, los cuales inducen una modulación periódica en la intensidad de los

GCR detectados en la Tierra. Esta señal se mani�esta con una periodicidad fundamental de 1

ciclo por día (cpd), junto con armónicos secundarios asociados a su estructura no sinusoidal. A

partir de los datos corregidos del sistema TDC-Scaler de HAWC, se aplicó un �ltro pasa-altas

con umbral en 0.9 cpd, diseñado para eliminar variaciones lentas como las originadas por fenó-

menos transitorios (e.g., disminuciones de Forbush) y preservar únicamente la modulación rápida

relacionada con la anisotropía diurna. El espectro �ltrado conserva las componentes asociadas a

1 cpd y 2 cpd, correspondientes a la señal fundamental y su primer armónico.

Se eliminaron estas modulaciones en las tasas originales que se obtuvieron después de la

corrección por presión atmosférica y el resultado se muestra en la Figura 20. En esta grá�ca, el

segundo panel muestra las tasas del sistema TDC-scaler antes de la corrección por presión at-

mosférica, el tercer panel indica la tasa luego de la corrección por presión atmosférica y el cuarto

panel evidencia la tasa del sistema TDC-scaler luego de usar el �ltro que remueve la periodici-

dad de la componente diurna de la anisotropía solar y sus armónicos subsecuentes. El método

utilizado permite que los datos del sistema TDC-scaler tengan las condiciones óptimas para es-

tudios de modulaciones solares inducidas por eventos transitorios como los FD y perturbaciones

interplanetarias. En el siguiente capítulo, la metodología desarrollada será aplicada al análisis

detallado de dos FD, seleccionados por su �rma distintiva en los datos del sistema TDC-Scaler y

su asociación directa con una CME. El propósito es cuanti�car la magnitud de la disminución en

la tasa de detección y examinar su relación con parámetros clave del SW. Este enfoque permite

demostrar que el experimento HAWC, originalmente concebido para la detección de rayos gam-

ma de muy alta energía, puede ser explotado e�cazmente como una herramienta complementaria
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para el estudio de fenómenos solares transitorios, ampliando así su alcance cientí�co hacia el

ámbito del clima espacial.



Forbush Decrease
asociados a CMEs

Los FDs son depresiones abruptas, de escala temporal horas a días, en el �ujo de GCR

medido en las proximidades de la Tierra. Estos eventos se originan en la interacción de las CMEs

—y sus frentes de choque asociados— con el plasma y el IMF, así como en las regiones de

interacción corrotacional. Desde su descubrimiento en los años treinta (S. E. Forbush, 1937;

S. Forbush, 1938), los FDs han sido objeto de extensos estudios mediante redes de detectores

de GCRy se consideran hoy un indicador clave del clima espacial. En la Figura 21, Figura 22

y ?? presentamos tres episodios FD registrados por el sistema TDC-Scaler de HAWC. Para ello

se aplicó el procedimiento descrito en el capítulo anterior, que incluye correcciones sucesivas de

la tasa de conteo por modulaciones de la presión barométrica y por la anisotropía solar diurna.

El panel superior muestra la presión atmosférica en el sitio HAWC, el panel siguiente muestra

las tasas corregidas por e�ciencia con el procedimiento descrito durante septiembre de 2017,

marzo y mayo de 2024; el tercer panel muestra las tasas luego de hacer la corrección por presión

atmosférica y el panel inferior muestra las tasas después de aislar las tasas de la anisotropía solar

diurna. En cada caso se observa un descenso marcado en la tasa de GCR secundarios medidos

por los TDC-Scalers, lo que demuestra las capacidades de HAWC para detectar y caracterizar
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Figura 21: Evolución temporal de la presión atmosférica (panel superior) y de las tasas de conteo de partículas re-
gistradas por los canalesR1 (negro),M 2 (azul),M 3 (rojo) y M 4 (verde) del experimento HAWC durante el periodo
comprendido entre el 1 de agosto y el 20 de septiembre de 2017 (UT). Las tasas se presentan como desviaciones
porcentuales respecto a su valor medio. Los paneles intermedios muestran las etapas sucesivas de corrección apli-
cadas a los datos crudos: primero la corrección por e�ciencia instrumental, seguida de la corrección por presión
atmosférica, y �nalmente la remoción de la modulación diaria debida a la anisotropía solar diurna mediante un �ltro
notch centrado en 1 y 2 ciclos por día (cpd). Se observa una atenuación progresiva de las oscilaciones armónicas tras
cada etapa, destacando la efectividad de los procedimientos aplicados para aislar variaciones de origen heliosférico.

con alta resolución temporal los FDs asociados a fenómenos transitorios de origen solar.

En la Figura 21, correspondiente a un intervalo de actividad solar moderada, se observa

la presencia de oscilaciones diarias en la presión y tasas, principalmente dominadas por compo-

nentes armónicas que son progresivamente eliminadas en las etapas de corrección. Esta �gura

sirve como referencia para contrastar con escenarios perturbados. En la Figura 22 se presenta el

evento FD detectado entre el 23 y 26 de mayo de 2024, en el cual se observa una caída abrupta

en todas las tasas, precedida por un aumento en la presión atmosférica. La atenuación sistemática

del fondo oscilatorio permite aislar con mayor nitidez la �rma del evento tras las correcciones.

Finalmente, la Figura 23 corresponde a un evento compuesto ocurrido entre el 8 y el 17 de mayo

de 2024, caracterizado por una serie de caídas consecutivas asociadas a múltiples CMEs pro-

venientes de la región activa AR 13664. La aplicación del esquema de corrección revela con
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Figura 22: Variación temporal de la presión atmosférica (panel superior) y de las tasas de conteo de partículas
registradas por los canalesR1 (negro),M 2 (azul), M 3 (rojo) y M 4 (verde) del experimento HAWC durante el
periodo del 15 al 30 de mayo de 2024 (UT), correspondiente a un evento FD. Las tasas están expresadas como
desviaciones porcentuales respecto a su valor medio. En los paneles inferiores se ilustran las etapas sucesivas de
corrección: e�ciencia relativa instrumental, presión atmosférica y remoción de la modulación diaria causada por la
anisotropía solar diurna. Se observa una disminución súbita y sincronizada en todas las tasas alrededor del 24–25
de mayo, característica de un evento FD, cuya profundidad y evolución se hacen más evidentes tras las correcciones
aplicadas.

claridad la superposición de al menos tres depresiones secuenciales, permitiendo analizar con

mayor resolución la dinámica de recuperación entre cada una. En conjunto, estas grá�cas evi-

dencian la e�cacia del procedimiento de corrección en etapas, el cual no solo permite mejorar la

relación señal/ruido, sino también recuperar con �delidad la estructura temporal de los eventos

FD, tanto simples como compuestos.

La corrección ofrece una primera mirada a la capacidad del experimento HAWC para

registrar variaciones asociadas a eventos FD. A través de la aplicación cuidadosa de correcciones

por e�ciencia, presión atmosférica y modulación diurna, fue posible aislar con mayor claridad

las señales asociadas a estos eventos, tanto en su forma simple como compuesta. Los resultados

muestran comportamientos coherentes entre los distintos canales, con caídas abruptas, fases de

recuperación y estructuras múltiples bien de�nidas, en línea con lo reportado por otras técnicas
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Figura 23: Evolución temporal de la presión atmosférica (panel superior) y de las tasas de conteo de partículas
registradas por los canalesR1 (negro),R1 (negro),M 2 (azul),M 3 (rojo) y M 4 (verde) del experimento HAWC du-
rante el periodo comprendido entre el 5 y el 30 de mayo de 2024 (UT). Las tasas están expresadas como variaciones
porcentuales respecto a su promedio. Los tres paneles inferiores muestran las etapas de procesamiento aplicadas a
los datos: corrección por e�ciencia relativa, corrección por presión atmosférica y remoción de la modulación aso-
ciada a la anisotropía solar diurna. En este intervalo se observa una estructura compleja de disminuciones en las
tasas, asociada a múltiples eventos FD vinculados a CMEs consecutivas ocurridas entre el 8 y el 12 de mayo. La
profundidad y estructura de estas caídas se revelan con mayor claridad tras aplicar las correcciones, permitiendo un
análisis preciso de la evolución temporal del evento compuesto.

de observación. Esta aproximación preliminar no solo con�rma la viabilidad del uso de HAWC

en estudios de modulación solar, sino que también establece una base sólida para trabajos más

detallados, como la construcción de un catálogo de eventos y el análisis de sus características en

relación con parámetros solares e interplanetarios.

1. Septiembre de 2017

En el panel superior de la Figura 21 se presenta la primera observación del evento FD

de septiembre de 2017 detectado por el sistema TDC-scaler del observatorioHAWC . La curva

muestra con resolución temporal de minutos una caída abrupta en la tasa de rayos cósmicos,

correspondiente al impacto de una CME rápida que alcanzó la Tierra el 8 de septiembre. El per�l

observado se caracteriza por un descenso súbito seguido de una recuperación gradual, consistente



1. SEPTIEMBRE DE 2017 66

con la estructura típica de un FD inducido por una CME con región de choque,sheathy nube

magnética (MC).

La evolución del evento puede interpretarse de la siguiente manera:

1. El primer descenso visible en la curva marca el inicio del evento, coincidente con la llegada

del frente de choque interplanetario asociado a la CME rápida.

2. El mínimo más profundo re�eja el paso de la regiónsheathaltamente comprimida y tur-

bulenta, y el comienzo del tránsito de la MC. La recuperación progresiva que le sigue

corresponde a la disipación de la nube magnética y al restablecimiento de la difusión de

GCRhacia el entorno terrestre.

El inicio del evento se ubica a las 00 UT del 8 de septiembre de 2017, como se muestra

también en el panel superior de la Figura 25 (curva negra). En ese momento, la tasa registra-

da por los TDC-Scaler muestra una variación inicial de� 0:0697 %, alcanzando un mínimo de

� 1:0481 %tras aproximadamente nueve horas de caída sostenida, lo que representa una depre-

sión relativa de14:0373 %. Este comportamiento es característico de un FD rápido y anisotrópico,

en el cual la inhibición de la difusión perpendicular de GCRes inducida por el campo magnéti-

co intensi�cado y la elevada turbulencia del medio interplanetario, particularmente en la región

sheath. La evolución posterior del evento evidencia un tránsito por una nube magnética bien

estructurada, donde las condiciones de baja turbulencia y� � 1 permiten el inicio de la recu-

peración gradual del �ujo de rayos cósmicos. La CME responsable de este evento se originó a

partir de una erupción asociada a una fulguración de clase X9.3 en la región activa AR 12673,

cuya evolución puede observarse en la Figura 24.

En septiembre de 2017, la región activa AR 12673 generó dosCMEs sucesivas, con una

evolución cinemática claramente diferenciada. La primera CME fue expulsada el 4 de septiem-

bre con una velocidad proyectada de aproximadamente1 000 km s� 1, según registros corono-
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