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2. Los rayos cósmicos y el monitor de neutrones de la Ciudad de México 21
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Introducción

En 1951, Henry Hurst [28] encontró correlaciones de largo plazo en la fluctuación de los
flujos de salida del Ŕıo Nilo. Su trabajo está basado en los métodos usados para el diseño
de depósitos de agua. El diseño de un depósito busca determinar la capacidad óptima que
permitirá un funcionamiento ideal en un periodo de varios años. Hurst encontró emṕırica-
mente que muchos conjuntos de datos en la naturaleza satisfacen cierta ley de potencia,
a partir de la cual se define el exponente de Hurst.

El exponente de Hurst, cuyos valores esperados se encuentran entre 0 y 1, es un parámetro
de autosemejanza que proporciona una medida de la no linealidad de una serie de tiempo
a largo plazo. El exponente de Hurst también tiene relación con el movimiento browniano
y la dimensión fractal. Estos conceptos y algunos más se detallan en el primer caṕıtulo.

En el segundo caṕıtulo se da una descripción del fenómeno de los rayos cósmicos, los
cuales son part́ıculas de alta enerǵıa que fluyen por toda la galaxia e inciden sobre la
Tierra desde todas las direcciones. También se describe el monitor de neutrones con que
cuenta el Instituto de Geof́ısica de la Universidad Nacional Autónoma de México, el cual
es un detector que se utiliza para contar part́ıculas de radiación ionizante, en este caso
los rayos cósmicos, que ha estado en operación continua desde 1990. Los datos de este
detector son los que se utilizaron como objeto de aplicación de los conceptos expuestos
en el caṕıtulo 1.

En el tercer caṕıtulo se describe el método que se utilizó para analizar los datos obtenidos
por el monitor de neutrones desde 1990 hasta 2013. Dicho análisis consistió en estudiar la
densidad del espectro de potencias de la serie de tiempo respecto de su exponente de Hurst
para determinar las periodicidades que aquélla contiene. Este análisis se realizó utilizando
el software comercial BENOIT.

Antes de realizar el análisis fractal fue necesario realizar una limpieza de los datos pa-
ra eliminar registros espurios y fenómenos transitorios, los cuales habŕıan afectado las
periodicidades de mediano y largo plazo que se buscaba encontrar. Una vez realizada
dicha limpieza, se aplicó una interpolación mediante splines cúbicos para reconstruir los
registros faltantes en la serie de tiempo. Además, se determinó la persistencia de la se-
rie de tiempo mediante el exponente de Hurst y la dimensión fractal. Las periodicidades
encontradas en la serie de tiempo coinciden con las determinadas por otros experimentos.
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Introducción II

Los resultados de este trabajo se presentaron con éxito en la 33a Conferencia Internacional
de Rayos Cósmicos en Rı́o de Janeiro en julio del 2013.

Por último, se incluyen dos apéndices. En el primero se define el ı́ndice geomagnético Kp,
el cual se tomó en cuenta para la limpieza de los datos y en el segundo se enlistan las
fechas en donde se presentaron registros que fue necesario interpolar.



Caṕıtulo 1

Exponente de Hurst y Análisis de
espectro de potencias

1.1. Exponente de Hurst

1.1.1. Series de tiempo

Para enteder mejor el concepto del exponente de Hurst primero hablaré de las series de
tiempo. Una serie de tiempo es el conjunto de valores numéricos de alguna variable que
cambia con el tiempo. Hay series de tiempo continuas y discretas. Una serie de tiempo
continua seŕıa un conjunto de valores y(t) que son continuos en el tiempo en un intervalo
T . Una serie de tiempo discreta o no continua consiste de un conjunto de valores que no
son continuos. Los fenómenos naturales no son, en general, discretos, lo que es discreto es
el registro que se hace de ellos.

Una serie de tiempo se puede caracterizar por discontinuidades, un componente de ten-
dencia, uno o más componentes periódicos, y un componente estocástico. El componente
de tendencia es un incremento o decremento a largo plazo en la serie. El periodo de ro-
tación de la tierra (duración del d́ıa) puede ser considerado como una serie de tiempo.
Durante periodos largos de tiempo la duración de d́ıa se incrementa debido a la fricción
de las mareas, lo cual es un componente de tendencia. Muchas series de tiempo tienen
componentes periodicos; la serie de tiempo de la temperatura atmosférica tendrá fuertes
periodicidades diarias y anuales. El componenete estocástico lo contienen las fluctuacio-
nes que no incluyen los componentes de tendencia y periodicidad. Un importante aspecto
del componente estocástico es si este es persistente, aleatorio o antipersistente. Si los va-
lores contiguos en la serie de tiempo no están correlacionados uno con el otro, entonces
el componente estocástico es aleatorio. Si los valores contiguos están correlacionados po-
sitivamente, entonces los valores adyacentes están en promedio más cerca que una serie
de tiempo aleatoria, y el componente estocástico es persistente. Si los valores adyacentes
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CAPÍTULO 1. EXPONENTE DE HURST Y ESPECTRO DE POTENCIAS 2

están correlacionados negativamente, entonces los valores contiguos están en promedio
más separados que en una serie de tiempo aleatoria, y el componente estocástico es anti-
persistente. Una serie de tiempo continua es, por definición, persistente [71].

1.1.2. Análisis R/S

En 1951, Henry Hurst encontró correlaciones a largo plazo en la fluctuación de los flujos
de salida del Ŕıo Nilo. Descubrió que las series de tiempo hidrológicas muestran periodos
más grandes de seqúıas e inundaciones que las que se esperaŕıan si el proceso tuviera
varianza y memoria finitas. Su trabajo está basado en los métodos usados para el diseño
de depósitos de agua. El diseño de un depósito busca determinar la capacidad óptima que
permitirá un funcionamiento ideal en un periodo de varios años. La capacidad que permite
al depósito producir un flujo de salida uniforme tal que nunca se vaćıe o se desborde es
determinada ajustando la descarga acumulativa del ŕıo por año, tomando en cuenta la
muestra promedio para el conjunto de años en cuestión [5].

Los estudios de Hurst introdujeron emṕıricamente el concepto de rescaled range analysis
R/S. Su método se ilustra en la fig. 1.1. Considere un embalse detrás de una presa que
nunca se desborda o se vaćıa; el flujo en el depósito es el caudal del ŕıo aguas arriba de
la presa Q(t). El flujo que sale del depósito Q̄(t) se supone es la media del flujo en el
depósito en un periodo T :

Q̄ =
1

T

∫ T

0

Q(t)dt. (1.1)

El volumen del agua en el depósito como una función de tiempo V (t) está dado por

V (t) = V (0) +

∫ t

0

Q(s)ds− tQ̄, (1.2)

donde V (0) es el volumen de agua al tiempo t = 0. Tomando t = T y substituyendo la
ecuación 1.1 en 1.2, tenemos

V (T ) = V (0) +

∫ T

0

Q(s)ds− T
(

1

T

∫ T

0

Q(t)dt

)
, (1.3)

es decir, V (T ) = V (0). El rango R(T ) está definido como la diferencia entre el volumen
máximo del agua Vmax y el volumen mı́nimo de agua Vmin durante el periodo T :

R(T ) = Vmax(T )− Vmin(T ). (1.4)
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Figura 1.1: El flujo hacia el depósito es Q(t) y el flujo que sale es Q̄. El volumen máximo del agua durante
el peŕıodo T es Vmax(T ) y el mı́nimo Vmin(T ); la diferencia es el rango R(T ) = Vmax(T )−Vmin(T ) (figura
tomada de [71]).

El análisis de rango se define como R/S donde S es la desviación estándar del flujo
Q(t) durante el periodo T :

S =

[
1

T

∫ T

0

(Q(s)− Q̄)2ds

]1/2
. (1.5)

Hurst encontró emṕıricamente que muchos conjuntos de datos en la naturaleza satisfacen
la ley de potencia

R

S
=

(
T

2

)H
, (1.6)

donde H es conocido como el exponente de Hurst.

El análisis R/S se extiende fácilmente a series de tiempo discretas

yn =
n∑
i=1

(yi − ȳN) . (1.7)

En este caso el rango está definido por

RN = (yn)max − (yn)min. (1.8)

El exponente de Hurst H se obtiene de la relación(
RN

SN

)
=

(
N

2

)H
, (1.9)
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donde

(
RN

SN

)
es el promedio de RN/SN [71].

1.1.3. Exponente de Hurst y movimiento browniano

A continuación se hablará sobre la relación que existe entre el exponente de Hurst y el
movimiento browniano ordinario y el movimiento browniano fraccionario pero antes de
comenzar primero se definirán ambos movimientos.

Movimiento browniano

El movimiento browniano, llamado aśı en honor al botánico inglés Robert Brown, quien
descubrió en 1827 que el polen suspendido en agua mostraba un movimiento aleatorio
continuo visto a través de un microscopio. Al principio estos movimientos fueron consi-
derados una forma de vida, pero pronto se encontró que pequeñas part́ıculas inorgánicas
se comportaban similarmente. Más tarde, este movimiento se explicó como el resultado
de los impactos entre moléculas del fluido, de esta manera las part́ıculas suspendidas ob-
tienen la misma enerǵıa cinética que las moléculas del fluido. En 1905, Albert Einstein
desarrolló una teoŕıa del movimiento browniano [18]. En 1923 Norbert Wiener propuso un
modelo matemático riguroso que exhibe un comportamiento aleatorio similar al observado
en el movimiento browniano [19].

La traza o imagen de una función f definida por f([t1, t2]) = {f(t) : t1 ≤ t ≤ t2} como un
subconjunto de Rn con t un parámetro; alternativamente podemos considerar la gráfica
de f , graf = {(t, f(t)) : t1 ≤ t ≤ t2} un subconjunto de Rn+1, como un registro de la
variación de f respecto del tiempo. Las trazas del movimiento browniano y su gráfica son
fractales [19].

El movimiento browniano ordinario en el sentido de Bachelier, Wiener y Lévy [42], es
una función aleatoria real B(t, w), donde −∞ < t <∞ y w designa el conjunto de todos
los valores de una función aleatoria, con incrementos independientes y con distribución
normal con B(t2, w)−B(t1, w) de media cero y varianza |t2− t1|, y B(t2, w)−B(t1, w) es
independiente de B(t4, w)−B(t3, w), si los intervalos (t1, t2) y (t3, t4) no se traslapan. El
hecho de que la desviación estándar de los incrementos B(t+ T,w)−B(t, w), con T > 0,

es igual a T
1
2 es a menudo referido como la ley T

1
2 [46].

Definición: Sea H tal que 0 < H < 1, y b0 un número real arbitrario. Llamaremos a la
función aleatoria BH(t, w), movimiento browniano fraccionario (fBm por sus siglas
en inglés) con parámetro H y valor inicial b0 al tiempo cero. Para t > 0, BH(t, w)
está definido por

i) BH(0, w) = b0,

ii) BH(t, w)−BH(0, w) =
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=
1

Γ(H + 1
2
)

{∫ 0

−∞
[(t− s)H−

1
2 − (−s)H−

1
2 ]dB(s, w) +

∫ t

0

(t− s)H−
1
2dB(s, w)

}
(y similar para t < 0). Notemos que si b0 = 0 entonces B1/2(t, w) = B(t, w). Para otros
valores de H, BH(t, w) es llamada derivada fraccionaria o integral de B(t, w) en el
sentido de Weyl [83]. El movimiento browniano fraccionario es dividido en tres familias
muy diferentes correspondientes a 0 < H < 1

2
, 1
2
< H < 1, y H = 1

2
[46]. A continuación

hablaremos con más detalle de estas tres familias.

El movimiento browniano y su relación con el exponente de Hurst

El exponente de Hurst H es un parámetro de autosemejanza (ver sección 1.1.4) que mide
la dependencia a largo plazo en una serie de tiempo y proporciona una medida de su
no linealidad [5]. Los valores esperados de H se encuentran entre 0 y 1. El movimiento
browniano ordinario corresponde al caso especial de H = 1

2
[69], [4]. Sin embargo, en los

casos en que el exponente de Hurst es mayor o menor que 1
2

hay dinámicas no lineales
subyacentes en el sistema. Dos de las familias de procesos (fBm) que se mencionaron
en (1.1.3), se distinguen del movimiento browniano ordinario en que sus incrementos
sucesivos se correlacionan, es decir, no son independientes. Una correlación positiva, que
corresponde a H > 1

2
significa que una tendencia creciente en el pasado probablemente

sea seguida por una tendencia creciente en el futuro. En este caso, se dice que la serie es
persistente. Por otro lado, una correlación negativa, que corresponde a H < 1

2
, significa

que una tendencia creciente en el pasado probablemente sea seguida por una tendencia
decreciente; se dice entonces que la serie es antipersistente [69], [5]. Cuando H está cerca
de 0 las trazas de fBm son más rugosas, mientras que para H cerca de 1 son relativamente
suaves (ver figura 1.2) [4].

Figura 1.2: Movimiento fraccional browniano y el exponente de Hurst (figura tomada de [4]).
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1.1.4. Autosemejanza y autoafinidad

Conjuntos autosemejantes

Existen dos tipos de autosemejanza, una es la autosemejanza exacta y la otra es auto-
semejanza estad́ıstica. Un objeto autosemejante se compone de N copias de śı mismo
(con posibles translaciones y rotaciones), cada una de las cuales es reducida a escala por
el parámetro r en todas las E coordenadas del conjunto. Más formalmente, consideremos
un conjunto S de puntos en las posiciones

~x = (x1, ..., xE),

en el espacio euclidiano de dimensión E. Bajo una transformación de semejanza con
parámetro escalar 0 < r < 1, el conjunto S se transforma en rS con puntos en

r~x = (rx1, ..., rxE).

Un conjunto acotado S es autosemejante cuando S es la unión de N subconjuntos
distintos (no superpuestos), cada uno de los cuales es congruente con rS. Congruente
significa idéntico bajo translaciones y rotaciones.

El conjunto S es estad́ısticamente autosemejante si se compone de N subconjuntos
distintos cada uno de los cuales se reduce a escala por el parámetro r del conjunto original
y tiene todos sus parámetros estad́ısticos idénticos a los de rS [4].

Autoafinidad

La autoafinidad se produce bajo una transformación af́ın; por otro lado, cada una de las
E coordenas de ~x pueden ser reducidas por diferentes parámetros de escala (r1, ..., rE).
Por lo tanto, el conjunto S es transformado en r(S) con puntos en r~x = (r1x1, ..., rExE).
Un conjunto acotado S es autoaf́ın cuando S es la unión de N subconjuntos distintos y
ajenos, cada uno de los cuales es congruente con r(S). Similarmente, S es estad́ıstica-
mente autoaf́ın cuando S es la unión de N subconjuntos distintos, de los cuales cada uno
es congruente en distribución con r(S). Éste es el caso del fBm, que es estad́ısticamente
autoaf́ın [4].

El exponente de Husrt y su relación con conjuntos autoafines.

Los conjuntos autoafines difieren de los conjuntos autosemejantes en que necesitan ser
re-escalados por diferentes factores en diferentes coordenadas para asemejarse al original.
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Consideremos un conjunto autosemejante en el plano x− y, por ejemplo la curva de Von
Koch (ver figura 1.3) [4]. Para obtener una copia exacta del original uno puede tomar
una porción de la curva y extenderla por un factor r = 3 en ambas coordenadas x, y.
Consideremos ahora un conjunto autoaf́ın. Si queremos una copia exacta del original,
tomamos una porción de la curva y la extendemos por diferentes factores, por ejemplo,
rx = 3 en el eje x y ry = 2 en el eje y. Podemos escribir esos dos factores de cambio de
escala como: rx = r y ry = rH , donde H es el exponente de Hurst.

Despejando H

log(ry) = H · log(r),

log(ry)

log(r)
= H,

como r = rx, en general, tenemos que

H =
log(ry)

log(rx)
.

Para el ejemplo:

H =
log(2)

log(3)
= 0.6309 . . .

Notemos que, para escribir ry como un exponente de rx, hacemos la relación independiente
de cualquier escala de longitud, es decir, la escala es invariante [70].

Figura 1.3: Construcción de la curva de Von Koch (figura modificada de [1]).
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1.1.5. Dimensión fractal y exponente de Hurst

En esta sección primero contestaremos la pregunta ¿qué es un fractal? Su respuesta nos
llevará a introducir la dimensión fractal, y su relación con el exponente de Hurst.

Dimensión fractal

En 1975, Benôıt Mandelbrot acuñó el término fractal en su ensayo fundamental [43], en
el cual se menciona que la palabra fractal deriva del lat́ın fractus, que significa quebrado
o roto. Informalmente un conjunto fractal es un conjunto que es más irregular que los
conjuntos considerados en la geometŕıa clásica. No importa cuánto se aumente el conjunto,
sus irregularidades más pequeñas se hacen visibles [21]. Mandelbrot sostiene que tales
abstracciones geométricas a menudo se ajustan mejor al mundo f́ısico que los arreglos
regulares o curvas suaves y superficies. En su libro, The fractal geometry of nature [45],
escribe: “Las nubes no son esferas, las montañas no son conos, las costas no son ćırculos,
y la corteza de un árbol no es suave, ni los relámpagos viajan en ĺınea recta”.

Muchos fractales tienen algún grado de autosemejanza, es decir, se componen de partes
que se asemejan a la totalidad de algún modo. A veces, la semejanza puede ser más débil
que la semejanza estricta geométrica; por ejemplo, la semejanza puede ser aproximada o
estad́ıstica [19].

En 1919, Felix Hausdorff postuló la dimensión de Hausdorff-Besicovitch1, D (Abram Be-
sicovitch fue quién dio la formulación definitiva). Cada vez que trabajamos en un espacio
euclidiano RE, la dimensión topológica DT y la dimensión de Hausdorff-Besicovitch son
al menos cero y a lo más E. Sin embargo la dimensión DT siempre es un número entero
mientras que D no necesariamente. Las dos dimensiones no necesariamente coinciden; sólo
satisfacen la desigualdad de Szpilrajn [27]

D ≥ DT .

Para todo conjunto euclidiano, D = DT [45].

La definición formal de un fractal que Mandelbrot da en su libro, The fractal geometry
of nature, está en términos de la dimensión fractal de Hausdorff, la cual se menciona a
continuación:

Definición: Un fractal es un conjunto para el cual la dimensión de Hausdorff-Besicovitch
excede estrictamente la dimensión topológica.

En particular, todo conjunto con D no entero es un fractal [45]. Sin embargo, en el
mismo libro, posteriormente a dar esta definición Mandelbrot menciona que él continua
creyendo que uno podŕıa trabajar mejor sin una definición. La razón inmediata es que su

1En [19] se encuentra una definición formal de la dimensión de Hausdorff-Besicovitch
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definición excluye ciertos conjuntos que uno preferiŕıa que se incluyeran. Mandelbrot dice
que su definición implica D y DT , pero parece que la noción de estructura fractal es más
básica que D o DT . En otras palabras, uno debe ser capaz de definir estructuras fractales
como invariantes bajo alguna colección adecuada de transformaciones. Pero esta tarea no
parece ser fácil. La necesidad principal es diferenciar los fractales a partir de los conjuntos
estándar de Euclides. Mandelbrot señala que esta es una necesidad que su definición no
satisface [45]. Pero lo que es cierto es que la mayoŕıa de las definiciones involucran la
dimensión fractal.

Autosemejanza y dimensión fractal

La propiedad de autosemejanza es uno de los conceptos centrales de la geometŕıa fractal
y está cercanamente relacionada con nuestra idea intuitiva de dimensión.

Un objeto normalmente considerado como uno-dimensional, un segmento de ĺınea por
ejemplo, también posee una propiedad similar de autosemejanza: éste puede ser dividido
en N partes idénticas, cada una de las cuales es reducida por la razón r = 1

N
del total.

Similarmente, un objeto de dimensión dos, tal como un área cuadrada en el plano, puede
ser dividida en N partes autosemejantes, cada una de las cuales es reducida por el factor
r = 1√

N
. Un objeto de dimensión tres, como un cubo sólido, podŕıa ser dividido en N

pequeños cubos, cada uno de los cuales es reducido por la razón r = 1
3√N

. Un objeto con

dimensión D autosemejante puede ser dividido en N copias pequeñas de śı mismo cada
una de las cuales es reducida por el factor r donde r = 1

D√N
o

N =
1

rD
(1.10)

Consecuentemente, dado un objeto autosemejante de N partes reducidas por la proporción
r del todo, su dimensión fractal o dimensión de semejanza [4] y está dada por

D =
log(N)

log
(
1
r

) . (1.11)

Dimensión fractal por cajas

Para las curvas fractales con dimensión topológica igual a uno, la longitud aparente vaŕıa
con el tamaño de regla de medición. Si toda la curva autosemejante es de tamaño máximo
Lmax, entonces, en una escala más pequeña L = rLmax con r < 1, y la curva consiste de
N = 1

rD
segmentos de longitud L. Por lo tanto, para D > 1

Longitud = L ·N = L ·
(
Lmax
L

)D
∝ 1

LD−1
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La dimensión fractal D también caracteriza la cubierta del conjunto S por cajas E-
dimensionales de tamaño lineal L. Si todo S está contenido dentro de una caja de tamaño
Lmax entonces cada uno de los subconjuntos N = 1

rD
caerá dentro de una caja de tamaño

L = rLmax. Por lo tanto el número de cajas de tamaño L, N(cajas)(L), que se necesitan
para cubrir S está dado por

N(cajas)(L) =

(
Lmax
L

)D
o N(cajas)(L) ∝ 1

LD
(1.12)

Esta definición de la dimensión caja es uno de los métodos más útiles para la estimación
de la dimensión fractal de un conjunto dado [4].

La dimensión fractal y su relación con el exponente de Hurst

Para relacionar el exponente de Hurst con la dimensión fractal, consideremos, por conve-
niencia una traza de BH(t, w) con un intervalo de tiempo, ∆t = 1 y un intervalo vertical
∆BH(t, w) = 1. La gráfica de BH(t, w) es estad́ısticamente autoaf́ın cuando t es escalado
por r y BH(t, w) es escalado por rH . Supongamos que el intervalo de tiempo es dividido
en N intervalos iguales cada uno con longitud igual a rt = 1

N
. Cada uno de esos intervalos

tendrá una porción de BH(t, w) con proporción vertical

rBH(t,w) =
1

NH
.

Ya que 0 < H < 1 cada una de las nuevas secciones tendrá un intervalo vertical grande
según la magnitud de la razón horizontal y la parte ocupada de cada intervalo será cubierta
por

1
NH

1
N

=
N

NH

cajas cuadradas de escala lineal L = 1
N

. En términos de la dimensión caja, como t ha sido
reducido por r = 1

N
el número de cajas cuadradas que cubre la traza va desde 1 hasta

N(L) =número de cajas de cada intervalo de tiempo por el intervalo total, es decir

N(L) = N · N
NH

= N2−H =
1

L2−H

Por lo tanto, por comparación con la ecuación 1.12,

D = 2−H para la gráfica autoaf́ın de BH(t, w). (1.13)
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Los fractales, como las formas geométricas euclidianas tradicionales, t́ıpicamente reducen
su dimensión en uno cuando se intersecan con un plano [4]. Aśı, la intersección de una
esfera sólida, cuya dimensión es 3, con un plano es un área circular de dimensión 2. La
intersección de esta área con otro plano es un segmento de ĺınea de dimensión 1 y la
intersección de este segmento con otro plano es un punto con dimensión 0. Similarmente,
la intersección de una curva fractal plana (con dimensión fractal 1 < D < 2) con una
ĺınea recta es un conjunto de puntos de dimensión D − 1. Escogiendo la dirección de la
secante para eliminar una de las coordenadas, es posible reducir una curva autoaf́ın a un
conjunto autosemejante. El conjunto cero del fBm es la intersección de la gráfica de
BH(t, w) con el eje t, es decir, es el conjunto de todos los puntos t tales que BH(t, w) = 0.
El conjunto cero es un conjunto disconexo de puntos con dimensión topológica cero y
dimensión fractal D0 = 1 − H, donde 0 < D0 < 1. Aunque la gráfica de BH(t, w) es
autoaf́ın, su conjunto cero es autosemejante. La dimensión fractal, D = D0 + 1, de un
fBm autoaf́ın está, por lo tanto, simplemente relacionada con el exponente de Hurst por
la ecuación 1.13

Por tanto, la gráfica del movimiento browniano ordinario tiene una dimensión fractal
D =1.5 [4].

En general, la gráfica del movimiento browniano fraccional autoaf́ın en dimensión topólo-
gica E, tiene dimensión fractal [4]

D = E + 1−H,

y su conjunto de ceros forman un conjunto fractal estad́ısticamente autosemejante con
dimensión

D0 = E −H.

1.2. Análisis de espectro de potencias

Cuando observamos un objeto visualmente de inmediato notamos dos cosas. Primero,
notamos si el objeto está bien iluminado o no, es decir, observamos la intensidad de la luz
emitida o reflejada por el objeto, y lo segundo que notamos es el color del objeto. Al hacer
esas simples observaciones nuestros ojos han, de hecho, llevado a cabo una forma muy
cruda de un proceso denominado análisis espectral. Examinemos esta operación con
más detalle. Primero, ¿qué queremos decir por color? La definición cuantitativa común
de color es expresada en términos de frecuencia cuando la luz es considerada como una
onda electromagnética. Por lo tanto, podŕıamos decir que la luz azul y la luz roja parecen
tener colores diferentes porque tienen diferentes frecuencias.

Sin embargo, muy pocas veces observamos luz monocromática en general, vemos una
mezcla de varios colores básicos. Ahora, el ojo humano es un pobre espectrómetro en el
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sentido que aunque podŕıamos ser capaces de decir si la luz parece azulada o rojiza, no
podemos decir inmediatamente cuánto azul o rojo contiene relativo a los otros colores.
Observamos, más bien, el efecto total, y para obtener un análisis más refinado tenemos que
recurrir a dispositivos ópticos tales como un prisma. Al hacer pasar la luz a través de un
prisma separamos sus diferentes colores que la componen, y determinamos la intensidad
de los varios componentes que están presentes. Notemos que mediante este dispositivo
obtenemos un método estándar para describir la naturaleza de cualquier forma de luz
visible, es decir, indicando los colores que están presentes y sus respectivas intensidades,
y a la inversa, si sabemos la intensidad de los diversos colores podremos reconstruir la luz
mediante la mezcla de estos colores en sus proporciones correctas. Esta información, es
decir, los colores presentes y sus intensidades, es llamada el espectro de la luz [62].

Hasta ahora no hemos usado el hecho de que estamos hablando sólo de ondas electro-
magnéticas en el rango de frecuencias para el cual el ojo humano es sensible. Por lo tanto,
surge la pregunta: ¿se puede aplicar un análisis similar a cualquier tipo de alteración
que parezca una onda? Sin duda, si estamos usando el concepto de frecuencia, podemos
discutir sólo los fenómenos que poseen una estructura como de onda, es decir, que se
pueden representar como una composición de ondas senoidales con diferentes amplitudes
y frecuencias. Sin embargo, la restricción a fenómenos ondulatorios todav́ıa nos permi-
te considerar tan diversos procesos como las ondas de radio, ondas de sonido, registro
de vibraciones en el análisis de tensión, señales de radar, registro de ruido en aparatos
eléctricos, trazas de encefalogramas (ondas del cerebro), registros de las fluctuaciones de
los precios de productos, fluctuaciones de las existencias y precios de las acciones de la
bolsa de valores, etc. De hecho, podŕıamos aplicar el análisis espectral para cualquier
tipo de proceso que fluctúa en alguna forma, pero que exhibe un cierto tipo de estabili-
dad, es decir, tiende a mantener un valor estable, y no está aumentando o disminuyendo,
obviamente, de manera constante [62].

El principal objetivo del análisis espectral es descomponer una cantidad variable en el
tiempo en sumas (o integrales) de funciones senoidales.

1.2.1. Funciones periódicas y no periódicas

Recordemos que una función se llama periódica cuando se cumple lo siguiente:

f(x) = f(x+ kp), para toda x, (1.14)

donde k toma los valores 0,±1,±2, . . ., y p es el periodo de la función.

Si no existe un valor de p (diferente de cero) tal que la ecuación (1.14) se cumpla para
toda x, se dice que la función no es periódica. Las funciones A · sen(wx) y A · cos(wx)
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Figura 1.4: Función A · sen(xw).

son periódicas con p = 2π/w. La cantidad w = 2π/p es llamada frecuencia y la constante
A es llamada la amplitud (ver fig. 1.4).

Una función f(x) periódica, con periodo p = 2T , se puede escribir como una serie de
Fourier de la siguiente forma

f(x) =
1

2
a0 +

∞∑
r=1

[
arcos

(πrx
T

)
+ brsen

(πrx
T

)]
(1.15)

donde

ar =
1

T

∫ T

−T
f(x)cos

(πrx
T

)
dx, r = 0, 1, 2, . . . (1.16)

br =
1

T

∫ T

−T
f(x)sen

(πrx
T

)
dx, r = 0, 1, 2, . . . (1.17)

Los coeficientes ar y br para r = 0, 1, 2, . . ., se llaman coeficientes de Fourier. El
término r = 1 es llamado fundamental y representa una onda coseno/seno cuyo periodo
coincide exactamente con el de la función dada, f(x). El siguiente término correspondiente
a r = 2, se llama primer armónico y representa una onda coseno/seno cuyo periodo
es exactamente la mitad del de la función f(x). Los términos correspondientes a r =
3, 4, 5, . . ., son llamados segundo, tercer, cuarto ,. . ., armónicos.

A menudo es conveniente reescribir la ecuación (1.15) en forma de variables complejas,
como sigue.

Sea la sucesión compleja {Ar} definida como

Ar =


1
2
(ar − ibr), r > 0

1
2
a0, r = 0

1
2
(a|r| + ib|r|), r < 0

(1.18)
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Entonces (1.15) se puede reescribir en la forma

f(x) =
∞∑

r=−∞

Are
iwrx (1.19)

donde wr = πr/p, r = 0,±1,±2, . . ..

Llamamos wr la frecuencia, y |Ar| = (a2r + b2r)
1/2 la amplitud de la función compleja

exponencial Are
iwrx.

Sustituyendo las expresiones (1.16) y (1.17) para ar y br en (1.18) obtenemos

Ar =
1

2T

∫ T

−T
f(x)e−iwrxdx (1.20)

Regresando al caso de las funciones no periódicas, éstas se pueden pensar como funciones
con periodo infinito. De esta forma podŕıamos suponer que una función no periódica
podŕıa ser representada como una suma de la forma (1.15) si p tiende a infinito. En otras
palabras, podŕıamos intentar aproximar una función no periódica por una sucesión de
funciones periódicas con periodos más y más grandes. Entonces, sea g(x) una función no
periódica y sea g∗(x) = g(x) en el intervalo [−T, T ] y g∗(x) periódica fuera del intevalo,
es decir

g∗(x+ 2tT ) = g∗(x), t = 1, 2, 3, . . .

y g∗(x) tiene periodo 2T por lo tanto g∗(x) se puede escribir en la forma de (1.19). Luego,
por (1.20) y por las condiciones que cumple g∗(x) tenemos que

Ar =
1

2T

∫ T

−T
g∗(x)e−iwrxdx =

1

2T

∫ T

−T
g(x)e−iwrxdx

Por lo tanto, para −T ≤ x ≤ T , podemos escribir,

g(x) = g∗(x) =
∞∑
r=∞

(
δwr

∫ T

−T
g(x)e−iwrxdx

)
eiwrx, (1.21)

donde

δwr =
wr − wr−1

π
=

1

2T
.

Ahora, cuando T −→∞, δwr −→ 0, es decir, el conjunto discreto de frecuencias

(. . . , w−2, w−1, w0, w1, w2, . . .)
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se convierte en un conjunto continuo y el lado derecho de la ecuación (1.21) se vuelve una
integral, por lo tanto cuando T −→∞, se obtiene, para toda x,

g(x) =

∫ ∞
−∞

p(w)eiwxdw. (1.22)

donde

p(w) =

∫ ∞
−∞

g(x)e−iwxdw. (1.23)

Sin embargo, en la derivación de la ecuación (1.22) como un ĺımite de (1.21) hemos
introducido una serie de operaciones que serán válidas sólo si la función g(x) satisface
ciertas condiciones. Las condiciones requeridas son que g(x) debe anularse cuando x tienda
a infinito y menos infinito. Más precisamente, si g(x) es absolutamente convergente, es
decir,

∫ ∞
−∞
|g(x)|dx <∞,

entonces g(x) se puede expresar como una integral de la forma (1.22) llamada integral
de Fourier de g(x) y la función p(w) es llamada la tranformada de Fourier de g(x)
[62].

Comparando (1.19) y (1.22) podemos observar que la diferencia esencial entre funciones
periódicas y no periódicas es que mientras una función periódica puede ser expresada
como una suma de senos y cosenos sobre un conjunto discreto de frecuencias, w0, w1, . . . ,
una función no periódica puede ser expresada sólo en términos de senos y cosenos sobre
todo el rango continuo de frecuencias. Teniendo en cuenta que esta es la única distinción
real entre series de Fourier e integrales de Fourier, podemos combinar ambas expresiones
(1.19) y (1.22) en una sola fórmula por medio de la transformada de Fourier-Stieltjes. Por
lo tanto, si f(x) es periódica (con periódo p = 2T ), o es no periódica (pero absolutamente
integrable), la podemos expresar como

f(x) =

∫ ∞
−∞

eiwxdP (w), (1.24)

donde P (w) es una función (con valores complejos), llamada transformada de Fourier-
Stieltjes de f(x), cuya forma puede ser determinada de f(x). Cuando f(x) es no periódica
la función P (w), en general, será diferenciable, por lo tanto (1.24) se reduce a la misma
forma que (1.22), con dP (w)/dw = p(w). Por otro lado, si f(x) es periódica (con periódo
p = 2T ), entonces dP (w) será de la forma
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dP (w) =

{
Ar, w = wr, r = 0,±1,±2, . . .
0, en otro caso

por lo tanto en este caso (1.24) se reduce a (1.19). Cuando dP (w) es de la anterior forma,
la función P (w) tiene incrementos cero (es decir, es constante) excepto en el conjunto de
puntos {wr}, r = 0,±1,±2 . . ., donde aumenta {Ar}. En la figura 1.5 se observa la gráfica
de P (w) cuando f(x) es periódica [62].

Figura 1.5: Gráfica de P (w) cuando f(x) es periódica.

Cuando f(x) sea una función no periódica se tendrá la transformada de Fourier-Stieltjes
cuya forma es mostrada en figura 1.6. Cuya derivada, p(w), se puede observar, t́ıpicamente,
como se muestra en la figura 1.7.

Figura 1.6: Gráfica de P (w) cuando f(x) no es periódica.

Figura 1.7: Gráfica de p(w) cuando f(x) no es periódica.
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1.2.2. Análisis del espectro de potencias

Uno de los resultados fundamentales en la teoŕıa de procesos estocásticos es que cada
realización de un proceso aleatorio puede ser expresada como una transformación de
Fourier-Stieltjes, de la forma,

X(t) =

∫ ∞
−∞

eitwdZ(w) (1.25)

donde w es la frecuencia y la función Z(w) es no diferenciable y tiene la forma

dZ(w) = O(
√
dw), (1.26)

de modo que el orden de magnitud del incremento de Z(w) sobre un intervalo dw es
infinitesimal, pero mucho más grande que dw.

Para el análisis espectral, nuestro principal interés radica en la distribución de enerǵıa
del proceso estócastico, X(t), es decir, estamos interesados en las amplitudes cuadradas,
|dZ(w)|2. De acuerdo a (1.26) esperaŕıamos que |dZ(w)|2 fuera del orden de magnitud de
dw. Por lo tanto, si definimos la función q(w) por

q(w) = |dZ(w)|2/dw, (1.27)

esperaŕıamos que q(w) fuera una función de w razonablemente bien comportada. La fun-
ción q(w) representa, hablando en términos generales, la densidad de enerǵıa por unidad
de frecuencia, y por lo tanto puede ser utilizada como un medio para describir las propie-
dades de la enerǵıa o frecuencia de X(t).

Diferentes realizaciones de un proceso producen diferentes versiones de Z(w). Por lo tanto,
Z(w) es en śı misma un proceso aleatorio, y para cada w, dZ(w) es una variable aleatoria.
Por consiguiente, la función q(w) describe las propiedades de enerǵıa o frecuencia sólo de la
realización en particular de la que partimos, y no nos dice nada acerca de las propiedades
de las otras realizaciones. Con el fin de construir una función que describa las propiedades
de todo el proceso (en vez de simplemente una realización) tomamos el promedio de q(w)
(para cada w) sobre todas las realizaciones. Aśı, definimos una nueva función, h(w), por

h(w) = q(w) = |dZ(w)|2/dw, (1.28)

donde la barra superior denota el promedio tomado sobre todas las realizaciones del pro-
ceso. La función h(w) es llamada la función de densidad del espectro de potencias
del proceso [62].
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El espectro de una serie de tiempo es una función real positiva de una variable de fre-
cuencia asociada con un proceso estocástico estacionario X(t)2. Intuitivamente el espectro
descompone la serie de tiempo en diferentes frecuencias presentes en ese proceso y ayuda
a identificar las periodicidades.

Las técnicas de estimación pueden implicar enfoques paramétricos y no paramétricos.
Una técnica no paramétrica común es el periodograma. Una idea básica en matemáticas
y estad́ıstica es tomar un objeto complejo (por ejemplo, una serie de tiempo) y dividirlo
en una suma de objetos simples que puedan ser estudiados por separado, observar cuales
pueden ser desechados por carecer de importancia, y luego añadir lo que queda para
obtener una aproximación al objeto original. El periodograma de una serie de tiempo es
el resultado de tal procedimiento.

Definición: Dadas N observaciones X1, . . . , XN la función IN(w), llamada periodogra-
ma, está definida para toda w en el intervalo −π ≤ w ≤ π por

IN(w) = {A(w)}2 + {B(w)}2,

donde

A(w) =

√
2

N

N∑
t=1

Xtcos(wt),

B(w) =

√
2

N

N∑
t=1

Xtsen(wt).

Alternativamente, podemos escribir IN(w) como,

IN(w) =
2

N

∣∣∣∣∣
N∑
t=1

Xte
−iwt

∣∣∣∣∣
2

,

donde w es la frecuencia [62].

El propósito de la estimación de la densidad espectral es detectar cualquier periodicidad
en los datos, mediante la observación de picos en las frecuencias correspondientes a estas
periodicidades. Una serie de tiempo con un solo componente periódico tendrá un solo
pico en su espectro correspondiente a esa frecuencia. Una serie de tiempo con varios
componentes periódicos tendrá picos en su espectro en esas frecuencias [71].

2Un proceso estocástico estacionario es una colección de variables aleatorias cuyas propiedades
estad́ısticas del proceso no cambian con el tiempo [62].
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En la práctica, para obtener una estimación de la dimensión fractal, se calcula el espectro
de potencias q(w) y se grafica el logaritmo de q(w) contra el logaritmo de w (ver figura
1.8). Para una serie de tiempo que es un fractal autoaf́ın, la densidad del espectro de
potencia tiene una relación de ley de potencia con la frecuencia [71], es decir,

q(w) ∼ w−β =
1

wβ
,

donde β está relacionado con la dimensión fractal D de la siguiente forma [4]:

D =
5− β

2
para 1 < β < 3. (1.29)

Igualando (1.13) con (1.29) tenemos

2−H =
5− β

2
, 1 < β < 3

lo que implica que

H =
β − 1

2
, 1 < β < 3 (1.30)

ya que 0 < H < 1. Para el movimiento browniano se tiene una β = 2 [4], como se observa
en la figura 1.8.

Se debe enfatizar que la obtención de una estimación adecuada del espectro de potencias
de una muestra no es un asunto trivial. Por ejemplo, se puede tomar la transformación de
Fourier de una serie de datos usando algoritmos de la transformación rápida de Fourier
y elevar al cuadrado los coeficientes de la transformación. Esta estimación se traduce
en un periodograma, que es una estimación cruda del espectro de potencias. El defecto
principal del periodograma es que la estimación de la potencia en cualquier frecuencia es
muy ruidosa; la amplitud del ruido es proporcional al espectro de potencias. El software
BENOIT (ver 3.2.1) ofrece una mejora en la técnica de estimación espectral donde el
ruido es suavizado por un promedio de periodogramas obtenidos en intervalos logaŕıtmicos
iguales del conjunto de datos.

Antes de la transformación de Fourier, se puede quitar alguna tendencia media lineal de
la serie de datos, y aplicar una disminución gradual. La disminución gradual se logra al
multiplicar la serie de datos por una función que tiende suavemente a cero en los extremos.
Los algoritmos de la transformación rápida de Fourier suponen que la serie de tiempo es
periódica (es decir, su punto final está conectado con el punto inicial). Por lo tanto, la
disminución gradual se debe hacer para evitar los efectos en los extremos y minimizar las
fugas del espectro.

Las fugas en el espectro, es decir, la enerǵıa que se añade a la estimación en un
cierto número de onda que proviene de los números de onda vecinos, son un problema,
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Figura 1.8: En el lado izquierdo se encuentra una representación gráfica de la densidad espectral de cada
ruido que se encuentra a la derecha. El último es el ruido 1/w2 o movimiento browniano (figura modificada
de [4]).

en particular si el espectro es muy rojo, es decir, si los componentes de longitud de onda
larga tienen mayor potencia que los componentes de una longitud de onda corta. Éste es
siempre el caso para trazas autoafines. Notemos que los puntos en la gráfica log-log que se
localizan lejos de la ĺınea de ajuste se encuentran en frecuencias en las que se produce fuga
espectral. En el software BENOIT, se puede aumentar la precisión del método quitando
los puntos donde se produce la fuga espectral.

Todas esas consideraciones se aplican a la estimación espectral, usando transformadas de
Fourier de la traza de datos. El algoritmo para el método de espectro de potencias en
BENOIT requiere datos uniformemente espaciados [70].



Caṕıtulo 2

Los rayos cósmicos y el monitor de
neutrones de la Ciudad de México

2.1. Los rayos cósmicos

En este caṕıtulo hablaremos de cómo fueron descubiertos los rayos cósmicos y qué son,
aśı como algunas afectaciones que tienen por la actividad del Sol, pero antes comentaremos
algunas caracteŕısticas de este último, ya que muchas de las variaciones que se observan
en aquéllos están relacionadas con la actividad de nuestra estrella.

2.1.1. El Sol

El Sol es la estrella más cercana a la Tierra y es la principal fuente de enerǵıa que mantiene
la vida en nuestro planeta.

La Tierra se encuentra bajo la influencia directa del Sol. En realidad se encuentra dentro
de la atmósfera solar o heliosfera, de modo que algunas perturbaciones que tienen lugar en
la base de la atmósfera solar pueden afectar de diversas formas a la Tierra y a su entorno
cercano.

Con el desarrollo de la tecnoloǵıa espacial se han estudiado las propiedades del medio
que separa al Sol de la Tierra y los otros planetas (llamado medio interplanetario) y
se encontró que los fenómenos solares dominan completamente lo que ahora se llama el
clima del medio interplanetario. En particular, los fenómenos eruptivos como las ráfagas
(también llamadas fulguraciones), las eyecciones de masa coronal y los filamentos que
estallan causan grandes perturbaciones en el medio interplanetario y pueden afectar en
gran medida el entorno terrestre.

El Sol se divide en dos partes principales: la interior, que es imposible observar direc-
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Figura 2.1: Estructura del Sol (figura tomada de [31]).

tamente, y la atmósfera que puede observarse directamente (aunque no a simple vista).
Estas dos partes se subdividen en regiones que tienen diferentes caracteŕısticas f́ısicas
dictadas por la densidad y temperatura del gas que forma el Sol (ver figura 2.1).

Interior del Sol

En el interior del Sol se encuentra prácticamente toda la materia que lo compone. Esa
región es completamente opaca y no podemos ver nada de ella , de tal forma que debemos
usar modelos teóricos1, en combinación con observaciones indirectas, para entender lo que
pasa en el interior.

Toda la enerǵıa que emite el Sol se genera en su centro. Es en esta región de alta presión
y elevada temperatura llamada núcleo donde se llevan a cabo las reacciones nucleares
que transforman hidrógeno en helio (fusión nuclear); en la que se pierde masa y se gana
enerǵıa. La enerǵıa que se produce en el núcleo se encuentra sobre todo en forma de
radiación electromagnética. Esta enerǵıa es suficiente para mantener el brillo del Sol por
miles de millones de años.

Los rayos gamma2 son los que acarrean la enerǵıa generada por las reacciones nucleares
hacia las capas más altas. Sin embargo, su viaje hacia el exterior es bastante tortuoso
debido a la enorme densidad en el núcleo solar y las capas siguientes. El camino libre
medio es muy pequeño, aun para los fotones, de tal forma que las interacciones de los
fotones con la materia son muy frecuentes y en ellas los fotones pierden enerǵıa. Incluso
aśı, son estos fotones los que transportan la enerǵıa generada en el núcleo hacia las capas
externas del Sol.

La presión fuera del núcleo es relativamente baja, de tal manera que ya no se produce

1En [15] se encuentra un ejemplo de un modelo teórico.
2Los rayos gamma es un tipo de radiación electromagnética, y por tanto constituida por fotones, ya

que el fotón es la part́ıcula portadora de todas las formas de radiación electromagnética.
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fusión nuclear, pero es lo suficientemente alta como para no permitir movimientos de
masa; sólo los fotones pueden moverse y aun aśı lo hacen con mucha dificultad, como ya
mencionamos, debido a que el camino libre medio es muy pequeño. Un fotón tarda ∼ 10
millones de años en atravesar una distancia equivalente a medio radio solar (en el vaćıo
tardaŕıa poco más de un segundo en recorrer la misma distancia). De esta forma, en los
primeros 0.7 radios solares los fotones son los únicos que pueden transportar enerǵıa; a
esta región (de 0.25 a 0.7 radios solares) se le llama zona de radiación.

Al llegar a los 0.7 radios solares la radiación ya no es un mecanismo eficiente de transporte
de enerǵıa. La temperatura y presión del gas a esa distancia ha disminuido considerable-
mente y debido a esta disminución algunos electrones son atrapados y se forma hidrógeno
parcialmente ionizado3 que aumenta la opacidad de la región. Aśı se genera un gradiente
de temperatura tal que permite el movimiento macroscópico de masa o convección. Una
vez que una “burbuja” de material empieza a moverse hacia arriba no se detiene mientras
sea más ligera que el material a su alrededor, si suponemos que el movimiento es lo sufi-
cientemente lento como para que se mantenga el equilibrio de presión con el entorno, pero
al mismo tiempo suficientemente rápido como para que no exista intercambio de calor
entre la “burbuja” y los alrededores.

Estos movimientos forman celdas convectivas de tamaños variables, desde varios cientos de
kilómetros hasta unas décimas del radio solar. A esta región se le llama zona convectiva
y en profundidad va desde 0.7 hasta 1 radio solar. Cuando se observa la fotosfera con
telescopios de gran resolución las celdas convectivas aparecen como gránulos de diferentes
tamaños (ver figura 2.1). El centro del gránulo se ve más brillante (material caliente en
ascenso) que la orilla (material fŕıo en descenso), debido a las diferencias de temperatura.
Las celdas convectivas más grandes aparecen como conjuntos de celdas pequeñas con una
frontera común.

Atmósfera

Ahora hablaremos de la parte “visible” del Sol, la llamada atmósfera solar.

Exactamente a una distancia de 1 radio solar la densidad solar disminuye, de modo que
las ondas electromagnéticas que se encuentran en un intervalo pequeño del espectro4, se
pueden propagar libremente y salen de Sol. Estamos hablando de la transición entre el
interior y la atmósfera, es decir, la fotosfera o esfera de luz. Esta división es arbitraria y
no hay que pensar en cambios tajantes como en el caso de la Tierra, en donde la transición
Tierra sólida-atmósfera está perfectamente determinada. Hablamos de la fotosfera como

3La ionización es el fenómeno f́ısico mediante el cual se producen iones. Éstos son átomos o moléculas
cargados eléctricamente debido al exceso o falta de electrones respecto a un átomo.

4Se denomina espectro electromagnético a la distribución energética del conjunto de las ondas elec-
tromagnéticas. Referido a un objeto se denomina espectro electromagnético o simplemente espectro a
la radiación electromagnética que emite (espectro de emisión) o absorbe (espectro de absorción) una
sustancia.
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la superficie del Sol, pero no hay que olvidar que en realidad todo el Sol es gas, aunque con
diferentes condiciones f́ısicas (temperatura y densidad). La temperatura en la fotosfera es
de unos 5,700 K y su espectro de radiación es prácticamente igual al de un cuerpo negro
a esa temperatura.

La fotosfera es una capa muy delgada, mide unos 500 km de espesor. Cuando se observa
detenidamente, se ven unas regiones oscuras o manchas solares. Las manchas son la
manifestación visible de enormes tubos de flujo magnético que cruzan la fotosfera desde
la zona de convección hacia la atmósfera superior. A pesar de que la diferencia de tempe-
ratura entre el material dentro y fuera de las manchas es relativamente pequeña (cientos
de grados), la radiación es menor dentro de las manchas y, en contraste, el observador le
parecen regiones oscuras. Los tubos de campo magnético no se detienen en la fotosfera,
sino que se extienden hacia el resto de la atmósfera solar, con lo que crean las llamadas
regiones activas. Por lo tanto, las manchas constituyen los “pies” de estas regiones. La
umbra es la parte más oscura en el centro de la mancha, en donde la magnitud del campo
es más grande, y se encuentra rodeada de una región compuesta por filamentos oscuros
llamada penumbra.

La temperatura decrece desde unos 15 millones de grados en el núcleo hasta 5,700 K en la
fotosfera. A una altura de unos 500 km por encima de la fotosfera la temperatura alcanza
su valor mı́nimo de unos ∼4,400 K. Esta disminución de temperatura se debe principal-
mente a las pérdidas por radiación. Esta región marca el ĺımite superior de la fotosfera.
Después de este ĺımite la temperatura aumenta primero suavemente hasta alcanzar unos
6,000 K a alturas que van aproximadamente de los 1,000 a los 2,000 km. A esta región de
temperatura intermedia, que se ve como un anillo de color rojo que rodea a la fotosfera
durante un eclipse solar, se le llamó cromosfera.

Un fenómeno magnético de gran escala, que resulta evidente en las observaciones cro-
mosféricas, son los filamentos, también llamados protuberancias o prominencias. Éstos
son tubos helicoidales (que recuerdan la estructura de una cuerda) de plasma y campo
magnético. Aparentemente, se forman en la cromosfera y se expanden hacia las capas
superiores, llevando consigo el material cromosférico.

A una altura de ∼2,300 km, la temperatura sube rápidamente desde unos 20,000 K hasta
alcanzar un valor de más de un millón de grados. Este hecho tiene lugar en la llamada
zona de transición, en donde la densidad cae bruscamente y aumenta la temperatura
a niveles extremos.

Después de los 2,300 km, disminuyen las tasas de crecimiento en la temperatura y de
decrecimiento en la densidad. A esta región la llamamos corona solar, dado que en los
eclipses solares se aprecia como una corona de pétalos blancos que rodea el disco solar.
A temperaturas coronales (de millones de grados) los átomos se encuentran altamente
ionizados y emiten principalmente en ultravioleta y rayos X. Por ejemplo, en la figura 2.2
se muestra una imagen del Sol que corresponde a la emisión de un ion de Fe (hierro) que
se encuentra 15 veces ionizado, esto ocurre cuando la temperatura es de 1.5 MK.
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Figura 2.2: La corona vista en la ĺınea del Fe 15 veces ionizado (figura tomada de [15]).

Las partes más brillantes en la figura 2.2 corresponden a las regiones activas, en donde el
campo magnético y la densidad son más altos que en el resto de la corona. En contraste
con las regiones brillantes, se encuentran las regiones oscuras como la que se ve en el polo
norte solar de dicha figura. A estas regiones se les llama hoyos coronales y son regiones
de campo magnético abierto; es decir, las ĺıneas de campo no se cierran inmediatamente.
Por lo tanto, el material coronal puede escapar con facilidad expandiéndose libremente
hacia el medio interplanetario y formando lo que se conoce como viento solar.

El viento solar es un flujo de plasma y campo magnético que se genera en el Sol y permea
todo el espacio interplanetario. Este flujo es el resultado de la gran diferencia de presiones
que hay entre la corona solar y el espacio interestelar. Este viento y las perturbaciones que
en él se propagan tienen gran importancia en lo que se conoce como relaciones Sol-Tierra
y es un factor fundamental en el clima espacial. En promedio la velocidad del viento solar
es de 400 km/s, pero sus variaciones pueden ser considerables, desde valores menores que
cien hasta más de 1,000 km/s.

De los hoyos coronales salen haces de viento solar con velocidad más alta que en otras
regiones (probablemente todo el viento solar sale de los hoyos coronales [15]), de tal forma
que cuando un hoyo coronal se encuentra en latitudes bajas y de frente a la Tierra, unos
d́ıas después su influencia se siente en los alrededores de la Tierra. Si el hoyo coronal en
cuestión permanece en las mismas latitudes por varios meses, su influencia será recurrente,
con un periodo aproximado de 27 d́ıas.

El campo magnético solar de gran escala no parece estar disminuyendo con el tiempo;
por el contrario, muestra cambios que sugieren que dentro del Sol, probablemente en la
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base de la zona convectiva, tiene lugar un proceso de dinamo, es decir, se genera campo
magnético constantemente. Una consecuencia observable del proceso de dinamo es que el
campo magnético de gran escala cambia ćıclicamente entre una configuración dipolar y
una configuración multipolar aproximadamente cada 5.5 años [15].

Con algunas variaciones, este proceso se ha repetido por mucho tiempo; su manifestación
más clara en luz visible es el cambio del número de manchas en el disco solar. Este número
aumenta conforme el campo se aleja de su forma dipolar, hasta llegar a un máximo local
en el momento en el que el campo toma su forma toroidal. Después de esto el número de
manchas decrece rápidamente hasta llegar a desaparecer casi por completo. Este ciclo se
repite aproximadamente cada 11 años.

Los fenómenos más energéticos del sistema solar, en los que una súbita liberación de
enerǵıa puede acelerar part́ıculas hasta el régimen relativista o importantes cantidades
de masa a grandes velocidades y emitir enormes destellos de radiación electromagnética
en todas las longitudes de onda, tienen lugar en la atmósfera solar. Genéricamente son
llamados fenómenos eruptivos y por lo común se dividen en ráfagas o fulguraciones y
eyecciones de masa coronal.

Las ráfagas o fulguraciones solares son el resultado de la conversión de la enerǵıa
magnética disponible (en la corona) en enerǵıa cinética de las part́ıculas del medio [15].

El proceso de desestabilización y liberación súbita de enerǵıa se conoce como fase impul-
siva. Durante la fase impulsiva el flujo electromagnético aumenta en grandes proporciones
en todas las longitudes de onda. La fase impulsiva de la ráfaga es donde de lleva a cabo la
conversión y liberación de enerǵıa y la aceleración de part́ıculas (hasta velocidades relati-
vistas). Las part́ıculas de alta enerǵıa que se dirigen hacia las capas bajas de la atmósfera
colisionan con el material, que es cada vez más denso. Por otra parte, algunas part́ıculas
salen disparadas hacia el medio interplanetario y pueden, en ciertas circunstancias, verse
en los alrededores de la Tierra un tiempo después de la explosión solar. Estas part́ıculas
energéticas se conocen como rayos cósmicos solares (ver la sección 2.1.2).

En la atmósfera solar también hay nubes, pero se componen de plasma y campo magnéti-
co en lugar de vapor de agua. La atmósfera solar se encuentra permeada de campos
magnéticos. A gran escala estos campos son dipolares, pero se observan grandes regiones
que contienen una sola polaridad. La frontera entre regiones de diferente polaridad forma
una ĺınea magnéticamente neutra. Sobre esas ĺıneas neutras el campo magnético toma for-
mas muy complejas llamadas cuerdas magnéticas que se caracterizan porque las ĺıneas
de campo en su interior forman estructuras helicoidales. Las cuerdas magnéticas se forman
en la cromosfera y luego suben a la corona, por lo que contienen material denso y fŕıo
comparado con el medio ambiente coronal. Los filamentos o prominencias permanencen
suspendidos en la corona durante periodos de tiempo variables, desde unas cuantas horas
hasta algunas semanas.

Prominencia o filamento es como se le llama a los tubos de flujo magnético según si
se observan en el disco o en el limbo solar. En el disco se ven como cuerdas o filamentos
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oscuros en constraste con la cromosfera que es más brillante. En el limbo parecen nubes
o prominencias flotando en la corona (ver figura 2.1). Una prominencia es más densa y
más fŕıa que el material coronal que se encuentra a su alrededor.

En ocaciones los filamentos se desestabilizan bruscamente y lanzan hacia el medio inter-
planetario todo su material y el material coronal que se encuentra sobre ellos, produciendo
lo que se conoce como una eyección de masa coronal.

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son el fenómeno de gran escala de mayor
impacto dentro de los estudios solares actuales.

La observación y estudio de las EMC es un tema de suma importancia, no solamente
porque se trata de entender un fenómeno f́ısico que puede acelerar ∼ 1016g de masa desde
el reposo hasta velocidades de miles de kilómetros por segundo en unos cuantos minutos,
sino porque afecta directamente a la Tierra, sobre todo a una parte importante de los
sistemas tecnológicos actuales, como los satélites y las telecomunicaciones.

Las EMC son los fenómenos eruptivos solares más interesantes, ya que pueden afectar
directamente el campo magnético de la Tierra. Hace algún tiempo se pensaba que las
ráfagas solares causaban las perturbaciones observadas en el entorno terrestre. Ahora
sabemos que ambos fenómenos se encuentran ı́ntimamente relacionados, pero las EMC
son las que se propagan perturbando a su paso el medio interplanetario.

Las EMC son un fenómeno muy frecuente en el Sol, al grado de que en la época de gran
actividad solar se pueden observar varias EMC durante un solo d́ıa. La cantidad de masa
eyectada vaŕıa mucho, pero fácilmente puede llegar a unos 1015-1016g, con velocidades
que van de cientos a miles de kilómetros por segundo. En ocaciones, las EMC están
asociadas con filamentos que estallan. En estos casos el material expulsado durante la
EMC es parte del que formaba el filamento y es posible que la estructura magnética del
filamento corresponda a las nubes magnéticas observadas en el medio interplanetario como
estructuras en las que la dirección del campo magnético rota suavemente 360 grados.

2.1.2. Los rayos cósmicos

Los rayos cósmicos son un fenómeno natural que nos acompaña todo el tiempo, pero su
presencia nos resulta imperceptible. La Tierra se encuentra bombardeada constantemente
por ellos y son la única información material que nos llega del universo [53].

En 1911 Victor Franz Hess emprendió una serie de ascensos en globo. La conclusión
derivada de los resultados de Hess era inescapable: exist́ıa una radiación muy penetrante,
hasta ese entonces desconocida, que llegaba a la atmósfera desde afuera. No pod́ıa ser
de origen solar [56], dado que no se observaba diferencia alguna entre el d́ıa y la noche.
Veinticuatro años más tarde Hess recibió el Premio Nobel de F́ısica [57]; su descubrimiento
desempeñaŕıa un papel extraordinario en el desarrollo de la f́ısica moderna.
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Figura 2.3: Electroscopio de panes de oro. Las dos laminillas de oro cuelgan de la barra metálica la cual se
encuentra separada de la caja metálica del electroscopio por medio de un material aislante. Si se toca con
una pieza de vidrio cargada la barra metálica del electroscopio, las láminas de oro se separan. Después
de separar la pieza de vidrio, el electroscopio pierde gradualmente la carga y las laminillas terminan por
unirse de nuevo (figura tomada de [58]).

Las alternativas más viables como constituyentes de los rayos cósmicos eran fotones de
muy alta enerǵıa. Mediante el método de ensayo y error se determinó el espectro de enerǵıa
(la intensidad del número de fotones en una región de frecuencias) que mejor ajustaba
a las observaciones hechas en lagos a distintas profundidades de la atmósfera. Éste re-
sultó ser compatible con el que pod́ıa producirse de la suma de tres grupos de fotones
con enerǵıas de 26, 110 y 220 MeV (mega-electrón-volt). Robert Andrews Millikan y G.
Harvey Cameron [48] interpretaron estos resultados como evidencia de que la radiación
cósmica era una mezcla de fotones con esas enerǵıas.

Walther Bothe y Werner Kolhörster [9] hab́ıan observado que dos contadores Geiger-
Müller5, uno arriba del otro, separados por una corta distancia y conectados cada uno a un
electroscopio (ver imagen 2.3), a menudo se descargaban simultáneamente. Para dilucidar
este problema instalaron dos contadores Geiger-Müller, uno arriba del otro, dentro de una
caseta rodeada de cinco cent́ımetros de hierro y seis cent́ımetros de plomo. Los resultados
del experimento mostraban que aun con ese blindaje, el número de coincidencias entre los
telescopios se redućıa sólo 25 %. La conclusión a la que llegaron Bothe y Kolhörster fue
la de haber “detectado una radiación corpuscular por la cual pueden ser explicados los
conocidos efectos de la radiación cósmica. Hoy en d́ıa no es imaginable una radiación γ
con un poder de penetración comparable” [58].

5El contador Geiger-Müller, también llamado un contador Geiger, es un detector de part́ıculas y de
radiaciones ionizantes. El primer dispositivo llamado “contador Geiger”, que sólo detectaba part́ıculas
alfa, fue inventado por el f́ısico alemán Hans Geiger y su colega neozelandés Sir Ernest Rutherford en
1908. En 1928 el propio Geiger mejoró el dispositivo con la ayuda del entonces estudiante Walther Müller,
de forma que era capaz de detectar mayor número de radiaciones ionizantes.
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La prueba final de que los rayos cósmicos son part́ıculas cargadas incluyó los resultados
de un experimento sugerido por Manuel Sandoval Vallarta y George Lemâıtre ([61] y
referencias contenidas), que se efectuó en la azotea de un hotel de la ciudad de México, y
de otro capitaneado por Arthur Holly Compton, el cual implicó una serie de mediciones
de la intensidad de los rayos cósmicos en 69 estaciones alrededor del mundo, usando
instrumentos calibrados entre śı. Con el segundo se confirmó la existencia de un efecto
latitudinal en la intensidad de la radiación cósmica; con el primero se supo que la gran
mayoŕıa de los rayos cósmicos debeŕıan ser part́ıculas con cargas positivas.

La técnica de Bothe y Kolhörster de usar simultáneamente dos o más contadores, que se
ha denominado telescopio contador, ha desempeñado hasta nuestros d́ıas un papel muy
importante en el estudio de los rayos cósmicos. Con telescopios contadores fue posible
no sólo mostrar que lo que llegaba a la superficie eran part́ıculas cargadas, sino también
observar la dirección en que viajaban dichas part́ıculas. Al usar ese tipo de detectores
muy pronto se mostró que esas part́ıculas veńıan principalmente en dirección vertical y
que la intensidad se redućıa considerablemente al inclinar el telescopio.

Los experimentos con telescopios inclinados a 90◦ con la vertical condujeron a resulta-
dos inesperados e hicieron que la investigación sobre los rayos cósmicos diera otro paso
fundamental para comprender esta misteriosa radiación. Un conjunto de contadores Gei-
ger colocados de forma horizontal y operando simultáneamente, de manera que una sola
part́ıcula proveniente de arriba y viajando en ĺınea recta no pudiera descargarlos al mismo
tiempo, de vez en cuando se descargaban sincrónicamente. La conclusión obvia fue que
las part́ıculas de la radiación cósmica que estaban observando en la superficie no siempre
llegaban solas, sino que a veces lo haćıan como parte de cierto grupo que viajaba más o
menos verticalmente. A esos grupos de part́ıculas, que descend́ıan juntos casi al mismo
tiempo, se les denominó chubasco de rayos cósmicos.

Los experimentos que establecieron sin duda alguna la existencia de los chubascos de ra-
yos cósmicos fueron realizados en los Alpes suizos en 1938 por el francés Pierre Auger
y su grupo de estudiantes. Los contadores fueron colocados a distintas distancias y se
registró el número de coincidencias por unidad de tiempo como función de la separación
de los contadores. Auger pudo deducir de sus resultados que las part́ıculas que origina-
ban estos chubascos debeŕıan tener enerǵıas de hasta 1015 eV (electrón-volt)6, cantidades
inimaginables en ese entonces. En estos chubascos se observan tanto electrones, positrones
y fotones como part́ıculas mucho más penetrantes.

Las part́ıculas penetrantes no son sólo protones ni electrones. Después de una serie de
experimentos se estableció sin lugar a dudas la existencia de una nueva part́ıcula de carga
unitaria y con una masa de aproximadamente 206.77 masas electrónicas, el muón.

La naturaleza de la radiación cósmica local, observada en la atmósfera, es ahora clara:
las part́ıculas penetrantes son muones; las que son fácilmente absorbidas, electrones y

6En [2] y [23] dicen que las enerǵıas de estas part́ıculas vaŕıan desde 108 eV hasta más allá de 1020

eV.
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positrones, y las no ionizantes, fotones. Ellas constituyen prácticamente la totalidad de la
radiación cósmica observada a nivel del mar.

El campo geomagnético y los rayos cósmicos

Para interpretar cualquier medición de la intensidad de la radiación cósmica que se realice
cerca de la superficie de la Tierra, se requiere tomar en cuenta la presencia del campo
magnético terrestre (campo geomagnético). Una de las consecuencias de la existencia de
éste campo es que no todas las part́ıculas que llegan a sus inmediaciones pueden penetrar
hasta la superficie de nuestro planeta. El “precio de admisión” es más bajo conforme nos
acercamos a los polos, lo cual da origen al conocido efecto latitudinal.

Un telescopio óptico o un radiotelescopio registran radiación electromagnética que no es
afectada por campos electromagnéticos, por tanto, viaja en ĺınea recta; en contraste, un
telescopio de rayos cósmicos no “ve” en la dirección que apunta. Las part́ıculas cargadas
son sometidas por el campo geomagnético a diversos movimientos de giro en su camino
hacia la Tierra; aśı pues, la dirección de acercamiento (dirección por la cual llegan al
ĺımite de la magnetosfera7) puede resultar muy distinta de aquella a la cual apunta el
instrumento.

Cuando se trata el problema de la propagación de los rayos cósmicos a través de campos
magnéticos, resulta conveniente caracterizar a las part́ıculas por su rigidez magnética8,
puesto que part́ıculas con la misma rigidez seguirán trayectorias idénticas.

Si los rayos cósmicos son part́ıculas cargadas positivamente, llegarán a la Tierra en menor
número desde el este del firmamento que de las regiones al oeste del punto de observación.
Si, por el contrario, las part́ıculas tienen carga negativa la situación es la opuesta. Esta
asimetŕıa se conoce como efecto este-oeste.

La radiación cósmica llega preferentemente de direcciones al oeste del punto de observa-
ción, pues la mayoŕıa de estas part́ıculas poseen carga positiva.

Consideremos ahora lo que sucede si apuntamos un detector de rayos cósmicos hacia una
dirección determinada; supongamos que esta dirección es el cenit (la vertical). Veremos que
el detector recibe todas las part́ıculas de rigideces altas, como si el campo geomagnético
no estuviera presente. Si medimos cada vez el flujo de rigideces magnéticas menores,
veremos que existe una rigidez por debajo de la cual no se detecta part́ıcula alguna; a
ésta se le conoce con el nombre de rigidez umbral. Para cada punto de la Tierra, cada
dirección de acercamiento, época del año y tiempo local existe una rigidez umbral [58].
Si desplazamos nuestro detector vertical desde el ecuador hacia los polos, observaremos

7La Tierra, como todo cuerpo magnetizado, posee una magnetosfera que se forma por la interacción
entre el campo magnético, de naturaleza dipolar, y el viento solar [15].

8Al momento lineal de una part́ıcula cargada dividida por su carga eléctrica se le puede considerar
como una medida de la resistencia de la part́ıcula a ser desviada por el campo. A esta cantidad se le
conoce como rigidez magnética [15].
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Figura 2.4: Espectro de enerǵıa de la radiación cósmica primaria. El eje horizontal representa la enerǵıa
total, el vertical la intensidad de part́ıculas primarias (figura tomada de [72]).

que la rigidez umbral se va haciendo cada vez menor; es decir, part́ıculas con rigideces
pequeñas que no pueden alcanzar puntos sobre la Tierra a bajas latitudes podran llegar
a latitudes mayores. Este fenómeno se conoce como efecto latitudinal.

Caracteŕısticas generales de la radiación cósmica primaria

Experimentos realizados en globos a gran altura confirmaron que la radiación cósmica
primaria consist́ıa principalmente de protones. Los núcleos de todos los elementos en-
contrados en esta radiación están completamente desprovistos de sus electrones, ya que
part́ıculas cargadas con altas enerǵıas los pierden por un proceso de ionización al atravesar
pequeñas cantidades de materia.

Es importante señalar que las abundancias de los rayos cósmicos han podido determinarse
sólo hasta enerǵıas de alrededor de 1016 eV; para enerǵıas mayores no se conoce a ciencia
cierta esta composición debido principalmente a la imposibilidad práctica de detectar
rayos cósmicos primarios en la alta atmósfera o el espacio y a las complicaciones que
acarrea su determinación a través de los chubascos atmosféricos.

Espectro de enerǵıa. El espectro de la radiación cósmica primaria describe el flujo de
part́ıculas por unidad de enerǵıa que llega a la Tierra. Los resultados de las mediciones
del espectro de enerǵıa de la radiación cósmica se muestran en la figura 2.4.
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Este espectro puede ser representado por leyes de potencia de la forma:

j(E) = K · E−γ,

donde K y γ son constantes. Los únicos cambios que ocurren alrededor de 1015 y 1018 eV
están relacionados con el origen de los rayos cósmicos [15]. El “aplanamiento” (ver figura
2.4 ) del espectro hacia las bajas enerǵıas (E≤ 10GeV) refleja la influencia del Sol en la
propagación de estos rayos cósmicos [15].

Los rayos cósmicos en la atmósfera terrestre

Los rayos cósmicos primarios, en su camino a la Tierra, se encuentran con el campo
geomagnético mucho antes de tener la opurtunidad de chocar con las moléculas de la
atmósfera. En promedio, los protones chocan después de haber atravesado aproximada-
mente 80g/cm2 de materia o alrededor de un catorceavo de la masa total de aire sobre el
nivel del mar. La probabilidad de que un rayo cósmico escape de una colisión nuclear y
llegue al nivel del mar es prácticamente nula.

Cuando la radiación cósmica primaria penetra en la atmósfera, todo lo que sucede resulta
de las colisiones de un protón con las moléculas del aire. Dichas colisiones pueden ser de
dos tipos: con la estructura electrónica del átomo o con el núcleo. Puesto que el núcleo es
tan pequeño, el segundo tipo de colisiones son menos comunes, pero involucran cambios
de enerǵıa muy grandes; cuando ocurren, son éstos los que determinan la formación de
los rayos cósmicos secundarios.

Cuando un rayo cósmico primario choca directamente con el núcleo de un átomo at-
mosférico lo desintegra. En este tipo de colisiones, el número de part́ıculas cargadas se
incrementa. Un protón primario, al llegar a la atmósfera, tendrá una probabilidad mı́nima
de llegar hasta la superficie sin haber sufrido alguna interacción nuclear.

Cuando un rayo cósmico primario choca directamente con el núcleo de un átomo atmosféri-
co, dependiendo de la enerǵıa de la part́ıcula primaria, el tamaño del núcleo, etc., pueden
ocurrir varios procesos. Éstos pueden dividirse en procesos de absorción y de dispersión
(elástica e inelástica). La mayor parte de las part́ıculas secundarias que se producen se
propagan en la misma dirección de la primaria.

La part́ıcula primaria forma un chubasco atmosférico a través de los procesos antes des-
critos y va cediendo su enerǵıa a part́ıculas de la atmosféra hasta el nivel del mar o aún
más abajo.

Debido a que el flujo de rayos cósmicos es abundante en las enerǵıas más bajas (E<200
GeV) ha sido posible estudiar directamente las variaciones temporales en la intensidad de
la radiación cósmica mediante el uso de las mediciones de la radiación cósmica secundaria
detectada en la superficie. En la figura 2.5 se muestran las mediciones que le hacen a un
chubasco (o cascada) atmosférico. Estas variaciones de origen extraterrestre son las más



CAPÍTULO 2. LOS RAYOS CÓSMICOS Y EL MONITOR DE NEUTRONES 33

Figura 2.5: Medición de chubasco atmosférico de los rayos cósmicos (figura modificada de [8]).

interesantes, ya que a partir de ellas podemos obtener información sobre las condiciones
electromagnéticas en la vecindad de la Tierra, el Sol y el medio interplanetario.

Aunque miles de rayos cósmicos atraviesan nuestros cuerpos cada minuto, los niveles de
radiación resultantes son relativamente bajos. Sin embargo, la gran intensidad de los rayos
cósmicos en el espacio exterior es un riesgo potencial de radiación para los astronautas
[47].

Los rayos cósmicos y el Sol

Antes de llegar a los ĺımites de la magnetosfera terrestre, los rayos cósmicos galácticos
deben atravesar el medio interplanetario, espacio ocupado por el viento solar, por ser éste
un plasma de muy alta conductividad eléctrica, al expandirse “arrastra” consigo al campo
magnético solar [15]. El espacio interplanetario no es un vaćıo por el cual las part́ıculas de
los rayos cósmicos puedan propagarse libremente; el viento solar “empuja” estas part́ıculas
hacia afuera del sistema solar, mientras que el campo magnético las gúıa hacia adentro.
Estas dos fuerzas contrapuestas no son uniformes ni constantes en el tiempo, por lo que
sus efectos en la intensidad de la radiación cósmica detectada en cualquier punto se
manifiestan en forma de variaciones temporales.

Las variaciones en la intensidad de los rayos cósmicos tienen sus oŕıgenes en el Sol. Por ser
las más representativas, sólo se citarán tres de las variaciones observadas en la radiación
cósmica: la variación diurna (figura 2.6), los decrementos Forbush y la variación de 11
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años.

La variación diurna. Para explicar la variación diurna, primero debemos hablar de
dos procesos importantes que relacionan la actividad solar con la intensidad de los rayos
cósmicos los cuales son: (a) toda part́ıcula cargada, al entrar a la heliósfera, ve afectado
su movimiento por la presencia del campo magnético interplanetario (CMI), y (b) el CMI
es “arrastrado” por el viento solar, que fluye hacia afuera del Sol. Las part́ıculas cargadas
se enfrentan a un flujo de variaciones del CMI que se mueve hacia afuera con el viento
solar. Este proceso se conoce como convección .

Los rayos cósmicos están bajo la influencia de dos procesos: el flujo difusivo hacia adentro
de la heliósfera y el flujo convectivo hacia afuera. En la figura 2.6 se representa esquemáti-
camente esta confrontación en la región entre el Sol y la Tierra. El flujo resultante (flujo
neto) de los rayos cósmicos, como consecuencia de la difusión-convección, apunta desde
una dirección cercana a las 18 horas, por lo que un detector resgistrá mayor cantidad
de part́ıculas provenientes de esa dirección. En consecuencia, la intensidad tendrá un
máximo alrededor de esa hora (tiempo local). Unas 12 horas antes, el detector apuntaŕıa
en la dirección opuesta, desde donde es más dif́ıcil que provengan las part́ıculas, por lo
que la intensidad será mı́nima. El flujo de rayos cósmicos será distinto, dependiendo de
la dirección en que apunte el detector que se utiliza. La intensidad máxima observada
dependerá del balance entre el flujo difusivo y el convectivo.

Figura 2.6: Representación de la variación diurna de los rayos cósmicos como una competencia entre los
procesos difusión-convección [15].

Los decrementos Forbush son llamados aśı en honor del f́ısico estadounidense Scott
E. Forbush [20], quien dedicó buena parte de su actividad cient́ıfica al estudio de las
variaciones temporales de la radiación cósmica. El efecto Forbush es una de las variaciones
temporales más drásticas que se observan en la radiación cósmica. En el lapso de unas
cuantas horas la intensidad registrada en una estación particular puede verse reducida
hasta en un 10 %, y en algunos casos 20 o 30 %; después de llegar a un mı́nimo, la intensidad
empieza a recuperarse lentamente, lo cual puede durar desde unos d́ıas hasta semanas.
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En contraste con la variación diurna, la presencia de los decrementos Forbush se siente
de forma simultánea en todo el mundo.

Al principio se pensó que los decrementos Forbush estaban asociados a fenómenos pura-
mente terrestres, como variaciones temporales del campo geomagnético [58], pero cuando
fue posible hacer mediciones con satélites, fuera de la magnetosfera, se confirmó la pre-
sencia de estos decrementos más allá del ámbito terrestre.

La explicación mayormente aceptada para los decrementos Forbush es la que los asocia
a la eyección coronal de plasma de grandes velocidades. Un plasma rápido, mucho más
que el viento solar normal, puede provocar la formación de una onda de choque, la cual
actúa como una “barredora” magnética, impidiendo parcialmente el paso de la radiación
cósmica hacia la región que queda tras ella. A medida que esta onda de choque se aleja del
punto de observación, menor será su influencia sobre las part́ıculas que ah́ı llegan desde
todas direcciones.

La variación de 11 años. Las condiciones magnéticas que prevalecen en la heliósfera son
distintas a medida que el ciclo solar avanza y están realcionadas con el nivel de actividad
del Sol. Durante periodos de “Sol quieto” la estructura del viento solar es simple. A
medida que el ciclo solar avanza y la actividad se manifiesta de diversas maneras (ráfagas,
eyecciones de masa coronal, etc.), las irregularidades presentes en el medio interplanetario
aumentarán haciendo la estructura del viento solar cada vez más compleja. Estos cambios
afectan el transporte de rayos cósmicos hacia las regiones interiores de la heliósfera a lo
largo del ciclo solar de 11 años. Al aumentar el número de manchas, la intensidad de la
radiación decrece y viceversa; la reducción total en el nivel de la radiación es de alrededor
de 20 %, con algunas diferencias de ciclo a ciclo [15].

Los rayos cósmicos solares

Los rayos cósmicos solares son part́ıculas de alta enerǵıa originadas en la atmósfera solar
por las ráfagas o la combinación de ésta con una eyección coronal de masa. Una ráfaga
es una gran explosión del gas cromosférico, que puede durar desde unos cuantos minutos
hasta una hora o más. Una eyección coronal de masa es la expulsión de una gran cantidad
de materia solar que arrastra consigo el campo magnético y perturba en gran medida el
medio interplanetario. Las eyecciones coronales de masa frecuentemente generan choques
capaces de acelerar part́ıculas cargadas [35].

Los rayos cósmicos solares son sólo una parte de las emisiones generadas en las ráfagas;
principalmente se componen de protones y part́ıculas alfa. Las enerǵıas de estas part́ıculas
van desde unos cuantos eV hasta los 1010 eV, [81], en los eventos más energéticos; las
emisiones que contienen part́ıculas de enerǵıas hasta GeV solamente son unas cuantas en
cada ciclo solar. Tanto su composición qúımica como su espectro energético son distintos
de los de la radiación cósmica galáctica.

Debido a la presencia del campo geomagnético, los rayos cósmicos solares son observados
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sólo en raras ocaciones en la superficie de la Tierra; desde 1942, año en que se observaron
por primera vez, y 2008, se han detectado 70 eventos de part́ıculas solares.

Teoŕıas del origen de los rayos cósmicos

Desde el descubrimiento de los rayos cósmicos en 1912, múltiples han sido los intentos
por explicar cómo es posible producir part́ıculas cargadas de enerǵıas tan altas como las
observadas en la radiación cósmica. Un número apreciable de investigadores han aportado
ideas en este sentido y consideran diversas fuentes que van desde el Sol hasta los distantes
núcleos activos de galaxias, y también han exhortado múltiples mecanismos de aceleración
en cuya gama se incluye el acto original de la creación del universo [15].

Los rayos cósmicos en México hasta 1958

Las investigaciones de los rayos cósmicos en México datan de principios de los 1930’s con
el trabajo de Manuel Sandoval Vallarta y sus estudiantes.

En una serie de art́ıculos, Georges Lemâıtre y Sandoval Vallarta [36], [37], [39], [38] ex-
plicaron los efectos de latitud y acimut9 descubiertos por J. Clay [11] y Arthur Holly
Compton [14]: ellos mostraron que los rayos cósmicos, al verse afectados por el campo
geomagnético, deben ser part́ıculas cargadas, excluyendo la posibilidad de que sólo fueran
rayos gama.

Una de las predicciones más importates de los cálculos de Lemâıtre y Sandoval Vallarta
fue el efecto asimétrico de este a oeste: el efecto del campo geomagnético no provoca sólo el
acceso selectivo de las part́ıculas a diferentes latitudes de acuerdo con su rigidez magnética,
sino también la desviación de part́ıculas en diferentes direcciones de acuerdo al signo de
su carga eléctrica. Ellos predijeron que las part́ıculas con carga positiva se desviaŕıan al
oeste y aquéllas con carga negativa se desviaŕıan al este, como ya se hab́ıa mencionado en
la sección “El campo geomagnético y los rayos cósmicos”. Sandoval Vallarta convenció a
Compton de hacer nuevas mediciones en México para poner a prueba sus predicciones.
Compton envió a su estudiante, el f́ısico Luis W. Alvarez a conducir el experimento en
las montañas alrededor de la Ciudad de México y en el techo del Hotel Genéve; cerca del
centro de la ciudad. A través de estos experimentos, Compton y Alvarez determinaron
que hab́ıa un exceso de alrededor de 10 % en la intensidad de las desviaciones al oeste, lo
que implicó que la radiación cósmica consist́ıa principalmente de protones.

A partir de la década de los 1930’s, durante sus frecuentes visitas a México, Sandoval Va-
llarta comenzó a formar un grupo de cient́ıficos interesados en la investigación de los rayos

9El acimut es el ángulo o longitud de arco medido sobre el horizonte celeste que forman el punto
cardinal norte y la proyección vertical del astro sobre el horizonte del observador situado en alguna
latitud. Se mide en grados desde el punto cardinal norte en el sentido de las agujas del reloj.
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cósmicos. Entre los f́ısicos prominentes que introdujo a este campo se puede mencionar a
Jaime Lifshitz, Alberto Barajas, Carlos Graef y Alfredo Baños, por mencionar algunos.

En 1940, bajo la gúıa de Alfredo Baños, los jóvenes estudiantes Fernando Alba Andrade y
Manuel I. Perrusquia construyeron un sistema giratorio de contadores Geiger para medir
la intensidad de los rayos cósmicos respecto del acimut y la inclinación.

El 17 de Febrero de 1942, con motivo de la inaguración del Observatorio Astronómico
de Tonatzintla en el estado de Puebla, se llevó a cabo el congreso Interamericano de
Astrof́ısica . Una de las presentaciones estuvo a cargo de un grupo del Instituto de F́ısica
de la UNAM. Graef, Lifshitz, Uribe, Mart́ınez y Baños discutieron la dinámica de las
órbitas simétricas y periódicas de los rayos cósmicos en el campo magnético de la Tierra
y las mediciones de la variación acimutal de la intensidad de los rayos cósmicos desde
ángulos diferentes. Desafortunadamente, las memorias del congreso nunca se publicaron.

La investigación principal en los años 1954-1958 se centró en el albedo10 de los rayos
cósmicos.

2.2. El monitor de neutrones de la Ciudad de México

En 1954, J.A. Simpson de la Universidad de Chicago regaló a la UNAM un monitor de
neutrones que fue instalado en el nuevo campus de Ciudad Universitaria.

En los comienzos de los 1960’s, la UNAM adquirió un súper monitor de neutrones equipado
con seis contadores proporcionales. En 1958, el centro para la investigación sobre los rayos
cósmicos ya hab́ıa sido transladado al Instituto de Geof́ısica de la UNAM, donde un nuevo
grupo fue organizado en 1962 por Ruth Gall, con el objetivo de desarrollar un programa
dedicado a la ciencia espacial.

En la actualidad existe una red mundial de aproximadamente 55 estaciones que detectan
radiación cósmica de baja enerǵıa (E<500 GeV). Una de estas estaciones está instalada en
la Ciudad de México y se encuentra a cargo del Departamento de Ciencias Espaciales del
Instituto de Geof́ısica de la Universidad Nacional Autónoma de México. En esta estación
se detectan rayos cósmicos con enerǵıas desde 8 hasta aproximadamente 100 GeV, [72],
con un instrumento que se conoce como monitor de neutrones el cual se observa en la
figura 2.7.

El Monitor de Neutrones de la Ciudad de México entró en operación a mediados de 1989
debido, en su mayor parte, a los esfuerzos del ya fallecido Dr. Javier Otaola, investigador
del Instituto de Geof́ısica. El instrumento estuvo en un peŕıodo de prueba por varios
meses, pero desde 1990 ha estado en operación continua.

10El albedo es el porcentaje de radiación que cualquier superficie refleja respecto a la radiación que
incide sobre la misma.
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Figura 2.7: Monitor de neutrones de la Ciudad de México.

El monitor de neutrones consta de seis tubos contadores proporcionales (como se observa
en la figura 2.7 sensibles a los neutrones, rodeados de un material moderador (la función
del moderador es reducir las enerǵıas de los neutrones y dejarlos tan cerca del rango
de las enerǵıas térmicas, aprox. 1

40
eV, como sea posible para aumetar la probabilidad

de su detección) y un productor hecho de plomo; la función de este elemento es generar
neutrones de evaporación y neutrones de baja enerǵıa mediante reacciones nucleares entre
las part́ıculas energéticas incidentes y el plomo e incrementar la probabilidad global de
detección.

El monitor detecta neutrones casi térmicos que se producen localmente a partir de las
part́ıculas incidentes. Aun cuando los neutrones no dejan una traza de iones dentro del
tubo contador, la absorción de un neutrón por un núcleo es seguida comúnmente por la
emisión de part́ıculas cargadas, las cuales pueden ser detectadas. Un tubo proporcional
lleno con gas 10BF3, donde BF3 es trifloruro de boro, enriquecido con el isótopo 10B
responde a los neutrones mediante la reacción exotérmica11

10B5 +1 n0 →7 Li3 +4 He2.

El material moderador se escoge de manera que contenga una fracción significativa de
hidrógeno a medida que la pérdida de enerǵıa por colisión elástica12 de un neutrón se
incrementa a medida que disminuye la masa atómica.

Rodeando al plomo se encuentra un moderador exterior, usualmente llamado reflector, el
cual sirve para detener a los neutrones de baja enerǵıa producidos en interacciones dentro
del plomo, aśı como para rechazar neutrones de baja enerǵıa no deseados provenientes del
ambiente. En la figura 2.8 se observa un monitor de neutrones NM64 abierto, donde el
polietileno es utilizado como reflector. Los tubos proporcionales se agrupan en secciones
o módulos compuestos por dos o tres tubos cada uno, de manera que el número total de

11Reacción exotérmica es cualquier reacción qúımica que desprende enerǵıa, ya sea como luz o como
calor.

12La colisión elástica se define como aquella en la que no hay pérdida de enerǵıa cinética en la colisión.
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tubos que componen el detector siempre sea un múltiplo de tres. En el caso del Monitor de
Neutrones de la Ciudad de México, su diseño se identifica como 6-NM-64, por contar éste
con seis tubos, agrupados en tres secciones de dos tubos cada una. Dichos tubos son del
modelo estándar BP-28, fabricados por Chalk River Nuclear Laboratories de Canadá [79].

Figura 2.8: Un monitor de neutrones NM64 abierto, sin los tubos contadores. Se pueden observar los
anillos de plomo y el polietileno utilizado como reflector [33].

El componente más inestable del monitor de neutrones es la atmósfera de la Tierra. La
respuesta del detector depende de la masa de aire que se encuentra encima de él; por
tanto, los cambios meteorológicos pueden afectar la razón de conteo. Aunque el diseño del
monitor de neutrones está optimizado para detectar neutrones secundarios producidos en
interacciones que ocurren principalmente en el productor, es necesario realizar correcciones
debidas a dichos efectos atmosféricos [79].

2.2.1. Función de respuesta

Para entender al monitor de neutrones situado en tierra como detector de rayos cósmicos
primarios se debe establecer una relación entre la tasa de conteo y el flujo primario.
Las part́ıculas primarias que no son rechazadas por el campo geomagnético entran a la
atmósfera y sufren múltiples interacciones, las cuales resultan en cascadas atmosféricas
de part́ıculas secundarias (como se mencionó en la sección 2.1.2 en el apartado “Los rayos
cósmicos en la atmósfera terrestre”) que pueden llegar hasta el suelo y ser detectadas
por un monitor de neutrones . Por tanto, una función de producción debe incorporar
la propagación de part́ıculas en la atmósfera y la respuesta del monitor de neutrones a
la detección de diversas part́ıculas secundarias, como neutrones, protones y muones. La
función de respuesta se puede determinar calculando la convolución13 entre el espectro de
los rayos cósmicos (ver sección 2.1.2) y la función de producción. La función de producción
se determina calculando el número promedio de cuentas del detector por part́ıcula primaria
incidente, lo cual es esencialmente la eficiencia del monitor de neutrones respecto de las
part́ıculas primarias [79].

13La convolución de f y g se define como la integral del producto de ambas funciones después de
desplazar una de ellas una distancia η. El intervalo de integración dependerá del dominio sobre el que
estén definidas las funciones.
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Figura 2.9: Tasas de conteo registrada durante el Italian Antartic Program en 1996-97 [82].

La función de respuesta combina la eficiencia de la detección, el transporte atmosféri-
co, la composición primaria, el espectro energético y el transporte geomagnético de las
part́ıculas.

La función integral de respuesta, es decir, la tasa de conteo, se mide directamente durante
un levantamiento de latitud, que consiste en un viaje con un detector que registre los
conteos mientras atraviesa un rango amplio de umbrales geomagnético [49]. Un ejemplo
de tasas de conteo registradas durante un levantamiento de latitud se muestra en la fig.
2.9, en donde se observa una correlación fuerte con el umbral geomagnético.

La ecuación 2.1 representa la relación entre la tasa de conteo y la función de respuesta
[13]:

N(Pc, z, t) =

∫ ∞
Pc

∑
i

(Si(P, z)ji(P, t)))dP =

∫ ∞
Pc

WT (P, z, t)dP, (2.1)

donde N(Pc, z, t) es la tasa de conteo del monitor de neutrones, Pc es el umbral geo-
magnético14, z es la profundidad atmosférica15 y t representa el tiempo. Si(P, z) es la
función de producción de part́ıculas primarias del tipo i, ji(P, t) representa el espectro
de las part́ıculas primarias de tipo i en el tiempo t y WT (P, z, t) es la función total de

14El umbral geomagnético es un parámetro que describe el acceso de las part́ıculas cargadas a través
del campo magnético terrestre.

15Si estamos sobre el nivel del mar podemos decir también que estamos en el fondo de un océano de
aire, a lo que llamamos profundidad atmosférica, la cual está relacionada con la presión atmosférica que
es la fuerza por unidad de superficie que ejerce el aire sobre la superficie terrestre y vaŕıa según la latitud.
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respuesta [79].

Se debe enfatizar que el umbral geomagnético Pc y la función de producción Si(P, z)
dependen de la dirección de incidencia de las part́ıculas primarias. El umbral vertical
suele bastar como una cota inferior para el espectro de rigidez primario.

La función total de respuesta tiene un valor máximo en el rango de 4 a 7 GeV al nivel
del mar, dependiendo de la modulación solar en la época t. El levantamiento de latitud
solamente provee la función de respuesta en el tiempo en que se lleva a cabo dicho le-
vantamiento, pues se sabe que el espectro primario está correlacionado con el ciclo solar
magnético de 22 años y también está sujeto a efectos transitorios como los decrementos
Forbush y los eventos de part́ıculas energéticas solares ([13] y referencias contenidas).

Tres métodos para determinar la función de respuesta de un monitor de neutrones son:
a) parametrización de observaciones hechas en levantamientos de latitud, b) cálculo teóri-
co y c) simulación de Monte Carlo del transporte de los rayos cósmicos a través de la
atmósfera y del detector [12]. La fig. 2.10 muestra una comparación entre varias funciones
de respuesta obtenidas mediante el método de parametrización y el de Monte Carlo.

Figura 2.10: Comparación de varias funciones de respuesta para el nivel del mar durante un mı́nimo solar.
Las curvas de Webber y Quenby(1959), Moraal et al. [49] y Nagashima et al. [52], fueron determinadas por
el método de parametrización, mientras que las de Debrunner et al. [16] (1982) y Clem (1999) provienen
de simulaciones de Monte Carlo [12].



Caṕıtulo 3

Análisis, resultados y conclusiones

En este caṕıtulo se presentan los resultados y conclusiones que se obtuvieron al realizar un
análisis fractal a la serie de tiempo que se construyó con los datos del monitor de neutrones
tomados de la página web http://www.cosmicrays.unam.mx/ desde 1990 hasta febrero
de 2013.

Primeramente se detallará cómo se construyó la serie de tiempo estudiada. El proceso
consistió en una limpieza de los datos debido a la presencia de datos nulos, espurios
y a efectos temporales que afectan la intensidad de los rayos cósmicos, como son los
decrementos Forbush y las condiciones geomagnéticas perturbadas.

Luego, se mencionará el método de interpolación que se usó y a continuación se dará una
descripción del software comercial BENOIT que se utilizó para realizar el estudio del
espectro de potencias.

3.1. Construcción de la serie de tiempo

Para construir la serie de tiempo se tomaron los datos diarios desde del 1 de enero de
1990 hasta el 28 febrero de 2013 del servidor del monitor de neutrones de la Ciudad
de México (http://www.cosmicrays.unam.mx/). Luego, se eliminaron todos los datos
nulos y espurios (para estos últimos se tomó el criterio de eliminar los que tuvieran una
diferencia mayor del 2 % respecto de los 10 d́ıas contiguos) aśı como los registros que fueron
afectados por los decrementos Forbush o condiciones geomanéticas altamente perturbadas
las cuales se determinan por medio del ı́ndice geomagnético Kp (ver Apéndice A) y se
tomó el criterio de eliminar todos los datos que correspond́ıan a fechas en las que hubo un
ı́ndice Kp igual o mayor a 40.0; los valores del ı́ndice Kp se descargaron del servidor ftp
del National Geophysical Data CenterNGDC-NOAA (ftp://ftp.ngdc.noaa.gov/STP/
GEOMAGNETIC_DATA/INDICES/KP_AP/).

42
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Los datos espurios son los datos que registra el monitor de neutrones cuando este pue-
de tener alguna falla, por lo que los datos registrados en ese momento no son certeros
por lo tanto fueron eliminados para que nuestra serie de tiempo sea más confiable. Los
decrementos Forbush y el ı́ndice geomagnético Kp, también fueron eliminados debido a
que son efectos temporales de corto plazo y a nosotros nos interesan los de largo plazo.
En particular eliminamos los Kp igual o mayor a 40.0 por que esto indica actividad en el
campo geomagnético o tormentas geomagnéticas1.

Las fechas en que hubo decrementos Forbush se tomaron de Musalem ([51], tesis de
maestŕıa, en preparación, y comunicación personal). Como se mencionó en la subsección
2.1.2 el decremento Forbush es una de las variaciones temporales más drásticas por lo
que la intensidad de los rayos cósmicos se recupera lentamente lo cual puede durar varios
d́ıas; por lo tanto, se eliminaron todos los datos de los d́ıas siguientes a la fecha señalada
en la tesis [51] hasta eliminar el pico producido por dicha variación temporal.

Para reconstruir los datos faltantes o que fueron eliminados debido a los criterios ante-
riores se usó una interpolación con splines cúbicos. En algunos casos un dato diario con
valor igual a cero pudo ser reconstruido a partir de los datos horarios, siempre que se
hubiesen registrado al menos 12 de ellos. En la figura 3.2 se observa la serie de tiempo
que resultó después de la limpieza que se le hizo a los datos del monitor de neutrones de
la Ciudad de México.

En la siguiente sección se dará una breve descripción de la interpolación spline cúbica que
se utilizó para obtener la serie de tiempo.

3.1.1. Interpolación por splines cúbicos

La interpolación es un proceso para estimar valores que se encuentran entre puntos
(datos) conocidos [22]. Es decir, a partir de n parejas de puntos (xk, yk), se construye una
función que ajuste los puntos

S(xk) = yk para toda k = 1, ..., n.

A los puntos xk se les nombra nodos.

Una forma de realizar la aproximación de funciones en un intervalo cerrado es usando un
solo polinomio, sin embargo el uso de polinomios de grados altos puede oscilar errática-
mente, esto es, una fluctuación menor sobre un subintervalo pequeño puede inducir una
fluctuación grande sobre todo el intervalo, introduciendo aśı frecuencias espurias en una
serie de tiempo. Un enfoque alternativo es dividir el intervalo de aproximación en una co-
lección de subintervalos y construir un polinomio por cada subintervalo. Esto se denomina
aproximación polinomial por trozos.

1El término tormenta se refiere a los efectos geomagnéticos de una tormenta magnetosférica, la cual es
cualquier perturbación prolongada del campo geomagnético debida a variaciones en el viento solar (ver
sección 2.1.1).
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Figura 3.1: Ilustración de la definición de spline cúbica. Figura tomada de [10].

La aproximación polinómica por trozos más común utiliza polinomios cúbicos entre cada
par sucesivo de nodos y se llama interpolación spline cúbica. Un polinomio cúbico
en general contiene cuatro constantes, por lo tanto existe suficiente flexibilidad en el
procedimiento del spline cúbico para asegurar que la función obtenida al interpolar no
sólo es continuamente diferenciable en el intervalo, sino también tiene segunda derivada
continua [10].

Definición: Dada una función f definida en [a, b] y un conjunto de nodos a = x0 < x1 <
. . . < xn = b, una interpolación spline cúbica S para f es una función que satisface
las siguientes condiciones (ver fig.3.1) [10]

a) S(x) es un polinomio cúbico, denotado Sj(x), en el subintervalo [xj, xj+1] para cada
j = 0, 1, . . . , n− 1;

b) Sj(xj) = f(xj) y Sj(xj+1) = f(xj+1) para cada j = 0, 1, . . . , n− 1;

c) Sj+1(xj+1) = Sj(xj+1) para cada j = 0, 1, . . . , n− 2;

d) S ′j+1(xj+1) = S ′j(xj+1) para cada j = 0, 1, . . . , n− 2;

e) S ′′j+1(xj+1) = S ′′j (xj+1) para cada j = 0, 1, . . . , n− 2;

f) Uno de los siguientes conjuntos de condiciones a la frontera se satisfacen:

i) S ′′(x0) = S ′′(xn) = 0 (condición a la frontera natural o libre);

ii) S ′(x0) = f ′(x0) y S ′(xn) = f ′(xn) (condiciones a la frontera fijas).

Cuando las condiciones a la frontera naturales ocurren, el spline es llamado un spline
natural y su gráfica se aproxima a la forma de una varilla flexible que tuviera que pasar
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Figura 3.2: Datos desde 1 de enero de 1990 hasta 28 de febrero de 2013 antes de interpolar.

por los puntos de datos {(x0, f(x0)), (x1, f(x1)), . . . , (xn, f(xn))}.

En general, las condiciones a la frontera fijas conducen a una aproximación más precisa
debido a que incluyen más información acerca de la función. Sin embargo, para este tipo
de condiciones a la frontera es necesario tener los valores de la derivada en los puntos
finales o una aproximación a ellos.

En el caso de este trabajo se uso un spline natural. En la figura 3.2 se observa la serie de
tiempo con sus respectivos huecos que se obtuvieron al hacer la limpieza de los datos y en
la figura 3.3 se muestra la serie de tiempo que se obtuvo después de hacer la interpolación.

3.2. Análisis de los datos

Se procedió a realizar un análisis espectro de potencias a la serie de tiempo con interpo-
laciones cuya gráfica aparece en la figura 3.3 para obtener las frecuencias que estuvieran
contenidas en la serie. Al mismo tiempo este análisis dio el valor de la dimensión fracal y
el valor del exponente de Hurst. También, a partir de la serie diaria se calcularon medias
mensuales buscando con ello reducir el ruido en el espectro. Para realizar dicho análisis
se utilizó el software BENOIT 1.31 cuya operación se describirá a continuación.

3.2.1. Software BENOIT

BENOIT (ver figura 3.4) es un programa informático de análisis fractal utilizado para
determinar el orden y patrones en datos aparentemente caóticas. Es ampliamente utilizado
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Figura 3.3: Serie de tiempo desde el 1 de enero de 1990 hasta el 28 de febrero 2013 con interpolaciones.

en disciplinas tan diversas como la bioloǵıa, la qúımica, la f́ısica, la economı́a, la medicina,
y la geoloǵıa [67]. BENOIT es un programa que permite medir la dimensión fractal y el
exponente de Hurst de los conjuntos de datos introducidos utilizando los métodos para el
análisis de patrones de auto-semejanza y trazos autoafines.

BENOIT representa los datos suministrados por el usuario en una gráfica log-log, y la
dimensión fractal del conjunto de datos se calcula a partir de la pendiente de la recta de
ajuste resultante en dicho espacio log-log. Se debe seleccionar uno de los 11 métodos de
análisis disponibles en el software. Cinco de ellos se clasifican como métodos de autoseme-
janza o de dos dimensiones (2D), mientras que los restantes actúan sobre series de tiempo
de 1D.

Los métodos de autosemejanza disponibles en BENOIT miden caracteŕısticas invariantes
en escala. Un conjunto de datos reales normalmente tiene un ĺımite fractal, y más alla
de ese ĺımite, la dimensión fractal devulve un valor trivial (1 para las series de tiempo
y 2 para figuras geométricas). Los ĺımites superiores e inferiores fractales dependen del
tamaño del conjunto de datos.

Los datos de una dimensión utilizan métodos de análisis de autoafinidad. En el método
de rugosidad-longitud (roughness-length), la variación de la ráız cuadrada de la media o
la rugosidad de los datos se calcula para una variedad de escalas horizontales. La opera-
ción proporciona una estimación en una gráfica log-log del exponente de Husrt, el cual
está relacionado con la dimensión fractal, como se explicó en la sección 1.1.5. Los méto-
dos autoafines estándar disponibles son análisis R/S, Power-spectrum, Roughness-length,
Variogram y Wavelets (ver figura 3.4) [67].

Para el análisis de frecuencias de nuestros datos usamos el método de espectro de potencias
(power-spectrum).
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Figura 3.4: Patalla principal del software BENOIT.

Parámetros del espectro de potencias en BENOIT

Averaging : Esta opción proporciona una mejora en la técnica de estimación espectral
donde el promedio de los periodogramas obtenidos en intervalos logaŕıtmicos iguales del
conjunto de datos suaviza el ruido.

Number of intervals : Este es el número de intervalos logaŕıtmicos iguales en el que las fre-
cuencias de Fourier se dividen. El valor medio del espectro de potencias se calcula en cada
intervalo. Una ĺınea recta se ajusta luego a los valores medios no al propio periodograma.
El número mı́nimo de intervalos es 2; el máximo es igual al número de puntos de datos
dividido por 4. El valor predeterminado es el número de puntos analizados entre 100 o es
50, lo que sea mayor. Esta casilla sólo se acciona si la opción averaging está activada.

Apply taper function: La disminución gradual o ahusamiento (una función que va sua-
vemente a cero en los extremos) es completada al multiplicar la serie de datos por una
función que va suavemente a cero en los extremos. Los algoŕıtmos de la transformación
rápida de Fourier asumen que la serie es periódica, es decir, su punto final está conec-
tado con el punto inicial. Por lo tanto la disminución gradual se debe hacer para evitar
los efectos en los extremos y minimizar la fuga espectral. La fórmula de la función de
disminución gradual es desplegada en el cuadro de diálogo.

Remove linear trend : Esta opción elimina cualquier tendencia lineal media en el segui-
miento de los datos.

Taper function: Esta es la fórmula para la función de ahusamiento que se multiplica por
la traza de la serie de datos de modo que su punto extremo está conectado a su punto de
partida [70].
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Figura 3.5: Serie de datos desde 1 enero 1992 a 28 de febrero de 2013 con análisis power-spectrum.

3.3. Resultados y Conclusiones

Para tener una referencia de las periodicidades encontradas mediante el análisis fractal
primero realizamos un análisis de Fourier clásico a la serie de tiempo de los promedios
mensuales basado en la transformada discreta de Fourier usando el software Period04.
V.1.2.0, el cual es un programa especialmente dedicado al análisis estad́ıstico de grandes
series de tiempo, que posiblemente contienen huecos. Este análisis de los promedios men-
suales del detector produjo nueve modos de oscilación significativos (ver tabla 3.12) en
el periodo 1992-2013, cuya curva superpuesta se muestra en la figura 3.7. Aśı también se
hizo la comparación con el método de wavelet realizado a la serie de tiempo usando la
función de Morlet ([41], tesis en elaboración). Los dos primeros años no se tomaron en
cuenta debido a la baja intensidad de los rayos cósmicos en junio de 1991 lo cual produce
una interferencia muy fuerte que afecta a todo el espectro de las frecuencias (ver figura
3.6). Este fenómeno se pone de manifiesto en el análisis wavelet [80] y [41].

Al hacer el análisis de espectro de potencias a las series de datos diarios y mensuales
(figuras 3.8 y 3.9 respectivamente) se observan alrededor de 10 picos significativos corres-
pondientes a los periodos descritos en la tabla 3.11.

Para realizar el cálculo de las frecuencias con el análisis se siguió el siguiente método:
Primero se analizan los picos debido a que éstos nos indican las periodicidades de las
frecuencias como se mencionó en el apartado 1.2. Luego, se obtuvo la probabilidad de
encontrar esa frecuencia en toda la serie, en la figura 3.10 se muestra que el pico señala-
do tiene probabilidad 0.0009006, después hay que dividir la probabilidad total, 1, entre
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Figura 3.6: Ajuste mediante una transformada discreta de Fourier para el promedio mensual de 1990-2013.

Figura 3.7: Ajuste mediante una transformada discreta de Fourier para el promedio mensual de 1992-2013.
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Figura 3.8: Espectro fractal de 1992-2013, datos diarios. Exponente de Hurst=0.250.

Figura 3.9: Espectro fractal de 1992-2013, datos mensuales. Exponente de Hurst=0.228.
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el valor obtenido, 1
0,0009006

=1110.37086, y finalmente este último valor se dividió en-
tre la resolución, en este caso la resolución es de 365 por ser la serie de tiempo diaria,
1110,37086/365 =3.042, la cual es la frecuencia número 2 que aparece en la tabla 3.11.

Figura 3.10: En la imagen se muestra la probabilidad que tiene el pico señalado en la serie de tiempo
diaria.

El algoritmo se rompe poco después del pico correspondiente al peŕıodo de 5.3 años, lo que
hace que no se pueda validar la periodicidad de 12.33 años (sin embargo śı se consiguió va-
lidar con el análisis wavelet [80]), pero todas las otras periodicidades son consistentes con
las enumeradas en la tabla 3.12, nuestros resultados convalidan los resultados del análisis
de Fourier y viceversa.

La periodicidad de 12.33 años que se encuentra en el espectro de Fourier corresponde
claramente a los 11 años de oscilación solar [65] y [63] . Las periodicidades de 5.3-3.5
(3.9)2 y 2.7 (2.81)junto con el de 3.04, debido a que pueden corresponder a un único modo
de oscilación que posee una evolución particular en el tiempo [60], se interpretan como
los terceros y cuartos armónicos de la periodicidad de 11 años [60] y ([29] y referencias
contenidas); aunque el segundo armónico de 5,5 años no aparece podŕıa explicarse por el
hecho de que esta periodicidad parece ser más fuerte en las fases de descomposición de
los ciclos solares3.

La periodicidad de 2.4 (2.3) años puede ser identificada como una oscilación cuasi-bienal

2Las periodicidades que se encuentran en paréntesis son las que se encontraron con el análisis de
Fourier.

3Además esta se encuentra fuera del cono de influencia en el espectro wavelet [80].
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Figura 3.11: Periodicidades significativas encontradas con el análisis de espectro de potencia del software
BENOIT en las series de tiempo diarias y mensuales del monitor de neutrones de la Ciudad de México
de 1992 a 2013.

Figura 3.12: Modos de oscilación importantes encontrados mediante un ajuste con la transformada de
Fourier a los promedios mensuales de enero de 1990 a febrero de 2013 del monitor de neutrones de la
Ciudad de México, ordenados por amplitud.

(QBO4 por sus siglas en inglés) uno de los modos de oscilación fundamentales propuestos
para los dinamos solares (ver la sección 2.1.1) [6], [7], y por lo tanto los peŕıodos de
1.1 y 0.7 (1.01 y 0.62) años podŕıan interpretarse como su segundo y tercer armónicos,
aunque la periodicidad de 1.1 años también podŕıa corresponder a una oscilación solar
independiente de 0.97± 0.06 años reportada en [60].

La periodicidad de 1.8 (1.72) años corresponde a la bien conocida variación de 1.68 años
de los rayos cósmicos [75], que parece estar estrechamente relacionada con fenómenos
enraizados en la zona convectiva del Sol y que se reflejan en la circulación meridional de
las manchas solares y los movimientos de altas latitudes meridionales [76].

El peŕıodo de 1.6 (1.53) años puede ser identificado como una periodicidad de mediano
plazo que se encuentra en el espectro de coherencia entre las series de tiempo de alta
frecuencia de las manchas solares y el flujo solar magnético abierto ([78] y referencias

4QBO es una oscilación cuasi-periódica entre los vientos del este y del oeste en la zona tropical de la
estratósfera con un peŕıodo medio de 28 a 29 meses.
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contenidas). Por último, el peŕıodo de 1.2 (1.25) años, el cual parece estar fusionado con
el de 1.1 debido a que sus fases son semejantes [80], y el peŕıodo de 1.4 pueden corresponder
a un único modo de oscilación que posee una evolución particular en el tiempo [60]. Este
modo de oscilación puede interpretarse como la periodicidad de 1.3 años [34] detectada
en la tasa de rotación solar ecuatorial en la base de la zona convectiva [26], [50], que
está presente en varios ı́ndices de actividad solar, viento solar y geomagnéticos [32], [77].

Conclusiones

La señal del monitor de neutrones de la Ciudad de México, durante el peŕıodo de enero
de 1990 a febrero de 2013 contiene los siguientes términos periodicos: 12.33, 5.3-3.5, 2.7,
2.4, 1.8, 1.1, 1.6, 1.2 y 0.7 (3.90, 2.81, 2.31, 1.72, 1.53, 1.25, 1.01 y 0.62) años.

De las periodicidades anteriormente mencionadas sólo 12.33, 2.4, 1.8 y 1.6 (2.31, 1.72, y
1.53) años parecen estar bien definidas y están asociadas con fenómenos solares funda-
mentales. La naturaleza de las oscilaciones de 1.1 y 1.2 es necesario aclararlas aún más.
El resto son probablemente los armónicos de las periodicidades de 12.33 y 2.4 años.

La dimensión fractal que se obtuvo con el software BENOIT en los datos diarios fue
de 1.75±0.022 y en los promedios mensuales se obtuvo una dimensión fractal de 1.772.
Por otro lado se obtuvo β =1.499±0.043 para la serie de tiempo diaria y β =1.456 para
los promedios mensuales y de acuerdo con la ecuación (1.29) se obtienen las mismas
dimensiones fractales respectivamente por lo que los datos son consistentes. Por otro lado
observamos que las gráficas de la serie de tiempo diaria y los promedios mensuales tienen
dimensión topológica DT = 1, luego, D > DT por lo que de acuerdo con la definición de
Mandelbrot (ver sección 1.1.5) las trazas son fractales y además son autoafines.

En los datos diarios y en los promedios mensules obtuvimos un exponente de Hurst igual
a 0.25±0.022 y 0.228, respectivamente. Aplicando las ecuaciones (1.30) y (1.13) (de esta
última se obtiene que H = 2 − D) se llega a los mismos valores de H por tanto los
resultados son consistentes. Debido a que el valor de ambos exponentes es menor que 0.5
significa que las dos series (diaria y mensual) son antipersistentes, es decir, existe una
correlación negativa entre sus respectivos incrementos y debido a que H está más cerca a
cero la serie es más rugosa.

Todos los resultados se presentaron en el 33a Conferencia Internacional de Rayos Cósmicos,
en Ŕıo de Janeiro en el año 2013 en la sección de Sol y heliósfera. El cartel fue presentado
por el tutor del presente trabajo Bernardo Vargas Cárdenas.



Apéndice A

Índice geomagnético Kp

El ı́ndice planetario oficial Kp fue introducida por J. Bartels en 1949 y se deriva mediante
el cálculo de una media ponderada del ı́ndice K de 13 observatorios magnéticos. Dado
que estos observatorios no reportan sus datos en tiempo real, los diferentes centros de
operaciones en todo el mundo estiman el ı́ndice basandose en los datos disponibles de la
red local de observatorios. La escala Kp es una forma razonable de resumir el nivel global
de la actividad geomagnética [54].

El ı́ndice K cuantifica las fluctuaciones máximas de los componentes horizontales obser-
vados en un magnetómetro1 con relación a un d́ıa tranquilo, durante un intervalo de tres
horas con un número entero en el rango de 0-9 con 1 siendo calmado y 5 o más indica una
tormenta geomagnética [79]. La tabla de conversión para el magnetómetro de Boulder se
muestra a continuación:

Figura A.1: Tabla de conversión de fluctuación máxima (nT) a ı́ndice-K, [55].

El Tesla, T , es la unidad de inducción magnética2 (o densidad de flujo magnético) del

1Se llaman magnetómetros a los dispositivos que sirven para cuantificar en fuerza o dirección la
señal magnética de una muestra.

2La inducción magnética es el flujo magnético que causa una carga eléctrica en movimiento por
cada unidad de área normal a la dirección del flujo.
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Sistema Intenacional de Unidades y un nanotesla , nT , es 109T



Apéndice B

Fechas de datos modificados

Cuadro B.1: Fechas con Kp≥ 40.0

21/03/1990 30/03/1990 10/04/1990 11/04/1990 12/04/1990 12/06/1990
13/06/1990 14/06/1990 28/07/1900 29/07/1990 22/08/1990 23/08/1990
26/08/1990 24/03/1991 25/03/1991 26/03/1991 29/04/1991 01/06/1991
02/06/1991 05/06/1991 09/06/1991 10/06/1991 11/06/1991 12/06/1991
13/06/1991 09/07/1991 13/07/1991 14/07/1991 19/08/1991 20/08/1991
02/10/1991 27/10/1991 28/10/1991 29/10/1991 31/10/1991 01/11/1991
08/11/1991 09/11/1991 19/11/1991 21/11/1991 02/02/1992 03/02/1992
09/02/1992 20/02/1992 21/02/1992 25/02/1992 27/02/1992 10/05/1992
11/05/1992 09/09/1992 10/09/1992 17/09/1992 29/09/1992 31/01/1993
09/03/1993 24/03/1993 05/04/1993 04/06/1993 16/08/1993 13/09/1993
04/11/1993 06/02/1994 07/02/1994 08/02/1994 11/02/1994 21/02/1994
07/03/1994 08/03/1994 09/03/1994 03/04/1994 04/04/1994 06/04/1994
09/04/1994 17/04/1994 30/05/1994 03/10/1994 23/10/1994 30/10/1994
07/04/1995 04/10/1995 02/05/1998 03/05/1998 04/05/1998 27/08/1998
25/09/1998 19/10/1998 09/11/1998 13/11/1998 18/02/1999 22/10/1999
12/02/2000 07/04/2000 24/05/2000 15/07/2000 12/08/2000 18/09/2000
04/10/2000 05/10/2000 20/03/2001 31/03/2001 03/10/2001 22/10/2001
06/11/2001 24/11/2001 18/04/2002 19/04/2002 20/04/2002 01/10/2002
04/10/2002 24/10/2002 02/02/2003 29/05/2003 30/05/2003 18/06/2003
11/07/2003 18/08/2003 21/08/2003 17/09/2003 18/09/2003 14/10/2003
21/10/2003 29/10/2003 30/10/2003 31/10/2003 11/11/2003 13/11/2003
20/11/2003 22/01/2004 25/07/2004 27/07/2004 08/11/2004 09/11/2004
10/11/2004 17/01/2005 18/01/2005 19/01/2005 08/05/2005 15/05/2005
30/05/2005 10/07/2005 24/08/2005 11/09/2005 12/09/2005 14/04/2006
15/12/2006 09/03/2012 15/07/2012
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Cuadro B.2: Fechas con datos espurios

18/07/1991 19/07/1991 27/02/1992 10/05/1992 10/03/1993
01/01/1994 02/01/1994 17/01/1994 18/01/1994 19/01/1994
21/01/1994 05/06/1994 22/08/1994 02/07/1995 30/01/1997
31/01/1997 18/02/1997 19/02/1997 01/07/1997 02/07/1997
03/07/1997 04/07/1997 22/08/1997 27/08/1997 01/09/1997
28/09/1997 11/11/1997 12/11/1997 14/11/1997 20/11/1997
09/09/1998 18/09/1998 19/09/1998 29/09/1998 02/10/1998
04/10/1998 05/10/1998 07/10/1998 08/10/1998 10/10/1998
14/10/1998 15/10/1998 16/10/1998 12/01/1999 13/01/1999
19/01/1999 25/02/1999 07/03/1999 08/03/1999 16/03/1999
15/04/1999 14/06/1999 16/06/1999 10/07/1999 09/08/1999
02/09/1999 10/09/1999 05/10/1999 06/10/1999 07/10/1999
09/10/1999 10/10/1999 11/10/1999 18/10/1999 13/11/1999
14/11/1999 18/09/2000 23/06/2001 24/06/2001 25/06/2001
26/06/2001 24/07/2001 25/07/2001 27/07/2001 13/08/2001
22/08/2001 25/08/2001 27/08/2001 04/09/2001 05/09/2001
06/09/2001 07/09/2001 08/09/2001 09/09/2001 10/09/2001
27/01/2003 28/01/2003 17/02/2003 18/02/2003 19/02/2003
20/02/2003 21/02/2003 31/03/2003 19/06/2003 21/06/2003
22/06/2003 23/06/2003 24/06/2003 25/06/2003 23/09/2003
22/10/2003 23/10/2003 12/11/2003 14/11/2003 15/11/2003
16/11/2003 17/11/2003 18/11/2003 19/11/2003 05/01/2004
22/01/2004 27/07/2004 10/11/2004 16/05/2005 17/05/2005
18/05/2005 19/05/2005 10/09/2005 15/12/2006 02/02/2007
03/02/2007 04/02/2007 05/02/2007 06/02/2007 10/04/2007
27/08/2007 17/07/2008 27/07/2008 28/07/2008 30/07/2008
31/07/2008 25/08/2008 10/09/2008 08/12/2008 10/12/2008
29/01/2009 10/03/2009 19/05/2009 21/05/2009 18/07/2009
19/07/2009 21/09/2009 22/09/2009 04/12/2009 07/12/2009
24/06/2010 17/08/2010 21/08/2010 09/09/2010 08/02/2011
09/02/2011 18/02/2011 08/03/2011 12/05/2011 14/05/2011
23/06/2011 24/06/2011 25/06/2011 19/09/2011 08/03/2012
09/03/2012 06/08/2012 07/08/2012 03/02/2013 10/02/2013
17/02/2013 18/02/2013 25/02/2013
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Cuadro B.3: Fechas con registros en ceros

02/01/1990 13/01/1990 20/01/1990 30/01/1990 15/02/1990 23/02/1990
05/03/1990 12/03/1990 15/03/1990 24/03/1990 25/03/1990 26/03/1990
02/04/1990 10/04/1990 29/04/1990 15/05/1990 26/06/1990 14/07/1990
15/07/1990 16/07/1990 17/07/1990 20/07/1990 24/07/1990 02/08/1990
03/08/1990 04/08/1990 05/08/1990 06/08/1990 07/08/1990 08/08/1990
09/08/1990 10/08/1990 11/08/1990 12/08/1990 13/08/1990 14/08/1990
15/08/1990 16/08/1990 17/08/1990 18/08/1990 19/08/1990 20/08/1990
21/08/1990 22/08/1990 23/08/1990 24/08/1990 25/08/1990 28/08/1990
29/08/1990 30/08/1990 01/09/1990 02/09/1990 03/09/1990 12/09/1990
13/09/1990 14/09/1990 18/09/1990 03/10/1990 04/10/1990 05/10/1990
06/10/1990 07/10/1990 08/10/1990 09/10/1990 04/12/1990 06/12/1990
01/01/1991 18/01/1991 20/01/1991 22/01/1991 23/01/1991 24/01/1991
25/01/1991 27/04/1991 28/04/1991 29/04/1991 21/05/1991 22/05/1991
23/05/1991 24/05/1991 25/05/1991 26/05/1991 27/05/1991 28/05/1991
29/05/1991 30/05/1991 31/05/1991 01/06/1991 02/06/1991 03/06/1991
04/06/1991 05/06/1991 06/06/1991 07/06/1991 08/06/1991 09/06/1991
10/06/1991 11/06/1991 12/06/1991 13/06/1991 14/06/1991 15/06/1991
16/06/1991 17/06/1991 18/06/1991 19/06/1991 20/06/1991 21/06/1991
22/06/1991 23/06/1991 24/06/1991 25/06/1991 26/06/1991 27/06/1991
28/06/1991 29/06/1991 30/06/1991 01/07/1991 02/07/1991 05/07/1991
09/07/1991 10/07/1991 11/07/1991 15/07/1991 16/07/1991 17/07/1991
25/07/1991 26/07/1991 30/07/1991 04/08/1991 05/08/1991 06/08/1991
07/08/1991 08/08/1991 09/08/1991 10/08/1991 11/08/1991 15/08/1991
17/08/1991 18/08/1991 19/08/1991 20/08/1991 21/08/1991 22/08/1991
23/08/1991 24/08/1991 25/08/1991 26/08/1991 27/08/1991 28/08/1991
29/08/1991 31/08/1991 01/09/1991 02/09/1991 03/09/1991 04/09/1991
05/09/1991 06/09/1991 07/09/1991 08/09/1991 09/09/1991 15/09/1991
16/09/1991 17/09/1991 25/09/1991 26/09/1991 01/10/1991 02/10/1991
04/10/1991 05/10/1991 06/10/1991 07/10/1991 11/10/1991 12/10/1991
14/10/1991 21/10/1991 22/10/1991 23/10/1991 24/10/1991 26/10/1991
27/10/1991 28/10/1991 01/11/1991 02/11/1991 03/11/1991 04/11/1991
05/11/1991 06/11/1991 07/11/1991 08/11/1991 23/11/1991 24/11/1991
25/11/1991 26/11/1991 27/11/1991 28/11/1991 29/11/1991 30/11/1991
01/12/1991 02/12/1991 22/12/1991 23/12/1991 31/12/1991 01/01/1992
08/01/1992 09/01/1992 10/01/1992 11/01/1992 19/01/1992 22/01/1992
31/01/1992 01/02/1992 02/02/1992 03/02/1992 04/02/1992 05/02/1992
06/02/1992 17/02/1992 01/03/1992 02/03/1992 04/03/1992 08/03/1992
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06/05/1992 07/05/1992 08/05/1992 05/06/1992 21/06/1992 18/07/1992
19/07/1992 20/07/1992 21/07/1992 24/07/1992 25/07/1992 17/09/1992
18/09/1992 19/09/1992 20/09/1992 21/09/1992 22/09/1992 27/09/1992
30/09/1992 01/10/1992 02/10/1992 03/10/1992 05/10/1992 06/10/1992
07/10/1992 11/10/1992 12/10/1992 22/10/1992 23/10/1992 24/10/1992
25/10/1992 26/10/1992 30/10/1992 31/10/1992 09/11/1992 10/11/1992
11/11/1992 12/11/1992 13/11/1992 16/11/1992 17/11/1992 18/11/1992
19/11/1992 02/12/1992 10/12/1992 15/12/1992 16/12/1992 17/12/1992
21/12/1992 30/12/1992 29/01/1993 30/01/1993 31/01/1993 09/02/1993
09/03/1993 12/04/1993 19/04/1993 03/05/1993 07/05/1993 21/05/1993
23/05/1993 31/05/1993 01/06/1993 07/06/1993 21/06/1993 25/06/1993
26/06/1993 27/06/1993 28/06/1993 29/06/1993 30/06/1993 01/07/1993
02/07/1993 05/07/1993 06/07/1993 07/07/1993 08/07/1993 09/07/1993
10/07/1993 19/07/1993 20/07/1993 21/07/1993 22/07/1993 23/07/1993
24/07/1993 25/07/1993 26/07/1993 03/08/1993 08/08/1993 09/08/1993
13/08/1993 19/08/1993 07/09/1993 08/09/1993 12/09/1993 13/09/1993
14/09/1993 15/09/1993 16/09/1993 17/09/1993 20/09/1993 23/09/1993
24/09/1993 25/09/1993 26/09/1993 27/09/1993 28/09/1993 30/09/1993
03/10/1993 07/10/1993 08/10/1993 26/10/1993 02/11/1993 03/11/1993
15/12/1993 16/12/1993 17/12/1993 18/12/1993 19/12/1993 20/12/1993
21/12/1993 22/12/1993 23/12/1993 24/12/1993 09/02/1994 10/02/1994
15/02/1994 11/03/1994 19/03/1994 20/03/1994 16/04/1994 17/04/1994
25/04/1994 17/06/1994 16/07/1994 17/07/1994 18/07/1994 17/08/1994
26/09/1994 01/10/1994 06/10/1994 16/10/1994 12/03/1995 18/03/1995
19/03/1995 20/03/1995 16/05/1995 31/05/1995 12/06/1995 15/06/1995
01/07/1995 08/07/1995 09/07/1995 10/07/1995 11/07/1995 12/07/1995
15/08/1995 16/08/1995 17/08/1995 18/08/1995 19/08/1995 20/08/1995
21/08/1995 22/08/1995 23/08/1995 24/08/1995 25/08/1995 26/08/1995
27/08/1995 28/08/1995 29/08/1995 30/08/1995 31/08/1995 01/09/1995
02/09/1995 03/09/1995 04/09/1995 08/09/1995 23/09/1995 29/09/1995
25/10/1995 26/10/1995 29/10/1995 30/10/1995 15/11/1995 16/11/1995
18/11/1995 09/12/1995 10/12/1995 01/01/1996 02/01/1996 06/01/1996
10/01/1996 11/01/1996 12/01/1996 13/01/1996 14/01/1996 15/01/1996
16/01/1996 17/01/1996 03/02/1996 04/02/1996 05/02/1996 12/02/1996
22/02/1996 24/02/1996 25/02/1996 26/02/1996 29/02/1996 01/03/1996
02/03/1996 16/03/1996 19/05/1996 13/07/1996 31/08/1996 27/03/1997
20/08/1997 21/08/1997 23/08/1997 24/08/1997 02/09/1997 03/09/1997
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27/09/1997 28/10/1997 29/10/1997 04/11/1997 22/09/1998 23/09/1998
19/10/1998 15/06/1999 08/08/1999 08/10/1999 17/10/1999 03/06/2000
04/06/2000 05/06/2000 11/06/2000 12/06/2000 23/12/2000 31/01/2001
13/04/2001 14/04/2001 09/02/2002 25/04/2002 17/09/2002 27/09/2002
28/09/2002 26/04/2003 04/06/2003 06/06/2003 07/06/2003 08/06/2003
09/06/2003 10/06/2003 11/06/2003 12/06/2003 13/06/2003 14/06/2003
15/06/2003 16/06/2003 17/06/2003 18/06/2003 20/06/2003 24/04/2004
12/07/2004 24/07/2004 17/10/2004 18/10/2004 23/01/2005 21/02/2005
22/02/2005 23/02/2005 02/03/2005 03/03/2005 04/03/2005 05/03/2005
06/03/2005 07/03/2005 08/03/2005 09/03/2005 11/03/2005 12/03/2005
13/03/2005 14/03/2005 15/03/2005 16/04/2005 17/04/2005 25/04/2005
26/04/2005 27/04/2005 15/05/2005 12/08/2005 13/08/2005 21/08/2005
12/10/2005 13/10/2005 01/01/2006 19/03/2006 13/04/2006 21/05/2006
19/06/2006 12/07/2006 27/07/2006 10/08/2006 21/09/2006 25/09/2006
26/09/2006 27/09/2006 28/09/2006 29/09/2006 02/10/2006 24/11/2006
25/11/2006 01/12/2006 20/12/2006 21/12/2006 08/01/2007 18/01/2007
24/01/2007 03/03/2007 30/06/2007 01/07/2007 02/07/2007 06/07/2007
07/07/2007 08/07/2007 09/07/2007 10/07/2007 11/07/2007 12/07/2007
13/07/2007 14/07/2007 15/07/2007 16/07/2007 17/07/2007 18/07/2007
19/07/2007 20/07/2007 21/07/2007 22/07/2007 23/07/2007 24/07/2007
25/07/2007 26/07/2007 27/07/2007 28/07/2007 29/07/2007 30/07/2007
31/07/2007 01/08/2007 02/08/2007 03/08/2007 04/08/2007 05/08/2007
06/08/2007 07/08/2007 08/08/2007 25/08/2007 26/08/2007 08/05/2008
01/06/2008 18/07/2008 22/09/2008 23/09/2008 02/10/2008 18/10/2008
24/11/2008 11/12/2008 10/02/2009 11/02/2009 12/02/2009 13/02/2009
25/02/2009 18/03/2009 30/03/2009 24/04/2009 25/04/2009 26/04/2009
27/04/2009 28/04/2009 29/04/2009 30/04/2009 01/05/2009 02/05/2009
03/05/2009 04/05/2009 05/05/2009 06/05/2009 07/05/2009 08/05/2009
12/05/2009 13/05/2009 14/05/2009 15/05/2009 16/05/2009 17/05/2009
18/05/2009 22/05/2009 29/05/2009 17/07/2009 20/07/2009 23/09/2009
01/10/2009 02/10/2009 06/10/2009 07/10/2009 14/10/2009 15/10/2009
16/11/2009 01/12/2009 19/12/2009 20/02/2010 21/02/2010 22/02/2010
20/04/2010 21/04/2010 11/05/2010 19/05/2010 04/07/2010 05/07/2010
23/07/2010 07/09/2010 10/09/2010 20/09/2010 02/03/2011 09/03/2011
16/03/2011 17/03/2011 18/03/2011 28/03/2011 29/03/2011 13/05/2011
15/05/2011 16/05/2011 01/06/2011 28/06/2011 08/08/2012
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Cuadro B.4: Fechas con decrementos Forbush

18/03/1990 30/03/1990 09/04/1990 19/05/1990 27/10/1990
21/12/1990 26/01/1992 25/02/1992 17/03/1992 01/04/1992
28/05/1992 12/07/1992 30/10/1992 17/01/1994 18/04/1994
19/06/1994 15/07/1994 21/08/1994 06/09/1994 27/09/1994
04/09/1996 08/09/1996 26/11/1996 24/02/1997 25/02/1997
26/02/1997 27/02/1997 10/04/1997 11/04/1997 12/04/1997
13/04/1997 07/06/1997 08/06/1997 09/06/1997 22/06/1997
23/06/1997 24/06/1997 25/06/1997 26/06/1997 22/09/1997
23/09/1997 24/09/1997 01/10/1997 02/10/1997 10/10/1997
11/10/1997 12/10/1997 13/10/1997 07/11/1997 08/11/1997
09/11/1997 22/11/1997 23/11/1997 24/11/1997 25/11/1997
26/11/1997 30/12/1997 31/12/1997 07/01/1998 28/01/1998
17/02/1998 21/03/1998 25/03/1998 04/04/1998 16/04/1998
26/04/1998 02/05/1998 15/05/1998 29/05/1998 02/06/1998
04/07/1998 10/08/1998 26/08/1998 25/09/1998 23/10/1998
08/11/1998 12/12/1998 13/12/1998 22/12/1998 26/12/1998
23/01/1999 24/01/1999 25/01/1999 26/01/1999 27/01/1999
12/02/1999 13/02/1999 14/02/1999 17/02/1999 18/02/1999
19/02/1999 20/02/1999 21/02/1999 01/03/1999 19/03/1999
20/03/1999 21/03/1999 22/03/1999 23/03/1999 24/03/1999
25/03/1999 05/05/1999 06/05/1999 07/05/1999 08/05/1999
09/05/1999 10/05/1999 11/05/1999 22/05/1999 23/05/1999
24/05/1999 25/05/1999 26/06/1999 27/06/1999 28/06/1999
29/06/1999 02/07/1999 03/07/1999 04/07/1999 27/07/1999
28/07/1999 29/07/1999 19/08/1999 20/08/1999 21/08/1999
22/08/1999 15/09/1999 16/09/1999 17/09/1999 12/12/1999
13/12/1999 14/12/1999 15/12/1999 12/02/2000 22/03/2000
06/04/2000 01/05/2000 22/05/2000 23/05/2000 24/05/2000
08/06/2000 13/07/2000 15/07/2000 19/07/2000 05/08/2000
10/08/2000 12/08/2000 15/09/2000 17/09/200 12/10/2000
28/10/2000 29/10/2000 07/11/2000 26/11/2000 27/11/2000
23/01/2001 24/01/2001 25/01/2001 03/03/2001 04/03/2001
05/03/2001 06/03/2001 19/03/2001 20/03/2001 21/03/2001
22/03/2001 27/03/2001 28/03/2001 29/03/2001 30/03/2001
31/03/2001 04/04/2001 05/04/2001 08/04/2001 09/04/2001
10/04/2001 11/04/2001 12/04/2001 15/04/2001 16/04/2001
17/04/2001 18/04/2001 28/04/2001 29/04/2001 30/04/2001
01/05/2001 02/05/2001 12/05/2001 13/05/2001 14/05/2001
15/05/2001 16/05/2001 22/05/2001 23/05/2001 24/05/2001
25/05/2001 26/05/2001 27/05/2001 28/05/2001 29/05/2001
30/05/2001 17/08/2001 18/08/2001 19/08/2001 28/08/2001
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29/08/2001 30/08/2001 31/08/2001 01/09/2001 02/09/2001
25/09/2001 26/09/2001 27/09/2001 28/09/2001 29/09/2001
30/09/2001 01/10/2001 02/10/2001 11/10/2001 12/10/2001
13/10/2001 14/10/2001 25/10/2001 26/10/2001 06/11/2001
07/11/2001 08/11/2001 19/11/2001 20/11/2001 21/11/2001
22/11/2001 23/11/2001 24/11/2001 25/11/2001 26/11/2001
27/11/2001 03/12/2001 04/12/2001 05/12/2001 06/12/2001
07/12/2001 08/12/2001 09/12/2001 15/12/2001 16/12/2001
17/12/2001 18/12/2001 29/12/2001 30/12/2001 31/12/2001
10/01/2002 27/01/2002 18/03/2002 17/04/2002 18/05/2002
23/05/2002 17/07/2002 19/08/2002 07/09/2002 03/10/2002
10/11/2002 17/11/2002 26/11/2002 07/12/2002 17/12/2002
22/12/2002 09/01/2003 10/01/2003 11/01/2003 01/02/2003
02/02/2003 03/02/2003 20/03/2003 21/03/2003 09/04/2003
10/04/2003 11/04/2003 12/04/2003 13/04/2003 14/04/2003
15/04/2003 16/04/2003 29/05/2003 30/05/2003 31/05/2003
01/06/2003 02/06/2003 03/06/2003 26/07/2003 27/07/2003
24/10/2003 25/10/2003 26/10/2003 27/10/2003 28/10/2003
29/10/2003 30/10/2003 31/10/2003 01/11/2003 02/11/2003
03/11/2003 04/11/2003 05/11/2003 06/11/2003 07/11/2003
08/11/2003 09/11/2003 10/11/2003 20/11/2003 21/11/2003
22/11/2003 23/11/2003 24/11/2003 25/11/2003 26/11/2003
27/11/2003 07/01/2004 22/01/2004 10/03/2004 12/07/2004
22/07/2004 23/07/2004 24/07/2004 27/07/2004 13/09/2004
07/11/2004 09/11/2004 05/12/2004 03/01/2005 04/01/2005
05/01/2005 06/01/2005 17/01/2005 18/01/2005 19/01/2005
20/01/2005 21/01/2005 22/01/2005 08/05/2005 09/05/2005
10/05/2005 15/05/2005 29/05/2005 30/05/2005 31/05/2005
16/07/2005 17/07/2005 18/07/2005 19/07/2005 20/07/2005
06/08/2005 07/08/2005 08/08/2005 24/08/2005 25/08/2005
26/08/2005 27/08/2005 11/09/2005 12/09/2005 13/09/2005
14/09/2005 15/09/2005 16/09/2005 17/09/2005 18/09/2005
19/09/2005 25/01/2006 13/04/2006 20/08/2006 09/11/2006
14/11/2006 08/12/2006 14/12/2006 18/05/2007 19/05/2007
20/05/2007 21/05/2007 22/05/2007 23/05/2007 19/10/2007
20/10/2007 21/10/2007 22/10/2007 23/10/2007 24/10/2007
19/11/2007 20/11/2007 21/11/2007 22/11/2007 08/03/2012
14/03/2012 05/04/2012 23/04/2012 30/04/2012 16/06/2012
19/07/2012 04/09/2012 09/10/2012 21/11/2012 23/11/2012
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to simulation., páginas 21–70. Springer, 1988.

[5] Beard, R. y S. Millen: Estimation of the Hurst Exponent for the Burdekin River using
the Hurst-Mandelbrot Rescaled Range Statistic. http://espace.library.uq.edu.

au/eserv.php?pid=UQ:10831\&dsID=beard.pdf.

[6] Benevolenskaya, E. E.: A model of the double magnetic cycle of the sun. The As-
trophysical Journal, 509:L49–L52., 1998.

[7] Benevolenskaya, E.E.: A mechanism of helicity variations on the Sun. Solar Physics,
191(2):247–255, 2000.
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J.A. Osorio Rosales, A. Hurtado y O. F. Musalem: Wavelet and fractal frequency
analysis of the Mexico City neutron monitor signal. 33RD International Cosmic Ray
Conference, Rio de Janeiro 2013. The Astroparticles Physics Conference., 2013.

[81] Vargas Cárdenas, B. y J.F. Valdés Galicia: Identification of high energy solar particle
signals on the Mexico City neutron monitor database,. Advances in Space Research,
49(11):1593–1597, 2012.

[82] Villoresi, G., N. Iucci, M.I. Tyasto, L.I. Dorman, F. Re, F. Signoretti, N. Zangrilla, S.
Cecchini, M. Parisi, C. Signorini, O.A. Danilova y N.G. Ptitsyna: Latitude survey of
cosmic ray nucleonic component (Italy-Antartic, 1996-1997). Proc. 25th Int. Cosmic
Ray Conf., Durban,, 2:421–424, 1997.

[83] Weyl, H.: Bemerkungen zum Begriff der Differential-Quotenten gebrochener Ordnung.
Vierteljschr. Naturforsch. Ges. Zürich, 62:296–302, 1967.
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