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Introduccion

A altas energias, el flujo de Rayos Césmicos es muy bajo, por lo que su deteccién debe
realizarse de forma indirecta a través de la observacién de chubascos de particulas secundarias que
se producen tras la interaccién del rayo césmico primario con un nticleo de la atmosfera. Este es el
fenémeno conocido como como Chubascos Atmosféricos Extensos (EAS, por sus siglas en inglés).
Un rayo césmico genera una cascada poco después entrar en la parte superior de la atmosfera a
un cierto angulo cenital con respecto a la normal. Esta cascada estd formada principalmente por

una componente hadrénica, una componente electromagnética y una componente mudnica.

El andlisis de chubascos inclinados (aquellos que inciden a la atmdsfera con dngulos ce-
nitales mayores a 60°) representa un interés particular, ya que enfatizan las diferencias entre
la componente electromagnética y la componente muoénica de los rayos cosmicos, las cuales
hacen posible la estimacién de la masa de la particula primaria. Para lograr esto, se necesita
de la instalacion de arreglos de detectores capaces de realizar una determinacién adecuada
de este pardmetro. Las simulaciones de chubascos atmosféricos forman una parte vital en
el diseno de estos experimentos de cascadas y, por ende, en el analisis de sus datos, pues per-

miten vincular las propiedades del chubasco medidas en el detector con las de la particula primaria.

Este trabajo se enfoca en el estudio de la componente electromagnética y muédnica de chubascos
atmosféricos inclinados simulados en el software CORSIKA iniciados por diferentes primarios
y energias. Asimismo, con base en los resultados obtenidos, se proponen caracteristicas para el
tamano de un detector que permita una adecuada obtencién de datos viables en la determinacién

de las caracteristicas de los diferentes primarios.

Esta tesis estd organizada de la siguiente manera: en el capitulo 1 se da una breve introduccién
a la fisica los rayos césmicos, en el capitulo 2 se habla de las caracteristicas principales de los
Chubascos Atmosféricos Extensos, en el capitulo 3 se da una introduccién al programa de simu-
lacion CORSIKA y se describen las caracteristicas de los chubascos a simular para este trabajo.
Finalmente, en el capitulo 4 se presentan y se analizan los resultados de las simulaciones, donde
se muestran graficas de la distribucién lateral de las componentes muodnica y electromagnética y

graficas del cociente entre dichas componentes.

XIII






Capitulo 1

Rayos Cdésmicos

1.1. ;Qué son los rayos césmicos?

Los Rayos Cosmicos son particulas de alta energia que atraviesan la atmésfera de la Tierra,
de las cuales, cerca del 90 % son protones, el 9% particulas alfa y el resto niicleos mds pesados.
Una pequefia fraccién de ellos son fuentes que alcanzan energfas mayores a 10'® eV (rayos césmicos

ultra energéticos) [§].

1.1.1. Breve historia de los rayos césmicos

La historia de los rayos césmicos comienza en 1782, cuando Michel Joseph y Etienne Jacques
Montgolfier lograron construir el primer globo aerostatico. Como consecuencia, el 20 de noviembre
de 1783 se realiz6 el primer vuelo humano. Fue en 1912 cuando Victor Hess (Premio Nobel, 1936)
realizé vuelos en globo para estudiar el por qué los electroscopios comenzaban a cargarse en forma
espontanea, donde, posteriormente, se encontré que dicha ionizacién aumentaba conforme a la
altura: al inicio lentamente y luego mas rapidamente. Esto indicaba que la causa de este fenémeno
era de origen extraterrestre. Mas tarde, Millikan describié a esta radiacién con el nombre de “rayos
cosmicos” aun desconociendo de qué estaba formada, pues solo se consideraba que podrian ser

fotones a muy altas energias o particulas con masa y carga.

El descubrimiento de los rayos césmicos ha contribuido significativamente en el estudio y desa-
rrollo de otras ramas de la fisica, como es el caso de la fisica de particulas, la astrofisica, la
cosmologia, etc. Por ello, a lo largo de los anos, se han tenido importantes avances tecnolégicos que
nos permiten observar las interacciones entre las particulas, pues se producen a muy altas energias.
De esta forma, es de gran interés el estudio de estas particulas cosmicas, ya que permite aportar

algunas pistas acerca de su origen y como es que se producen.



CAPITULO 1. RAYOS COSMICOS
1.2. ESPECTRO DE ENERGIA DE LOS RAYOS COSMICOS

Figura 1.1: Victor Hess en un globo entre 1911 y 1912.

1.2. Espectro de energia de los rayos césmicos

El espectro de energia indica el flujo de particulas de los rayos césmicos en funcién de la energia.
Para la region del espectro que no se ve afectada por las particulas que se propagan a través del

viento solar (E > 10° eV), puede expresarse mediante una ley de potencias:

% x E7Y (1.1)

donde el indice espectral v cambia con la energia debido a los efectos de produccién de particulas.

El espectro de los rayos césmicos se compone de dos regiones: rodilla (energias menores a 101°

eV cony~ —27a~vy~ —3,1)y tobillo (energias mayores a 10'® eV, con vy ~ —2,7). Se ha observado

otra discontinuidad llamada sequnda rodilla, que se presenta a energias entre 10'7-6 y 10178 eV con
v~ —3,3 (figura 1.2).

Podemos observar claramente que, a medida que aumenta la energia, el flujo de rayos césmicos
disminuye abruptamente. Para energias mayores a 107 eV, es probable que los rayos césmicos
provengan de remanentes de Supernovas dentro de la galaxia. En cambio, se cree que los rayos
cosmicos con energias por encima de la rodilla provienen de fuentes como remanentes de Supernovas
tipo IT o Gamma-Ray Bursts. También, se asegura que en la segunda rodilla ocurre la transiciéon
de fuentes de rayos césmicos galdcticos a extra galacticos.

Debido a esta variacion en la energia, y, por ende, en el flujo de particulas de los rayos césmicos,
es necesario utilizar distintos métodos experimentales dependiendo del intervalo de energia que
se quiera estudiar. De esta forma, para energias extremadamente altas (E > 10'* eV, resulta
imposible realizar mediciones directas (mediante globos o satélites), por lo que se necesita medir
indirectamente. Esto es posible con la ayuda de los Chubascos Atmosféricos Extensos, lo cual se
discutira en el siguiente capitulo.

En 1966, K. Greisen, G. Zatsepin y V. Kuzmin predijeron que podria haber un limite en el

espectro de energia de los rayos césmicos causado por la produccién de piones en colisiones entre
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Figura 1.2: Espectro de energia de los rayos césmicos en el rango de 10! eV a 10?° eV, donde se
muestran las regiones en las que se produce el cambio en el valor del indice espectral. (Fuente: [7]).
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protones de los rayos césmicos y fotones del fondo césmico de microondas (CMBR). Esta supresion
es llamada corte GZK (o limite GZK), en honor a sus descubridores, y se presenta a 6 x 10! eV
18 p. 1-2].

1.3. Abundancia de elementos en los rayos césmicos

La abundancia quimica de elementos de los rayos césmicos es de gran importancia ya que nos
proporciona informacién crucial sobre su origen y propagacién en la Tierra. Una caracteristica
interesante es que podemos comparar dicha abundancia con la del sistema solar (la cual se muestra
en la figura 1-2) ya que, a simple vista, presentan diversas similitudes, no dejando a un lado también

sus diferencias.

1.3.1. Abundancias de elementos del sistema solar

Las mejores estimaciones de estas abundancias se han obtenido mediante las abundancias fotos-
féricas del Sol a partir de muestras meteoriticas y estimaciones de abundancias quimicas en el gas
interestelar. Las abundancias meteoriticas tienen las ventaja de no haber sufrido fraccionamiento y
otros fenémenos geofisicos, y se cree que tienen abundancias quimicas similares a las de la nebulosa

solar primitiva.

Nuclear abundance: cosmic rays compared to solar system
6
1 0 T T T T T

10* F Cosmic ray
Solar system

Abundance relative to Carbon = 100
=
[=]
T

Nuclear charge

Figura 1.3: Abundancia quimica de los rayos césmicos medida desde la Tierra comparada con la
abundancia del sistema solar. (Fuente: [8] p. 6])

1.3.2. Abundancia quimica en los rayos césmicos

Mucha de la informacién que se tiene actualmente acerca de la abundancia quimica en los rayos

cHsmicos se obtuvo a partir de una colaboracién del experimento HEAO-C2 de la NASA, cuyo




CAPITULO 1. RAYOS COSMICOS
1.4. MECANISMOS DE ACELERACION

objetivo, ademas del estudio de fuentes de rayos X y rayos gamma de alta energia y la bisqueda de
nucleos pesados, era determinar la composicion isotépica de los componentes mas abundantes de
los rayos césmicos con masa atéomica entre 7 y 56, y el flujo de cada elemento con nimero atémico
entre Z =4y Z =50 ; ademas de los experimentos en globos con detectores a grandes alturas.
Fue John Alexander Simpson quien resumié los diversos datos de las abundancias de los rayos
cosmicos y los compard con las abundancias del sistema solar, donde se aprecian tales similitudes

y diferencias generales. Estas principales caracteristicas son:

= ¢l efecto par-impar se muestra tanto en la abundancia del sistema solar como, en menor

grado, en la abundancia de los rayos cosmicos.

= elementos ligeros, litio, berilio y boro son muy abundantes en los rayos cdésmicos en compa-

racion con la abundancia del sistema solar.

= la abundancia de elementos con nimero y masa atémica apenas inferior a los del hierro es

muy grande.

= hay poca abundancia de hidrégeno y helio en los rayos césmicos en comparaciéon con los

elementos pesados.

Las abundancias relativas de los ntcleos de rayos césmicos permiten estudiar el modelo de
propagacién de los rayos césmicos, que debe tener en cuenta los cambios en los procesos de energia,
difusién, conveccién, interacciones nucleares, desintegracién radiactiva y espalacién. Los datos de
rayos cosmicos de alta energia son particularmente utiles, ya que la conveccién, la desintegracién
nuclear y los cambios en la energia son insignificantes en su propagacion. Sin embargo, debido al
bajo flujo a altas energias, hay pocas mediciones disponibles por encima de varios cientos de GeV

por nucleodn.

Las abundancias relativas de los rayos césmicos varian con la energia. Si bien, algunas variacio-
nes pueden estar asociadas con diferencias en los espectros de inyeccién primaria, las variaciones
de la relacién secundaria a primaria en funcién de la energia apuntan a un segundo efecto. Las
mediciones previas de las relaciones de boro a carbono (B/C) y sub hierro a hierro, que muestran
claramente dicha dependencia energética, sugieren que las longitudes del camino de formacién de
elementos quimicos dependen de la energia de las particulas o la rigidez magnética. La explicacién
maés simple es que las trayectorias de las particulas de mayor rigidez se ven menos afectadas por

los campos magnéticos interestelares, lo que resulta en caminos mas cortos con mayor rigidez.

1.4. Mecanismos de aceleracion

Como vimos anteriormente, el espectro de energia de los rayos cosmicos se extiende a energias
extremadamente altas (mds de diez 6rdenes de magnitud), lo que significa que ese comportamiento
se debe a que los rayos cosmicos deben haberse acelerado de alguna forma. La hipétesis mas

probable acerca de esa aceleracion es que campos electromagnéticos estan presentes en las fuentes




CAPITULO 1. RAYOS COSMICOS
1.4. MECANISMOS DE ACELERACION

astrofisicas o en el medio interestelar. En principio, en el medio interestelar el campo eléctrico
medio <FE> = 0, debido a que el gas ionizado interestelar es eléctricamente conductor, por lo que
los campos eléctricos transitorios pueden manifestarse en las erupciones solares, por ejemplo, o
como resultado de campos magnéticos que varian localmente. Entonces, el campo eléctrico fuerte
y duradero se encuentra principalmente en las proximidades de las estrellas de neutrones. Por otro
lado, los campos magnéticos se manifiestan tanto en fuentes astrofisicas de alta energia como en
el medio interestelar, por lo que representan escenarios teéricos viables para la aceleracién de los

rayos cOsmicos.

1.4.1. Mecanismo de Fermi

El primer mecanismo de aceleracion fue propuesto por Fermi en 1949, el cual hace referencia a
que el medio interestelar contiene “nubes” de gas ionizado que llevan consigo un campo magnético
haciendo transferir energia a particulas cargadas que entran en ellas. Después de que las particulas
hayan interaccionado con la nube, éstas habran adquirido una energia mayor a la original, es decir,
cuanto mas tiempo permanezcan las particulas en tal regién, mas energia ganaran. Gracias a tal
comportamiento Fermi pudo explicar el espectro de los rayos cdsmicos.

Consideremos a una de esas particulas que aumenta su energia en una cantidad proporcional
a la original en cada interaccion dentro de la nube. Entonces, si dE = {FE representa ese aumento

de energia, se tiene que la energia después de n interacciones esta dada por
E,=Ey(1+4+&" (1.2)

donde Ej es la energia con la que la particula entra a la nube. A partir de (1.6), el ndmero de

interacciones n necesarias para alcanzar una energia E serd

n= ln(EEO)/ln(1+§) (1.3)

Si consideramos a P,.4. como la probabilidad de que la particula escape de la regién, la proba-
bilidad de que la particula permanezca después de n interacciones serda (1 — P.s.)". Entonces, el
nimero de particulas aceleradas con energias mayores a E es proporcional a la suma de todas esas

interacciones (1 — Pps.)™, con m > n:

N(> E) i (1= Pese)™ = “;ﬂ (1.4)

m=n

Sustituyendo a n de la ecuacién (1-7), se obtiene

N(> E) x Pl, (=) (1.5)

con 7y = In( 1711%“ )/In(1+€)
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Ahora, si C es la cosntante de proporcién,
E
InN(> E)=C+In(=)"
Ey
InN(> E) = Cy +~inE,

con E, = £ Entonces

Derivando con respecto a F,

— x E; (1.6)

que nos lleva a la ley de potencias del espectro de energia de los rayos cosmicos

1.4.2. Aceleracion de Fermi de primer y segundo orden

Como ya se menciond anteriormente, Fermi consideraba interacciones en nubes magnetizadas,
en donde una particula con energia F, entra a una de esas nubes a cierto angulo #;, por lo que
comienza a disiparse en las irregularidades del campo magnético. Como consecuencia, después de
varias dispersiones, el movimiento promedio de la particula coincide con el de la nube de gas, por

lo que en el marco de referencia del gas en movimiento, el rayo césmico tiene energia total

E} =TE; (1 — Bcosty) (1.7)

donde T es el factor de Lorentz y § = V/c la velocidad de la nube (la prima denota cantidades
medidas en el marco de referencia de la nube). Toda la dispersién dentro de la nube se debe al
movimiento en el campo magnético y, por lo tanto, es eldstica. Asi, la energia de la particula en el
marco en movimiento justo antes de que se escape es E) = FJ.

Ahora, la particula escapard de la nube con una energfa total E5 a un angulo 6%, por lo que,

en el marco de referencia del laboratorio, obtenemos
Ey =TEL(1 + Bcosby) (1.8)

Por ende, sustituyendo la ecuacién 1.7 en 1.8, teniendo en cuenta que la energia de la particula
en el marco en movimiento justo antes de que se escape es Ef = Ej, se obtiene la razén entre el

cambio de energia con la que entra y sale la particula y la energia con la que entra

AE _ 1—Bcosf + [Bcosb — 3% cos 0 cos 0} B
E, 1—p2

1 (1.9)

Por otro lado, en el mecanismo de Fermi de primer orden (también llamado mecanismo de

choque) se considera que los rayos césmicos son acelerados por un frente de choque moviéndose
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—

U e—— <— V=-u;+u,

Figura 1.4: Aceleracién en un frente de choque.

con una velocidad —uy, que, posteriormente, al chocar con gas interestelar se mueve a una velocidad
uy relativa al frente de choque; se asume también que |ug| < |uyi|. De esta manera, en el marco
de referencia del laboratorio, el gas que se encuentra detras del frente se moverd a una velocidad
V = —uy + uy (ver figura 1.4).

La diferencia entre estos dos mecanismos radica cuando se toma el promedio angular para

obtener la fraccién energia & ganada por cada interacciéon. Entonces, para cada caso se obtiene

14352 4 5
(a) 5—1_7362—1N§ﬂ
’ 1+ 38+ 58° 4. dui—u
(b) 521?’_7%)—1’“55:5 1C 2 (1.10)

que corresponden a los mecanismos de segudo y primer orden, respectivamente




Capitulo 2

Chubascos Atmosféricos

Como se discutié anteriormente, el espectro de energia de los rayos césmicos que llegan a la
Tierra se extiende a energias muy altas, por lo que para energias arriba de 10 eV es necesario
utilizar métodos indirectos de deteccion. Tal es el caso del fenémeno conocido como Chubascos At-
mostéricos Extensos (EAS, por sus siglas en ingés) o simplemente Chubascos Atmosféricos. Cuando
los rayos césmicos entran a la atmoésfera de la Tierra, éstos interactian con ntcleos atémicos que
se encuentran en la atmosfera dando lugar a un “chubasco” de particulas secundarias producidas
en dichas interacciones, el cual llega al nivel del suelo a altas velocidades. Estos chubascos son
registrados con la ayuda de arreglos de detectores que abarcan grandes areas superficiales y estan

construidos en distintas partes de la Tierra.

2.1. Descubrimiento

El primer acercamiento que se tuvo a este importante descubrimiento se dio a partir de la
invencién del método de las coincidencias en 1920 por Walter Bothe, el cual, junto con la ayuda
de los contadores de Geiger-Miiller, se basa en la deteccion simultanea de particulas en dos o mas
detectores conectados en un circuito (llamado circuito de coincidencias, desarrollado por Bruno
Rossi), donde posteriormente se registran las sefiales que coinciden en ambos detectores a partir
de relaciones de tiempo. Mediante este método, se buscaba verificar si en el proceso Compton se
generaba, ademds de un rayo gamma, un electrén adicional (hecho que logré comprobarse) [13] p.
2].

Anos més tarde, en 1933, al estudiar los rayos césmicos, Rossi realizé un descubrimiento sor-
prendente al obtener extranas mediciones, poniendo en duda la legitimidad del método de las coin-
cidencias. Mediante el analisis de las mediciones obtenidas anteriormente por Bothe y Kolhoster
acerca de la absorcién de rayos césmicos en plomo, Rossi concluy6 que el 50 % de los rayos cosmicos
podrian penetrar en un metro de plomo y que la méaxima energia detectada era de 1,4 x 100 eV.
No obstante, uno de los resultados més significativos que se obtuvo, y que fue el primer indicio

del descubrimiento de los EAS, fue cuando Rossi observd que, al aumentar el espesor del material
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Figura 2.1: Curva de transicién de Rossi, que indica la tasa de coincidencias en funcién del grosor
del material. Se muestran tres curvas (I-1II) que hacen referencia a pantallas de plomo y hierro a
diferentes grosores. (Fuente: [I3] p. 5])

absorbente, la tasa de coincidencias disminuia, por lo que pudo concluir que las particulas césmi-
cas secundarias se habian producido a partir de la interacciéon de rayos cdésmicos con particulas
del material. Entonces, la absorciéon de las particulas secundarias crecia conforme aumentaba el
espesor del material. A este efecto se le llamé “curva de transicion de Rossi” (figura 2.1).
Curiosamente, poco tiempo después Regener y Pftotzer realizaron la misma observacién cuando
estudiaban a los rayos cosmicos en la estratésfera a 25 km de altura mediante el método de las
coincidencias. Sin embargo, fue en 1938 cuando Pierre Auger observé una tasa inesperadamente
alta de coincidencias entre contadores separados por unos pocos metros, atribuyéndolo al descubri-
miento de los chubascos atmosféricos extensos, pues, ademas de ello, también estimé que la energia

de las particulas primarias méds energéticas conocidas era de 10'° eV [5] p. 1].

2.2. Caracteristicas de los EAS

Los chubascos atmosféricos son cascadas iniciadas por rayos césmicos a partir de interacciones
hadrénicas con un nicleo atémico en la atmdsfera. Esta cascada hadrénica (principalente piones)
crece hasta que la energia de los piones se vuelve critica, por lo que éstos decaerdn antes de
colisionar. Podemos imaginar a la cascada desarrollandose por una secuencia de generaciones, por
lo que en cada una de estas generaciones de la cascada hadrénica, un tercio de la energia se va a
los piones neutros descomponiéndose en pares de rayos gamma, los cuales, a su vez, desarrollan
una subcascada electromagnética. Después de n generaciones, solo el (2)" de la energfa total
permanece en la cascada hadrénica, pues el resto ha alimentado a la subcascada electromagnética.
Las particulas e* disipan toda la energia del rayo césmico original al ionizar dtomos a lo largo de

Sus caminos.
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Figura 2.2: Diagrama esquemético que muestra los procesos y componentes principales de un
chubasco. (Fuente: [I0]).

Piones cargados producen subcascadas de muones cuando decaen. El niimero de estas subcasca-
das depende de la cantidad de energia que queda en la componente hadrénica cuando las energias
de los piones caen al nivel donde la descomposicién es mas probable que la colisién. Si esto sucede,
después de algunas generaciones se producen muones de manera abundante. Si la reduccién de estas
energias se lleva a cabo a lo largo de muchas generaciones, significa que se perdié mas energia de

la cascada hadroénica a la cascada electromagnética, generando una escasa produccién de muones.

Debido a esto, se puede concluir que las cascadas o chubascos atmosféricos poseen tres compo-

nentes principales: hadrénica, electromagnética y mudnica (ver figura 2.3).

2.2.1. Cascadas electromagnéticas

Y en rayos gamma eventualmente transfiere la mayor parte de la

El decaimiento de mesones 7
energia del rayo césmico primario a la cascada electromagnética; cada rayo gamma se convierte
en un par et. Los electrones y positrones crean nuevos rayos gamma mediante bremsstrahlung.
La longitud de radiacién X, es la longitud de la trayectoria del gramaje en la que sus energias
se atenuan por el factor %, que es aproximadamente igual a la atenuacién % de un haz de rayos
gamma debido a la produccién de pares. El modelo de Heitler para cascadas electromagnéticas nos

brinda un mejor entendimiento intuitivo de sus propiedades escenciales.
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El modelo de Heitler

Es un modelo muy simple creado por Heitler en 1944 que ilustra algunas propiedades generales
de las cascadas atmosféricas. Para explicar este modelo, consideremos un proceso de ramificacién,

como el mostrado en la figura 2.4.

/ N\ \ /

Figura 2.3: Modelo simple de ramificacién de una cascada atmosférica.

\ /\ / A\
/\ \ / W \

Cada linea puede pensarse como una particula o un paquete de energia. En cada vértice la
energia en una linea se divide en dos y la ramificaciéon se presenta después de una longitud .

Entonces, después de n = X/ ramificaciones, el nimero de segmentos estard dado por
N(X)=2%/? (2.1)

donde X es la profundidad a lo largo del eje del chubasco. A una profundidad X la energia por
particula es
E(X) = Eo/N(X), (22)

(donde Ej es la energfa inicial de la particula) que continta dividiéndose hasta llegar a una energia
critica E(X) = E..

El ntimero de particulas N aumenta hasta llegar a una profundidad X,,,,, donde se alcanza el

méximo del chubasco. Ahi, el nimero de particulas en este modelo estd dado por

N(Xmaz) = Eo/E- (2.3)
donde (B T
anax = M (24)
In2

Con esto, podemos concluir que el nimero de particulas N,,.., es decir, cuando se alcanza el

maximo del chubasco, es proporcional a la energia,

Nmaa: X EO y Xma:v X ZTL(E()) (25)
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En el caso de las cascadas electromagnéticas, en cada generacién de cascadas, cada rayo gamma

+  mientras que cada electrén o positrén produce un rayo gamma ademas

se convierte en un par e
de si mismo. El intervalo de gramaje para cada generacién estd dado por Xy x In(2), continuando
el proceso hasta que la energia promedio se reduzca a la energia critica por debajo de la cual las
particulas cargadas pierden su energia al ionizar a&tomos en menos de una longitud de radiacién.
Entonces, aplicando el modelo, se obtiene que esta energia critica es E. &~ 87MeV en el aire [16].

Todos estos resultados muestran que este modelo proporciona la profundidad méaxima para
cada energia. En particular, la profundidad méxima X,,., para las cascadas electromagnéticas
aumenta en Xy x {n(10) por cada década de aumento de energia E. Esta tasa de incremento
de 85g/cm?/década es mayor de lo que se espera para los chubascos alimentados por cascadas

hadrénicas.

2.2.2. Cascadas hadrénicas

La mayor parte de los chubascos atmosféricos son iniciados por hadrones de rayos cdésmicos
(E > 10'3 eV) extremadamente energéticos que producen particulas secundarias mediante colisio-
nes con nucleos de la atmostera. Dichas colisiones forman una cascada hadrénica que se propaga
longitudinalmente en la direccién del vector de momento inicial de la particula primaria. Esta
cascada también se extiende lateralmente debido al momento transversal de las particulas secun-
darias que resultan de las colisiones y como consecuencia de los procesos de dispersién. Dados los
decaimientos de piones cargados y kaones, y otros procesos, se producen chubascos de muones y
neutrinos. Estos 1ltimos no suelen ser detectados de manera convencional (més adelante se tratard
este tema). El desarrollo del chubasco a altas energias tiende a ser mas rdpido que el desarrollo
electromagnético. Esto es debido a la alta inelasticidad y multiplicidad de interacciones hadrénicas
que distribuyen la energia primaria entre muchas particulas, mas rapido de lo que ocurre en las
cascadas electromagnéticas (EM) descritas anteriormente.

Asi como en las cascadas EM, es posible escribir encuaciones de cascadas para chubascos indu-
cidos por hadrones. La complejidad de la produccién de multiparticulas hadrénicas y la necesidad
de tratar las desintegraciones de particulas no permiten la derivacién de expresiones analiticas
para chubascos hadronicos, sin embargo, se puede obtener una idea de las caracteristicas de esos

chubascos generalizando el modelo de Heitler, como lo hizo Matthews.

El modelo de Heitler-Matthews

Para este modelo, se considera la componente hadrénica de un chubasco. Se asume que la inter-
accién de un hadrén con energia E produce n,¢ particulas nuevas con energia E/ny, dos tercios
de las cuales son particulas cargadas n.; (piones cargados) y un tercio de las cuales son particulas
neutras (piones neutros) (figura 2-4). Inmediatamente, la particulas neutras se descomponen en
particulas EM (7% — 27). Por lo que, después de haber recorrido una distancia correspondiente
a la longitud media de interaccidon A;,¢, las particulas cargadas interactiian nuevamente con los

nicleos de aire si su energia es mayor que alguna energia de desintegracién tipica Ege.. Una vez
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que la energia de los hadrones cargados cae por debajo de Fg4.., estas particulas se descomponen,
produciendo un muén por hadrén. En cada interaccién hadronica, un tercio de la energia se trans-
fiere a través de la desintegracién ¥ a la componente EM del chubasco. Después de n generaciones,

las energias en las componentes hadrénica, Ep,q, v electromagnética, Fe,,, estdn dadas por

b (35w (2)] )

La profundidad del maximo de un chubasco hadroénico estd determinada por las particulas EM
que superan en numero a todas las otras contribuciones. Considerando solo los subchubascos EM

producidos en la primera interacciéon hadrénica, se puede escribir como

E
XD (BY m Ay 4+ X (Bo /(2n401)) & Aint 4+ Xoln [ ——— ) | (2.7)
2ntotlz‘c

donde A;,; es la longitud de interacciéon hadrénica y F. ~ 87MeV.

I cargada neutra

Figura 2.4: Diagrama de Heitler-Matthews que muestra la componente hadrénica de un chubasco
atmosférico iniciado por un protoén.

El niimero de electrones en en el maximo de un chubasco hadrénico corresponde a la de un
chubasco EM con energia reducida (ecuacién 2.6), mientras que el nimero de muones en el modelo

de Heitler-Matthews se obtiene a partir del de los hadrones cargados

Eq
N,=nl,, donde F = = Fgec ~ €. 2.8
1% h (ntot)n ( )
Eliminando el niimero de generaciones, se obtiene
EO @ In Nch
N, =(— = ~ 0,82..,0,9. 2.9
a (Edec ) ’ con “ ln Niot ’ Y ( )

El ntimero de muones producidos en un chubasco depende de la energia primaria, la densidad

del aire y las multiplicidades de particulas cargadas y totales de las interacciones hadronicas, sin
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embargo, los pardmetros niot, Nep v Egee SOn parametros efectivos solo en este enfoque de modelo

simple y deben determinarse mediante simulaciones detalladas.

2.2.3. Distribucion lateral de particulas en un chubasco

Los hadrones secundarios de alta energia tienen momentos transversales que son muy pequenos
en comparacién con sus momentos longitudinales y viajan cerca del eje del chubasco y esencialmente
paralelos a él. Los rayos gamma que resultan de las desintegraciones de piones neutros se dirigen
de manera similar a lo largo del eje del chubasco. Las particulas electromagnéticas se extienden

desde el eje principalmente por dispersién multiple de Coulomb de electrones y positrones.

Para ese andlisis, la distancia desde el eje se mide como un miltiplo de la unidad de Moliere,
Ry = Xo x (Es/E.) (X denota nuevamente la longitud de radiacién en el aire) donde la escala
de energia F, se obtiene de la constante de estructura fina y la energia de la masa en reposo de los
electrones, denotada por Ey = \/47/a - m.c? = 21MeV. Usando E. = (2,2MeV/g/cm?) - Xo, la
unidad de Moliere es Ry = 21/2,2 = 9,5g/cm?. En las siguientes férmulas, r se mide en unidades
de Moliere. La distancia en metros debe obtenerse dividiendo por la densidad del aire a una altitud
de aproximadamente dos longitudes de radiacién a lo largo del eje del chubasco desde la superficie
[16].

Las distribuciones de densidad de las particulas es de suma importancia para el andlisis de
los chubascos producidos por rayos cosmicos ultra energéticos. La funcién de distribucién lateral
(LDF) de los electrones y muones es una observacion esencial ya que la energfa y masa del primario

puede ser derivada de ésta.

Funcién de distribucién lateral de electrones

La funcién de estructura lateral para electrones fue derivada por Nishimura, Kamata y Greisen
(mejor conocida como funcién NKG) y es una aproximacién tedrica que proporciona la densidad
de la particula cargada como funcién de la distancia r dependiendo de la edad s del chubasco. La

expresion esta dada por

__ N(s) I o\ _ 4,5 —s)
plr) = RZ, (r) (RM> (1 + M) o f)= 270(s) — D(4,5 — 25) (2.10)

donde N(s) es ntimero total de particulas cargadas [3].

Una forma funcional de distribucién lateral es simétrica azimutalmente y pertenece a la distancia
perpendicular desde el eje del chubasco. Especialmente para chubascos inclinados (lejos de la
vertical), la densidad en el suelo no serd simétrica azimutalmente respecto a la ubicacién del nicleo
porque (i) la distancia desde el nicleo a lo largo del suelo es diferente de la distancia perpendicular
al eje del chubasco; (ii) la edad del chubasco a nivel del suelo difiere para diferentes azimuts; y (iii)

la desviaciéon de particulas cargadas por el campo geomagnético interrumpe la simetria azimutal.
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2.2.4. Muones y X,,,, como indicadores de masa atémica

Para abordar esta seccién es necesario conocer el modelo de superposicion, el cual indica que
un chubasco atmosférico iniciado por un niicleo de masa atémica A y energia E se comporta como
la superposicién de chubascos de A protones, cada uno con energfa F/A. Este modelo proporciona
predicciones precisas y una forma conceptual para comprender como los valores esperados para los
parédmetros del chubasco atmosférico, como la profundidad del maximo X,,., y el nimero total de
muones N, deberian depender de la masa atémica del rayo césmico primario.

Como la suma de muchos subchubascos equivalentes, se espera que cualquier variable del chu-
basco tenga menos fluctuacién para los nicleos pesados que para los protones. En particular, el
X.naz para un chubasco de niicleos pesados se estabiliza estadisticamente cerca del X, esperado
para cada uno de sus subchubascos. Por lo tanto, la forma de la distribucién X,,., a una energia
puede ser un control importante sobre la composicién, incluso cuando la incertidumbre del modelo
de interacciéon puede impedir cualquier inferencia clara del valor medio de esa distribucién medida.
Observaciones similares se aplican a la distribucién esperada para N, o la densidad de particulas
cargadas a una distancia de nicleo dada. Se espera més fluctuacién en los chubascos de protones
que en los de hierro. Cada variable del chubasco se estabiliza para nucleos pesados mediante un

promedio estadistico implicito en el modelo de superposicion.

Dependencia de la X,,,, en la masa primaria

La tasa de elongacién para protones es el cambio en la media de X4, por década en energia.
Para dos energias de protones primarias diferentes, Eg y F1, la tasa de elongacién « da la diferencia
esperada en los valores de X,,,, como

p P Eo
Xnm;c(EO) - X?na;c(El) = "ik’glo ET (211)
De acuerdo con el modelo de superposicién, un nicleo primario de energia Ey con A nucleones se
comporta como una superposicién de chubascos de A protones, cada uno con energia F; = Ej/A.
Por lo tanto, la X,,,, media para los chubascos de protones de energia E; deberia diferir de la
Xmaz media para los primarios de energia Fy y masa A en

XP _XP _—XP XP

max max max (EO) - max

(E1) = klog; A (2.12)

Dependencia del nimero de muones en la masa primaria

Usando el modelo de superposicién, es necesario comprender cémo la produccién de muones
depende de la energia primaria para los chubascos de protones a fin de calcular la diferencia
esperada en el nimero de muones para un primario de masa A y un protén primario de la misma
energia.

Sea 8 = dIn NJ /dIn E el indice de potencia del muén para protones definidos en cualquier

energla primaria £, entonces Nf = aEP cerca de esa energfa F para alguna a constante. Aplicando
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el principio de superposicién, el nimero de muones esperado de un chubasco con energia E' y masa
A es
N = Ax a(E/A)’ = A'PNP (2.13)

Para evaluar la relacién hierro/protén muén N 5 ¢/N. b= 561~7 necesitamos determinar /3 a energias
extremadamente altas (entre E/56 y F). La multiplicidad de particulas en las colisiones de alta

energia gobierna ese indice de potencia mudnico para los protones, como sigue.

Después de n generaciones de interacciones hadrénicas, la energia que queda en la cascada
hadrénica es (2/3)"E, ya que 1/3 de la energia hadroénica se pierde en la cascada electromagnética
por la desintegracién neutral del pién en cada generacién. Los muones se producen cuando las
energias de los piones se reducen a una energia F; donde la descomposicion es mas probable que

la interaccion.
El niimero de muones producidos es aproximadamente la energia hadrénica restante dividida

por esta energia por pién en descomposicion

2\"* E
w-(2)" L o

donde ny es el nimero de generaciones necesarias para degradar las energias de los piones hasta

FE,. De esta forma, obtenemos

_dlnN, 2\ dng
f= g ~ 1T (3> dlnE’ (2.15)

Para energias de colision moderadas, No, ~ 10 y f = 0,85, dando Nfe/Nﬁ = 1,8. (Aqui,
N¢p, es la multiplicidad de particulas cargadas). Sin embargo, a energias extremadamente altas, la

multiplicidad es mucho mayor, en el rango de 200 a 600.

La multiplicidad muy alta produce el siguiente resultado: hay aproximadamente un 30 % més
de muones en los chubascos de hierro que en los chubascos de protones de igual energia, con una

dependencia débil de las diferencias del modelo en el valor de multiplicidad real.

2.2.5. Chubascos Atmosféricos Inclinados

Los Chubascos Atmosféricos inclinados (u horizontales) son aquellos detectados con éngulos
cenitales mayores a 60°. Estos chubascos se caracterizan por el dominio de los muones energéticos
secundarios en el suelo, ya que la componente electromagnética queda casi completamente absor-
bida en la profundidad atmosférica atravesada por el chubasco antes de llegar al suelo. Por ello,
este tipo de chubascos proporcionan una medicién casi directa del niimero de muones a nivel del
suelo. Recordemos que para un chubasco vertical al nivel del mar la profundidad atmosférica es de
aproximadamente 1030g/cm? y un chubasco horizontal atraviesa 36 veces esa profundidad (figura
2.6) [2].
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Figura 2.5: Profundidades inclinadas correspondientes a varios dngulos cenitales considerando la
curvatura de la Tierra.(Fuente:[2]).

2.3. Técnicas de deteccion de los CAE

Ya se han discutido las caracteristicas de los chubascos atmosféricos extensos, por lo que a
continuacion se verdn algunos de los métodos utilizados para su deteccién y reconstrucciéon de
datos, pues existen diferentes técnicas que se han desarrollado a lo largo de los afios bajo distintas
caracteristicas que dependen principalmente de la energia primaria del rayo césmico.

Un chubasco atmosférico se caracteriza por un disco delgado de particulas extendido que se
propaga esencialmente con la velocidad de la luz a lo largo del eje del chubasco. El disco de
particulas del chubasco que presenta una superficie frontal visible tiene una alta densidad en el
centro que disminuye aproximadamente de manera exponencial al aumentar la distancia radial. La
ubicacion del maximo de densidad define experimentalmente la posicién del eje del chubasco en el
impacto sobre el suelo. Las particulas cargadas producen Cherenkov 6ptico altamente polarizado,
asi como emisién de radio a medida que se propagan a través de la atmosfera, y fluorescencia a lo
largo de sus caminos, dejando una columna de aire ionizado de recombinacién lenta.

Hoy en dia, los chubascos son detectados principalmente por medio de arreglos de detectores
particulas o de Cherenkov 6ptico, o con detectores de fluorescencia. Estos métodos seran discutidos

a continuacion.

2.3.1. Arreglos de detectores de particulas.

El método méas comin para detectar chubascos se basa en la llegada del disco de particulas al
nivel del suelo con la ayuda de arreglos de detectores de particulas. A partir de esto, se obtiene una
imagen bidimensional incompleta del chubasco en un instante y etapa particular de su desarrollo

en los diferentes detectores del arreglo.

El patrén del chubasco que se obtiene es circular para chubascos que inciden verticalmente.
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Figura 2.6: Métodos directos e indirectos en la detecciéon de los rayos césmicos.

Ademas de las fluctuaciones de densidad en el disco causadas por fluctuaciones en el chubasco que
pudieron distorsionar la simetria, la distribucién de las particulas es mas o menos afectada por el
campo geomagnético. A medida que aumenta el dngulo cenital, el patréon cada vez toma forma de
elipse. También, un incremento en la asimetria azimutal de la distribucién de densidad comienza
a aparecer cuando aumenta la distancia radial y de inclinacion desde el eje del chubasco.

Las observables mas importantes que se obtienen en este método para reconstruir un chubasco
son el tiempo de llegada ¢; de las particulas en un detector 7 con respecto a un tiempo de referencia
to, la densidad de la particula p;, y la ubicacion del detector con respecto al sistema de referencia,
XY Yi, 017 Y Pi-

En los primeros experimentos los detectores de particulas consistian en contadores de Geiger.
Actualmente, se han utilizado detectores de centelleo y/o detectores de agua Cherenkov para una

rapida sincronizacién y mejores mediciones en la densidad o energia.

2.3.2. Detectores Cherenkov

Son arreglos de detectores que reciben la radiacién Cherenkov de las particulas de los chubascos
atmosféricos. Este efecto se da cuando las particulas producen radiaciéon en un medio cuando se
mueven méas rapido que la velocidad de la luz en ese medio. Esta luz se extiende a través del medio
en forma de cono alrededor de la trayectoria de la particula cargada. El angulo de apertura «
(ver figura 2.8) es una funcién de la densidad del aire y, por lo tanto, de la altura de emisién.
Este aumenta hacia abajo, pero siempre es inferior a aproximadamente 1.4 grados. Desde cada
parte del camino de particulas, la luz de Cherenkov llega en un anillo en el suelo. En un chubasco
atmosférico, la particula inicial interactiia con los atomos de aire, produciendo muchas particulas
nuevas. La mayoria de esas particulas se detendran o se descompondran antes de llegar al suelo.
La luz de Cherenkov de todas esas particulas del chubasco se superpone en el suelo més rapido

que la velocidad local de la luz.
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CAPITULO 2. CHUBASCOS ATMOSFERICOS
2.3. TECNICAS DE DETECCION DE LOS CAE

Una particula cargada tipica en una cascada atmosférica producird de 10 a 20 fotones Che-
renkov por metro mientras se mueve a través del aire. Como hay aproximadamente de 108 a 109
particulas cargadas en una cascada atmosférica cerca de su maximo, estas cascadas producen gran-
des cantidades de radiacion Cherenkov ultra violeta en la direccién en que se propaga la cascada
[17].

charged
particle

Cherenkov

light

Figura 2.7: Cono de luz Cherenkov. (Fuente: [6])

Estos detectores funcionan de igual manera que los arreglos de detectores de particulas. Sin
embargo, el patron de fotones, es decir, la funciéon de distribucion lateral es diferente al de las
particulas cargadas, y los fotones estan altamente polarizados. Estos tipos de arreglos pueden ser
operados auténomamente o en conjunto con un arreglo de detectores de particulas.

Los datos méas importantes que se obtienen en estos detectores son la densidad numérica @Q; en
un tiempo de llegada t; de los fotones, y las coordenadas correspondientes de los i detectores, z; y
Yi, O T; Y ¢;, con respecto al marco de referencia del arreglo.

Ademas, la componente Cherenkov lleva la historia de un chubasco a un observador a nivel
del suelo ya que, ademds de obtenerse la distribucion lateral, es posible obtener la distribucién
longitudinal, por lo que revela una imagen tridimensional del evento.

Estos detectores regularmente son construidos a grandes alturas, pues las condiciones climéaticas,

como el polvo, alta nubosidad o precipitaciones, pueden afectar su funcionamiento.

2.3.3. Detectores de fluorescencia

A diferencia de los detectores Cherenkov, este tipo de detectores funcionan gracias a la fluores-
cencia producida por los chubascos que se emite isotrépicamente por las moléculas de nitrégeno
excitado e iones de nitréogeno. Esta emision isotrépica permite que, en principio, los chubascos
puedan ser observados en todas las direcciones, por lo que no es necesario apuntar a una cierta
direccién como en el caso de los detectores Cherenkov o en los arreglos de detectores de particulas.

Las observables més importantes que se obtienen en este tipo de deteccién son la densidad de

fotones @, el angulo cenital 6, el angulo azimutal ¢, y el tiempo de llegada .
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Capitulo 3

Simulaciones de los EAS en

CORSIKA

3.1. CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade)

CORSIKA es un software que uiliza el método Monte Carlo para la simulacién de chubascos
atmosféricos y estudiar sus propiedades y evolucién. Fue inicialmente desarrollado para realizar
simulaciones del experimento KASCADE [19] en Karlsruhe en Alemania. Este programa permite
simular interacciones y desintegraciones de nicleos, hadrones, muones, electrones y fotones en

0%0 eV. Proporciona tipo, energia, ubicacién, direccién y

la atmosfera hasta energias de unos 1
tiempos de llegada de todas las particulas secundarias que se crean en un chubasco atmosférico
y se observan a una cierta altura seleccionada. CORSIKA consta basicamente de 4 partes. La
primera parte es un marco de programa general que maneja la entrada y la salida, realiza el
decaimiento de particulas inestables y rastrea las particulas teniendo en cuenta la pérdida de energia
de ionizacién, la desviacién por dispersién miultiple y el campo magnético de la Tierra. La segunda
parte trata las interacciones hadrénicas de niicleos y hadrones con los nicleos de aire a energias
mas altas. La tercera parte simula las interacciones hadrénicas a energias mas bajas y la cuarta
parte describe el transporte y la interaccion de electrones, positrones y fotones. CORSIKA contiene
varios modelos de interaccion hadronica para las tltimas tres partes del programa que se pueden
activar opcionalmente [II]. Las interacciones hadrénicas de alta energia pueden ser tratadas por
los modelos DPMJET, HDPM, QGSJET, SIBYLL, o VENUS. Estos modelos alcanzan sus limites
cuando la energia disponible para la generacién de particulas secundarias llega a un valor minimo,
por lo que uno de los modelos de interacciones hadrénicas de baja energia comienza a funcionar:
FLUKA, GHEISHA o UrQMD. En el presente trabajo, se utilizaron los modelos QGSJET [15],

para interaccién hadrénica de alta energfa, y FLUKA [I], para bajas energias.

A continuacién se describen més detalladamente esos modelos.
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CAPITULO 3. SIMULACIONES DE LOS EAS EN CORSIKA
3.1. CORSIKA (COSMIC RAY SIMULATIONS FOR KASCADE)

3.1.1. Modelos de Interacciéon Hadroénica de alta energia

. DPMJET (Dual Parton Model with JETs): Es un modelo que se utiliza para el muestreo

de las interacciones entre hadron-ntucleo o nicleo-ntcleo con el modelo Dual Parton Model.

HDPM: Este modelo se inspira en el Dual Parton Model e intenta reproducir distribuciones
cinematicas relevantes que se miden en colisionadores, por ejemplo interacciones entre protén-

proton.

QGSJET (Quark Gluon String model with JETS): Es un modelo que se utiliza para inter-
acciones hadrénicas de alta energia entre hadrén-nucleén, que utiliza el modelo de cuerdas

quark gluén.

. SYBIL: Este modelo es utilizado para interacciones de muy alta energia utilizando la teoria

QCD (Cromodinamica Cudntica)

VENUS (Very Energetic NUclear Scattering): Modelo utilizado para interacciones entre

iones pesados ultrarelativistas.

3.1.2. Modelos de Interacciéon Hadrénica de baja energia

1.

FLUKA (FLUctuating KAscade): Es un modelo que se utiliza para interacciones de baja

energia entre hadrén-hadrén o hadrén nicleo.

. GEISHA (Gamma Hadron Electron Interaction SHower code): Este modelo se utiliza para

energias de aproximadamente 100 GeV.

. UrQMD (Ultra Relativistic Quantum Molecular Dynamics): Modelo utilizado para describir

interacciones de baja energia entre hadron-nicleo.

3.1.3. Archivo de entrada de CORSIKA

Después de instalar CORSIKA y configurar los modelos de interaccién de alta y baja energia,

se genera un archivo de entrada. Este archivo consiste de varios pardametros que pueden modificarse

para obtener diferentes perfiles para el chubasco (ver tabla 3.1). Los valores indicados con letras

“X” son los parametros que pueden modificarse para las caracteristicas del chubasco deseadas. El

modelo de interaccién hadrénica de alta energia QGSJET se ha indicado con la letra “T” (True),

asi que si se requeriria utilizar otro modelo, éste debe colocarse en el lugar del actual.

A continuacién se describe el significado de cada parametro.

. RUNNR (Run Number): Indica el nimero de corrida, cuyo rango de valores es 0 < RUNNR

< 999999

. EVTINR (First Event Number): Indica el ntimero de evento de la primera cascada, y el rango

de valores es 1 < NSHOW < 999999
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CAPITULO 3. SIMULACIONES DE LOS EAS EN CORSIKA
3.1. CORSIKA (COSMIC RAY SIMULATIONS FOR KASCADE)

Pardmetros de entrada
RUNNR XXXX run number
EVTNR X number of first shower event
NSHOW XXXX number of showers to generate
PRMPAR 14 particle type of prim. particle
ESLOPE -2.7 slope of primary energy spectrum
ERANGE 1.E5 1.E5 energy range of primary particle
THETAP 0. 60. range of zenith angle (degree)
PHIP -180. 180. range of azimuth angle (degree)
SEED SEED X 00 seed for 1. random number sequence
SEED SEED X 00 seed for 2. random number sequence
OBSLEV 4300.E2 observation level (in cm)
FIXCHI 0. starting altitude (g/cm**2)
MAGNET 27.429.3 magnetic field Puebla
HADFLG 000002 flags hadr.interact. and fragmentation
QGSJET TO use QGSJET for high energy hadrons
QGSSIG T use QGSJET hadronic cross sections
ECUTS 0.3 0.3 0.003 0.003 energy cuts for particles
MUADDI T additional info for muons
MUMULT T muon multiple scattering angle
ELMFLG TT em. interaction flags (NKG,EGS)
STEPFC 1.0 mult. scattering step length fact.
RADNKG 200.E2 outer radius for NKG lat.dens.distr.
LONGI T10.TT longit.distr. and step and size and fit and out
ECTMAP 1.E4 cut on gamma factor for printout
MAXPRT XXX max. number of printed events
DIRECT ./ output directory
USER you user
DEBUG | T/F x T/F xxxxxxx debug flag and log.unit for out
EXIT terminates input

Tabla 3.1: Ejemplo de los parametros del archivo de entrada de CORSIKA

. NSHOW (Number of Showers): Indica el nimero de cascadas a generar. El limite es NSHOW
<1

. PRMPAR (Primary Particle Definition): Indica el tipo de particula primaria. El rango de valores
es 1 < PRMPAR(0)< 5656.

. ESLOPE (Slope of Energy Spectrum): Indica la pendiente del espectro de energia del primario.
. ERANGE (Energy Range): Indica el rango de energia de la particula primaria

. THETAP (Zenith Angle Definition): Indica el rango del dngulo cenital de la cascada en el que

se realizara la simulacion.
. PHIP (Azimuth Angle Definition): Indica el rango del dngulo azimutal .

. SEED (Random Number Generator Initialization): Indica un nimero aleatorio para llevar a

cabo las interacciones.
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CAPITULO 3. SIMULACIONES DE LOS EAS EN CORSIKA
3.1. CORSIKA (COSMIC RAY SIMULATIONS FOR KASCADE)

10.

11.

12.

13.

14.

15.

16.

17.

OBSLEV (Observation Level): Indica la altitud a la que se encuentra el detector sobre el nivel

del mar.
FIXCHI (Starting Grammage): Indica la altitud a la que se inicia el primer evento.

MAGNET (Earth’s Magnetic Field): Indica el valor de las componentes del campo magnético

de la Tierra.

ECUTS (Energy Cut-Offs): Indica la energia de corte de las particulas en el orden siguiente:

hadrones, muones, electrones y fotones.

LONGI (Longitudinal Shower Development): Permite activar o desactivar la componente lo-

gitudinal de la cascada.

DIRECT (Output Directory): Indica el directorio en el que se obtendra el archivo de salida

con la informacién de la simulacion.
USER (User Name): Nombre de usuario.

EXIT (End of Steering): Indica la finalizacién de las entradas de los pardmetros.
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Capitulo 4

Resultados

Para este trabajo se realizaron simulaciones de chubascos iniciados por tres tipos de primarios,
como protones, niicleos de hierro y nticleos de carbono. Los valores de energia elegidos se extienden
desde 10'2 hasta 10'® eV, para los cuales se utilizaron dngulos cenitales de 0°, 30°, 60°, 75° y
80°. Para poder obtener una estadistica significativa, se simularon un total de 225000 chubascos.
Ademss, se considerd un nivel de observacién de 4100 metros sobre el nivel del mar, altura a la que
se encuentra el observatorio de rayos gamma HAWC por sus siglas en inglés (High Altitude Water
Cherenkov), ubicado en el norte del volcdn Sierra Negra en el estado de Puebla, México. Para la
obtencion y andlisis de las densidades de particulas con respecto a la distancia se utilizé el entorno
ROQT, desarrollado por el CERN para el anélisis detallado de datos cientificos principalmente en
la fisica de altas energias.

CORSIKA requiere de un gran tiempo de CPU para el procesamiento de las simulaciones
debido a la gran cantidad de procesos que debe realizar. Por esta razon, se utilizé el Laboratorio
Nacional de Supercémputo del Sureste de México, pues nos brinda servicios de cémputo de alto

rendimiento que facilitan y permiten realizar estos procesos de manera mas 6ptima y eficiente.

Se comenzara por analizar la funcién de distribucién lateral de las componentes electromag-
nética (electrones, positrones, fotones) y mudnica para los chubascos iniciados por los diferentes
primarios en funcién del dngulo cenital. Se incluyen las graficas tanto de chubascos verticales e
inclinados para poder visualizar las principales diferencias entre el comportamiento de cada com-

ponente, por lo que también se muestran en la misma escala.

4.1. Graficas de distribucion lateral de los EAS

En esta seccién se muestra la distribucion lateral de las componentes electromagnética y mué-
nica para los diferentes primarios, energias y angulos anteriormente mencionadas, pues esta distri-
bucién nos brinda informacién importante sobre qué esperar detectar.

En las figuras 4.1 - 4.3 se muestra la distribucion lateral de las componentes elctromagnética
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CAPITULO 4. RESULTADOS
4.1. GRAFICAS DE DISTRIBUCION LATERAL DE LOS EAS
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Figura 4.1: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un protén a 10'? eV para distintos 4ngulos cenitales.
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Figura 4.2: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente mudnica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un nucleo de carbono a 10'2 eV para distintos 4ngulos cenitales.

.
o

-
©

& =0=0° & - 0=0°
4] = 0=30° o -0 =30°
2 0 =60° 3 6=60°
o o
el Energia del primario {(hierrof = 10' eV ]
501 901
@ a
& &
- . o Energia del primario (hiérro) = i10'% ev
% i S S - —a . a e L 5 L - '3
IR N D i N L U S B
§ 107t g 10t
a a
e,
A . N - T Tt s A, 4 a
. T i > - — T T e
10 10°* 3
107° 107
20 40 60 80 100 120 140 160 180 200 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200
Distancia al core [m] Distancia al core [m]

Figura 4.3: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un niicleo de hierro a 10'? eV para distintos dngulos cenitales.
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4.1. GRAFICAS DE DISTRIBUCION LATERAL DE LOS EAS

y muoénica de chubascos iniciados por un protén, un niicleo de carbono y un nicleo de hierro,
respectivamente, con una energia de 10'2 eV a distintos d4ngulos cenitales. Se toma el logaritmo
de la densidad para apreciar mas detalladamente el comportamiento entre las componentes. Para
chubascos verticales, es decir, aquellos con dngulos cenitales menores a 60°, iniciados por un protén
y un nucleo de carbono, se puede observar que el nimero de particulas disminuye conforme aumenta
la distancia al nicleo, pues en el centro del chubasco tiende a concentrarse el mayor nimero
de particulas. También, es posible notar que la densidad de muones es menor que la densidad
de particulas electromagnéticas. Por otro lado, se observa que para angulos a partir de 75°; el
comportamiento de las graficas muestra muchas fluctuaciones en la densidad de particulas tanto
de la componente mudnica como de la electromagnética para protones y niicleos de carbono, pues
la energia es considerablemente baja para que puedan producirse mas particulas que lleguen al
suelo. En el caso de los chubascos iniciados por ntcleos de hierro, las componentes presentan
fluctuaciones incluso para chubascos verticales, pues el nimero de particulas producidas es todavia
menor en comparacién con las producidas por un protén o un nticleo de carbono. Debido a esto,
la contribucién de particulas generadas por chubascos inclinados es practicamente imperceptible.
Las fluctuaciones a esta energia, por lo tanto, no nos permiten discernir estas dos componentes a
angulos cenitales grandes.

Ahora, en las figuras 4.4 - 4.6 se muestran los resultados para una energia primaria de 10
eV, en donde se puede observar que el niimero de particulas secundarias producidas aumenta. Por

ende, las fluctuaciones en la densidad de particulas para chubascos inclinados disminuyen.
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Figura 4.4: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un protén a 10'* eV para distintos 4ngulos cenitales.

No obstante, se observa que a partir de una energfa de 1015 eV (figuras 4.7 - 4.9), las LDF para
chubascos con dngulos mayores a 75° muestran curvas mas suaves, describiendo un comportamiento
como el esperado, es decir, que la densidad de particulas sea mayor cerca del eje del chubasco y
ésta disminuya conforme aumenta la distancia. De esta manera, es posible comenzar a identificar
caracteristicas y diferencias entre las componentes electromagnética y mudnica para los distintos

primarios.
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Figura 4.5: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
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Figura 4.6: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un niicleo de hierro a 10'* eV para distintos dngulos cenitales.
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Por ejemplo, se puede observar que la densidad de particulas en la componente electromagnética
para un protén como primario tiende a ser mayor cerca del niicleo en comparacién con la densidad
en chubascos iniciados por un niicleo de carbono o un ntucleo de hierro. Ademas, para éste tultimo,
el nimero de particulas disminuye en menor cantidad a medida que aumenta la distancia, tanto
en la componente electromagnética como en la mudnica.

Este tipo de caracteristicas permitirian comenzar a establecer relaciones entre las componentes
correspondientes a cada primario. Por ello, este estudio sugiere que seria posible obtener infor-
macién cada vez més clara a energias mayores a 10'® eV, pues el aumento en la produccién de
particulas secundarias permitiria realizar un estudio méas preciso sobre el tipo de primario que
origina esta radiacién.

Es importante destacar que el estudio de la funcién de distribucién lateral también nos permite
estimar el tamano de un detector con el cual podamos obtener informaciéon viable. Por ejemplo,
el observatorio de rayos gamma HAWC cuenta con un tamafio de 150 metros. Entonces, si con
base en los resultados obtenidos en este trabajo consideramos una distancia de 150 metros del
core para chubascos inclinados, obtendriamos informacién 1til sobre gran parte del desarrollo del
chubasco, pues el flujo de particulas producidas permite observar un comportamiento claro en
las LDF. Esto significa que si se construye un detector con este tamafio, ademas de obtener datos
bastante significativos en este umbral de energia, se podrian considerar eventos iniciados a energias
todavia mas altas, pues el nimero de particulas detectado seria significativamente més grande. A
diferencia de los chubascos inclinados, un detector de este tamafo destinado a chubascos verticales
a partir de este nivel de energia no seria el adecuado, pues éste quedaria cubierto debido al alto
flujo de particulas que no permitiria observar gran parte del desarrollo del chubasco. De modo que,
si se deseara estudiar rayos cosmicos de alta energia con el observatorio HAWC, por ejemplo, seria
posible mdiante la observacién de chubascos inclinados, pues ofrecen la ventaja de poder explorar

energias mas alld de 10'® eV, que para chubascos verticales no estarfa disponible.
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Figura 4.7: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un protén a 10'® eV para distintos 4ngulos cenitales.
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Figura 4.8: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente mudnica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un nucleo de carbono a 10'° eV para distintos 4ngulos cenitales.
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Figura 4.9: Gréfica de la densidad de particulas de la componente electromagnética (a la izquierda)
y de la componente muénica (a la derecha) en funcién de la distancia al nicleo de un chubasco
iniciado por un niicleo de hierro a 10'® eV para distintos dngulos cenitales.
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CAPITULO 4. RESULTADOS
4.2. COCIENTE ENTRE LA COMPONENTE ELECTROMAGNETICA Y LA
COMPONENTE MUONICA

4.2. Cociente entre la componente electromagnética y la

componente muodnica

Finalmente, en la figura 4.10 se muestra una grafica del cociente entre la componente elec-
tromagnética vy la componente muénica a una energia de 10'® eV en funcién del dngulo cenital y
primarios.

En esta gréafica se puede observar un comportamiento interesante, pues para angulos cenitales
arriba de 60°, esa razén disminuye abruptamente, mostrando el menor valor a partir de los 75°.
Este comportamiento es de esperarse, pues, como ya se abordo en el capitulo 2, la componente elec-
tromagnética en los chubascos atmosféricos inclinados tiende a atenuarse debido a que se absorbe
casi completamente en la atmésfera.

De igual forma, se puede notar que la diferencia entre las componentes electromagnética y
mudnica en funcién de los diferentes primarios es mucho més notoria para angulos pequenos, siendo
significativamente mas grande para chubascos iniciados por protones que para aquellos iniciados
por niicleos de carbono o nucleos de hierro.

Ademas, a diferencia de los chubascos horizontales, la determinacion de la masa de la particula
primaria a través de chubascos verticales resulta mucho mas sencilla pues el anélisis del cociente
entre las componentes electromagnética y muodnica debe ser lo suficientemente clara. Por ello, el

considerar eventos de méas alta energia es de suma importancia al tratar con chubascos inclinados.
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Figura 4.10: Grafica del cociente entre la componente electromagnética y mudnica de chubascos
iniciados por tres primarios diferentes a una energia de 10'® eV en funcién del angulo cenital
considerando una distancia al core de hasta 200 m.
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Conclusiones

El estudio de chubascos atmosféricos extensos permite la deteccién de la radiacién coésmica
primaria a altas energias a partir del analisis de las componentes electromagnética y muénica. Por
ello, gracias a la realizaciéon de simulaciones de EAS, es posible identificar factores clave para una
determinacién adecuada de la masa de los primarios a partir de la informacién que se obtiene en
los detectores. En la presente tesis, esto se realizé por medio del estudio de estas componentes
a través de la obtencién de la funcién de distribucion lateral, pues nos da una idea de lo que se

esperaria detectar.

Por ejemplo, algunas de las caracteristicas mas relevantes analizadas en este trabajo fueron
las siguientes. Al simular chubascos inclinados para distintos primarios, protones, nicleos de
hierro y nticleos de carbono, a energias de entre 102 y 10'* eV, se presenta un flujo deficiente
de particulas secundarias mediante el cual resulta dificil comparar las componentes electro-
magnética y muénica. A medida que aumenta la energia del primario, en este caso, a 10'° eV,
estas componentes ya pueden compararse, pues el flujo de particulas aumenta lo suficiente para

poder empezar a identificar diferencias y realizar estimaciones acerca del tipo de particula primaria

Este tipo de estudios, ademas, resultan indispensables cuando se desea construir un arreglo de
detectores que nos permita identificar las caracteristicas del rayo césmico primario. Por lo tanto, a
partir de la estrategia utilizada en este trabajo, se estima que mediante un detector con un tamano
de 150 metros, el considerar eventos de chubascos atmosféricos inclinados posibilitaria la deteccién

de la radiacién césmica primaria a energias a partir de 10'° eV.
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