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Resumen

En este trabajo se presentan los métodos desarrollados e implementados para sepa-
rar y medir el flujo de las diversas particulas y rayos gamma que constituyen la radiacién
cosmica secundaria, haciendo uso de los datos de un detector prototipo de radiacion
césmica, llamado mini-SciBar, que oper6 de Octubre de 2010 a Julio de 2012 en la cima

del volcan Sierra Negra, Estado de Puebla, a una altitud de 4,580 msnm.

Los métodos para la separacion de las diversas especies de rayos césmicos secunda-
rios, se obtuvieron con ayuda de los resultados de una simulacién Monte Carlo realizada
para el detector. Estos métodos no proporcionan una separacion inequivoca de las es-
pecies, sin embargo, proporcionan herramientas que permiten hacer estimaciones de los
flujos reales. Por lo que permiten la mejor caracterizacién posible del detector y una
evaluacion realista de sus capacidades. Los métodos aqui desarrollados constituyen una
base firme para utilizarse en los andlisis de los datos del detector llamado en inglés:

Scintillator Cosmic Ray Telescope (SciCRT), versién en tamano real del prototipo.

En el primer capitulo se describen los principales fenémenos generados por la activi-
dad solar, haciendo énfasis en la reconexion magnética como proceso de produccién de
neutrones solares. También se presentan los mecanismos de interaccion de la radiacion
coésmica primaria con el material atmosférico terrestre, y los procesos de produccién de

la radiacién césmica secundaria.

En el segundo capitulo se describe a detalle la estructura y la forma de operar del

mini-SciBar, también se presenta la calibracién del detector.

En el tercer capitulo se presenta el método desarrollado para separar las senales de
electrones de las senales de muones, empleando una técnica de analisis basada en la

forma de la traza que generan estas particulas al cruzar a través del mini-SciBar.

11
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En el cuarto capitulo se presenta el método generado en este trabajo para seleccio-
nar protones, haciendo uso del patron de deposicién de energia que generan al cruzar

el detector.

En el quinto capitulo se presenta el método para separar las senales de la radia-
ci6 neutra de las senales de particulas cargadas, también se presenta una técnica nove-
dosa para separar las senales de neutrones de las senales de rayos gamma, basada en la

maxima energia que depositan estas especies en una barra de centelleo del detector.

El mini-SciBar es un detector prototipo del SciCRT, detector que opera en el mismo
sitio desde Septiembre de 2013 a la fecha, por ello, en el capitulo seis vislumbramos la

implementacion y ampliacién de los métodos desarrollados para el mini-SciBar en los

datos del SciCRT.

En las conclusiones se presentan los resultados cualitativos y cuantitativos obtenidos

con el mini-SciBar.



Abstract

In this work I present the methods developed and their implementation to separate
and measure the fluxes of the various species constituting the secondary cosmic radia-
tion, using data from a cosmic radiation detector, named mini-SciBar, which operated
from October 2010 to July 2012 on the top of the Sierra Negra volcano, Mexico, at
an altitude of 4,580 masl. The mini-SciBar is a prototype of a much larger detector,

named Scintillator Cosmic Ray Telescope (SciCRT), life-size version of the prototype.

The methods for the separation of the various species of secondary cosmic rays,
were obtained with the help of the results of a Monte Carlo simulation performed for
this detector. These methods do not provide an unequivocal separation of species, they
however provide tools that allow us to estimate the real fluxes; thus allowing the best
possible characterization of the detector and a realistic assessment of their capabilities.
The methods developed here provide a firm base to use in the analysis of data of the
SciCRT.

In the first chapter I describe the main phenomena generated by solar activity, with
emphasis on magnetic reconnection as production process of solar neutrons. The mecha-
nisms of interaction of primary cosmic radiation with the Earth’s atmospheric material

and production processes of secondary cosmic radiation are also presented.

In the second chapter I describe in detail the structure and how the mini-SciBar

operates, the calibration of the detector is also presented.

In the third chapter I present the method developed to separate electron from muon
signals using a technique based on the shape of the trace generated by these particles

when crossing through the mini-SciBar.

In the fourth chapter I present the method developed to select protons, using the

13
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energy deposition pattern generated when they cross the detector.

In the fifth chapter I present the method developed to separate the neutral radia-
tion signals from the charged particles, a novel technique is also presented to separate
the neutron signals from gamma-ray signals based on the maximum energy that they

deposited in the scintillator plastic.

As the mini-SciBar is a prototype of SciCRT detector operating in the same place
since September 2013 to date, in chapter six I outline a possible implementation and

expansion of the developed methods for the mini-SciBar on the data of the SciCRT.

In the conclusions I make a summary of the main qualitative and quantitative results

obtained in this work.



Capitulo 1

Fisica Solar y Rayos Cdésmicos

Solares

1.1. Introduccion

El Sol juega un papel central en dos aspectos importantes: primero, éste es un labo-
ratorio cosmico para la investigacién de procesos que ocurren en su interior y exterior
que no pueden ser reproducidos en el ambiente terrestre, y segundo, su relativa cercania
a la Tierra nos permite hacer observaciones de sus capas atmosféricas con una relati-

va alta resolucién, que permite estimar condiciones en otras estrellas (Antia et al., 2003).

Formado aproximadamente hace 4 mil 600 millones de anos de una nube de polvo
y hielo, el Sol es una estrella con una temperatura superficial de 5700 °K aproxima-
damente. El campo magnético del Sol presenta un ciclo de 22 anos aproximadamente,
cuya evolucion genera la actividad de éste, con manifestaciones tales como explosio-
nes poderosas cuyos efectos se extienden hasta los limites del sistema solar. La fuerza
gravitacional de la materia que compone el Sol se concentra en su ntcleo, una regién
que se extiende desde el centro hasta 0.25 radios solares. La presiéon (~10'! atm) y la
temperatura (~107 °K) en esta zona son tan altas que las interacciones nucleares se
dan "naturalmente”, dado que el elemento mas abundante en el Sol es el hidrogeno, las
interacciones entre protones tienen gran probabilidad de ocurrir. La presién fuera del
nicleo es relativamente baja, de tal manera que en esta zona ya no se produce fusion
nuclear, pero a la vez, es suficientemente alta como para evitar movimientos de masa
(Mendoza et al., 2013).

La fuente de energia del Sol proviene de las reacciones termonucleares que se llevan

15
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p+p— D*+et +u, (<0,42 MeV)
p+e +p— D?+u, (1,44 MeV)
p+ D? =3 He+ 7~
pp-I: 3He+3 He —* He + 2p
SHe+p —*He+em +v, (<188 MeV)
pp-1I:  3He +* He —7 Be 4+~
"Be+ e~ —7 Li+ v, (0,38, 0,86 MeV)
TLi+p—® Be+v
8Be — 2*He
pp-11I: 3He +* He —7 Be + v
"Be+p—® B+v
8B =% Be+em + v, (< 14,6 MeV)
8Be — 2*He

Cuadro 1.1: Cadena protén-protén

a cabo en su nucleo. Estas interacciones nucleares convierten el hidrogeno en helio,
principalmente a través de la cadena proton-protén, como se muestra en la tabla 1.1
(Antia et al., 2003). Esta energfa es transportada del niicleo hasta aproximadamente
0.7 radios solares en forma de radiacién electromagnética, por ello, la region localizada
entre 0.25 y 0.7 radios solares es llamada zona radiativa. Al llegar al limite superior
de esta zona, la radiacién deja de ser un mecanismo eficiente de transporte de energia,
la temperatura y la presion a esta distancia han disminuido considerablemente, lo que
genera que algunos electrones sean atrapados y formen hidrégeno parcialmente ionizado
que aumenta la opacidad de la regién. Lo anterior, genera un gradiente de temperatu-
ra permitiendo movimientos macroscopicos de masa, esta regién que se extiende desde

0.7 radios solares hasta la superficie, es llamada zona convectiva (Mendoza et al., 2013).

El interior del Sol es altamente opaco a la radiacion electromagnética, sin embargo,
de él emana este tipo de radiacién (~ 5,000 121) de una capa cuyo espesor es de apro-
ximadamente 500 km llamada fotdsfera, esta zona es la transiciéon entre el interior y
la atmosfera. Los fotones generados en el nicleo del Sol, en su camino al exterior son
absorbidos y reemitidos en frecuencias mas bajas (desde rayos gamma hasta el visible)
de forma aleatoria alrededor de 10?! veces, su camino medio es de algunos centimetros,

para llegar a la fotdsfera les lleva un tiempo aproximado de 10,000 anos (Mendoza et
al., 2013).

La cromosfera es una region que se extiende por encima de la fotésfera, hasta una

altura de 2,000 K'm aproximadamente. Entre el limite superior de la cromésfera y la
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corona se localiza la region de transiciéon con un espesor de ~ 1,000 Km, donde la
temperatura se incrementa rapidamente de 25,000 a 500,000 °K aproximadamente. En
términos de densidad, la cromdsfera (~ 10712 g em™3) es sustancialmente mds tenue
que la fotésfera (~ 1077 g cm™2), la intensidad de la radiacién emitida es varias decenas
de miles de veces menor que en la fotosfera. En la regién formada por la alta fotosfera y
la baja cromésfera, el continuo de radiacion fotosférica es absorbida, produciendo lineas
oscuras de absorcién por ciertos dtomos e iones (como el Ca). Esta region es conocida
como capa inversora. Ademads de absorber la radiacion fotosférica, la cromdsfera tam-
bién emite radiacién, pero debido a su baja densidad la emisién es débil, lo que hace

que la cromdsfera no sea visible con la intensa fotésfera de fondo (Antia et al., 2003).

Dentro de la red cromosférica ocurre un fenémeno magnético de gran escala: son
los filamentos, también llamados protuberancias o prominencias, éstos son tubos de es-
tructura helicoidal de plasma y campo magnético (Mendoza et al., 2013). En la seccién

1.3 hablaremos de ellos con mayor detalle.

Mas allé de la cromoésfera (varios radios solares) se extiende una capa muy tenue de
la atmosfera solar, llamada corona solar. Debido a que la densidad de la corona es tan
baja, la emision de ésta es cien millones de veces menor que la emisién fotosférica, por lo
anterior, la corona solar solo es visible durante un eclipse total o mediante dispositivos

especiales denominados corondgrafos (Antia et al., 2003).

La actividad solar presenta variaciones de larga duracién a escala global, también
presenta fenémenos explosivos de corta duracion que se producen en la atmodsfera solar.
La energia liberada en los eventos explosivos genera el movimiento de una gran cantidad
de masa, aceleracion de paticulas e incremento en la intensidad de la radiacion entre
longitudes de ondas de radio, hasta rayos gamma. La erupcién de filamentos, las fulgu-
raciones solares, y las eyecciones de masa coronal (para mas detalles, ver las secciones
1.3, 1.4 y 1.5 respectivamente) son algunos de los fenémenos transientes y explosivos
mas espectaculares de la actividad solar, en particular, cuando ésta se encuentra en, o

cerca del méximo en su ciclo.

El término actividad solar comprende fendmenos que ocurren en la fotésfera y en la
cromosfera, asi como perturbaciones en la corona. La actividad solar también hace re-
ferencia a procesos magnéticos, que frecuentemente dan lugar a las manchas solares. A

menudo, las prominencias y las perturbaciones coronales son asociadas con las manchas
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solares, pero también existen tipos de actividad solar que no involucran directamente
las manchas solares, como lo son la apariciéon de tubos magnéticos de flujo y variaciones

en el campo magnético solar global (Benestad, 2006).

1.2. Manchas solares

Las manchas solares tienen un diametro tipico de 10,000 a 20,000 km, poseen campos
magnéticos muy intensos (del orden de 3,000 G en la regién central). Pueden observarse
en la superficie solar como una estructura que posee un ntcleo oscuro llamado umbra,
cuya temperatura es mucho menor (4,000 °K’) en comparacién con la temperatura de
la atmosfera solar y una zona llamada penumbra que rodea al ntcleo, la cual presenta
un mayor brillo. El color oscuro de las manchas solares es atribuido al menor transpor-
te de energia via conveccién, resultado de los intensos campos magnéticos. El campo
magnético en el centro de la umbra presenta una orientacién practicamente vertical que
se inclina con la distancia radial hasta alcanzar unos 70° respecto a la vertical en los
bordes de la penumbra, lugar donde los campos magnéticos llegan a alcanzar una inten-
sidad de 1,000 G. Debido a movimientos de fluidos con velocidades de varios km/s la
penumbra posee filamentos radiales, ésto es conocido como efecto Evershed, descubierto
en Kodaikanal India, en 1909 (Antia et al., 2003). La umbra de las manchas solares tam-
bién presenta una estructura fina en forma de puntos brillantes con diametros tipicos
de 150 km. Los mecanismos fisicos responsables de estas estructuras estan relaciona-

dos con los movimientos convectivos en campos magnéticos cuya orientacion es vertical.

En 1843, Schwabe descubrié que el nimero de manchas solares presentava una va-
riaciéon temporal de aproximadamente 10 anos entre maximo y minimo. Algunas veces
se hace referencia al ciclo de manchas solares como ciclo Schwabe, en honor a su descu-
bridor, o simplemente ciclo solar. En 1852, Wolf encontré que el periodo del ciclo solar
era mas cercano a 11.1 anos. En la actualidad se sabe que la periodicidad de los ciclos

no es constante, y puede variar entre 9 y 12 anos (Benestad, 2006).

La presion del gas dentro de la mancha solar es menor que fuera de ésta, y la
superficie solar presenta ligeras depresiones en las regiones de las manchas. Se requieren
fuerzas magnéticas para mantener un balance y evitar que el material ambiente fluya
hacia dentro, destruyendo la regién de baja presion. La superficie de la umbra esta

sumergida entre 500 y 700 Km (Benestad, 2006). En estado estacionario, la diferencia
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de presién dentro y fuera de la umbra la debe equilibrar la fuerza magnética:

2
B

Ap = —— (1.1)

8T
La presion del gas en la umbra es menor que en la fotésfera por un factor de entre
2y 3.

Corrientes eléctricas en las manchas solares pueden ser disipadas por calentamiento
Joule, este proceso juega un papel importante en la formacién y difusién de los campos
magnéticos en las manchas solares. La conductividad en las manchas solares tiene una
magnitud de 1 a 2 ordenes menores que en la fotésfera, lo cual es consistente con la
explicacion de Michard acerca de que las manchas solares son mas transparentes que la
fotésfera. Una proyeccion de las regiones de la penumbra cerca del limbo solar (efecto
Wilson) también indican que las manchas solares son mds transparentes que sus alre-
dedores (Benestad, 2006).

La penumbra tiene una estructura compuesta por filamentos, los primeros modelos
de la penumbra la consideraban una estructura superficial, sin embargo, en la actuali-
dad se ha deducido que la penumbra debe tener una estructura profunda. Las lineas de
campo magnético en las regiones oscuras se consideran que son horizontales, mientras
que los filamentos brillantes son asociados con un campo magnético que esta inclinado
con respecto a la vertical (35° cerca del borde exterior de la penumbra, y 45° cerca de
la umbra) (Benestad, 2006).

Mediciones de corrimineto Doppler también indican la existencia de un movimiento
de hundimiento en la region de la mancha solar, generado por la entrada y salida de
flujo, similar a una celda de conveccion. De esta forma, el flujo que emana en la penum-
bra decrece con la altitud hasta un nivel critico donde la direccién del flujo es revertida
y explica la salida de un flujo en la fotdsfera (nivel bajo) y la entrada de un flujo en la

cromésfera (nivel alto) (Benestad, 2006).
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1.2.1. Grupos de manchas solares

Las manchas solares a menudo aparecen en grupos, unas asociadas con otras cuya
estructra de campo magnético es similar. Algunas manchas solares son conocidas como

guias y otras como seguidoras, lo que se establece en funcién de la rotacion del Sol.

En 1913, Hale y colaboradores descubrieron que en cada hemisferio, los campos
megnéticos conectados a las manchas solares cambian de direccion aproximadamente
cada 22 anos (Benestad, 2006). Los campos magnéticos conectados con las manchas so-
lares estan alineados casi en paralelo con el ecuador, presentando direcciones opuestas
los del hemisferio norte respecto a los del hemisferio sur. La variacién de 22 anos es
conocida como ciclo Hale. La forma toroidal del campo magnético invierte su direccion

y polaridad en cada minimo del nimero de manchas solares.

Hale y Nicholson en 1938 establecieron un esquema para la clasificacién magnética
de los grupos de manchas solares, con dos diferentes tipos: bipolar y complejo. Los
bipolares son grupos de manchas solares que consisten de dos miembros asociados con
polaridad magnética opuesta. La mayoria de los grupos con vida media mayor a un dia,

son inicialmente bipolares (Benestad, 2006).

1.2.2. Ciclo de las manchas solares

El campo magnético del Sol posee la propiedad de no presentar una distribuicion
uniforme. Todos los flujos importantes que constituyen la estructura del campo gene-
ral emergen en forma de manchas solares, las cuales estan agrupadas, y restringidas a
latitudes < £40° (Zirin, 1989).

Una de las principales caracteristicas del ciclo solar es el periodo de 11 anos en la
variacién del nimero de manchas solares (Zirin, 1989). En 1854, Carrington reporté que
la latitud media en la que se localizan las manchas solares se desplaza con el tiempo
hacia el ecuador, una conclusion posteriormente confirmada por Wolf y Sporer. Las pri-
meras manchas de un ciclo aparecen a una latitud de 30° norte y sur, y las dltimas cerca
del ecuador. En 1922 Maunder mostr6 la regularidad del ciclo en una representacién

grafica llamada el diagrama de la mariposa (ver figura 1.1).

El ntimero Ziirich de manchas solares no es el nimero real de éstas, fue introducido
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Figura 1.1: Diagrama de la mariposa, representacion grafica de la variacién latitudinal
de las manchas solares.

por Wolf y se define como:

R = K(10g + f) (1.2)

donde g es el numero de grupos de manchas solares, f es el nimero de manchas
individuales y k es un factor de correccién que depende de las observaciones, como lo

son el tamano del telescopio, las condiciones atmosféricas, entre otras.

El nimero Ziirich subestima el nimero de manchas solares debido a que éste no es
obtenido a partir de mediciones hechas con instrumentos de alta resolucién (espacial
y temporal); fotos de alta resolucién de regiones activas muestran cientos de pequenas

manchas con un tiempo corto de vida, que son llamados poros (Zirin, 1989).

1.3. Filamento (prominencia)

Los flujos que emergen a la superficie solar son procesos escenciales ya que ellos
contienen energia libre en su estructura magnética y es una de las formas de trasportar
dicha energia. Con las observaciones actuales aun sigue siendo dificil captar la totali-

dad de la estructura magnética del Sol, mientras que partes de la estructura pueden ser
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deducidos de objetos observados, como los filamentos (o prominencias) que son obser-
vadas en el limbo del Sol (Shibata, 2011).

Cualquier nube de material visible en Ha por encima de la superficie solar puede ser
llamada filamento. Estas estructuras pueden vencer la fuerza de gravedad y emergen a
la atmosfera debido a intensos campos magnéticos, durante una fulguracion pueden ser
expulsadas al espacio interplanetario, o pueden condensarse y convertirse en material
coronal (Zirin, 1989).

Un filamento tiende a formarse en las proximidades de la linea de inversion de
polaridad, separando las regiones de polaridad opuesta por medio de un canal (regiones
de polaridad principal). El cuerpo principal del filamento es observado a lo largo de
la linea de inversion de polaridad y es llamado ”spine”. También existen pequenas
regiones de flujo débil distribuidas en el canal del filamento, estas regiones que son
llamadas parasitas o de polaridad de satélite comparadas con las regiones de polaridad
principal, contribuyen en la formacién de estructuras secundarias como lo son las pies
del filamento llamadas ”barbs”. Un resultado importante sobre las regiones de polaridad
parasita es que tienen polaridad opuesta cerca de la region de polaridad principal, y las
lineas del campo magnético conectadas a las regiones de polaridad parasita lo hacen
mediante una estructura cruzada (Shibata, 2011).

También existe la conocida regla de asimetria hemisférica sobre los filamentos, esto
es, los filamentos dextrales tienden a aperecer en el hemisferio norte donde se observa
que el campo magnético se tuerce siguiendo la regla de la mano izquierda, mientras
que los filamentos sinistrales son comunmente observados en el hemisferio sur donde el

torcimiento diestro es dominate.

1.4. Fulguraciones solares

Las fulguraciones solares son fenémenos explosivos observados en la atmésfera solar.
La energia liberada durante una fulguracién es del orden de 10%® — 1032 erg, en forma de
energia radiativa, cinética, térmica y no térmica. El tamano de una fulguraciéon depende
de cada evento, en los eventos de menor tamano la altura del bucle magnético asociado
es menor que 10* km, mientras que en los eventos de mayor tamaifio se han alcanzado
alturas de 10° km. El tamaiio de la fulguracién afecta su duracién y la cantidad de

energia que libera (Shibata, 2011).
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Una fulguracion solar se produce en zonas donde el campo magnético cambia de
configuracion debido a campos magnéticos que emergen, la reconfiguracion magnética
es consecuencia del reordenamiento de lineas de campo, las cuales almacenan energia
que es liberada de forma abrupta. Esto ocurre con mayor frecuencia en zonas magnéti-
camente neutras, donde los filamentos (nubes magnéticas con material solar; para més
informacién ver seccién 1.3) son soportados por lineas de campo verticales, lugar donde
puede liberarse la energia magnética via reconexiéon magnética. El producto del proceso
anterior, es un enorme flujo de particulas energéticas con electrones de mas de 10 MeV
y nucleones de cientos de MeV. Las particulas producidas via procesos térmicos generan
un plasma muy caliente (~ 4 x10” °K’). El campo magnético fotosférico sufre pequetios
cambios, mientras que las estructuras reconectadas se alteran sustancialmente, indican-

do que la configuracién magnética a adoptado un estado de baja energia (Zirin, 1989).

Las fulguraciones fueron descubiertas debido a abrillantamiento en luz blanca que
producen y posteriormente, por medio de filtros pudieron ser observadas en la linea del
Ha (6563 A) (Shibata, 2011). Generalmente ~ 90 % de las fulguraciones se generan en
regiones activas en la vecindad de manchas solares, donde las lineas de campo presentan

un alto grado de torcimiento (Strong et al., 1998).

En lo que sigue se hard una descripcion del proceso de formacion de una fulguracion

siguiendo las lineas generales de (Shibata, 2011).

Desde el descubrimiento del campo magnético del Sol, el papel de éste en la actividad
solar ha sido investigado exhaustivamente. La misién Skylab (1973-1974) hizo la primer
inspeccién de la corona solar desde el espacio usando un telescopio de rayos X blandos
(< 10 keV'), revelando que las regiones brillantes en rayos X blandos tienen una buena
correlaciéon con la intensidad del campo magnético. Actualmente es bien aceptado que
el campo magnético del Sol es la principal fuente de energia de la actividad solar,
incluyendo las fulguraciones. Las observaciones indican que la energia magnética total
almacenada en una mancha solar tipica, con tamano L y con una intensidad promedio

en su campo magnético B es:

B2\ s B\ L ’
Emagz (g)[z ~ 10 (103 G) (m) erqg (13)

considerando valores tipicos para B ~10® G y para L ~10° ¢m obtenemos que
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FEmag ~3.7x10%! erg, suficiente para producir una gran fulguracién, aunque sélo una
pequena parte de la energia total puede ser utilizada, ya que una gran cantidad de ella

no esta disponible porque se distribuye como energia potencial del campo.

Tras los resultados obtenidos por observaciones, los estudios tedricos comenzaron
a centrarse en el papel del campo magnético como productor de una fulguracion. En
1946 Giovanelli, senalé por vez primera que un punto magnéticamente neutro donde
el campo adquiere una configuracion tipo X podria ser el lugar donde se libera la
energia durante una fulguracion; propuso que la corriente eléctrica puede ser disipada
en el punto neutro. En 1949 Hoyle, presenté una idea similar acerca del mecanismo
mediante el cual se produce una fulguracion, tal mecanismo es conocido actualmente
como reconexion magnética. Sin embargo, existia una dificultad para explicar la escala
temporal de una fulguracién suponiendo que ésta se da por una difusién simple del
campo magnético, esto es, no considerando la contribucién del flujo de plasma. Lo
anterior se debe a que la escala temporal de la difusiéon es mucho mayor que la escala
temporal tipica de una fulguracién en la corona, donde la temperatura T del plasma
y la dimensiéon espacial L del campo magnético poseen valores grandes. El tiempo de

difusién en la corona estd dado por:

L2 L \’/ T \?
tgir ~ — ~ 10" | ——— — 1.4
W=y (109 cm) (106 K> ° (1.4)
donde
T \"2
n~ 10* <106 K) em? 57! (1.5)

es la difusividad magnética derivada de la resistividad Spitzer. Con el fin de superar
la gran diferencia entre estas dos escalas temporales (tiempo de difusién y duracion de la
fulguracion), se consideré que, la dimensién espacial de una region de difusién donde la
corriente eléctrica es disipada deberia ser tan pequenia como L ~ 103 em, aunque el total
de la energia liberada durante una fulguracion no puede ser explicada en una regién de
difusién tan pequena. Posteriormente, en 1957 y 1958 Parker y Sweet respectivamente,
propusieron un modelo de reconexién magnética que consideraba el flujo de plasma; sin

embargo, este modelo de reconexién conocido actualmente como modelo de reconexion
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Sweet-Parker, no puede explicar la escala temporal de una fulguracion. Este proble-
ma fue parcialmente resuelto por Petschek en 1964 al introducir ondas de choque a la
dindmica de la reconexion. Desde entonces, la reconexiéon magnética ha sido considera-

da como uno de los mecanismos més prometedores en la produccién de una fulguracion.

El campo magnético, que es la fuente de energia de una fulguracion, emerge a la
superficie solar después de haber atravesado la zona convectiva. Mientras éste cruza
dicha zona, es rodeado por un plasma con alta presién que tiene movimientos convecti-
vos, asi el campo magnético puede ser representado por tubos de flujo delgados cuyas
lineas estan enroscadas. Cuando el tubo de flujo emerge a la superficie, la presién del
gas ambiente disminuye bruscamente, produciendo que el campo magnético se expanda
rapidamente, llenando un gran volumen en la atmésfera solar y adquiriendo una nueva
configuracion en su estructura. De esta forma el campo magnético pierde parte de su
energia almacenada durante el proceso de formacion del tubo de flujo, mientras que
otra parte permanece como energia libre en la estructura magnética, en forma de una
corriente eléctrica alineada al campo, que no es afectada por la fuerza de Lorentz. Es-
ta corriente eléctrica también genera distorsiones en la estructura magnética, que son
observadas como arqueamientos y/o cuerdas de flujo torcidas. La formacion de estas
estructuras magnéticas distorsionadas es importante para explicar el estado que con-

duce a la generacion de una fulguracion.

Se sabe de la existencia de eventos que preceden a las fulguraciones, éstos son llama-
dos "precursores”, uno de ellos son las regiones bipolares que emergen en la superficie
solar, las cuales pueden interactuar con campos magnéticos pre-existentes en la corona y
producir una fulguracion. Otro precursor bien conocido es la activacion o erupcién de un
filamento. Un filamento estd compuesto de un plasma relativamente frio (T ~ 10* K),
flotando en la corona solar que es ocupada por un plasma muy caliente (7' > 10° K).
La activacion de un filamento se genera por procesos de inestabilidad del plasma que
alteran su estructura magnética. Dado que un filamento se forma en la region baja de
la corona (donde la presién magnética domina a la presién del gas), las principales fuer-
zas que generan dichas inestabilidades son las fuerzas magnéticas, las generadas por el
gradiente de presiéon magnética y la gravitacional. Por lo tanto, es importante conocer
como estas tres fuerzas mantienen un balance durante la fase pre-eruptiva del filamento,

y bajo que condiciones dicho balance se pierde y genera la erupcion del filamento.

Aunque la corona solar es un medio altamente conductivo, la disipacién de la co-
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rriente eléctrica es generalmente un proceso ineficiente. Uno de los posibles escenarios
para la liberaciéon de la energia magnetica es la disipacion de la corriente eléctrica a
traves de una delgada region llamada hoja de corriente, donde la densidad de corriente
se incrementa. Esto va acompanado por la reconexion del campo magnético que con-
vierte la energia magnética a térmica y a energia cinética en forma de jets de plasma
(particulas aceleradas a altas energias por fuerzas electromagnéticas). La reconexién
magnética cambia la configuracion de la estructura magnética, destruyendo el balance
de fuerzas para generar una evoluciéon global de la estructura. Esto indica que las hojas
de corriente son formadas espontaneamente en la corona. La reconexiéon magnética es
un proceso de conversion de energia y cambios topoldgicos, de esta forma, el campo
magnético de la corona puede llegar a un estado de baja energia via reconexiones suce-

sivas, evitando un incremento monétono de energia magnética en la corona.

La energia liberada por la reconexiéon magnética es trasportada de esta zona en
forma inmediata via radiacion, conduccién térmica, por medio de particulas de alta
energia y por burbujas de plasma. La configuracién del campo magnético influye signi-
ficativamente en el trasporte de la energia. Parte de la energia liberada es transportada
hacia abajo a lo largo de las lineas del campo magnético via conduccién térmica, por
medio de particulas de alta energia; y por calentamiento del plasma cromosférico. La
presion del gas se incrementa con el calentamiento del plasma cromosférico, lo que ge-
nera un flujo de plasma que asciende hacia la corona venciendo la fuerza gravitacional
(este proceso es llamado evaporacién cromosférica), llenando un bucle magnético con
plasma caliente (que son observados en longitudes de los rayos X blandos). Otra parte
de la energia liberada en la reconexién magnética es transportada hacia arriba como
una eyeccion de una burbuja de plasma llamada plasmoide. Durante esta fase algunas
particulas son aceleradas hasta convertirse en particulas energéticas no térmicas. Los

procesos mencionados anteriormente poseen una alta dinamica y complejidad.

Un fulguracién esta frecuentemente asociada con algin otro fenémeno dindmico en
el Sol. Como se mencion6 anteriormente, la activacion de un filamento es uno de aque-
llos fenémenos asociados con la fulguracién. Algunas veces una fulguracién es parte de
una erupciéon a gran escala conocida como una eyecciéon de masa coronal (EMC), la
cual transporta una enorme cantidad de plasma (superior a 10' g) hacia el espacio

interplanetario.



Capitulo 1. Fisica Solar y Rayos Cdsmicos Solares 27

1.4.1. Liberacion de energia

A continuacién nos enfocaremos en la reconexion magnética, que es el mecanismo
central que permite una rapida liberacion de la energia magnética acumulada. Comen-
zaremos explicando la fisica basica que gobierna la reconexion magnética, discutiremos
el modelo tedrico que muestran como la reconexién magnética puede producir una ful-

guracion y los fendmenos asociados a ésta.

Reconexién magnética

Un valor finito de la resistividad causa disipaciéon ohmica de la corriente eléctrica,
que es especialmete eficiente en la region donde fluye una corriente eléctrica intensa,
llamada hoja de corriente. Cuando la disipacién causa un cambio topoldgico del campo
magnético, éste pasa a un estado de menor energia respecto al estado previo a la disi-
pacién. Por lo tanto, la reconexiéon magnética es la union de dos regiones previamente
separadas, el cambio de estado energético es una consecuencia de ésta. A través de este
proceso, la energia magnética almacenada dentro y fuera de la hoja de corriente es con-
vertida a energia cinética y térmica. La reconexiéon magnética también es acompanada
por la generacién de intensos campos eléctricos en los alrededores de la hoja de corriente

(campo eléctrico convectivo), los cuales pueden acelerar particulas cargadas.

Modelo basico de reconexion magnética

La liberacién de la energia libre contenida en una estructura magnética es disparada
por una rapida reconexién magnética en una hoja de corriente distribuida en la corona
(ver figura 1.2). Los posibles escenarios para la formacion de la hoja de corriente en la
corona son: 1) que ésta se forme en la interfase de dos estructuras magnéticas diferentes
que interactuan una con otra; esta interfase puede ser generada cuando una estructura
que emerge de la superficie solar interactua con otra existente, y 2) que la hoja de
corriente se forme dentro de una misma estructura magnética debido a movimientos de
cizalla, esto es, la formacion puede ser una consecuencia directa del enroscamiento de

un tubo de flujo que emerge.

En la figura 1.3, se muestra de forma grafica una hoja de corriente en la cual se
lleva a cabo la reconexion magnética. La rapidez de la reconexion se mide a traves de la

variacién de flujo magnético por unidad de tiempo d®/dt, donde ® es el flujo magnético
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Figura 1.2: Representacion esquemética de la reconexién magnética, en a) se observa
una estructura magnética emergiendo de la superficie solar, en b) la formacién de la
hoja de corriente, y en ¢) el punto de la reconexién magnética.

por unidad de longitud en la direccion perpendicular al plano que contiene a la hoja de
corriente. Para un estado estacionario, las leyes de Faraday y de Ohm proporcionan la

rapidez de reconexién, como a continuacién se indica:

% =ckE = 47:7‘7 = v;B; = constante (1.6)

donde E y j son las intensidades de campo eléctrico y densidad de corriente en una
region de difusion con un coeficiente de difusion magnético 7 finito, v; es la velocidad
del flujo de plasma que entra a la region de difusién y B; es la intensidad del campo
magnético en esta regién. En estado estacionario, V x E = 0, podemos obtener que
cE = —T; X ﬁz fuera de la region de difusién donde consideramos cero el coeficiente de

. ., = Ann = ., . .,
difusién; y obtenemos que £ = 715 en la region de difusion.

La velocidad de reconexion se puede expresar en forma adimensional usando el
numero de Mach-Alfvén correspondiente a la regién por donde fluye el plasma (hacia

adentro de la regién), de la siguiente manera:

= =—=M 1.7
UABZ' UABz' VA A ( )
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Figura 1.3: Esquema de la reconexién magnética, en una hoja de corriente.

donde v4 es la velocidad de Alfvén registrada en la region de difusiéon donde entra
el flujo de plasma. Entonces, podemos definir el tiempo de reconexiéon en una hoja de

corriente de longitud L como:

L ta

lree = — = —— 1.8
o L (1.8)

donde t4 = % es el tiempo de transito Alfvén. Cuando consideramos L como la
longitud tipica de la estructura magnética coronal (10* — 10° km), t4 suele tomar va-

lores entre 10 s y 100 s.

A continuacién estimamos el campo eléctrico convectivo asociado con la reconexién
magnética, que posiblemente juega un papel importante en la aceleracion de particulas

cargadas durante una fulguracién:

B lip b g yq0r (Ma = 2( et )_é Vmt o (1.9)
c e 0,1/ \100 G/ \10%0 cm-3 ‘
Este campo eléctrico decrece significativamente en la fase gradual de la fulguracion

debido a que la velocidad del flujo de plasma v; se reduce, lo que explica el porqué la

aceleracion de particulas es menos eficiente en la fase gradual que en la fase impulsiva.



Capitulo 1. Fisica Solar y Rayos Cdsmicos Solares 30

También explica porqué las fulguraciones de larga duracion solo tienen una fase gra-
dual y no una fase impulsiva, cuyas caracteristicas debidas a la aceleracion de particulas

muestran fuertes emisiones de rayos X duros.

1.4.2. Transporte de energia

La energia liberada por la reconexion magnética es transportada por varios fenéme-
nos fisicos: radiacion, conduccién térmica, eyeccién de masa, propagacién de ondas y
generacion de particulas de alta energia. El proceso de transporte de energia afecta sig-
nificativamente a la atmosfera solar, haciendo que la fase principal de una fulguracién
sea rica en eventos dinamicos, como son: la formacién de choques, eyeccién de plasmoi-

des, evaporacién cromosférica y aceleracion de particulas cargadas.

En la figura 1.4 se ilustra el perfil temporal de las emisiones observadas para diver-
sas longitudes de onda durante una fulguracion. Al inicio de una fulguracién se observa
un rapido incremento en las emisiones de rayos X duros (> 30 keV') y de micro-ondas,
llamados estallidos o estallidos elementales. Este fenémeno ocurre comuinmente duran-
te un periodo de algunos segundos. Cuando se produce un estallido, por lo general
se producen particulas de alta energia. La duracion total de una serie de estallidos es
aproximadamente de algunos minutos, ésto produce la fase impulsiva de la fulguracion,
durante esta fase se libera energia de forma muy violenta; sin embargo, en algunos even-
tos, la duracion total de la serie de estallidos puede ser mayor a diez minutos. Posterior a
esta fase, las emisiones provenientes del sitio de la fulguracién decrecen gradualmente en
un periodo tipico de diez minutos, llamada fase gradual de la fulguracién. Las emisiones
de rayos X duros y micro-ondas solo son intensas durante la fase impulsiva, mientras
que las emisiones de rayos X suaves (< 10 keV') y de Ha continuan incrementandose

después de la fase impulsiva y se convierten en el flujo dominante durante la fase gradual.

Observaciones realizadas por misiones como SMM (1980 — 1989), Hinotori (1981 —
1989), Yohkoh (1991 — 2001) y Hinode (2009—) han generado informacién detallada
sobre la estructura y evolucién de una fulguracién, que nos permite identificar la fuente
de emision en diferentes longitudes de onda observada durante la fase impulsiva y/o
gradual. La figura 1.5 ilustra la configuraciéon del campo magnético observada durante

estas dos fases.

Los electrones de alta energia generados por la reconexién magnética en la corona
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Figura 1.4: Variacién temporal tipica de emisiones observadas en varias longitudes de
onda durante una fulguracién (Shibata, 2011).

se superponen para generar una corriente que desciende a lo largo del bucle, calentando
el plasma cromosférico, y formando en el punto de anclaje una fuente de rayos X duros
via bremsstrahlung. Estos electrones de alta energia también producen de forma inter-
mitente emisiones de micro-ondas via radiacion giro-sincrotréon mientras descienden a
lo largo del bucle. Otro tipo de fuente de rayos X duros se forma en la parte superior
del bucle, la cual puede ser formada por colisiones entre el flujo de alta velocidad que

desciende y el material contenido en la dicha zona.

Las emisiones de rayos X suaves comienzan a incrementarse gradualmente durante
la fase previa a la fulguracién, lo que indica que el plasma comienza a calentarse antes
de que ocurra la fulguracion. Durante la fase impulsiva, la intensidad en la emision de
rayos X suaves producto del calentamiento del plasma via conduccién térmica se incre-

menta rapidamente y el cambio temporal de éste incremento corresponde a la variacion
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Figura 1.5: Configuracién magnética de la fase impulsiva (panel izquierdo) y gradual
(panel derecho) de una fulguracién.

en la emision de rayos X duros, conocido como efecto Neupert. La principal contribu-
cién para producir estas emisiones de rayos X blandos proviene de un bucle magnético
que contiene un plasma caliente, cuya temperatura es 7' > 107 K. Este plasma origi-
nalmente proviene de la cromodsfera mediante un proceso de evaporacion generado por
la conduccion térmica que emana de una regién muy caliente formada en la corona.
La conduccién térmica también continua calentando el plasma evaporado manteniendo
su temperatura coronal (el plasma evaporado reduce su temperatura por enfriamiento

radiativo al generar rayos X suaves).

Durante la fase impulsiva, se observan zonas brillantes en Ha en los puntos de anclaje
del bucle magnético. Esto indica que el plasma cromosférico se calienta por conduccién
térmica y por electrones de alta energia. Cuando un grupo de bucles observados en rayos
X suaves aparecen casi de forma simultanea y forman una arcada, los puntos en Ha son
observados como dos franjas distribuidas a lo largo de la linea de inversién de polaridad.
En un caso extremadamente energético, los electrones de alta energia pueden penetrar la

cromosfera y calentar la fotésfera, generando un incremento en la emision de luz blanca.
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Emisiones Ha también son observadas durante la fase gradual de la fulguracion.
En este caso, la principal contribuciéon proviene de un bucle magnético que contiene
plasma frio cuya temperatura es ~ 10* °K. La emisién en Ha comienza a aparecer
cuando el bucle magnético observado en rayos X blandos experimenta un enfriamiento
suficiente via radiacion. A medida que se da la reconexién magnética en la corona, las
nuevas lineas del campo reconectadas se apilan en el bucle pre-existente, y con ello la
altura relativa del ”loop”se incrementa con el tiempo. En relacién con ésto, la distancia
entre las dos franjas observadas en Ha en los puntos de anclaje del bucle también se

incrementa con el tiempo.

1.4.3. Aceleracién de particulas

Los mecanismos de aceleracién de particulas durante una fulguracién solar estan atn
muy lejos de ser completamente entendidos, debido a las restricciones impuestas por
las observaciones. Un modelo exitoso de fulguraciéon debera explicar cuantitativamente
la produccién de particulas relativistas y no relativistas en una fulguracion. En esta

seccién seguiremos el tratamiento del problema expuesto por (Miroshnichenko, 2015).

Aceleracién estocastica

En un amplio sentido, la aceleraciéon estocastica o tipo Fermi es definida como el
proceso en un plasma turbulento en el que una particula puede ganar o perder energia
en un intervalo corto de tiempo. Estos cambios de energia en la particula ocurren de
manera aleatoria, debido a que la particula colisiona con centros de dispersién en movi-
miento (nubes magnéticas, ondas turbulentas, frentes de choque, etc.). De esta manera,
es un proceso en el cual existen muchos incrementos y decrementos de energia sobre
periodos largos de tiempo, que llevan finalmente a la aceleracién de la particula. El

ejemplo mas importante de este tipo de aceleracion es generado por ondas.

Si los centros de dispersién se mueven uno hacia el otro en el sistema de referencia
del plasma, una particula gana energia adicional en cada encuentro elastico, y de esta
forma la particula es rapidamente acelerada en un proceso Fermi de primer orden. El
mecanismo original de aceleracion tipo Fermi, él cual se lleva a cabo mas lentamente y
en donde la particula en promedio gana energia, debido a muchos encuentros y reflexio-

nes eleatorias en una nube magnetizada en movimiento es llamado aceleracion Fermi
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de segundo orden. La aceleracion estocastica también puede resultar de la resonancia
entre la dispersion generada por el angulo de paso y ondas Alfvén con longitud de onda
del orden del radio de giro de la particula, para acelerar particulas estas ondas deben
propagarse en paralelo y/o anti-paralelo al campo magnético promedio. Otros modos
de aceleracion estocastica, llamados bombeo magnético y amortiguacion de tiempo de
transito, son generados por interacciones con ondas magnetosénicas cuyas longitudes
de onda son mucho mayores que el radio de giro de la particula. Ondas Langmuir con
velocidad de fase del orden de la velocidad de la particula también aceleran particulas

de modo estocéstico.

La clave central para entender la aceleracién estocastica son los modos normales
que pueden existir en un plasma magnetizado. Mientras que, la clave para entender
la aceleracion estocéstica por ondas es la resonancia en la interacciéon onda-particula.
Cuando la amplitud de la onda es pequena, la aceleracién estocastica se da por un

proceso de resonancia que se genera cuando se satisface la condicién:

12
xzw—kHvH —— =0 (1.10)
f)/
Donde w es la frecuencia de la onda, v} es la componente paralela de la velocidad de
la particula, ~y el factor de Lorentz, k|| es la componente del vector de onda alineada al
campo, €2 es la frecuencia ciclotron de la particula, y = es el parametro de discrepancia

en la frecuencia.

Aceleracion por ondas de choque

El mecanismo de aceleracién en un choque rapido es atractivo dado que, iones ace-
lerados en este tipo de choques han sido observados directamente, asociados a choques
de co-rotaciéon interplanetarios, choques transientes solares, y choques en magnetosfe-
ras planetarias. En este tipo de choques existen dos mecanismos que pueden acelerar

particulas, aceleracion tipo Fermi de primer orden y por choque de deriva.

Si uno considera que no exiten perturbaciones en el plasma rio arriba y rio abajo
del choque, entonces el principal mecanismo de aceleracion de iones y electrones es por
deriva a lo largo del campo eléctrico convectivo £ = —V,;, B, donde B es la intensidad

del campo magnético y Vi, es la velocidad de flujo rio arriba. Cuando V, es paralela a
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B el campo eléctrico es practicamente nulo y la aceleracién por deriva no es importante.
Este mecanismo es mucho mas efectivo para choques cuasi-perpendiculares. Si el plasma

es turbulento rio arriba y rio abajo, los iones y electrones son intensamente dispersados.

Mediante el mecanismo de aceleracién por deriva, las particulas ganan energia rapi-
damente, pero en ausencia de un mecanismo de retorno éstas escapan del choque y
nunca regresan. La dispersion debida al angulo de paso en un medio rio arriba, even-
tualmente traerd a la particula de regreso al choque, asi ésta pueden interactuar con el

choque varias veces.

La aceleracién por ondas de choque en los modelos de fulguraciones solares ha sido
extensamente usada, debido a que este proceso hace posible la aceleracién de iones y
electrones rapidamente y reproduce el espectro observado. Las ondas de choque en las
fulguraciones han sido asociadas con la aceleracién de particulas en la corona superior,

debido a que éstas se relacionan con estallidos de radio tipo II observados en dicho lugar.

La diferencia en el exponente espectral de la intensidad diferencial para particulas
relativistas y no relativistas indica que la aceleracion tipo Fermi de primer orden es
simultdnea para todas las especies de particulas (iones y electrones) en las fulguraciones.

Se considera que la intensidad diferencial esta dada por:

J(E) = joe %o (1.11)

donde Fj, determina un umbral de alta energia, j, es el espectro para un choque
infinito unidimensional, y E es la energia para electrones y protones por unidad de

carga.

1.5. Eyecciones de masa coronal

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son observadas como objetos brillantes que
se mueven hacia afuera del Sol a través de la corona solar a velocidades de 10 a 2,000
Km s7!. Las EMC involucran la expulsién de cantidades sustanciales de plasma de
grandes regiones de la corona solar. El fendmeno de expulsiéon de masa fue identificado

por vez primera con corondgrafos en naves espaciales a principios de la decada de 1970.
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Las principales motivaciones para el estudio de las EMCs son: 1) las caracteristi-
cas fisicas del fenémeno (dimension espacial, cantidad de masa involucrada, velocidad,
energia), 2) son la manifestacién de la actividad solar de mayor tamano, 3) todas la
EMCs son de gran interés debido a que ellas surgen en regiones del Sol dominadas por
el campo magnético, 4) explicar la expulsién stibita de un plasma altamente ionizado
presenta un verdadero reto a nuestro conocimiento sobre las fuerzas bésicas y el balance
de energia en un sistema fisico, 5) la conexion entre las EMCs y otras manifestaciones
de la actividad solar, muy en especial con las fulguraciones solares, 6) la relacién entre
las EMCs y las perturbaciones temporales en el viento solar, asi como sus efectos en las
magnetodsferas, cometas y rayos césmicos, y finalmente 7) la posible analogia con otros

escenarios astrofisicos (Strong et al., 1998).

Cualquier estrella en la secuencia principal se encuentra perdiendo masa a causa
de fenémenos dinamicos en su atmosfera, lugar donde acelera plasma o particulas mas
alld de la velocidad de escape. En el Sol observamos dos formas de pérdida de masa, 1)
de forma mas o menos constante por medio del viento solar, y 2) de forma esporadica
por medio de eyecciones de masa coronal. El viento solar desaloja una cantidad de masa

2 571 por los hoyos coronales, y ~ 4 x 107 g em=2 57!

del orden de ~ 2 x 1071% g em ™
por las regiones activas. El fenémeno de la EMC ocurre con una frecuencia de algunos
eventos por dia durante el maximo de actividad solar, que genera para el Sol una pérdi-
da de masa del orden de ~ 10 — 106 ¢, lo cual corresponde a una tasa de perdida de

2 571 < 1% de la masa perdida

masa promedio de ~ 2 x 107 — 2 x 1072 g em™
por el viento solar que escapa por los hoyos coronales, o < 10 % de la masa perdida por
el viento solar que escapa en las regiones activas. El tamano transversal de una EMC
puede cubrir desde una fracciéon hasta mas de un radio solar, la velocidad de la eyeccién
estd en un rango de vgyo ~ 102 — 2x10% km s~!. Existe un consenso general respecto
a que las EMC estan asociadas a la liberacién de energia magnética en la corona solar,
pero su relacién con las fulguraciones aun es controversial. Una EMC es una estructura
dinamica de plasma propagandose del Sol hacia el espacio interplanetario, la cual lleva
un campo magnético congelado. Si una EMC viaja de un punto en el Sol en direccién
radial a la Tierra, ésta EMC es llamada tipo halo. Las EMC aceleran particulas que
pueden llegar a la Tierra mas facilmente cuando la EMC es expulsada en la direccién
oeste del hemisferio solar, ya que dichas particulas se propagan a lo largo de la espiral

de Parker del campo magnético interplanetario.

Las EMC se originan en regiones activas, las cuales generalmente poseen un cam-
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po magnético bipolar. Con el fin de proveer las condiciones para la generacion de un
fenémeno eruptivo como lo son las fulguraciones y las EMC, la energia magnética libre
necesita ser almacenada en un campo intenso y con cizalla (perfectamente delimita-
do), lo que es un pre-requisito para muchos modelos de EMC (Aschwanden, 2005). La
intensidad del campo magnético puede ser determinada observacionalmente mediante
la obtencién de un magnetograma vectorial, el cual contiene informaciéon del campo

magnético en la frontera de la fotdsfera.

Se ha encontrado evidencia de que una alta cizalla en una configuracién magnética
conduce a la erupcion de un filamento y una fulguraciéon sin presencia de una confi-
guracién "helmet streamer” (estructura brillante en regiones con campos magnéticos de
polaridad opuesta). Los modelos tedricos explican la erupcion de un filamento contenido
en una configuraciéon magnética arqueada y con cizalla por la formacion de lineas de

campo helicoidales que cancelan flujos sobre la linea neutra (Aschwanden, 2005).

La geometria de una EMC y sus cambios dindmicos como funcién del tiempo pro-
veen los parametros primarios de un modelo tedrico en tres dimensiones. La primer
caracterizacién geométrica de una EMC con estadistica suficiente fue obtenida con el
coronégrafo de la misién Solar Maximum Mission (SMM), que inclufan 1300 EMC ob-
servadas en 1980 y durante 1984 a 1989. Una caracteristica tipica de muchas EMC es
su estructura de tres partes, que consiste de 1) un borde brillante (cubierta), 2) una
cavidad anular oscura, y 3) un nicleo brillante. Los corondgrafos miden primordial-
mente los fotones fotosféricos dispersados por los electrones libres en el plasma coronal

(dispersién Thomson).

El modelado geométrico de las EMC esta todavia en una etapa temprana, basados
en el concepto de cuerdas de flujo magnéticas, que consiste de lineas de campo magnéti-
co helicoidales enrolladas alrededor de un cilindro curvado (segmento de un toroide),
la evolucién de una EMC es considerada como una expansion de estas cuerdas de flujo
hacia el espacio interplanetario, con una estructura conectada a puntos de anclaje en
el Sol (Aschwanden, 2005).

Las fases temporales de la aceleracién de una EMC revelan el rango de altura don-
de las fuerzas de aceleracion operan, de esta forma pueden proveer informacién cru-
cial del mecanismo que impulsa estos objetos. Basado en observacines de EMC con
SoHO/LASCO sobre un rango de distancias de r = 2 — 30R, los perfiles de veloci-
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dad v(t) y aceleracién a(t), muestran la existencia de dos clases diferentes de EMC: 1)
EMC graduales, aparentemente se forman cuando las prominencias y sus cavidades se
elevan por debajo de los flujos coronales, alcanzan velocidades tipicas en el rango de

2 en un rango de distancias

v ~ 400 — 600 km s~! y aceleracién de @ = 3 — 40 m s~
R < 30Rs; y 2) EMC impulsivas, frecuentemente asociadas con fulguraciones y ondas
Moreton (firma cromosférica de una onda de choque de gran escala, y observadas en
Ha), con velocidades v > 750 — 1000 km s~! las cuales muestran una desaceleracién a

distancias R > 2R,

El punto clave en la produccién de una EMC es el almacenamiento de la energia y su
posterior liberacion. Una conjetura sobre el problema energético seniala que un campo
magnético libre de fuerzas tiene menos energia que un campo equivalente completamen-

te abierto (con identicas condiciones a la frontera en la fotdsfera) (Aschwanden, 2005).

Una aproximacién para obtener una mejor comprension de la evolucién dinamica de
los parametros en la erupcién de una EMC es el estudio de la distribucion de la energia.
Recientes estudios indican que algunas EMC consideradas como cuerdas de flujo ace-
leradas conservan su energia total (esto es, la suma de energias magnética, cinética y

potencial gravitacional es constante).

1.6. Rayos Césmicos Solares

Algunas fulguraciones producen grandes cantidades de particulas energéticas (SEP,
por sus siglas en inglés) que se propagan en el sistema solar, también producen lineas
de rayos gamma en el Sol. Las SEP que llegan a la érbita terrestre estan filtradas por
efectos de propagacion en el medio interplanetario, mientras que, los rayos gamma no
son afectados. La energia total en las SEP puede ser similar a la emitida en longitud
de onda del 6ptico. Resultados de observaciones muestran que el flujo de electrones con
energia entre 0.2 y 1 MeV es 100 veces el flujo de protones a 10 MeV (Zirin, 1989).
En las fulguraciones, electrones e iones son rapidamente acelerados durante la explosiva

liberacién de energia (Strong et al., 1998).

La observacion de protones y neutrones solares, generados durante las fulguraciones
solares en combinacion con datos de rayos X y rayos gamma, nos permite obtener in-

formacién sobre los procesos fisicos de éstas (almacenaje y liberacién de energia, etc.)
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y sobre los mecanismos de aceleracién de particulas (Dorman, 2010). La produccion
de neutrones y rayos gamma en la atmosfera solar resulta de la distribucién de iones
y su seccion eficaz nuclear. En las ocaciones en que se presenta, el flujo de neutrones
y rayos gamma es una herramienta para el diagndstico de las propiedades de los iones
energéticos, de los mecanismos de aceleracion y de las propiedades de interaccion en el

sitio donde se producen (Vilmer et al., 2011).

Usando el espectro de iones y electrones acelerados durante una fulguracion, que
se obtiene a partir de los registros de rayos X y rayos gamma es posible comparar la
energia contenida en cada una de estas especies. Un estudio realiado por Ramaty et
al. (2000) sobre las lineas de rayos gamma para 19 fulguraciones observadas por SMM
muestra que la energia contenida en los iones > 1 MeV puede ser comparable a la
energia contenida en los electrones subrelativistas > 20 keV'. Sin embargo, hay que te-
ner en cuenta que existe una gran dispersion en la energia contenida en los electrones e
iones de una fulguracion a otra, y la energia contenida en los iones algunas veces excede

la energia contenida en los electrones (Vilmer et al., 2011).

La primer comparacion entre los iones acelerados diagnosticado mediante las lineas
de emision de rayos gamma y los electrones acelerados diagnosticados mediante la emi-
sién bremsstrahlung con energia > 300 keV/, fue realizado con datos de SMM/GRS
mostrando que existe una buena correlacién entre la produccién de iones (normaliza-
da por encima de 30 MeV/nucleén) y la produccién de electrones por encima de 300
MeV. La intensidad de la linea de 2.223 MeV ha sido estimada mediante un analisis
monoenergético, incluyendo una correcciéon por atenuacion para fulguraciones genera-
das en zonas cercanas al limbo solar. Para todas las fulguraciones localizadas a angulos
heliocéntricos menores que 80° se encontré que la intensidad de la linea correspondiente
a la captura neutrénica presenta una alta correlacién con la intensidad de radiacion
bremsstrahlung > 300 MeV. Como una primera aproximacion, la linea de 2.223 MeV

puede ser considerada como un buen indicador del nimero de protones cuya energia >

30 MeV (Vilmer et al., 2011).

La aceleracion de particulas asociadas con fulguraciones ha sido investigada intensa-
mente. Los procesos o mecanismos de aceleracion de particulas durante una fulguracion
estan mas alla del alcance de la MHD, donde los procesos cinéticos relacionados con las
particulas cargadas se vuelven importantes. Una escala de longitud tipica de un proceso

cinético es el radio de Larmor para iones o su distancia inercial, ambas del orden de
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un metro en la corona. Esto es mucho més pequeno que el tamano tipico de una fulgu-
racion, por lo tanto, incorporar la aceleracion de particulas en un modelo desarrollado
para una estructura global y durante toda la evolucion de una fulguracion es una tarea
complicada (Shibata, 2011).

La primer evidencia de aceleraciéon de particulas cargadas (electrones e iones) a
energias relativistas asociadas con una fulguracion solar fue detectada en 1942 al incre-
mentarse la razén de conteo de varios monitores de radiacién césmica en la superficie
terrestre. Los iones energéticos (varios cientos de MeV /nucleén) interaccionan con la
atmosfera solar produciendo una abuntante emisiéon de rayos gamma. Un espectro de
lineas de rayos gamma es producido a través de las interacciones de iones cuya energia
estd en el rango de ~ 1 — 100 MeV /nucledn, consiste de varias lineas de desexcitacién
nuclear, captura de neutrones y aniquilacién de pares. Si los iones energéticos poseen
energias de varios cientos de MeV//nucledn, entonces sus interacciones con el ambiente
solar producen piones secundarios, cuyos productos de decaimiento generan muones y
fotones energéticos, en una banda ancha desde los 10 MeV, la cual presenta un maximo
al rededor de los 70 MeV, generado por decaimiento de piones neutros (Vilmer et al.,
2011).

1.6.1. Interaccion de particulas aceleradas con la atmoésfera

solar

La firma inequivoca de protones energéticos en la atmosfera solar proviene de la
variedad de lineas de rayos gamma generadas por captura de neutrones y desexcita-
cion, productos de reacciones nucleares, o por la deteccion directa de éstos en el medio
interplanetario y/o por detectores en la superficie terrestre. La seccién eficaz de las in-
teracciones comienza a ser significativa para protones (o iones) con energias por encima
de ~ 10 MeV por nucleén, sin embargo, se requieren protones con energia > 30 MeV
para identificar intensas fulguraciones mediante lineas de rayos gamma. Lo anterior, en
parte de debe a la observacion de la linea en 2.223 MeV que corresponde a captura
neutronica por parte del hidrégeno ambiente; una fuente importante de neutrones es la
desintegracién de nucleos de *He, los cuales poseen una energia de enlace de ~ 28 MeV
(Miroshnichenko, 2015).

Como ya se senald, en algunas fulguraciones los rayos gamma observados son resul-
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tado del decaimiento de piones neutros. Los piones son generalmente producidos por

protones y particulas alfa con energia alrededor de 1 GeV por nucledn.

Produccion de radiacién neutra

En las fulguraciones solares, las emisiones de neutrones y rayos gamma de alta
energia resultan de la interaccién de particulas aceleradas con el material de la atmosfera
solar. Actualmente los mecanismos de produccion de fotones y neutrones son bastante

bien entendidos. En la tabla 1.2 se resumen los principales procesos.

Las observaciones de emisiones de rayos gamma (MeV') que tienen duracién de ho-
ras son de especial interés, debido a las preguntas que surgen sobre la naturaleza de
los procesos fundamentales de transporte (movimiento adiabatico, dispersién por tur-

bulencias del plasma, derivas) (Miroshnichenko, 2015).

Las interacciones entre electrones acelerados y el gas ambiente contenido en la region
de la fulguraciéon producen un continuo de rayos X y rayos gamma via bremsstrahlung
no térmico. Esta emisién continua se extiende desde ~ 20 kel hasta por encima de 100

MeV, sin conocerse un umbral superior.

Las observaciones de rayos gamma, producto de las interacciones de las particulas en
el Sol, indican un mayor flujo de electrones respecto a protones, independientemente de
si la fulguracion es impulsiva o gradual. Este resultado indica que las particulas respon-
sables de la produccion de rayos gamma y las observadas en el espacio interplanetario,
son probablemente aceleradas por el mismo mecanismo: aceleracion estocastica debida

a la giro-resonancia con las ondas del plasma (Miroshnichenko, 2015).

Lalinea a 2.223 M eV es producida en las fulguraciones solares por la captura de neu-
trones por parte del hidrégeno. Los neutrones energéticos en las fulguraciones pierden
energia por dispersiones elasticas, cuando alcanzan energias térmicas son capturados.
Debido a la termalizaciéon de los neutrones y a su posterior captura, la linea a 2.223
MeV presenta un retraso (Miroshnichenko, 2015). El tiempo de captura para neutrones
de 100 MeV es < 100 s, y para neutrones de 1 MeV es aproximadamente de 200 - 300
s (Dorman, 2010).

En la tabla 1.3 se muestra las probabilidades de captura de neutrones (producidos
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Emisiones Procesos Neutrones o fotones Energia del ion
observados o electrén primario
. Bremsstrahlung del 20 KeV - 1 MeV 20 KeV -1 GeV
Continuo , . .
electrén primario > 10 MeV
T Interaccién del ion linea 1-100 MeV /nucleén
inea
do acelerado
dosex. THe(a,n)"Be* 0.429 MeV
cita THe(a, p)"Li* 0.478 MeV
cién Y Ne(p,p)*°Ne* 1.634 MeV
nuclear 2C(p,p)2C* 4.438 MeV
%O(p, p)CO* 6.129 MeV
Captura | Produccién de neutrones 2.223 MeV 1-100 MeV /nucleén
de por iones acelerados,
neutrones | seguido de 'H(n,~)*H
Emisién Btor™ 0.511 MeV 1-100 MeV /nucleén
Produccion por iones acelerados
Aniquilaci’nwc(p’pn)ljc _Jzn B€++ e’ i—n
de p+p—>7r..,7r —ut —e . ’
positrones seguida por et + e~ — 2v Ps - positronio
et +e” — Ps+ hv
e" +'H- — Ps+p
Ps — 27,3y
Produccién de myn ™ por 10 MeV - 3 GeV 0.2-5.0 GeV
particulas aceleradas
Decaimientiop + p — 70, 7.
de seguido por 70 — 2
piones Tt = put — et
et — ~ (bremsstrahlung)
7 (aniquilacién en vuelo)
Interaccion de
particulas aceleradas
THe(p,pn)*He Neutrones en el espacio | 10 MeV - 1 GeV
10 - 500 MeV
p+p—m+n+.. Neutrones inducidos en | 0.1 - 10 GeV
Neutrones (s
cascadas atmosféricas
0.1-10 GeV
2ZNe(a,n)®Mg Neutrones producto del | 20 - 400 MeV
decaimiento de protones
20 - 200 MeV

Cuadro 1.2: Procesos de produccién de neutrones y rayos gamma, tomado de (Mirosh-
nichenko, 2015)
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]Procesos \EnleeV\Enzlo MeV\EnzloO MeV‘

Captura 17% 25 % 40 %
Decaimiento | 17 % 14 % 4%
Escape 66 % 61 % 56 %

Cuadro 1.3: Probabilidades de la captura neutrénica. Tomada de (Dorman, 2010).

en la atmdsfera solar) para producir la linea 2.223 MeV', de decaer o de escapar hacia

en espacio interplanetario (Dorman, 2010).

Las lineas de desexcitacion nuclear son resultado del bombardeo de protones y
particulas alfa contra el carbén ambiente y otros nicleos pesados, y de la reaccion
inversa, donde el hidrogeno y el helio ambiente son bombardeados por carbén y nicleos
pesados; debido a la baja abundancia relativa de nicleos pesados, las interacciones en-
tre éstos y las particulas aceleradas no son de gran importancia. Ademas, dado que el
H y el He no tienen estados excitados, las interacciones p-p y p-He también pueden
ser despreciadas. Sin embargo, las interacciones de particulas alfa con el He ambiente
producen dos lines a 0.478 MeV del "Li y a 0.429 MeV del “ Be (Miroshnichenko, 2015).

En calculos realizados con los flujos de rayos gamma esperados en la érbita terrestre,
en particular la linea 4.43 MeV del C'2 y la linea 2.31 MeV del N*, comparados con
el flujo esperado producto del decaimiento de piones para fulguraciones con parametros
iguales, mostraron que el niumero total de particulas aceleradas con energia > 30 MeV
es 10%, con una densidad en la regién de aceleracién de 10" particulas/cm?, y un
tiempo de aceleracién de 102 s, lo anterior, considerando que la mitad de las particulas

aceleradas se movieron hacia la fotésfera (Dorman, 2010).

1.6.2. Rayos gamma

La informacién obtenida de la emision de lineas de rayos gamma sobre las carac-
teristicas de los iones acelerados requiere un conocimiento profundo acerca del transpor-
te de estos iones entre el sitio de aceleracién (localizado presumiblemente en la corona
baja) y el sitio de interaccién y emisién (capas mas densas de la atmdsfera solar). Un
modelo reciente descrito por Murphy y colaboradores (Vilmer et al., 2011), aborda el
transporte e interacion de particulas, incluye la perdida de energia debido a interac-
ciones coulombianas, la eliminacion de particulas por interacciones nucleares, efectos

de espejos magnéticos en el sitio donde converge el flujo magnético y la dispersion por
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ondas MHD en la corona, mediante un tratamiento cuasi-lineal. El bucle lo considera
como una porcion semi circular en la corona de longitud L y dos porciones rectas que se
extienden verticalmente desde la regién de transicién hasta la fotésfera (pasando por la
cromosfera). Por debajo de la region de transicion, la intensidad del campo magnético
se considera proporcional a la presién elevada a la potencia § ~ 0,2. De esta forma, el
campo magnético convergente funciona como un espejo para las particulas cargadas.
La dispersion debida al angulo de paso es caracterizada por el camino libre medio A
requerido para una distribucién angular inicial y arbitraria, lo cual lleva a una distribu-
cion isotropica. En el modelo, el nivel de dispersion de las particulas energéticas debido
al angulo de paso es simplemente caracterizado por A, que es el cociente entre A y la
semi longitud del bucle L. = % La convergencia magnética y la dispersion debida al
angulo de paso determinan la distribucién angular de las particulas aceleradas cuando
ellas interaccionan con el ambiente solar, que es crucial para diversos aspectos de las
emisiones observables. En el modelo también se consideran diversos perfiles de densidad

dependiente de la altura n(h) de la atmdsfera solar (Vilmer et al., 2011).

En presencia de un campo magnético convergente, las particulas tienen un compor-
tamiento que depende del angulo de paso «. El aumento en la intensidad del campo
magnético y en la densidad del material se da en la parte profunda de la atmodsfera
solar produciendo una captura parcial de las particulas y la formacién de conos de es-
cape con apertura angular «,. Los iones con un angulo de paso a < «, se precipitan
transitoriamente al bucle, mientras que los iones fuera de dicho cono transitan por la

corona perdiendo energia muy lentamente debido a la baja densidad.

En ausencia de un campo magnético convergente los iones no son reflejados y las in-
teracciones nucleares son mas probables a grandes profundidades de la atmodsfera solar.
Sin embargo, en presencia de éste, los puntos espejo favorecen la interaccion a mayores
alturas, por lo tanto, a menores densidades, impidiendo la penetracién de particulas a
la atmosfera baja. A medida que disminuye la dispersién, més particulas son capaces de
precipitarse e interaccionar a mayor profundidad en zonas de alta densidad. Lo anterior
se debe a que, los iones de alta energia tienden a interaccionar méas lejos debido a su
menor seccién eficaz, por lo tanto, el espectro de particulas de alta energia es resultado

de interacciones que ocurren a altas densidades (Vilmer et al., 2011).

El principal factor que determina la ocurrencia de una reacciéon nuclear es la sec-

cion eficaz, pero la forma del espectro de los iones acelerados puede ser importante.
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Para interacciones con blancos pequenos solo los iones cuya seccién eficaz es significan-
te generan una contribucién, mientras que, para las interacciones con blancos grandes,
incluso los iones de alta energia inicial generan una contribucién, ya que ellos al perder

energia aumentan su seccion eficaz y entonces pueden interaccionar.

Murphy y colaboradores (Vilmer et al., 2011), determinaron para un espectro par-
ticular de iones, la energia efectiva de éstos para producir una linea de rayos gamma.
Para un espectro suave la contribucién de las particulas o domina debido a su bajo
umbral de energia, y las energias mas efectivas para los iones estd alrededor de algunos
MeV /nucleén, mientras que para un espectro duro las interacciones de los protones
llegan a ser importantes debido a su alto umbral de energia y a la alta energia efectiva.
Un rango de energia efectiva de iones para producir alguna linea es definido como la
energia del ion donde el méximo de produccién esta determinado, y el rango efectivo es
tal que la distribucién de produccién (gaussiana) presenta una bajada a cada lado del

maximo, cada una con el 50 %.

La relacién de proporcién entre las lineas del O'® (6,129 MeV) y del Ne?® (1,634 MeV)
han sido usadas para estimar el indice espectral de los iones acerelados, al igual que
la proporcién entre las lineas de desexcitacién del C'? (4,438 MeV) y la del deute-
rio (2,223 MeV). Para un espectro duro (indice espectral < 4) la energia efectiva
de los iones para producir la linea de captura neutrénica es muy alta, superior a
~ 100 MeV/nucledén, sin embargo, para un espectro blando (indice espectral > 4)
la energia efectiva de los iones para producir la linea de captura neutrénica puede ser
menor que 7 Mev/nucleén, debido a la produccién de neutrones por medio de reaccio-

nes exotérmicas sobre elementos pesados.

La intensidad de cualquier linea de desexcitacion depende del niimero y de la dis-
tribucion de energia de las particulas y de la abundancia de las especies que pueden
contribuir a ésto. Las mediciones de estas lineas incluyen informacion sobre la abundan-
cia de las diversas especies en la fuente y sobre el niimero y la distribucién de energia
de las particulas. Si la distribucién de energia de las particulas es conocida, se podria
deducir las abundancias relativas de la fuente, y viceversa, si conocemos la abundancia
de la fuente, en principio podriamos deducir la distribucién de energia de los protones

y particulas o (Vilmer et al., 2011).
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Radioactividad de larga duraciéon de una fulguracién

Las interacciones de los iones acererados durante una fulguracion con la atmosfe-
ra solar pueden sintetizar nucleos radioactivos, los cuales al decaer pueden producir
lineas de rayos gamma con un cierto retraso en los efectos de grandes fulguraciones.
La deteccién de estas lineas con retraso puede proveer una nueva perspectiva sobre
la composicién y espectro de los iones acelerados durante una fulguracion. Muchos de
estos radioisétopos podrian ser producto de interacciones de iones rapidos y pesados

con el hidrégeno y helio ambiente (Vilmer et al., 2011).

Una de las lineas mas evidentes que presenta un retardo es la de 0.847 MeV que
se genera por la desexcitacién del primer estado del Fe®, el cual es prodicido por el
decaimiento del C'0° (cuya vida media es de T% =772 dias), otra linea que es produc-
to del decaimiento anterior es la de 1.238 MeV. Algunos dias posteriores a una gran
fulguracion aparece la linea mas intensa de 511 keV prodicida por la aniquilacion de
pares y que resulta del decaimiento beta de radioisétopos de larga vida (Vilmer et al.,
2011).

Radiacién producto del decaimiento de piones durante una fulguracién

Observaciones de la radiacién producto del decaimiento de piones generados durante
una fulguracién, combinadas con observaciones de las lineas de rayos gamma generan
un completo esquema de la distribucion de iones acelerados cuya energia estd por en-
cima de algunos MeV /nucleén y hasta varios GeV/nucleén. La radiacién producto
del decaimiento de piones junto con observaciones de neutrones proveen informacion
sobre los iones de alta energia producidos en una fulguracién. Los piones cargados al
decaer producen electrones y positrones, los cuales a su vez producen rayos gamma
via radiacion bremsstrahlung. Electrones y positrones contribuyen a la produccién de
radiaciéon electromagnética via aniquilacién de pares; mientras que los piones neutros
decaen produciendo un par de fotones de alta energia, lo que genera un espectro rela-
tivamente ancho, el cual presenta un méaximo pronunciado en 67 MeV . La radiacion
tipo sincrotrén emitida por electrones y positrones, la cual reduce su tiempo de vida,
es importante ya que reduce su contribuciéon con respecto a la radiaciéon emitida por
el decaimiento de piones neutrons. Electrones energéticos (> 10 MeV') también son
producidos en una fulguracion solar, los cuales producen radiacion tipo bremsstrahlung

que enmascara potencialmente a la radiacién producida por el decaimiento de piones
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(Vilmer et al., 2011).

1.7. Produccion de neutrones solares

Muchas reacciones entre los iones energéticos acelerados durante una fulguracion
y los ntcleos del medio producen neutrones energéticos. Estos neutrones secundarios
experimentan multiples dispersiones elasticas, lo que los lleva a la termalizacién en la
atmosfera solar o a escapar hacia el espacio interplanetario. Las mediciones del flujo
de neutrones que escapan, junto con mediciones de lineas de rayos gamma sirven pa-
ra estimar la distribucién de iones generada en una fulguracion. En particular ellos
llenan el hueco entre las lineas de desexcitacion, producto de iones con energia entre
1y 100 MeV y la radiaciéon producto del decaimiento de piones, para los cuales se
necesitan iones con energia > 300 MeV. Las mediciones del flujo de neutrones en el
espacio proporcionan informacién crucial sobre los iones mas energéticos producidos en
una fulguracion, especialmente cuando no se dispone de mediciones de rayos gamma

producto del decaimiento de piones (Vilmer et al., 2011).

Lingenfelter y colaboradores (Dorman, 2010) calcularon tedéricamente la intensidad
y el espectro del flujo de neutrones que escapan hacia el espacio, en su modelo se
considera que las particulas cargadas aceleradas escapan isotropicamente desde la region
de la fulguracion hacia afuera y hacia abajo de los hemisferios, también toma en cuenta
la producciéon adicional de neutrones generada por las particulas cargadas que quedan
atrapadas en la regién de aceleracién. Considerando lo anterior, el niimero de neutrones
con energia entre F, y F, + dFE, producidos en la fotésfera por protones y particulas

alfa aceleradas en la fulguracion es:

Nyl /I ZZMk Epa,Em)dEm}dE . (L12)
0

donde I, o(E).») es el nimero de protones y particulas alfa incidentes en la fotdsfera
con energfa cinética £, ,. La sumatoria sobre el indice k incluye todos los neutrones
producto de la interaccién entre protones y particulas alfa con el material fotosférico,
mientras que, la sumatoria sobre el indice ¢ incluye el orden de las interacciones. De

acuerdo a estimaciones, la produccién total de neutrones por protones con energia por
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debajo de 1 GeV son escencialmente generados por las interacciones de primer orden
(¢ = 1), mientras que la contribucién por interacciones de segundo orden (i = 2) por
protones de 1, 2 y 4 GeV son ~ 10%, ~ 40% y ~ 60 % respectivamente. La funcién
My(Ep.a, Eni) reproduce el nimero de neutrones generados en la i-esima interaccién
de los protones y particulas alfa cuya energia inicial es E,,. Por lo tanto, el espec-
tro de energfa de los neutrones generados N, ,(E,) depende del espectro de particulas

energéticas aceleradas en la fulguracién (Dorman, 2010).

La reaccién p(p,nm+)p tiene un umbral de 270 MeV y presenta la mayor contribu-
cién en la produccién total de neutrones para distribuciones de iones con alta dureza
(indice espectral > 3), de esta forma, las emisiones de neutrones durante una fulgu-
racion son frecuentemente acompanadas por emisiones de rayos gamma producto del

decaimiento de piones (Vilmer et al., 2011).

A diferencia de las secciones eficaces para las colisiones de ntcleos mas pesados,
los neutrones pueden ser producidos mediante procesos de evaporacién. De esta for-
ma, las secciones eficaces comunmente poseen bajos umbrales energéticos, en algunos
casos menores que 1 MeV/nucleén. Las mediciones de neutrones tienen el potencial
de contrastar la aceleracion de iones durante una fulguracion, especialmente cuando se
consideran distribuciones blandas de iones, y en estos casos, la produccion de neutrones

dependera de la abundancia de iones rapidos.

Para calcular la probabilidad de escape de los neutrones solares, Lingenfelter y co-
laboradores (Dorman, 2010) calcularon la produccién de neutrones con energias entre
1 MeV y 1 GeV, como una funcién de la profundidad en la fotésfera (considerando que
las particulas son aceleradas en la regién de la fulguracion localizada por encima de la
fotosfera, lugar de donde escapan isotrépicamente), en los resultados encontraron que

los neutrones escapan practicamente sin colisionar.

El espectro de los neutrones solares a la altura de la érbita terrestre se deforma por el
decaimiento de éstos, el cual depende fuertemente de la energia. La figura (1.5 Dorman)
muestra la probabilidad de sobrevivir al decaimiento por parte de los neutrones para
alcanzar una distancia de 1 UA; la curva de la figura (1.5 Dorman) estd determinada

por la siguiente ecuacion:
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r ([ E,+ m,c*\2 E:
P.(E, r) = _ L (u> 1 1.13
(B, ) exp( TC( e ) ) (1.13)

donde AT(E, es el tiempo de vuelo para alcanzar la érbita terrestre de un neutron
con energia E,,, 7 y m, son el tiempo de vida media y la masa del neutron en un sistema

en reposo (Dorman, 2010).

El espectro de los neutrones solares a una distancia de 1 UA del Sol sera:

Nesc(En)

472

Nu(En,r)dE, = P,(E,,7) dE, (1.14)

donde P;(FE,,r) es la probabilidad de sobrevivir al decaimiento, y N..(E,) es el
espectro de los neutrones que escapan del Sol hacia el espacio interplanetario (Dorman,
2010).

La dependencia temporal del flujo de neutrones solares a una distancia r del Sol se
relaciona con la integral en el tiempo del espectro N, (E,,r) por medio de la siguiente

expresion:

Njw

dE,
Nn(En,’f’, t) = Nn(Enar)W = Nn(EnaT)

(E? + 2m,c*E,)
m2c3r

(1.15)

donde ¢ es el tiempo de arribo de los neutrones, considerando que ¢ = 0 es el instante
en el que los neutrones escapan del Sol, el tiempo de arribo puede ser calculado por

medio de la siguiente expresion:

[N

T My C? 2\

y la energia F,, de los neutrones que arriban a una distancia r al tiempo t puede ser

calculada por:
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!
E, = myc? <1 - (%)2) T es (1.17)

En el espacio se han detectado protones energéticos generados por el decaimiento

de los neutrones producidos en una fulguraciéon. Cuando un detector no esta magnéti-
camente bien conectado al sitio donde se produce una fulguracion, pueden distinguirse
claramente los productos del decaimiento de neutrones de las particulas rapidas asocia-
das directamente con la fulguracion. Una firma clara del decaimiento de neutrones es
el arribo de protones energéticos (precursor) al detector antes que los iones producidos

en la fulguracién (Vilmer et al., 2011).

El espectro de protones resultado del decaimiento de neutrones solares puede ser
obtenido a partir de la probabilidad de sobrevivir al decaimiento por parte de los neu-

trones al viajar del Sol a la Tierra, mediante la expresién 1 — Py(E,, 7).

1.7.1. Observaciones de neutrones solares

Las particulas sin carga eléctrica arriban al detector sin ser desviadas por los cam-
pos magnéticos de las regiones activas ni por el interplanetario. Los neutrones libres
presentan decaimiento beta con un tiempo de vida de 886 s. Los neutrones energéticos
producidos en las fulguraciones han sido detectados en el espacio y en la superficie
terrestre, en esta tultima, por medio de monitores de neutrones y por telescopios de
neutrones solares especialmente disenados (Valdés-Galicia et al., 2009), (Watanabe et
al., 2006).

El incremento en los conteos de los monitores de neutrones durante una fulgura-
cion solar es generalmente debido a las particulas energéticas solares que interaccionan
con la atmosfera terrestre, los neutrones de origen solar pueden ser distinguidos en la
superficie terrestre mediante su distribucion temporal y geografica. Los telescopios de
neutrones pueden discriminar neutrones de particulas cargadas y proporcionan un es-
pectro y una resolucién angular de los neutrones cuya energia es > 50 MeV (Muraki
et al., 1998).

Un neutron de 150 MeV viaja 1 UA en un tiempo equivalente a su vida media,

sin embargo, por efectos relativistas, su tiempo de vida se extiende a la equivalente de
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un neutron con una energia aproximada a 1 GeV', los que poseen menor energia tienen
mayor probabilidad de decaer en su viaje del Sol a la Tierra, la probabilidad de so-
brevivir decrece rapidamente para energias de ~ 100 MeV. No obstante, los neutrones
producidos en fulguraciones solares han llegado a la Tierra en una cantidad detectable
en rangos de energia de 50 — 360 MeV (Muraki et al., 1998). La energia minima de
los neutrones para ser detectados en la superficie terrestre es 50 MeV (Muraki et al.,
1998), 150 MeV para una profundidad de 776 g ecm ™2 con un factor de atenuacién de
1/1,500 (Shibata, 1994), 100 MeV considerando dispersién, atenuaciéon y cambio de

energia (Dorman et al., 1999); o por monitores de neutrones es de 200 — 500 MeV (?).

El tema sobre neutrones solares y los fenomenos relacionados a éstos, toma especial
interés después de las fulguraciones solares de: 1) Agosto de 1972, cuando rayos gam-
ma solares fueron detectados por Solar Maximum Mission (SMM), 2) Junio de 1980,
cuando neutrones solares fueron registrados cerca de la Tierra por SMM, y 3) Junio de
1982, cuando neutrones solares fueron registrados de forma simultanea en el espacio y

por un detector de superficie (Dorman, 2010).

A continuacion expondré de forma breve algunas observaciones de neutrones solares,
las cuales aportaron nuevos temas de interés a la fisica solar, por ejemplo: la deteccién
por vez primera de neutrones solares, el registro de una baja intensidad en rayos X no
implica una baja produccion de neutrones solares, las fulguraciones solares tipo limbo
permiten una mejor observacion de neutrones, entre otras. Para mayores detalles con-
sultar (Dorman, 2010).

En el evento del 21 de Junio de 1980, neutrones solares fueron registrados por vez
primera por SMM. Este evento fue causado por una fulguracién clase X2.6, localizada
20 °N y 90 °O. De acuerdo a las observaciones de SMM, el indice espectral de los neu-

trones fue de -2.5.

El primer evento de neutrones solares observado en alta montana por el siper mo-
nitor de neutrones en Jungfraujoch fue el 3 de Junio de 1982, evento simultaneamente
observado por el espectrémetro de rayos gamma de SMM (Dorman, 2010). La deteccién
de rayos gamma inici6 a las 11:43 UT, el detector de Jungfraujoch registré los primeros
neutrones solares a las 11:44 UT, el flujo promedio de neutrones con energia entre ~ 0.5
y varios GeV de 11:44 a 11:47 UT fue de 0.08-0.10 neutrones cm=2 s~!. Los primeros
neutrones detectados por SMM con energia entre 300 y 400 MeV llegaron a las 11:48
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2 57! alcanzando un méximo a las

UT con un flujo promedio de ~ 0.2 neutrones cm™
11:58 UT. La energia de los neutrones solares fue determinada por el método de tiempo
de vuelo, considerando que la produccién de los neutrones y de los rayos gamma fue

impulsiva y al mismo tiempo.

El 25 de abril de 1984, se produjo una fulguracion clase X13, localizada 11 °S y 45
°FE. SMM observé un flujo de rayos gamma con energia de hasta 70 MeV'. La deteccién
de rayos gamma de alta energia inicié a la 00:00 UT y mostré un primer pico en el
flujo de forma impulsiva dentro de los primeros 30 s, el flujo mostré un segundo pico
de forma gradual a las 00:03 UT. El stper monitor de neutrones de Tokyo mostro un
incremento de ~3.10 respecto al conteo de fondo, de las 00:00 a las 00:10 UT, este
incremento coincidio con el segundo pico de forma gradual registrado por SMM. La
conclusion fue que, el incremento de 0.8 £ 0.26 % en la intensidad del stiper monitor

de neutrones de Tokyo fue producido por neutrones solares con energia entre 120 y 650
MeV (Dorman, 2010).

El 22 de Febrero de 1991, con el uso de datos de un telescopio de neutrones solares
que opera en el monte Norikura, Japon, desde Octubre de 1990, fue registrado un evento
de neutrones solares. El telescopio observé particulas que llegaron en la direccion solar,
dentro de un rango angular de £ 11° y + 22°. Este telescopio registrd los neutrones
solares en tres bandas de deposicion de energia: de 50 a 360 MeV, de 280 a 500 MeV
y mayor a 390 MeV. Este evento es de gran interés, debido a que la fulguracién no
mostré una gran significancia en la emision de rayos X. Muraki y colaboradores con-
cluyeron que la fulguraciéon con una abundante produccién de neutrones se genero en
la cromésfera baja (muy cerca de la fotésfera), debido a su baja significancia en rayos
X causada por la fuerte atenuacion que sufren las ondas de radio, la banda del 6ptico

y los rayos X en la atmésfera solar.

El monte Chacaltaya posee excelentes condiciones para la deteccién de neutrones
solares, primero por su altura (5,250 m.s.n.m.), que disminuye la atenuacién en la inten-
sidad de los neutrones solares, ya que éstos atraviesan un menor espesor de la atmodsfera
terrestre, y segundo, por su relativa cercania al ecuador (16°21° S y 68°08" E), lugar
que provee mayor tiempo de observacion solar, ademés el umbral magnético es mayor
impidiendo la llegada de particulas cargadas de baja energia. El 6 de Noviembre de
1997 ocurrieron dos fulguraciones clase C4.7 y X9.4, siendo esta tltima la mas intensa
del ciclo solar 23. Para la fulguracién X9.4 (16° S y 43° E) el méximo del flujo de
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rayos X suaves fue observado a la 11:55 UT por el satelite GOES, mientras que, el
maximo de rayos X duros fue observado entre 11:53 y 11:54 UT, estas emisiones y un
flujo de rayos gamma también fueron observadas por el satelite Yohkoh. El telescopio
de neutrones del monte Chacaltaya mostré un incremento en sus cuentas entre 11:51 y
11:54 UT, sin embargo, el analisis de los datos no confirman estadisticamente que estos
excesos sean producidos por neutrones solares. Por otro lado, el Compton Gamma Ray
Observatory (CGRO) registr6 una emisién de rayos X duros 10 minutos antes de la
fulguracién X9.4, dicha emisién fue producto de una fulguracién clase C4.7 (16° Sy
63° E), la cual inicié a las 11:31 UT y continuo hasta las 11:44 UT. El telescopio de
neutrones solares del monte Chacaltaya registré una senal clara en sus cuentas asocia-
da con esta fulguracién clase C4.7. Las aportaciones de estos eventos al conocimiento
del tema de los neutrones solares son: 1) fulguraciones con bajas emisiones de rayos X
pueden producir neutrones solares, y 2) neutrones producidos por fulguraciones en el
limbo solar tienen mayor probabilidad de arribar a la Tierra, que aquellos producidos

en el centro del disco solar.

1.8. Rayos césmicos en la heliésfera y en la atmodsfe-

ra terrestre

La historia comienza por el ano 1900 cuando en varios laboratorios del mundo se
investigaba la ionizacion y conduccién eléctrica de los gases. Previamente se habian he-
cho muchos descubrimientos relevantes, por mencionar algunos, con el uso de tubos de
Crookes se demostro la conductividad de los gases en 1897, y Thompson demostré que
los rayos catodicos eran electrones. La radiactividad natural habia sido descubierta por
Becquerel en 1896 y se demostrd que esta radiacion consistia de particulas alfa, beta
y rayos gamma. Becquerel también demostré que las particulas beta eran electrones y
para 1909 Rutherford y colaboradores demostraron que las particulas alfa eran nicleos
de Helio.

El verdadero avance se produjo en 1912 y 1913 cuando por primera vez Hess
realizo ascensos de 5 km en globo y en 1914 Kolhorster ascensos de 9 km; ellos en-
contraron que la ionizacion del aire contenido en los electroscopios se incrementaba
con la altura respecto a la ionizacién medida al nivel del mar. Esto fue evidencia clara

de que la radiacién ionizante provenia del exterior de la atmoésfera terrestre. En 1925
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Millikan bautizd a esta radiacién ionizante como rayos cosmicos.

En 1929, Skobelzyn con una camara de niebla observo trazas que no sufrian desvios,
ellas debian pertenecer a particulas con energia mayor a 15 MeV e identifico que las
trazas eran de electrones secundarios producto de rayos gamma ultra energéticos. En
este ano, también se invento el detector Geiger-Miiller especialmente para detectar ra-

yos cHSmicos.

Bhote y Kolhorster utilizaron detectores Geiger-Miiller y desarrollaron la técnica de
conteo por coincidencias, asi realizaron una serie de experimentos en los que colocaban
diferentes espesores de plomo y oro entre los contadores y estimaron que las particulas

llegaban a poseer energias de hasta 10%V.

En la década de 1930, con instrumentos como las camaras de niebla, electroimanes
y detectores Geiger-Miiller comienza el estudio a fondo de los rayos césmicos. Anderson
en 1932, y Blackett y Occhialini en 1933 mostraron que en la radiaciéon césmica existian
particulas de carga positiva muy similares a los electrones, ésto llevo al descubrimiento
del positron, particula predicha en la teoria de Dirac. A finales de esta década Anderson

descubrié el mudn, y estimé que poseia una masa 200 veces mayor a la masa del electron.

En 1932, con el fin de determinar la carga de los rayos césmicos, Manuel Sandoval
Vallarta y Lemaitre realizaron un estudio tedrico del efecto este-oeste utilizando el teo-
rema de Liouville y la desviacién que sufren las particulas cargadas en presencia del
campo geomagnético, para el cadlculo numérico, por primera vez, se uso una computado-
ra mecénica, un analizador diferencial (Lemaitre and Vallarta,, 1933). La confirmacién
experimental la realizaron en 1933 Johnson y Alvarez, colaboradores de Compton, en
la azotea del hotel Geneve de la Ciudad de México, concluyeron que la mayoria de los
rayos césmicos posefan carga positiva (Alvarez and Compton, , 1933), (Johnson and
Compton, , 1933).

En 1947, con uso de las emulsiones se demostrd la existencia de los mesones 7+ y
7=,y en 1953 el 7°. Con el uso de cdmaras de niebla se descubri6 la existencia de chu-
bascos de particulas, generadas por las interacciones nucleares entre los rayos cosmicos
y las moléculas del aire atmosférico, dichas particulas se llegaban a detectar a nivel de
la superficie terrestre, sin embargo, los resultados revolucionarios sobre la produccién

de rayos césmicos secundarios se obtuvieron con experimentos realizados en cohetes y
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con los primeros satélites que podian llegar al exterior de la atmosfera terrestre.

1.8.1. Rayos Coésmicos Primarios

Los rayos cosmicos primarios son particulas que golpean el tope de la atmosfera
terrestre. Ellos son nicleos ionizados, que consisten predominantemente de protones
(~90 %), particulas alfa (~9 %) y el resto nicleos més pesados; los rayos césmicos pri-
marios se distinguen por su alta energia, muchos de ellos son relativistas; y son influen-

ciados por campos magnéticos como lo son el galactico, interplanetario, y geomagnético.

Composicién

La abundancia relativa de los rayos césmicos comparada con la abundancia de los
elementos presentes en el sistema solar se muestra en la figura 1.6, donde podemos

observar dos diferencias notables en las composiciones.

La primera, los protones en los rayos césmicos son menos abundantes que en el sis-
tema solar. Hasta ahora, esto no se entiende muy bien, pero podria tener que ver con el
hecho de que el hidrégeno es relativamente dificil de ionizar por inyeccién en procesos

de aceleracién, o podria reflejar una diferencia genuina en la composicién en la fuente.

La segunda diferencia es bien entendida y es una importante herramienta para el
entendimiento de la propagacion y confinamiento de los rayos césmicos en la galaxia.
Dos grupos de elementos (Li, Be, B) y (Sc, Ti, V, Cr, Mn) son varios érdenes de
magnitud mas abundantes en los rayos cosmicos que en el material del sistema solar.
Estos elementos estan presentes en el sistema solar ya que son el producto final de la
nucleosintesis estelar. Mientras que, en los rayos césmicos estan presentes por el rom-
pimiento de ntcleos de carbono y oxigeno que genera el primer grupo (Li, Be, B) y
de fierro que genera el segundo (Sc, Ti, V, Cr, Mn), esto debido a los colisiones de los

rayos cosmicos y el medio interestelar (Gaisser, 1990).

Espectro de energia

La caracteristica mas asombrosa de los rayos césmicos es el amplio espectro de energia

que cubren (Longair, 1992). Consideremos algunas caracteristicas de este espectro de
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Figura 1.6: Composicién quimica de los rayos cdésmicos, comparados con la abundancia
de elementos en el sistema solar.

energia que se presenta en la figura 1.7.

Primero, para energias aproximadas a 1 x10%V por nucleén y menores, el espectro
diferencial de energia varia con el ciclo solar, esto es, el flujo de particulas de baja energia
decrece durante periodos de alta actividad solar y es maximo durante la fase de baja
actividad solar. Este fenémeno es conocido como modulacién solar. La actividad solar
genera grandes perturbaciones en el campo magnético interplanetario que modula la
propagacién de particulas con energfa menor a 1 x10%V hacia la Tierra. Es importante
anadir que la dindmica de particulas de alta energia en cualquier campo magnético

depende de su rigidez magnética. Esta es definida por:

pc
R="- 1.18
7 (1.18)

Donde p es el momento de la particula, Z el nimero de carga eléctrica, ¢ la velocidad

de la luz y e la carga eléctrica del electrén. Particulas con diferentes masas pero con
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Figura 1.7: Espectro de energia de los rayos césmicos.

la misma rigidez magnética presentan la misma dindmica en cualquier configuracion de

campo magnético.

Segundo, para energias mayores a 1 x10%eV por nucleén, el espectro diferencial de
energia de varias especies de rayos cosmicos presenta una fuerte atenuacion y puede
ser bien representado por una distribucion de ley de potencias. Convencionalmente lo

podemos expresar de la siguiente forma:

N(E)dE = KE™*dE (1.19)
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Donde FE representa la energia cinética por nucleén y x el exponente. En general, el
flujo de radiacién césmica cuya energia es del orden de 10%V o menor es modulado por

la actividad solar; y para energias mayores, el flujo decrece conforme aumenta la energia.

1.8.2. Modulacion solar de los rayos cosmicos

La helidsfera es la regién del espacio dominada por el viento solar, ésta se extiende
aproximadamente a 120 UA del Sol, su frontera es llamada heliopausa, la cual estd mas
alla del choque terminal, regién donde interactia el campo magnético heliosférico arras-
trado por el viento solar con el medio interestelar. El viento solar presenta diferencias
latitudinales, longitudinales y variabilidad temporal ya que estd sujeto a variaciones

acopladas con la actividad solar (Grieder, 2001).

La modulacion solar son las variaciones que presenta la intensidad de la radiaciéon
cosmica influenciada por las perturbaciones del campo magnético interplanetario. Los
rayos cosmicos primarios que llegan a la Tierra y consecuentemente los rayos cosmicos
secundarios producidos en la atmésfera terrestre, estan sujetos a estas variaciones pe-

riédicas.

Variacién diurna

Esta variacion se debe al trasporte de los rayos cosmicos por el campo magnético
interplanetario, y fundamentalmente es consecuencia del balance entre el flujo difusivo

y convectivo (Grieder, 2001), que se muestra esquematicamente en la figura 1.8.

El flujo difusivo se da cuando los rayos cdésmicos que se propagan en la helidsfera
son atrapados por las lineas del campo magnético interplanetario, y el flujo convectivo
se da debido a que las lineas del campo magnético interplanetario (que guian a los ra-
yos césmicos) son arrastradas hacia afuera de la helidsfera, por la expansién del viento
solar, lo que resulta en una propagacion o arrastre de los rayos césmicos hacia afuera

de la heliosfera.
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Figura 1.8: Esquema de la variacién diurna.

Variacion de 11 y 22 anos

La variacion de 11 anos es debida al ciclo de actividad solar, y la de 22 anos se debe
al ciclo solar magnético. Un parametro para medir indirectamente la actividad solar es
el nimero de manchas solares que tiene el Sol en su superficie y este parametro presenta
una anticorrelacion con la intensidad de rayos césmicos, esto es, durante méaximos de
actividad solar que se relaciona con méaximos de manchas solares, la intensidad de ra-
yos cosmicos presenta minimos, y viceversa, durante periodos de Sol quieto cuando hay
pocas manchas solares, la intensidad de rayos cdsmicos es maxima (ver figura 1.9). Los

efectos de la modulaciéon solar decrecen conforme las particulas poseen mayor energia.

Decrecimiento Forbush

Un decrecimiento Forbush se llama a la disminucion en la intensidad de la radia-
cién cosmica de algunos percentiles y hasta alrededor del 20 %, en un tiempo tipico de
algunas horas o menor, subsecuentemente esta intensidad recupera su nivel en algunos
dias o semanas, en la figura 1.10 mostramos un decrecimiento Forbush registrado en
Octubre-Noviembre de 2003. Estos eventos estdn cominmente asociados a tormentas

geomagnéticas.
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Figura 1.9: Ciclo de manchas solares http://www.sidc.be/

sunspot-index-graphics/sidc_graphics.php y variacién en la intensidad de
la radiacién césmica ( Monitor de Neutrones de Moscu http://cr0.izmiran.rssi.
ru/mosc/main.htm).

Aunque los detalles no son bien conocidos, en general, se cree que los mecanismos
responsables de los decrecimientos Forbush son efectos del viento solar. Esto es, cuando
se produce una fulguracién solar o una eyeccién de masa coronal de una regién activa
del Sol, la nube de plasma eyectada con su campo magnético asociado puede tener una
mayor velocidad que el plasma normalmente eyectado y esto puede producir una onda
de choque, entonces, puede formarse una nube magnética con un campo relativamente
intenso. Dicha nube magnética puede impedir el paso de la radiacién césmica galactica

de baja energia y con ello su llegada a la Tierra.

1.8.3. Rayos Cdésmicos Secundarios

Cuando los rayos coésmicos primarios penetran en la atmésfera terrestre, pueden
tener interacciones de dos tipos con los atomos y moléculas del aire, 1) con la estruc-
tura electrénica, y/o 2) con sus nucleos; las interacciones del primer tipo son las mas
frecuentes y generalmente dan origen a que un electrén sea liberado, en otras palabras,

ionizan el aire. La probabilidad de que un proton colisione con un ntcleo del aire es


http://www.sidc.be/sunspot-index-graphics/sidc_graphics.php
http://www.sidc.be/sunspot-index-graphics/sidc_graphics.php
http://cr0.izmiran.rssi.ru/mosc/main.htm
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Figura 1.10: Decrecimiento Forbush registrado en los Monitores de Neutrones de Oulu
y Ciudad Universitaria.

muy pequena, sin embargo, estos procesos involucran cambios de energia muy grande,

y esto determina la formacién de los rayos césmicos secundarios.

La generacion de los rayos cosmicos secundarios comienza con la produccién de nu-
cleones mediante la interacciéon nuclear de un protén primario con energia mayor a 1
x10%eV y un ntcleo blanco de la atmdsfera terrestre, y si estos nucleones producidos
cuentan con la energia suficiente, pueden tener nuevas interacciones nucleares, pudiendo
generar millones de particulas secundarias que se extienden a lo ancho del eje central,
a este proceso en cascada se le conoce como chubasco extendido. En general, la pro-
duccién de particulas secundarias depende de la energia de la particula primaria y del
balance entre las interacciones nucleares y el decaimiento de las particulas inestables
(Grieder, 2001).

Interacciones electromagnéticas

Todas las particulas cargadas estan sujetas a una variedad de interacciones elec-
tromagnéticas con el medio en el que se propagan, en esta seccion solo trataré las

pertinentes para este trabajo. La interaccion electromagnética dominante depende de



Capitulo 1. Fisica Solar y Rayos Cdsmicos Solares 62

la masa y la energia cinética de la particula y de la naturaleza del medio donde se

propaga (Grieder, 2001).

En el proceso de ionizacion, los electrones de los atomos son ”desprendidos” por fuer-
zas electrostaticas entre la particula cargada de alta energia y los mismos electrones. En
el proceso de excitacion, los electrones de los atomos al interactuar electrénicamente
con particulas cargadas suben de nivel energético. El calor también puede ionizar o

excitar los 4tomos de un material (Longair, 1992).

De acuerdo con la formula de Bethe — Bloch la energia perdida por ionizacion y
excitacién de una particula cargada al atravesar la atmodsfera terrestre en direccion
vertical (~ 1030 g/cm?) es de 2.2 GeV. Para estas particulas relativistas, la perdida
de energia por ionizacién varia logaritmicamente con su energia (Grieder, 2001). Para
una particula relativista con carga ze moviendose en un material con nimero y masa
atomico Z y A respectivamente, la formula de Bethe — Bloch puede ser escrita como

se muestra en la siguiente ecuacion:

dE Z 1 2m.c?y2 32 A
— =) =47 Nsr2m 222 — |In(——— 12y 32 _ = 1.2
(dx) TN AT M 2 A7 n( 7 )— 0 5 (1.20)

Donde m, es la masa en reposo del electrén, r. el radio clasico del electron, N4 el

ntimero de Avogadro y 47N ar.2m.c? = 0.3071 MeVem?g—!

. v es el factor de Lorentz y
S =wv/c. I es la constante de ionizacién y es aproximadamente equivalente a 162°%%V
para Z > 1,y dz es el espesor o densidad de la columna del medio expresado en g/cm?.

A un efecto de la densidad que es aproximado a 2iny més una constante (Grieder, 2001).

En la decada de 1930, Anderson noto que existia un mecanismo mediante el cual
los electrones perdian energia al interaccionar con el campo electrostatico de un ntcleo
y que las ecuaciones utilizadas para calcular la energia perdida por ionizaciéon de un
particula cargada no estimaban dicha perdida de energia para electrones relativistas.
Esta radiacién fue llamada radiacion de frenado.° en aleman ”bremsstrahlung”. La
razon fisica de esta radiacion es sencilla, cuando una particula cargada es desacelerada
su energia cinética se ve disminuida y para no violar la ley de conservacién de la energia,

ésta emite radiacion electromagnética llamada ”bremsstrahlung” (Longair, 1992).

Si un fotén tiene una energia mayor que 2m.c?, es posible la produccién de un par
€ )
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electron-positrén en la vecindad del campo electrostatico de un nticleo. La produccion
de pares no puede llevarse acabo en el espacio libre ya que no se cumplen la conserva-

cion de energia y momento simultaneamente.

Interacciones nucleares

Las interacciones nucleares son solo importantes cuando las particulas de alta energia
golpean directamente a los nicleos. Esto porque las fuerzas de interaccion fuerte que
mantienen unidos a los nicleos son de corto alcance. En este sentido, la geometria de
la seccién eficaz de un nicleo juega un rol importante para que una particula de alta
energia interaccione con un nicleo. Una expresion conveniente para calcular el radio de

los nicleos es la siguiente:

R=12x10""AY3m (1.21)

Donde A es el numero de masa del nucleo. Para particulas con energia mayor a 1
GeV el tratamiento se simplifica ya que la longitud de onda de De Broglie de la particu-
la incidente es menor que la distancia entre los nucleones de los ntcleos, y por lo tanto,
podemos tratar al protén incidente como una particula muy pequena que interactia
individualmente con los nucleones dentro de los nicleos, por ejemplo, un protén al coli-
sionar con un ntcleo de oxigeno o nitréogeno, en promedio, interactiia con 2.5 nucleones
(Longair, 1992).

En general, cuando un protén con energia mayor a 1 GeV interactia con un ntcleo,

el resultado de la colisién puede ser descrito por las siguientes reglas empiricas:

[. Cuando un protén interactiia violentamente con un nucleén del nicleo, piones de

todas las cargas (7+, 7~ y 7%) son el producto principal en la colisién.

II. Considerando el sistema de referencia de colision entre el proton y el nucleén, los
piones emergen principalmente hacia adelante y hacia atras, sin embargo, esto no

excluye la posibilidad de que existan componentes laterales de momento.

ITI. Todos los nucleones y piones conservan la direccién original del proton, medidas
desde el sistema de referencia del laboratorio, y salen de la zona de interaccién

con energias altas.
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IV. Las particulas secundarias tienen la capacidad de iniciar otra colisién dentro del
nicleo, siempre y cuando, la colision que las origino haya ocurrido en el borde

delantero del nicleo. Asi, una mini-cascada es iniciada dentro del nucleo.

V. Solo uno o dos nucleones participan en la interaccion nuclear con el protén y
generalmente son removidos del ntcleo, asi, el nicleo resultante puede quedar en
un estado altamente excitado y no hay garantia de que sea una especie estable.
Lo que sucede a menudo, es que del ntcleo se evaporan varios fragmentos, y son
emitidos mas o menos isotrépicamente respecto al sistema de referencia del labo-
ratorio. De los ntcleos colisionados también se liberan neutrones por evaporacion,
y adicionalmente, otros neutrones pueden ser liberados de los fragmentos evapo-
rados, en particular, de los ntcleos ligeros, en donde cualquier desbalance entre

el niimero de neutrones y protones es fatal.

Los eventos méas espectaculares ocurren cuando un ntcleo pesado con alta energia
colisiona con otro ntcleo pesado, en estas colisiones, varios pares de nucleones sufren
colisiones que generan piones y del nicleo blanco no queda mucho, la ocurrencia de
estos eventos no es muy frecuente; mucho més a menudo son los encuentros rasantes

y en estos casos solo algunos nucleones interactian para producir una cascada de piones.

Componente electromagnética

La interaccién nuclear entre una particula primaria y un nicleo atmosférico produce
hadrones, en particular piones neutros inestables (7°) estos poseen una vida media de
8.4 x107%7s, los cuales decaen en dos rayos gamma (7% — 27); posteriormente, estos
rayos gamma pueden producir un par electrén-positron que subsecuentemente experi-
mentan bremsstrahlung, generando nuevamente rayos gamma y asi produccion de pares
electron-positrén, y esto continua mientras la energia de los fotones exceda 1.02 MeV .
La repeticién de este proceso genera la componente electromagnética de la cascada (ver
figura 1.11).

Componente muonica

Otro producto de las interacciones nucleares entre una particula primaria y un ntcleo
atmosférico son los piones cargados (71 y 77 ) que también son inestables y poseen una

vida media de 2.6 x10™®s y un camino libre medio de interaccién de ~ 120 g/cm?. Ellos
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Figura 1.11: Esquema de un chubasco atmosférico, iniciado por la colisiéon de un protén
primario u un nucleo atmosférico.

decaen mediante los procesos (7* — ut +v,) y (7~ — p~ + v,) generando muones y
neutrinos que facilmente penetran en la atmoésfera. Los muones poseen una vida media
corta de 2.2 x107%s, y son los que mayormente sobreviven hasta el nivel del mar debido
a que son relativistas. Estos son los que integran la componente muonica de la cascada
(ver figura 1.11). Sin embargo, también contribuyen a la componente electromagnética
ya que algunos muones decaen y producen electrones y neutrinos mediante los procesos

(Wt = et +vetv,)y (U —e +ve+v,).

Componente nuclednica

Las interacciones nucleares entre particulas primarias y nicleos atmosféricos, pro-
ducen nucleones (que en su mayoria son hadrones), si estos cuentan con la energia
suficiente, experimentan nuevas interacciones nucleares y asi producen nuevos nucleo-

nes (ver figura 1.11), este proceso se puede repetir mientras los nucleones producidos
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tengan una energia mayor a 1 GeV, y son estos nucleones producidos los que generan

la componente nucleénica del chubasco.
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Figura 1.12: Flujo vertical de las diferentes componentes de los rayos césmicos en la
atmosfera terrestre (Longair, 1992).

Podemos resumir la produccién de rayos césmicos secundarios con ayuda de la figura

1.12, en la que observamos:

[. El nimero de protones decrece exponencialmente con la profundidad atmosférica,

debido a las interacciones nucleares y electromagnéticas que sufren.

II. El nimero de hadrones (piones, protones y neutrones) crece debido a las interac-

ciones nucleares de los protones primarios, aproximadamente a una profundidad



Capitulo 1. Fisica Solar y Rayos Cdsmicos Solares 67

atmosférica de 100 g/cm?, el niimero de hadrones alcanza su maximo, posterior-
mente decrecen exponencialmente, esto se debe a que existe un menor nimero
de protones primarios que los genere, mientras que los generados inicialmente,

decaen o colisionan.

ITI. Debido al decaimiento de los piones cargados, el nimero de muones aumenta,
aunque estos poseen una vida media corta, son el flujo mayoritario al nivel del

mar debido a que son relativistas.

IV. El decaimiento de los piones neutros en rayos gamma y la produccién de pares,
genera un gran numero de electrones los cuales también se ven enriquecidos por
el decaimiento de los muones lentos; sin embargo, los electrones tienen muchas
formas de interactuar con el material atmosférico y su flujo al nivel del mar es

menor al de los muones.

1.8.4. Propagacién de neutrones solares en la atmoésfera te-

rrestre

Los principales parametros que determinan la propagacion de los neutrones solares
en la atmosfera terrestre son: 1) la energia del neutron, 2) el dangulo de incidencia, y
3) la profundidad atmdsferica respecto a la direccién solar. La diversidad de detec-
tores de neutrones solares en la superficie terrestre y su respectiva sensibilidad estan
determinadas por las interacciones de los neutrones con los nicleos del aire, que inclu-
yen: generacion de particulas secundarias, cambios de energia, dispersion y absorcién.
El decaimiento radiactivo de los neutrones es despreciado, debido a que el tiempo de
propagacion en la atmésfera es muy pequeno comparado con su vida media (Dorman,
2010).

Cuando los neutrones solares inciden en el tope de la atmoésfera y se propagan a
través de ella hacia el sitio de observacién, sufren colisiones con los nucleos del aire, lo
que produce dispersién elastica, intercambio de carga, y dispersion inelastica. Cuando
un neutréon sufre el proceso de intercambio de carga, uno de los protones en el nticleo
blanco es emitido en lugar del neutrén incidente, y el proton serda absorbido en la
atmosfera por procesos de ionizacion. En una dispersién inelastica, el neutron incidente
pierde su energia al transmitirla al nicleo blanco; este procesos contribuye fuertemente
a la atenuacién de neutrones en la atmdsfera, sin embargo, la transferencia de energia

a los niicleos del aire es muy pequenia debido al limite cinematico (Shibata, 1994).
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mini-SciBar: detector prototipo de

rayos cosmicos y su calibracion

2.1. Introducciéon

En octubre de 2010, instalamos el mini-SciBar en la cima del volcan Sierra Negra
a 4580 msnm, que corresponde a una profundidad atmosférica de 575 g/cm?, de esta
fecha a Julio de 2012 contamos con datos del detector para extensos periodos de tiem-
po. Sin embargo, los datos no son continuos debido a los frecuentes cortes de energia

eléctrica en el sitio.

El mini-SciBar es un detector prototipo del Telescopio de Centelleo de Rayos Cosmi-
cos (SciCRT), los objetivos del mini-SciBar son, probar el funcionamiento de todas las
componentes del sistema, en especial, el desempeno de la electronica, medir la radia-
cion césmica secundaria en el sitio de operacién, y con sus datos desarrollar métodos

que nos permitan separar las diferentes componentes de la radiacién césmica secundaria.

2.2. El fenémeno de centelleo

El centelleo es un fenémeno fisico mediante el cual ciertos materiales producen luz
cuando a través de ellos pasa radiacion ionizante, es uno de los métodos mas tutiles para

la deteccién y espectroscopia de dicha radiacién (Knoll, 2000).

Un material centellador ideal debe poseer las siguientes caracteristicas:

68
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I. Convertir con alta eficiencia la energia cinética de particulas cargadas en luz.

IT. La conversion debe ser lineal, esto es, la luz producida debe ser proporcional a la

energia depositada, en un amplio rango.
ITII. El material debe ser transparente a la luz emitida por él.
IV. El tiempo de desexcitacién debe ser corto para lograr separar los pulsos generados.

V. El material debe tener una buena calidad optica y facilidad de fabricacién para

los requerimientos préacticos del detector.

VI. Su indice de refraccién debe ser muy cercano al del vidrio (~ 1.5) para permitir

un acoplamiento eficiente con el tubo fotomultiplicador o algiin otro sensor de luz.

Los materiales centelladores méas utilizados son los cristales inorganicos de yoduro
de sodio, los liquidos y plasticos organicos. Los inorganicos tienden a tener mayor flujo
de luz de salida y una buena linealidad, pero sus tiempos de respuesta son relativamente
grandes (10~"s), mientras que, los orgdnicos poseen tiempos de respuesta relativamente

cortos (107%s), aunque generan un menor flujo de luz de salida (Knoll, 2000).

El proceso de fluorescencia en los materiales centelladores es la rapida emision de
luz después de haber sido excitado el material por algin mecanismo. Esta caracteristi-
ca sirve para distinguir de otros procesos que también llevan a la emisién de radiacion
visible. La fosforescencia es el proceso de emision de luz con mayor longitud de onda
respecto a la producida por la fluorescencia, y con un tiempo caracteristico de emision
generalmente mucho mayor que en la fluorescencia. Un buen material centellador debe
convertir en la medida de lo posible una gran fraccién de la energia electromagnética

incidente en radiacién fluorescente (Knoll, 2000).

2.2.1. Mecanismo de centelleo en materiales organicos

Los materiales centelladores poseen un amplio rango energético entre la banda de
valencia y la banda de conduccion. Dentro de estos rangos también tienen los llamados
centros luminiscentes, los cuales juegan el papel central en la produccion de luz de cen-
telleo. Un centro luminiscente generalmente esta compuesto de dos niveles de energia
con una diferencia que es igual a la energia del fotén en o alrededor de la regién del

visible del espectro electromagnético. Si un electréon pasa de un nivel de mayor energia
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a uno de menor, un fotén de centelleo puede ser emitido. También existe la posibilidad
de que no se produzca una transferencia radiativa, en cuyo caso, la energia es disipada
por calentamiento. Si ésto ocurre, se dice que el proceso se inactiva y la informacion se
pierde (Syed, 2007).

Cuando la radiacién ionizante atraviesa un material centellador, parte de su enegia
es depositada a lo largo de su trayectoria en el medio. Si la energia es mayor al ancho
de la banda prohibida, los electrones de la banda de valencia saltan a la de conduc-
cion y, la vacante dejada en la banda de valencia produce una carga positiva eficaz
llamada agujero. Tanto el electrén en la banda de conduccion y el agujero en la banda
de valencia poseen la libertad de moverse en el material. Cuando el electréon cae a un
nivel de energia por debajo del nivel inferior de la banda de conduccion, si este nivel
de energia es el centro de luminiscencia del material, el electron caera mas abajo aun
y emitird un fotén de centelleo o disipara su energia de forma no radiativa. Finalmen-

te, el electrén caerd a la banda de valencia haciendo desaperecer el agujero (Syed, 2007).

También existe la posibilidad de que el electron de la banda de conduccién pase a un
estado metaestable de energia, dichos estados se forman por las impurezas y defectos del
material. Un electron puede permanecer en un estado metaestable durante un periodo
de tiempo que va desde unos nanosegundos hasta horas, antes de saltar nuevamente a
la banda de conduccion al recibir suficiente energia por agitacién térmica o algin otro
proceso. De alli puede saltar a un centro de luminiscencia y emitir luz de centelleo,

estos fotones que presentan un retraso constituyen la luz de fosforecencia (Syed, 2007).

Los materiales centelladores orgdnicos estan compuestos de moléculas organicas con
cierta simetria en su estructura electrénica. La energia puede ser absorbida por algin
estado de la configuracién electrénica. En la figura 2.1, se representa una serie de esta-
dos singlete (espin 0) senalados con las etiquetas Sy, S1, Se, etc. Un similar conjunto de
estados triplete (espin 1) son senalados con las etiquetas Tp, T, T3, etc. Para moléculas
de centelladores organicos, la diferencia de energia entre Sy y S es de 3 0 4 eV, mien-
tras que la diferencia de energia entre estados superiores es generalmente més pequena.
Adicionalmente, cada uno de esos estados energéticos es dividido en una serie de niveles
cuya diferencia de energia es aun mas fina y son llamados estados vibracionales de la
molécula. La diferencia tipica de energia de estos niveles es del orden de 0.15 eV'. Para
diferenciar estos estados vibracionales se anade un segundo subindice a las etiquetas,

y la etiqueta Syy representa el estado de menor energia en la configuracién electrénica,
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llamado estado base (Knoll, 2000).
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Figura 2.1: Representacién esquemaética de los niveles de energia de una molécula (Knoll,
2000).

En un centellador organico casi todas sus moléculas a temperatura ambiente estan
en el estado Sy, ya que la diferencia de energia entre los estados vibracionales es mayor
que la energia térmica promedio (0.025 eV'). En la figura 2.1, la absorcién de energia
por parte de la molécula esta representada por las flechas hacia arriba, en el caso de los
materiales centelladores, este proceso representa la absorcién de la energia cinética de
una particula cargada cuando esta pasa cerca de la molécula. Los estados electronicos
singlete de mayor nivel energético que estan excitados se desexcitan rédpidamente (del
orden de picosegundos) al estado S; a través de conversién interna sin radiar. Ademas,
cualquier estado con exceso de energia vibracional no estda en equilibrio térmico con
sus vecinos y la transfiere rapidamente. Por lo tanto, el efecto neto del proceso de exci-

tacién en un centellador organico es producir la excitaciéon del estado S1g de la molécula.

La luz producida por un centellador organico es emitida principalmente por la transi-
cion entre el estado S1g y un estado vibracional del estado base. Estas transiciones estan

senaladas con las flechas hacia abajo en la figura 2.1. Si ¢y representa el tiempo tipico
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de desexcitacion para el nivel Spg, entonces, la intensidad del flujo de la fluorescencia

al tiempo t esta dada por la siguiente ecuacion:

[=1Ie @ (2.1)

Iy es el equivalente en intensidad de luz a la energia absorbida por la molécula, en la
mayoria de los centelladores organicos, ¢ es del orden de algunos nanosegundos (Knoll,
2000).

En casi todos los centelladores organicos, la energia absorbida por excitacion se
transfiere sustancialmente de molécula a molécula antes de que ocurra la desexcitacion,
este proceso de transferencia de energia es especialmente importante para aquellos cen-
telladores que estan formados por més de una especie de moléculas. Si se anade al
centellador primario (solvente) una pequena concentraciéon de un centellador con una
mayor eficiencia, la luz emitida por el centellador primario puede eventualmente ser
absorbida por las moléculas del segundo centellador y posteriormente re-emitida en ese

punto. Estos centelladores orgdnicos reciben el nombre de centelladores binarios.

Algunas veces se anade un tercer componente, estas mezclas sirven para generar co-
rrimientos en la longitud de onda de la luz producida por el centellador primario. Este
corrimiento de longitud en el espectro de emision puede ser 1til para acercarse al espec-
tro donde los tubos fotomultiplicadores tienen mayor sensibilidad y/o para minimizar
la auto absorcion. Si un centellador organico es disuelto en un solvente, posteriormente
puede ser polimerizado, se obtiene entonces un centellador sélido llamado plastico cen-
tellador (Knoll, 2000).

2.3. mini-SciBar

La componente activa del mini-SciBar para la deteccion de la radiacion césmica,
estd formada por 8 capas de barras de pléstico centellador que son blanco y a su vez
generadoras de la traza de las particulas incidentes, cada capa del detector esta formada
por dos planos de barras ortogonales entre si, con 8 barras cada uno; el detector tiene

un total del 128 barras de plastico centellador (ver figura 2.2).
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Figura 2.2: Arreglo de las barras centelladoras del mini-SciBar.

2.3.1. Plastico centellador

Las barras de plastico centellador del mini-SciBar tienen una seccion transversal
de 1.3 x 2.5 em? y una longitud de 20 c¢m, en el centro tienen un orificio cilindrico
de 1.8 mm de diametro donde se introduce la fibra éptica. Las barras estan cubiertas

con pintura como reflector, la cual tiene un espesor de 0.25 mm, contiene 15 % de Ti0.

Las barras de pléastico centellador del mini-SciBar estdan hechas de poliestireno do-
pado con PPO al 1% y POPOP al 0.03 %, ambos materiales son organicos, el objetivo
de este dopaje es generar un corrimiento en la longitud de onda de la luz emitida y
con ello, evitar la auto absorcién, y acercar el pico de emisién del centellador al pico de
absorcién de los tubos fotomultiplicadores, zona donde estos tienen mayor sensibilidad.
La caracteristica principal de este plastico centellador es que al ser excitado por el paso
de una particula cargada, el tiempo de decaimiento es corto, del orden de nanosegundos

(Hasegawa, 2006), mientras que, para la deteccién de particulas neutras es necesario
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Figura 2.3: Espectro de emision del pléastico centellador utilizado para la fabricacién de
las barras del mini-SciBar.

que estas tengan interacciones nucleares con los ntcleos de carbono del material, pa-
ra producir particulas cargadas, en la figura 2.3 se muestra el espectro de emision del

plastico centellador.

2.3.2. Fibra optica

La fibra éptica es de tipo wavelength shifting (W LS, por sus siglas en inglés),
esto es, produce un corrimiento en la longitud de onda de los fotones emitidos (pico de
emision en 476 nm) respecto a los absorbidos (pico de absorcién en 430 nm) (Nitta et
al., 2004), ambos procesos se llevan a cabo en su ntcleo, en la figura 2.4 se muestran

los espectros de emisién y absorcion.

La fibra optica W LS tiene un didmetro de 1.5 mm, su estructura consta de un
ntcleo de poliestireno el cual contiene flior (200 ppm), con indice de refraccién de 1.59
y dos capas envolventes, la interior de acrilico con indice de refraccién de 1.49 y la

exterior de poli-flior con indice de refraccion de 1.42 (Hasegawa, 2006).

La funcion de la fibra 6ptica W LS es colectar y dirigir hacia el fotocatodo del
tubo fotomultiplicador (ver seccién 2.2.3) los fotones emitidos por las barras de pléstico

centellador, este proceso se realiza de la siguiente manera; primero, la fibra éptica W LS
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Figura 2.4: Espectro de absorcién y emision de la fibra 6ptica W LS.

absorbe en su nicleo los fotones emitidos por las barras de plastico centellador, segundo,

re-emite dichos fotones con un corrimiento en su longitud de onda, y tercero, los fotones

emitidos en el nicleo de la fibra 6ptica W LS viajan por ella hasta el fotocatodo del

tubo fotomultiplicador, siempre y cuando el angulo € de emision respecto al eje central

de la fibra satisfaga la siguiente relacion:

Cos > 122 = 0<26,7°

Fotén incidente

(2.2)

Cublerta
exterior

Cubierta
interior

Nucleo

Figura 2.5: Esquema de la estructura de la fibra 6ptica W LS, y el angulo maximo de

reflexion.
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2.3.3. Sistema de lectura y registro

El mini-SciBar cuenta con dos tubos fotomultiplicadores multi-dnodo (MAPMT,
por sus siglas en inglés), modelo Hamamatsu H8804. El alto voltaje apliacado a los
MAPMTs fue de -730 y -755 wolts para el lado X e Y respectivamente. Cada MAPMT
tienen 64 fotocatodos con sus respectivos anodos de salida, en un arreglo de 8x8 y cuya
area es de 2x2 mm? por fotocatodo, cada fibra éptica W LS estd conectada a un fo-
tocatodo del MAPMT (ver figura 2.6), donde son detectados los fotones que viajan a

través de la fibra éptica, posteriormente convertidos en un pulso eléctrico en el MAPMT.

Figura 2.6: Tubo fotomultiplicador multi-dnodo (MAPMT) y fibras dpticas colocadas
en las barras de centelleo del mini-SciBar.

Un tubo fotomultiplicador (PMT, por sus siglas en inglés) estd formado por un
foto-detector llamado fotocatodo, una etapa de amplificacion integrada por dinodos y

un dnodo de salida (ver figura 2.7).

Como se mencion6 anteriormente, cada MAPMT tiene 64 fotocatodos con sus res-
pectivos anodos de salida, que corresponden a los 64 canales de foto-deteccién, ampli-
ficacion y salida, independientes entre si, el funcionamiento para cada una de los 64
canales es la siguiente, los fotones que llegan a través de la fibra optica al fotocatodo

bi-alcalino, generan por efecto fotoeléctrico una pequena corriente eléctrica, esta co-
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rriente eléctrica llega a un primer dinodo, mediante una diferencia de voltaje se genera
una mayor corriente eléctrica con los electrones que logran desprenderse del material
del dinodo, esa corriente es dirigida a un segundo dinodo; proceso que se repite has-
ta el doceavo dinodo. Doce son los dinodos que contienen los MAPMTs utilizados en
el mini-SciBar; de ésta manera, se obtiene una corriente amplificada de salida en el
respectivo anodo del MAPMT, este proceso esta esquematizado en la figura 2.7. Cada
canal del MAPMT es alimentado por la senal de una y solo una barra de centelleo. La
contaminacién o ruido introducido entre las fibras vecinas es 2.72 % para los canales
centrales del MAPMT y 0.45% para los canales de las esquinas. Las especificaciones
del MAPMT se muestran en la tabla 2.1.

Fotocatodo
%7 Anodo

Dinedo 1 Dinodo 2 Dinodo 3 Dinedo 11 Dinodo 12
Fotones — — — — —
b |

\‘ Salida de
corriente
i | eléctrica

i T
VNV Ve

43

de pulso

Figura 2.7: Representacion gréafica de la amplificacién de una sefial en un MAPMT.

Modelo Hamamatsu H3804

Catodo Bi-alcalino (Sbh-K-Cs)

Anodo 64 (8x8) pixeles de 2x2 mm 2
Sensibilidad 300 - 650 nm (pico en 420 nm)
Eficiencia cuantica 12%(500 nm} y 21%(390 nm)
MNamero de dinodos 12

Ganancia 6 x10% (800 V)

Respuesta lineal hasta 200 fotones (800 V)
Contaminacion 3%

Cuadro 2.1: Especificaciones de los MAPMT.

Las tarjetas front-end-board (FEB, por sus siglas en inglés) estan conectadas a los
MAPMT y cuentan con dos circuitos integrados de aplicaciéon especifica (ASICs, por

sus siglas en inglés), los cuales contienen dos chips, un VA32_HDR11 y un TA32CG, el
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diagrama de bloques del ASICs se muestra en la figura 2.9, (Yoshida et al., 2004). Los
ASICs son empleados para leer y procesar la sefial de cada uno de los 64 canales de los

MAPMT, y tienen un tamaiio de 2x2 cm?.

Figura 2.8: Tarjeta front end board (FEB) del mini-SciBar, el diagrama de bloques es
presentado en la figura 2.9.

El chip VA32_HDRI11 cuenta con 32 canales de entrada y uno de salida; las senales
de entrada son tratadas en varias etapas (ver figura 2.9); en la primera, la sefial es
pre-amplificada; en la segunda, pasa por una etapa de formacién lenta, en la cual se
obtiene informacion sobre la altura y ancho del pulso; en la tercera, la senal pasa por un
comparador; en la cuarta, la senal es almacenada en un capacitor; y por tultimo, las 32
senales son multiplexadas, esto es, se forma una tnica senal que contiene la informacion
de las 32 sefales de entrada (Yoshida et al., 2004).

El chip TA32CG cuenta con 32 canales de entrada conectados en paralelo a los
canales del chip VA32_ HDRI11, en la etapa posterior a la pre-amplificacién (ver figura
2.9); las senales de entrada son enviadas a una etapa de formacién rapida en un tiempo
tipico de 80 ns (Yoshida et al., 2004), en esta etapa se obtiene informacién sobre la
altura de los pulsos tinicamente; posteriormente, las senales pasan por un comparador y

son enviadas a un sistema de compuertas logicas localizadas en la tarjeta trigger board
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(TB, por sus siglas en inglés) para su procesamiento.

VA32_HDR11

Sla p—pimp

|
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32 canales de entrada
|

NN |
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Figura 2.9: Diagrama de bloque de los ASICs.

La tarjeta back-end-board (BEB, por sus siglas en inglés) se encarga de recibir
y controlar las senales de salida de la FEB, y alimenta a esta de bajo voltaje. Los

componentes principales y funciones de la BEB son:

[. Chips FADC (Flash Analog to Digital Converters). Controlan y digitalizan las
senales de los ASICs.

I1. Chips programables CPLDs (Complex Programmable Logic Device) y FPGA
(Field Programmable Gate Array). Usados para permitir una toma flexible de
datos; un CPLDs genera senales de control para las FEB y secuencias de control
en la digitalizacién y almacenamiento de los datos en el chip FIFO, el FPGA
estd conectado a todos los CPLDs para determinar el tiempo de inicio en la toma
de datos.

III. Chips FIFO (First Input First Output). Almacenan temporalmente los datos y

los envian a moédulos de almacenamiento permanente.

Para la implementacién de la tarjeta trigger-board (TB, por sus siglas en inglés),
el arreglo de las barras de pléstico centellador se dividié en dos secciones (superior e

inferior) por cada lado, como se observa en la figura 2.11.

La tarjeta TB se encarga de procesar las senales de salida de los chips TA32CG me-
diante compuertas logicas AN D y OR, el diagrama de bloque de las compuertas logicas

se muestra en la figura 2.12, en esta etapa se realiza la seleccién de datos que contienen
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FEB

FADC CPLD FIFO FPGA

Figura 2.10: Tarjeta back end board (BEB) del mini-SciBar.

informacion suficiente sobre la energia depositada y la traza de la particula incidente.
Para que alguna de las secciones del mini-SciBar (X1, X2, Y1 y Y2, ver figura 2.11)
contenga dicha informacion es necesario que la senal de almenos una barra de dicha
seccién esté por encima del umbral establecido en el chip TA32CG, si esto ocurre, la

FEB generara una senal de "hit”que enviara la la TB.

2.4. Calibracion del mini-SciBar

Para obtener el comportamiento teérico del mini-SciBar como detector de radiacion
césmica, realizamos una simulacién Monte Carlo, en este proceso se inyectaron siete
especies de particulas: muones positivos y negativos, electrones positivos y negativos,
protones, neutrones y rayos gamma, en un rango de energia de 100 MeV a 9 GeV,
con dngulos de incidencia entre 0° y 85° respecto a la vertical, la distribucién de inyec-
cién de las particulas en la parte superior del detector fue homogénea. La ganancia y
el alto voltaje aplicado a los MAPMT también fueron considerados en la simulacién.
Para dicha simulacién se uso el software Geant4, que es un conjunto de herramientas
para simular el paso de particulas a través de la materia, los principales procesos fisicos
considerados en el software son, interacciones electromagnéticas, hadronicas y opticas,

en un rango de energia de 250 eV a ~ TeV (Agostinelli et al., 2003).
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Figura 2.11: Fotografia con esquema superpuesto de las secciones del arreglo de las
barras de plastico centellador del mini-SciBar para el procesamiento de las senales en
la trigger board (TB).

Para poder medir la contribucion relativa de cada componente de la radiacién césmi-
ca, necesitamos desarrollar métodos de separacién de particulas, para ésto debemos
tomar en cuenta los procesos fisicos involucrados en la interaccion de la radiacién con
la materia, también requiere hacer uso de las caracteristicas de nuestro detector. En
particular, el mini-SciBar con su arreglo de barras de centelleo, nos permite obtener la
traza y la energia que depositan en éstas las particulas que pasan a través de él. Como
se menciond en la secciéon anterior, la energia depositada por una particula cargada
en cada una de las barras que forman la traza la obtendremos como un valor ADC

(acrénimo de Analog to Digital Coverter), posterior a un proceso electrénico.

2.4.1. Calibracion via simulaciéon Monte Carlo

A continuacién explicaré como estableci un criterio de conversion de valor ADC a
unidades de energia, en este caso MeV . Para ello utilicé los resultados de la simulacion
donde se inyectaron muones (con energia entre 400 MeV y 1 GeV') al detector; sabiendo

que estas particulas depositan 2 MeV por g/cm? (Gaisser, 1990), también se conside-
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Figura 2.12: Diagrama de bloques de la compuerta légica AND y OR de la TB.

raron protones (1 GeV'). Se consider6 que en el rango de ~2000 a ~3200 de valor ADC
existe una buena linealidad (error < 10 %) entre éste y la energia depositada, para un
voltaje de operaciéon del MAPMT de ~800 wvolts (Yoshida et al., 2004).

En la figura 2.14, muestro el espectro de uno de los canales del mini-SciBar realizado
con la informacion obtenida de la simulacion Monte Carlo al inyectar muones de 800
MeV con un dngulo de incidencia de 0%; en el eje horizontal grafico el valor ADC el
cual corresponde al valor digital de la amplitud del pulso eléctrico de salida del anodo
del MAPMT, del canal considerado. En el eje vertical grafico la frecuencia absoluta
para cada valor ADC; en el espectro podemos observar dos zonas o picos que poseen
un maximo local, viendo la figura de izquierda a derecha, podemos observar un primer
pico, el cual se genera por el ruido electrénico, posteriormente, observamos un valle y
un segundo pico menos pronunciado y mas ancho, este segundo pico es generado por las

senales producidas por el paso de los muones a través de la barra de plastico centellador.

Para calcular el valor ADC correspondiente a cada maximo de los picos de la distri-
bucién (pico de ruido y pico de senial de muones), estableci un primer par de intervalos
de valores ADC que contuvieran a cada uno de los picos, posteriormente, realicé un ajus-
te de una curva gaussiana para cada uno de estos picos, este tltimo paso lo repeti tres
veces variando ligeramente el intervalo de ajuste. De la serie de curvas gaussianas ob-
tenidas, elegi la que generé un menor error (el mejor ajuste); por dltimo, al par de
curvas gaussianas mejor ajustadas a cada distribucion les calculé su méximo, los cuales
consideré como méximos de los picos de la distribucién. En la fugura 2.14 muestro en

color rojo la curva gaussiana ajustada al pico de la senal de muones.

El valor ADC del maximo del pico de ruido equivale al cero relativo en la deposicion

de energia (0 MeV'); el valor ADC del méximo del pico de la senal de muones representa
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Figura 2.13: Diagrama de la conexién del mini-SciBar. Los fotones producidos en las
barras de centelleo son recolectados por la fibra éptica y transportados a los MAPMTs,
éstos son convertidos en pulsos eléctricos, amplificados y enviados a las FEBs. Cuando
una senal excede un umbral establecido en las FEBs una senal de "hit.® enviada a la
TB a través de la BEB. Entonces una senal de disparo es creada por la TB y enviada de
regreso a las FEBs, despues de aproximadamente 10 ps, una senal analégica es enviada
a la BEB, donde es convertida a un valor digital. Por tltimo la senal es enviada a la
computadora para su almecenaje.

la energia tipica depositada por dichas particulas. Tomando en cuenta que la densidad
del plastico centellador es de 1 g/cm?® y que la inyeccién de los muones fue a 0°; los
muones al viajar verticalmente cruzaron 1.3 em de plastico centellador por barra. En-
tonces podemos concluir que, el valor ADC correspondiente al maximo del pico de la
senal de muones equivale a 2.6 MeV de energia depositada. Tomando en cuenta que

los muones depositan 2 MeV por g/cm?, como ya se menciono.

2.4.2. Calibracion via datos

Para calibrar de forma ideal cada uno de los canales del mini-SciBar haciendo uso
de los datos registrados en el sitio de operacidn, es necesario saber: 1) el flujo relativo de
cada especie de particula registrada por el detector, y 2) la distribucién de energia de

las particulas. Lo anterior, introduce un problema de control en los flujos incidentes de
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Figura 2.14: Espectro de una de las barras del mini-SciBar, obtenido al inyectar muones
con energfa cinética de 800 MeV a un dngulo de incidencia de 0°. La curva roja es un
ajuste gaussiano al pico de la senal de muones.

la radiacion cosmica secundaria. Para lograr un relativo control en la radiacién césmica
incidente en el detector, sabiendo del poder de penetracién de la componente dura y
de su mayor abundancia en el sitio (Longair, 1992), colocamos 5 ¢m de plomo sobre el
detector, con el objetivo de frenar la componente electromagnética y la nuclednica de
baja energia (< 1 GeV). De esta forma, podemos considerar que los espectros obtenidos

bajo las condiciones anteriores, son dominados por el registro de muones en los datos.

Establecido lo anterior, en la figura 2.15 muestro el espectro (en color azul) obtenido

de datos del mismo canal, referido en la figura 2.14.

En el espectro mostrado en la figura 2.15, se observa que posee dos picos, la mis-
ma estructura que presenta la simulacién (ver figura 2.14), de izquierda a derecha, se
observa un primer pico generado por el ruido (electrénico y radiacién de fondo), poste-
riormente, se observa un segundo pico generado por la componente dura de la radiacion

césmica secundaria. En la figura 2.16 se muestra una ampliacion de esta segunda zona.

Aplicando el mismo método para calcular el maximo de cada pico explicado en la

seccién 2.3.1, concluimos que la distancia entre los dos méximos equivale a 2.6 MeV .
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Figura 2.15: Espectro de una de las barras del mini-SciBar, obtenido con datos crudos
registrados con 5 cm de plomo sobre el detector. La curva roja es un ajuste gaussiano
al pico de la senal de la radiaciéon cosmica. La distribucion en color amarillo, llamada
pedestal, es una muestra del ruido registrado cuando no se cumple la condicion de
"hit” (ver secci6n 2.2.3).

2.4.3. Separacion de las senales de rayos césmicos y senales de

ruido

Ya identificadas la zona de ruido y la de senales de rayos cédsmicos (ver seccién 2.3.2),
procederé a explicar cémo estableci un umbral (valor ADC) que me permitié separar
dichas zonas. Pero antes, explicaré qué es el pedestal, senal que sirve para calcular dicho

umbral.

El pedestal es una muestra de la senal de ruido electrénico y radiacion de fondo, y
se obtiene de las senales procedentes de las tarjetas FEBs que no satisfacen el criterio
de las compuertas légicas de la tarjeta TB (cuyo funcionamiento se explicé en la seccién

2.2.3), esta senal se muestra en color amarillo en la figura 2.15.

Continuando con el proceso para calcular el umbral que me permitié separar la zona
de ruido de la de senales de rayos césmicos (RC), lo primero que realicé, fue calcular el
valor ADC correspondiente a cada méximo de los picos de la distribucién (pedestal y

sefial de RC), como se explica en la seccién 2.3.2.



Capitulo 2. mini-SciBar: detector prototipo de rayos cosmicos y su calibracion

86

El maximo del pico generado por las senales de los rayos césmicos representa la

energia tipica depositada por el paso de dichas particulas a través de la barra de plasti-

co centellador. En la figura 2.17, muestro graficamente el valor ADC correspondiente

al maximo de los picos de la distribucién de un canal del mini-SciBar.

Una vez obtenidos los valores ADC correspondientes a los maximos (pedestal y senal

de rayos césmicos), procedi a calcular la diferencia matemética entre ambos méaximos

(DM M) para cada uno de los espectros obtenidos en los 128 canales del mini-SciBar

(ver figura 2.16).

Tl )
E - L310,3 DMM
: 10° §_ [ R
A
g 10? ;— i |1 ‘\
- % ﬁ l l \l 'ln«.numr“*”l“"mﬂv‘ﬁ‘ﬂqg
10 E_ k R|uid]:|} Sefial de ray|:||s cosmicos HWU mAll |
S
[ N | PO W O Y iy | .’li”ﬂﬂhnﬂlfn&ﬂmmm
2050¢ 2100 21&‘50 2200 2250 2300 2353al0r:;000

»

DMM

Figura 2.16: Localizacion esquemética del DM M y umbral, de un canal del mini-SciBar.

Para obtener el umbral (valor ADC) que me permiti6 separar el ruido de las senales

dejadas por el paso de particulas cargadas a través de las barras de plastico centellador,

utilice la siguiente relacién:

Umbral (valorADC') = Maximo (pedestal) + 0,3(DM M)

(2.2)

La ecuacién anterior que permite establecer un umbral entre la senal de ruido y
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la de rayos césmicos, fue obtenida empiricamente con experimentos realizados con el

mini-SciBar en la Universidad de Nagoya (Nagai et al., 2011).

Por tltimo, considerando que: 1) la distancia entre el maximo del pico de la senal
de ruido y el maximo del pico de las senales de rayos césmicos (DM M), es equivalente
a 2.6 MeV, 2) el maximo del pico de la senal de ruido representa el cero relativo, y 3)
la condicion establecida en la ecuacién 2.2; concluimos que el umbral para separar las
senales de rayos cosmicos del ruido es ~0.8 MeV'. Lo anterior implica que todo valor
ADC mayor que 0.8 MeV es una senal generada por el paso de una particula de la
radiacion césmica a través de las barras de plastico centellador. La obtencion de los
128 espectros y la determinacion del punto de operacion para cada uno de ellos con
base en la ecuacion empirica 2.2, constituye la base sobre la cual se pudieron realizar

los experimentos que se describen en los capitulos siguientes.



Capitulo 3

Separacion de electrones y muones

en los datos del mini-SciBar

3.1. Introduccion

Cuando la radiaciéon coésmica primaria penetra en la atmoésfera de la Tierra inter-
acciona con los electrones, atomos y moléculas que constituyen el aire. El resultado de
estas interacciones es la pérdida de energia por procesos electromagnéticos. Los hadro-
nes con energia ~ GeV o mayor que colisionan con los ntcleos atmosféricos, como el
nitrégeno y el oxigeno, fragmentéan a éstos produciendo particulas secundarias a lo largo
de su trayectoria. La radiacién césmica secundaria se divide en una componente dura,
una suave y la nuclednica. La componente dura es capaz de penetrar 15 ¢m de plomo,
que corresponde a una profundidad de 167 g/cm?. La componente suave que consiste
de electrones, positrones y fotones es casi completamente absorbida en la atmodsfera,
su flujo al nivel del mar es entre 35% y 40 % respecto al flujo de muones. A una pro-
fundidad atmosférica equivalente a la altura de la cima de Sierra Negra (575 g/cm?),
los flujos de electrones y muones son de los mas abundantes de entre las particulas que

conforman la radiacién césmica secundaria (Longair, 1992).

El flujo de electrones en la atmésfera incluye aquellos que provienen del exterior de
la atmosfera, y los creados dentro de ésta. La principal fuente de electrones y positro-
nes en la atmosfera son las particulas producto de interacciones nucleraes que decaen
debido a sus relativos cortos tiempos de vida. Los rayos gamma producto del decai-
miento de piones neutros, al interaccionar con los campos electrostaticos de los nticleos
atmosféricos, son otra fuente importante de electrones y positrones via produccién de

pares.

88
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Los muones son esencialmete producto del decaimiento de piones cargados y una
mucho menor cantidad de kaones cargados. A excepcién de fotones y neutrinos, los
muones son la componente mas abundante de la radiacion césmica secundaria al ni-
vel del mar. Los datos de muones son usados para obtener informacién sobre procesos
energéticos en la atmosfera y sobre la radiacion primaria, en particular sobre el espectro

y composicién de ésta (Grieder, 2001), para mds informacién, consultar la seccién 1.8.3.

En este capitulo presento el método desarrollado para la separacion de senales de
electrones y muones, reporto los flujos de estas particulas medidos con el mini-SciBar
en la cima del volcan Sierra Negra, si el lector desea obtener informacién detallada, ver
(Ortiz E., 2013). También presento a detalle un experimento que consisti en colocar
placas de plomo sobre el detector, y con ello, frenar la componente suave de la radia-
cién cosmica secundaria. El objetivo de este experimento fue corroborar que el método
empleado para la separacién de senales de electrones y muones es correcto, si el lector

desea obtener ms informacion, el trabajo ha sido publicado en (Ortiz E. et al., 2015).

3.2. Método desarrollado con ayuda de una simula-
cion Monte Carlo, para la separacion de elec-

trones y muones en los datos del mini-SciBar

Para el desarrollo de esta seccién, utilizaré como ayuda los resultados de la simu-
lacién Monte Carlo (para detalles de la simulacién, ver seccién 2.3), en particular, los
obtenidos al inyectar al detector: 1) electrones con energia cinética entre 100 MeV y
1 GeV, y 2) muones con energia cinética entre 100 MeV y 5 GeV; con dngulos de

incidencia entre 0° y 45° y un espectro de energia plano para ambas especies.

En busca de criterios para diferenciar entre las senales de los electrones y las de
los muones dejadas durante su paso a través del arreglo de barras de centelleo del
mini-SciBar, realice dos diferentes andlisis a los resultados de la simulacion. Primero,
calculé la energia tipica depositada por estas particulas al pasar por las barras de cen-
telleo, el resultado muestra que no existe una diferencia estadistica significativa en la

energia depositada (ver figura 3.1).

Segundo, caracterice la traza generada por estas particulas al pasar a través del
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Figura 3.1: Energia depositada en cada barra que cruzan electrones y muones en el
mini-SciBar.

arreglo de barras de centelleo, el resultado de este andlisis me llevo a establecer un

criterio para distinguir electrones de muones.

En las figuras 3.2 y 3.3, muestro ejemplos de trazas generadas por un muon y un
electron respectivamente, en ellas observamos que los muones producen trazas limpias
ya que practicamente disparan solo las barras que cruzan, debido a que sus principales
procesos de pérdida de energia son excitacién e ionizacién (Grieder, 2001); mientras
que, las trazas de electrones muestran la forma de un chubasco, debido a que la pérdida
de energia de los electrones no se limita a procesos de excitacion e ionizacién, también
pierden energia via emision bremsstrahlung y por colisiones Compton (Longair, 1992).

En ambos casos estoy refiriendo solamente al rango de energia de interés en éste trabajo.

El anélisis de trazas basado en los resultados de la simulacién Monte Carlo del
mini-SciBar, consiste en realizar un conteo del nimero de barras disparadas cuando
electrones y muones pasan a través del arreglo de barras de centelleo, con la condicién de
que estas particulas crucen todas las capas del detector. Las principales caracteristicas

de los resultados del andlisis se presentan a continuacién:

[. Cuando un electrén cruza el arreglo de las barras de centelleo, éste puede disparar
de 20 a mas de 30 barras, la distribucién obtenida es independiente de la energia y

muestra un méximo alrededor de 24 (ver figura 3.4). Esto indica la produccién de
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Figura 3.2: Traza de un muon con energia cinética de 500 MeV, inyectado con un
angulo de incidencia de 0°, obtenida de la simulacién Monte Carlo del mini-SciBar.
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Figura 3.3: Traza de un electrén con energia cinética de 100 MeV, inyectado con un

angulo de incidencia de 0°, obtenida de la simulacién Monte Carlo del mini-SciBar.

IT.

un pequeno chubasco dentro del arreglo de las barras de centelleo. El chubasco se
produce debido a que, ademas de la exitacién e ionizacién generada por los elec-
trones, también emiten radiacién bremsstrahlung, adicionalmente es posible que
sufran multiples colisiones Compton. Sin embargo, algunos electrones disparan
unicamente las barras que cruzan a lo largo de su trayectoria, generando trazas

limpias (ver figura 3.4).

Cuando un muon cruza el arreglo de las barras de centelleo, el niimero de barras
disparadas es generalmente menor que el nimero de barras disparadas por los
electrones. Un muon dispara tnicamente las barras que cruza a lo largo de su
trayectoria, generando una traza limpia, lo anterior es consecuencia de que en

el rango de energia de interés, los muones no emiten radiaciéon bremsstrahlung,
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este proceso de emisién es importante para muones con energia mayor a 200 GeV'
(Grieder, 2001). La distribucién obtenida muestra un maximo en 17, con una

drastica caida para un mayor niumero de barras disparadas (ver figura 3.4).

Figura 3.4: Distribucion del niimero de barras disparadas por el paso de electrones y
muones a través del arreglo de barras de centelleo del mini-SciBar. La distribucion de
electrones esta normalizada a 2,873 cuentas, la distribucion de muones esta normalizada
a 18,606 cuentas.

Para establecer un criterio apropiado para la separacion de senales de electrones y
muones en los datos del mini-SciBar haciendo uso de los resultados de la simulacién,
he considerado las partes de las curvas en la figura 3.4 que no se traslapan. De esta
forma estableci que: 1) un electrén es considerado una particula que genera una traza
formada por un nimero mayor o igual a 20 barras disparadas y menor o igual a 32, los
electrones cuya traza esta fuera de este rango son el 30 % respecto a los que estd dentro
del rango, y 2) un muon es considerado una particula que genera una traza formada
por un nimero mayor o igual a 16 barras disparadas y menor o igual a 19, los muones

que estan fuera de este intervalo son menos del 1% respecto a los que estdan dentro.
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3.3. Flujo de electrones y muones registrado por el

mini-SciBar en la cima del volcan Sierra Negra

Con los criterios de separacién de particulas (electrones y muones), obtenidos con
ayuda de los resultados de la simulacién Monte Carlo del mini-SciBar, procedi a ana-
lizar los datos registrados por el detector para el periodo de Octubre de 2010 a Julio
de 2012. El lector debe tener en mente que existen multiples periodos en los que no
existen datos registrados, debido a frecuentes interrupciones en el suministro de energia
eléctrica en el sitio; ademas para este andlisis no se incluyeron los datos de diversos
periodos en los cuales se colocaron placas de plomo sobre el detector con el fin de ab-
sorber la componente suave de la radiaciéon césmica secundaria (los resultados de estos

experimentos seran discutidos més adelante).

El analisis de los datos se inicio seleccionando todas aquellas trazas de particulas
que lograron cruzar todo el detector. Posteriormente, se aplicaron los criterios para los
conteos de electrones y muones. En las figuras 3.5 y 3.6, muestro trazas generadas por
un muon y un electrén respectivamente, obtenidas con la implementacin del criterio de

seleccién.

Barras verticales
Energia depositada
(valor ADC)

12 3 4 5 6 1 8 b1 3 4 5 6 7
Barras horizontales

Figura 3.5: Trazas obtenidas de los datos del mini-SciBar, la cual satisface el criterio
de seleccién para muones.

Utilizando el criterio de seleccién para electrones se obtuvo un flujo promedio de
4,400 + 86 cuentas/hora. Cuando consideramos aquellas trazas (30 %) que son indis-
tinguibles de las trazas de muones, el flujo estimado de electrones es ~ 5,700 + 122

cuentas/hora.
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Figura 3.6: Trazas obtenidas de los datos del mini-SciBar, la cual satisface el criterio
de seleccién para electrones.

El flujo promedio obtenido al utilizar el criterio de seleccion de muones fue 14,000
+ 119 cuentas/hora. Si omitimos el nimero calculado de electrones que contribuyen a
este conteo debido a que su traza es indistinguible a la de los muones, el flujo estimado
de muones es 12,700 £ 130 cuentas/hora.

Si consideramos los flujos corregidos debido a las imprecisiones del método disenado
para la separacion de estas especies, la cantidad de electrones que arriban a la cima
de Sierra Negra es aproximadamente un 45 % del flujo de muones, lo que sobre estima
las mediciones hechas por Hall en el monte Evans, Colorado a 4,350 msnm (?), sin

embargo, esta dentro del rango reportado en (Longair, 1992).

3.4. Comportamiento del flujo de electrones y muo-
nes con diversos espesores de plomo sobre el

detector

El objetivo del experimento es comparar la variacion del flujo de electrones y muo-
nes en los datos con la variacién de éstos en los resultados de la simulacién, y con ello,
corroborar que los métodos desarrollados para la separacion de electrones y muones
son apropiados. Para este experimento, se colocaron placas de plomo sobre el detector,

variando el espesor de éstas desde 3.2 hasta 50 mm, también realizamos una simulacion
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Monte Carlo del experimento en la cual se incluyé el techo y las paredes del observatorio.

Figura 3.7: Contribucién de las diferentes fuentes en el flujo electrones con diferentes
espesores de plomo sobre el mini-SciBar, obtenido de los resultados de la simulaciéon
Monte Carlo. Los circulos representan aquellos producidos en la atmésfera (radiacién
c6smica secundaria), los cuadrados son los producidos de rayos gamma (via produccién
de pares), y los tridngulos son los producidos por muones (via emisién delta).

De los resultados de la simulacién consideramos, electrones con energia cinética en-
tre 100 MeV y 1 GeV, rayos gamma y muones con energia cinética entre 100 MeV y
5 GeV (debido a que éstos son los flujos de particulas dominantes en el sitio), &ngulos
de incidencia entre 0° y 45° para las tres especies, y un espectro de energia para cada
especie obtenido de (Grieder, 2001); calculé la contribucién de las diferentes fuentes
de electrones, cuyo flujo total estimado fue de 5,700 + 122 cuentas/hora. Los resul-
tados muestran que esta cantidad es la suma de: 1) electrones de la radiacién césmica
secundaria que pasan a través del techo del observatorio (35.4%), 2) electrones pro-
ducidos por rayos gamma (via produccién de pares) que interaccionan con el material
del techo del observatorio (49.6 %), y 3) electrones producidos por muones (via emi-
sién delta) que interactuan con el techo del observatorio (15%). Las contribuciones
mencionadas las mostramos graficamente en la figura 3.7 (para un espesor de 0 mm
de plomo). Considerando lo anterior, el flujo de electrones producto inicamente de la
radiacién césmica secundaria dentro del observatorio es ~ 2,018 + 139 cuentas/hora,
si tomamos en cuenta la atenuacion del flujo sufrida al cruzar el techo del observatorio,

entonces el flujo estimado fuera de éste es ~ 2,875 + 152 cuentas/hora. Lo que equivale
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al 23 % del flujo de muones, este resultado es consistente con el obtenido en el monte

Evans, Colorado, donde la razén de conteo fue del 30 % (Montgomery, 1949), esta razén

tambien es consistente con lo reportado en (?) y (Grieder, 2001).

Un segundo resultado obtenido, es la variacién tedrica y experimental que presentan

los flujos de electrones y muones, a continuacion presentamos los detalles:

L.

IT.

IIT.

Al colocar la primer placa de plomo con un espesor de 3.2 mm, el nimero de
electrones medido por el mini-SciBar se incrementé un 20 % respecto al ntimero
promedio de electrones registrados sin la placa de plomo; mientras que, los datos
de la simulaciéon mostraron un incremento del 10 % (ver figura 3.8). Recordemos
que el flujo de electrones medido por el detector es la suma de los electrones de
tres fuentes diferentes, el incremento en los conteos al colocar la primer placa de
plomo, son resultado de la produccién de electrones en la placa al interaccionar
los rayos gamma con ésta; ésto se observa en la figura 3.5. Una posible razén de
la diferencia entre el flujo de electrones medido y el obtenido con la simulacion es
que el espectro utilizado para los rayos gamma en la simulacién fue obtenido por

interpolacion en los datos de (Grieder, 2001) para diferentes altitudes.

Los resultados de la simulacién presentados en la figura 3.7 muestran que: 1)
el nimero de electrones de la radiacion césmica secundaria decrece conforme se
incrementa el espesor de plomo, 2) el niimero de electrones producto de la interac-
ci6én de los rayos gamma con el techo (via produccién de pares), se incrementa al
colocar la primera placa de plomo, permanece constante al colocar la segunda pla-
ca y decrece para espesores de plomo mayores a 6.4 mm, 3) existe una produccién
casi constante de electrones producto de la interaccién de muones con el plomo
(via emisién delta). Los electrones producidos por rayos gamma son responsables
del incremento en la tasa de conteo, observada cuando se coloca la primer placa
de plomo sobre el detector. La suma de electrones generados por estas tres fuentes

es mostrada en la figura 3.8.

Cuando la segunda placa de plomo (6.4 mm) es colocada sobre el mini-SciBar, el
numero de electrones registrados por el detector decrece (ver figura 3.8). Después
de ~ 20 mm de plomo, el flujo permanece practicamente constante. La razén de
ésto es que los electrones registrados son producidos principalmente por muones
(via emisién delta), cuyo flujo se mantiene casi constante para estos espesores de

plomo (ver figura 3.7 y 3.9).
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IV. Al colocar 50 mm de plomo sobre el detector, el nimero de electrones decrecié a
48.8 % respecto al flujo inicial (ver figura 3.8). Para este espesor de plomo, el flujo
de electrones no es despreciable debido a que el flujo de muones es casi constante
para espesores mayores a 20 mm de plomo, y estos muones producen electrones

via emisién delta.

V. Cuando se colocan placas de plomo sobre el detector, el flujo de muones muestra un
decremento hasta aproximadamente 10 mm de espesor (ver figura 3.8). Esto indica
que este espesor de plomo es capaz de frenar una cantidad considerable de muones,
aproximadamente 17 % del flujo inicial. Muy probablemente estos son muones
lentos y/o electrones que generan trazas limpias (traza que es indistinguible con

la traza de un muon).

VI. El flujo de muones presenta un decremento menos pronunciado para espesores
de plomo mayores a 10 mm, éste se mantiene practicamente constante, con el
méximo espesor de plomo (50 mm) sobre el detector, éste decrece a 76.5% del
flujo inicial (ver figura 3.9), lo anterior se debe a que los muones de alta energia

son capaces de cruzar todas las capas de plomo.

Figura 3.8: Flujo de electrones en funcion del espesor de plomo colocado sobre el mini-
SciBar (normalizado a 5,700 cuentas/hora). Los datos del experimento estan repre-
sentados con circulos y los datos de la simualcién con cuadrados. Los resultados de la
simulacion son la suma de todos los electrones producidos por los tres procesos posibles
(ver figura 3.5).
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Figura 3.9: Flujo de muones en funciéon del espesor de plomo colocado sobre el mini-
SciBar (normalizado a 12,700 cuentas/hora). Los datos del experimento estédn repre-
sentados por circulos y los datos de la simulacion por cuadrados.

Como se observa en la figura 3.8, el flujo de electrones registrados en el mini-SciBar
es mayor a las predicciones obtenidas de la simulacién. Un posible factor que genera la
diferencia es la pureza del plomo, en la simulacién se usé plomo puro, mientras que, el
proveedor de las placas de plomo, garantiza que la composicién en éstas es de un 90 %
de plomo. Es por ésto que, la capacidad de absorcion de las placas puede ser menor con

respecto al plomo puro.

En la figura 3.9, podemos ver que el flujo de muones registrados en el detector es
menor a las predicciones de la simulacion. La posible razén de ésto, es que el mini-
SciBar no es capaz de detectar todos los muones de alta energia que cruzan a través de
él. Sin embargo, la diferencia entre la medicién y la prediccién no es mayor a 7%, las
curvas son casi paralelas, con una ligera tendencia a converger en los mayores espesores

de plomo usados.

Considerando el drea (20 x 20 ¢m?) y el dngulo solido (~ 1.1 sr) del mini-SciBar,

el flujo obtenido para electrones es equivalente a 1.8 & 0.1 x 1073 (cm?ssr)~!, y para

muones es 8.0 = 0.1 x 1073 (em?ssr)~!. (Grieder, 2001) reporta que el flujo de electro-

nes con energia cinética entre 100 MeV y 1 GeV a una profundidad atmosférica de 600

2

g/em? es ~ 5x 1073 (em?ssr)~!, y el flujo de muones con energia cinética > 300 MeV
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es ~ 1.8 x 1072 (cm?ssr)~!. Los resultados obtenidos son menores a los reportados en
(Grieder, 2001), una posible razén de ésto, es que el detector no es capaz de detectar
todos los electrones y muones de alta energia que cruzan a través de él. Sin embar-
go, las mediciones son del mismo orden de magnitud y las proporciones entre éstas son

consistentes con lo reportado en (Grieder, 2001), (Longair, 1992) y (Montgomery, 1949).

3.5. Conclusiones del capitulo

Basado en el nimero de barras de centelleo disparadas por las particulas que cruzan
el mini-SciBar, fue posible establecer un criterio para separar las senales de electrones
y muones. Se encontré que los electrones generalmente producen trazas formadas con
un numero mayor de barras disparadas respecto a las trazas producidas por muones. El
criterio establecido no produce una separacion total de estas dos especies de particulas,
sin embargo, provee herramientas para hacer correcciones a los conteos registrados por

el detector.

Considerando lo establecido en el parrafo anterior, se encontré que el flujo de electro-
nes registrados dentro del observatorio por el mini-SciBar es 3.5 £+ 0.1 x 1072 (em?ssr)™;
al realizar correcciones en los conteos considerando los electrones producidos en el te-
cho del observatorio por la interaccién de rayos gamma y muones con éste, el flujo de
electrones en la cima del volcdn Sierra Negra es 1.8 £ 0.1 x 1073 (em?ssr)~!. El flujo
de muones registrado es 8.0 + 0.1 x 1073 (em?ssr)~!. La proporcién entre estos dos
flujos a esta profundidad atmosférica es consistente con las reportadas por (Longair,
1992), (Grieder, 2001) y (Montgomery, 1949).

El experimento que consistio en colocar diversos espesores de plomo sobre el detec-
tor, combinado con los resultados de la simulacion Monte Carlo, nos llevaron a concluir

que el método desarrollado para la separacién de electrones y muones es apropiado.



Capitulo 4

Seleccion de senales de protones de
la radiacion cosmica secundaria en

los datos del mini-SciBar

4.1. Introduccion

Al penetrar la radiacién césmica primaria (~ 90 % protones) en la atmoésfera te-
rrestre, interacciona via colisiones nucleares con los nucleos del material atmosférico,
éstas interacciones producen nucleones secundarios. Los nucleones secundarios que po-
seen energia > 1 GeV, continuan produciendo nucleones via colisiones nucleares, ésta
multiplicidad de nucleones constituye la componente nucleénica de la radiacién cosmica
secundaria (Longair, 1992), (Grieder, 2001).

Puesto que las particulas de la componente secundaria (neutras y cargadas) vienen
dentro de un mismo haz, es necesario separarles. El método que separa las particulas

neutras de las cargadas se discute en el capitulo 5.

A la profundidad atmosférica de la cima del volcan Sierra Negra (575 g/cm?), los
protones constituyen aproximadamente el 85 % del flujo de la componente hadrénica

cargada (Longair, 1992).

La atmdsfera de la Tierra (~ 1000 g/cm?) equivale a mds de diez longitudes de
interaccién para protones (~ 80 g/cm?) que viajan verticalmente (Longair, 1992). Si
las observaciones se realizaran a nivel del mar, un proton podria conservar en promedio

menos del 0.001 de su energia inicial. La pérdida de energia fluctua de evento a evento y

100



Capitulo 4. Seleccion de senales de protones de la radiacion cosmica secundaria en
los datos del mini-SciBar 101

la reconstruccién del espectro de energia de protones presenta cierta dificultad. Nicleos
pesados de la radiacion césmica poseen longitudes de interaccion significativamente cor-

tas y su pérdida de energia es mucho mas rapida (Stanev, 2010).

En este capitulo presento el método desarrollado para la seleccion de protones con
energia cinética entre 100 MeV y 1 GeV en los datos del mini-SciBar. El método fue
obtenido a partir de los resultados de la simulacion Monte Carlo del detector, esta ba-
sado en el patron de deposicion de energia de las particulas al cruzar el detector. Si el

lector desea més informacién, el trabajo ha sido publicado en (Ortiz E. et al., 2016).

4.2. Método desarrollado para seleccionar senales

de protones en los datos del mini-SciBar

Como ya se mencioné anteriormente, se realizo una simualciéon Monte Carlo para el
mini-SciBar (ver detalles en el capitulo 2). En esta seccién utilizaremos los resultados
de la simulacion en la cual se inyectaron protones con energia cinética entre 100 MeV

y 1 GeV, con angulos de incidencia entre 0° y 45°.

El arreglo de barras de centelleo del mini-SciBar sirve como blanco y generador de
trazas de las particulas incidentes. Haciendo uso de esta caracteristica especifica del de-
tector y con ayuda de la simulacién, desarrollé un método de seleccion de protones que
consiste en calcular la energia que estas particulas depositan en cada una de las barras

por donde cruzan el detector, en general obtuve el patrén de deposicion de energia.

Los principales resultados obtenidos del método son:

I. Se obtuvo la energia depositada por protones en la primera capa de barras de
centelleo del detector, producto de la ionizacién y excitacién. Como se observa en
la figura 4.1, la energia depositada decrece con el aumento en la energia cinética
de los protones, que es consistente con lo establecido en la férmula de Bethe-Bloch
(Grieder, 2001).

II. Lafigura 4.2 muestra la energia tipica depositada por protones con energia cinética
de 100 MeV, inyectados al detector con un dngulo de incidencia de 0°, el 93 % de

éstos tiene energia suficiente para disparar las barras de centelleo hasta la cuarta
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Figura 4.1: Energia depositada por protones al cruzar la primer capa de barras de
centelleo del mini-SciBar, obtenida de la simulacién.

IIT.

IV.

capa del detector. Unicamente el 19.6 % disparan la sexta capa, depositando un
amplio rango de energias, lo que produce una estadistica pobre para calcular la
energia tipica depositada. En la figura 4.3 muestro la traza de un protén obtenida
de los resulatados de la simulacién. Para protones con la misma energia cinética,
inyectados a 15°, 30° y 45°, el porcentaje de éstos que logran disparar la cuarta
capa del detector son 88.7%, 87.7% y 69.9% respectivamente. En esta figura
podemos observar que la energia depositada en la segunda capa de cada lado es
mayor que la energia depositada en la primera capa, esto se debe a la pérdida de
energia en la primer capa, lo que produce una disminucién en la energia cinética

de los protones.

La figura 4.4 muestra la energia tipica depositada por protones con energia cinética
de 200 MeV, inyectados al detector con un éngulo de incidencia de 0°; el 72.3%
de éstos poseen energia suficiente para disparar las barras de centelleo de la tltima
capa del detector. En esta figura podemos observar que la energia depositada se
incrementa con la profundidad del detector, sin embargo, este incremento no es

tan pronunciado como en la figura 4.2.

La figura 4.5 muestra la energia tipica depositada por protones con diferente
energia cinética, inyectados al tope del detector con angulos de incidencia de 0°.

En la gréfica podemos observar que: 1) diferenciar protones con energia cinética
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de 200 y 300 MeV es relativamente facil, debido a que el patrén de deposicion de
energia que generan al cruzar el detector no se traslapa con los patrones de los
protones de mayor energia, y 2) no existe deferencia estadistica significativa entre
el patrén de deposicion de energia para protones con energia cinética entre 400 y
1000 MeV, las barras de error para este rango de energias no fueron colocadas

para evitar su traslape y con ello confusién en los patrones.

Figura 4.2: Energia depositada por protones con 100 MeV de energia cinética inyec-
tados al tope del mini-SciBar, obtenida de la simulacién. El eje horizontal representa
la profundidad del detector de acuerdo al nimero de capa del arreglo de barras de
centelleo.

4.3. Flujo de protones registrado por el mini-SciBar

en la cima del volcan Sierra Negra

Basado en el andlisis de los resultados de la simulacién Monte Carlo, un criterio
apropiado para la seleccion de protones con energia cinética entre 100 y 1000 MeV fue
obtenido por el patron de deposicion de energia generado por estas particulas al cruzar
el arreglo de barras de centelleo del mini-SciBar. Un protén con energia cinética de 100,
200 0 300 MeV puede diferenciarse por los patrones de deposicién de energia mostrados
en la figura 4.2, 4.4, y 4.5 respectivamente. Un protén con energia cinética entre 400 y

1000 MeV es considerado una particula que genera un patrén de deposicion de energia
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Figura 4.3: Traza de un protén con energia cinética de 100 MeV, inyectado en el mini-
SciBar con un angulo de incidencia de 0°, obtenida de la simulacion Monte Carlo.

como el mostrado en la figura 4.5.

En la figura 4.6 muestro la traza de una particula obtenida de los datos del mini-
SciBar, cuyo patréon de deposicion de energia cumple con el criterio de un proton de 100
MeV. Si comparamos la traza obtenida de los datos (figura 4.6) con la traza obtenida
de la simulacién (figura 4.3), en ambas se observa que: 1) en la primera capa de barras
de centelleo se deposita una menor cantidad de energia respecto a la depositada en la
segunda capa, y 2) el alcance en las barras de centelleo es aproximadamente el mismo
(tercera capa), lo que indica que la particula deposita su energia y es absorbida por el

material.

Aplicando el método de seleccién de protones (desarrollado en la seccién previa) a
los datos del mini-SciBar, pude calcular que el flujo de estas particulas con energias
cinéticas de 100, 200 y 300 MeV al tope del detector son 33 £ 6, 58 + 8 y 152 4+ 15
cuentas/hora respectivamente, y que el flujo de protones con energia cinética entre 400
y 1000 MeV es 1277 £ 70 cuentas/hora.

Considerando el drea (20 x 20 cm?) y el dngulo solido (~ 1.1 sr) del mini-SciBar,
el flujo obtenido para protones con energia cinética entre 400 y 1000 MeV es equiva-
lente a 8.06 + 0.44 x 10~* (cm?ssr)~!. (Grieder, 2001) reporta que el flujo de proto-
nes con energia cinética entre 430 y 1,220 MeV a una altitud de 3,200 msnm es 6.06
x 107 (em?ssr)~1. (Longair, 1992) reporta que el flujo vertical de protones con energia
cinética entre 400 MeV y 3 GeV a 4,600 msnm es ~ x 1072 (em?ssr)~L.
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Figura 4.4: Energia depositada por protones con 200 MeV de energia cinética inyec-
tados al tope del mini-SciBar, obtenida de la simulacion. El eje horizontal representa
la profundidad del detector de acuerdo al nimero de capa del arreglo de barras de
centelleo.

4.4. Conclusiones del capitulo

Basado en el patron de deposicién de energia generado por protones al cruzar el
arreglo de barras de centelleo del mini-SciBar, fue posible implementar un método de

seleccion de estas particulas en un rango de energia de 100 a 1000 MeV'.

Se encontré que el flujo de protones con energia cinética entre 400 y 1000 MeV es
1277 4+ 70 cuentas/hora, equivalente a 8.06 + 0.44 x 107* (cm?ssr)~!; este resultado
es consistente con lo reportado en (Grieder, 2001) (considerando una correccién por la
altura) y en (Longair, 1992). Lo que nos lleva a concluir que el método desarrollado

para la seleccién de protones en los datos del mini-SciBar es apropiado.
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Figura 4.5: Energia depositada por protones con diferente de energia cinética inyec-
tados al tope del mini-SciBar, obtenida de la simulaciéon. El eje horizontal representa
la profundidad del detector de acuerdo al nimero de capa del arreglo de barras de
centelleo.
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Figura 4.6: Traza obtenida de los datos del mini-SciBar, el patrén de deposicion de
energia es similar al patrén obtenido de la simulacién Monte Carlo, de un protén con
energia cinética de 100 MeV .



Capitulo 5

Criterio de seleccion de neutrones y

rayos gamma

5.1. Introduccion

Los neutrones de la radiaciéon césmica secundaria son generados en las interacciones
de la radiacién coésmica primaria con los ntcleos atmosféricos. Los neutrones de baja
energia (< 10 MeV') son producto de la evaporacién de nicleos excitados y presentan
una distribucién angular isotrépica. Los neutrones de alta energia pueden ser produci-
dos en colisiones nucleares y también en interacciones de intercambio de carga de las
particulas primarias con alta energia. La distribuciéon angular de los neutrones de alta
energia es anisotrépica (Grieder, 2001). Los neutrones producidos en procesos de evapo-
racion a grandes altitudes pueden ser dispersados fuera de la atmosfera, mientras que,
los neutrones de alta energia pueden escapar de la atmésfera si las particulas primarias

inciden con un amplio angulo cenital.

Debido a que los neutrones son producidos por particulas cargadas, éstos presentan
variaciones latitudinales en su intensidad. El flujo de neutrones de baja energia es mo-
dulado por el ciclo solar. Ademas, intensas fulguraciones solares pueden producir flujos

de neutrones solares significantes en la atmdsfera terrestre (Grieder, 2001).

Para registrar neutrones con detectores basados en plastico centellador, es necesario
que éstos interaccionen nuclearmente con el material y produscan un protén (Matsubara
et al., 2011).

Los rayos gamma atmosféricos son producto de procesos nucleares y electromagnéti-

cos de la radiacién césmica secundaria, como son: 1) decaimiento de piones neutros, 2)

107
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emision bremsstrahlung de electrones, 3) aniquilacién de electrén-positrén, 4) proce-
sos de dispersién inelastica, 5) desexitaciéon de nicleos (producidos por fracmentacién
o captura neutrénica), 6) decaimiento de otras particulas inestables. La dependencia
altitudinal del espectro de energia de los rayos gamma contiene informacién sobre el
balance de energia de la radiacion secundaria y del rol relativo de los procesos electro-

magnéticos y nucleares, responsables de la produccién. absorcion y difusion de fotones
(Grieder, 2001).

Los tres principales procesos de interaccion de fotones con la materia son: absorciéon
fotoeléctrica, dispersiéon Compton y produccion de pares. Si un fotéon posee una energia
mayor a 1.022 MeV (2m.c?), la produccién de pares es posible en el dominio de un
campo electrostatico de un ntcleo, la produccién de pares no puede llevarse a cabo en el
espacio vacio debido a que ahi no pueden satisfacerse simultaneamente la conservacion
de energia y de momento. Para fotones con energia ~ 100 MeV o mayor, el proceso de

interaccién dominante es la produccién de pares (Longair, 1992).

Para fotones con energia de hasta ~ 10 MeV, muchos de los trabajos experimen-
tales se han llevado a cabo con observaciones de telecopios de centelleo. Para energias

mayores han sido usados en combinacién detectores de centelleo y Cherenkov.

En este capitulo explicaré el método desarrollado con ayuda de una simulacion Mon-
te Carlo, para separar senales de neutrones de las senales de rayos gamma dejadas al
pasar a través del mini-SciBar, en un rango de energia entre 100 MeV y 1 GeV para
ambas especies. También explicaré la técnica utilizada para separar las senales de la

radiacién neutra (neutrones y rayos gamma) de las sefiales de particulas cargadas.

5.2. Método desarrollado con ayuda de una simu-
lacion Monte Carlo, para separar senales de

neutrones y rayos gamma en los datos del mini-
SciBar

Para registrar neutrones y rayos gamma con el mini-SciBar es necesario que un

neutrén colisione con un nicleo del centellador para producir un protén, y el rayo gam-
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ma interaccione con el campo electrostaticos de un nticleo del centellador para producir
un par electron-positron o que interaccione con un electrén del centellador para trans-

ferirle energia.

Para separar las senales de la radiacién neutra (neutrones y rayos gamma) de las
senales de particulas cargadas, se implement6 un sistema de anticoincidencia entre las
barras de centelleo exteriores (superiores y laterales) y las barras de centelleo interiores
del detector (ver figura 5.1). De esta forma, si una particula al penetrar en el detec-
tor dispara al menos una barra exterior y una o maés interiores, sera considerada una
particula cargada. Si la radiacion incidente en el detector, al penetrar éste no dispara
ninguna barra exterior y dispara al menos una barra interior, serd considerada radiacién

neutra.

Particula . Radiacion
cargada . heutra
.

Figura 5.1: Esquema que representa el sistema de anticoincidencia entre las barras
exteriores (grises) y las barras interiores (blancas) del mini-SciBar, para separar la
radiacién neutra de particulas cargadas.

Para este trabajo, de los resultados de la simulacién Monte Carlo del mini-SciBar,
consideré neutrones y rayos gamma con energia entre 100 MeV y 1GeV, inyectados al

detector con un angulo de incidencia entre 0° y 70°.

Para el desarrollo de un método de separacién de senales de neutrones y rayos
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gamma (en el rango de energia de interés), se debe tener en cuenta que el registro de
radiacion neutra en detectores basados en plastico centellador se realiza de forma in-
directa, esto es, para registar un neutron es necesario la produccion de un protén via
una colisiéon nuclear, mientras que, para el registro de un rayo gamma es necesario la

produccién de pares via una interaccion electromagnética.

Por lo mencionado en el parrafo anterior, desarrollar un método de separacion de
estas especies por medio de un anélisis de trazas, como el desarrollado para la sepa-
racién de electrones y muones presenta un alto grado de dificultad, considerando que
el mini-SciBar tiene una profundidad de 20 ¢m, debido a que la profundidad de inter-
accion de los neutrones y rayos gamma es aleatoria, en otras palabras, dos neutrones
de igual energia no necesariamente interaccionan a la misma profundidad del detector,
produciendo trazas diferentes, por lo anterior, decidi desarrollar un método de separa-

cién alternativo para estas especies.

En la figura 5.2 y 5.3 muestro la traza de un neutrén y de un rayo gamma respecti-
vamente, en ambos casos las especies fueron inyectadas con un angulo de incidencia de
0°, en estas figuras claramente se observa que: 1) esta radiacién no disparé la primera
capa de barras de centelleo del detector, 2) el protén generado por el neutrén via coli-
sién nuclear, deposita en general mas energia por barra respecto a la depositada en la
traza del rayo gamma, lo que genera un corto alcance en el plastico centellador, y 3)
el par electrén-positron generado por el rayos gamma via produccion de pares, depo-

sita en general menos energia por barra respecto a la depositada en la traza del neutron.

Lado X Lado Y

Barras verticales
8
Energia depositada
(valor ADC)

Barras horizontales

Figura 5.2: Traza de un neutrén con energia cinética de 100 MeV inyectado en el
mini-SciBar con un angulo incidente de 0°, obtenida de la simulacién Monte Carlo.
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Figura 5.3: Traza de un rayo gamma con energia cinética de 100 MeV inyectado en el
mini-SciBar con un édngulo incidente de 0°, obtenida de la simulacion Monte Carlo.

Para la separacién de senales de neutrones y rayos gamma, de los resultados de la
simulacion calculé la maxima energia depositada en una barra de centelleo cuando estas

especies son inyectadas al detector.

De los resultados obtenidos, en la figura 5.4 muestro las distribuciones de la méxima
energia depositada en una barra de la traza al inyectar neutrones con un angulo de inci-
dencia de 0°, y con energia cinética entre 100 y 1000 MeV'. En la gréafica se observa que
las distribuciones son relativamente planas, lo que indica, que los neutrones depositan
su energia (via protones, producidos en interacciones nucleares) en un amplio rango
desde 0.8 MeV (que es el umbral de separacién de ruido y senal de rayos césmicos, ver
capitulo 2) hasta ~ 30 MeV'.

También se encontrd que, la distribucién de la méaxima energia depositada es in-
dependiente del angulo de incidencia, con el que se inyectan los neutrones al detector,
como ejemplo, en la figura 5.5 muestro el caso para neutrones con energia cinética de
200 MeV, en la grafica podemos observar que las curvas que corresponden a neutrones
con un mayor angulo de incidencia, estdn por encima de las curvas que corresponden
a menores angulos de inyeccion, considerando que el espectro de energia utilizado es
plano, lo anterior indica que, existe una mayor eficiencia para detectar neutrones con

angulos de incidencia > 40° respecto a los que inciden con un angulo menor.

En la figura 5.6, muestro las distribuciones de la maxima energia depositada en una
barra de la traza, al inyectar rayos gamma con un angulo de incidencia de 0°, y con

energias cinéticas entre 100 y 1000 MeV. En la gréfica se observa que la deposicién
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Figura 5.4: Distribuciones de la maxima energia depositada por neutrones en una barra
del mini-SciBar (obtenidas de la simulacién). En todas las distribuciones los neutrones se
inyectaron con un angulo de incidencia de 0°, con diferente energia cinética; se utilizé un
espectro plano de energia.

se realiza en una estrecha banda de energia aproximadamente entre 2 y 12 MeV, las
distribuciones muestran un maximo en ~ 5 MeV | se observa que las distribuciones son

independientes de la energia cinética de los rayos gamma.

En la figura 5.7, se observa que para angulos de incidencia > 40° el maximo de la
distribucién de la maxima energia depositada depende del angulo de incidencia de los
rayos gamma. Para agulos de incidencia entre O° y 40°, el maximo de las distribucio-
nes estd en ~ 5.5 MeV, mientras que, para angulos de incidencia de 50°?, 60° y 70° el

maximo se recorre a ~ 6.5, ~ 8 y ~ 9 MeV respectivamente.

En la figura 5.8, muestro la distribucion de la maxima energia depositada en una
barra del mini-SciBar al inyectar neutrones y rayos gamma, ambas especies con energia
cinética entre 100 y 1000 MeV', con una distribucién angular 1(6) = ](9:00)00540, y con

un espectro de energia obtenido de (Grieder, 2001) para cada especie respectivamente.

Los resultados obtenidos hasta ahora muestran que: 1) con el método de maxima
energia depositada no es posible la separacién de neutrones con diferente energia cinéti-
ca (entre 100 y 1000 MeV), debido a que las distribuciones de deposicién cubren un

mismo intervalo de los 2 MeV a los 30 MeV aproximadamente (ver figura 5.1), 2) los
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Figura 5.5: Distribuciones de la maxima energia depositada por neutrones en una barra
del mini-SciBar (obtenidas de la simulacién). En todas las distribuciones los neutrones
se inyectaron con una energia cinética de 200 MeV, con diferente angulo de incidencia.

rayos gamma con energia entre 100 y 1000 MeV, son indistinguibles entre si de acuerdo
con las distribuciones de maxima energia depositada en una barra de centelleo, debido
a que estas distribuciones cubren un mismo intervalo (entre 2 y 10.9 MeV ) y presentan
un maximo en ~ 5.5 MeV (ver figura 5.3), y 3) la separacién entre neutrones y rayos
gamma es posible considerando la parte de las curvas que no se traslapan, mostradas

en la figura 5.8.

Por lo mencionado en el parrafo anterior, estableci que: 1) un neutrén es conside-
rado una particula que deposita una energia maxima mayor o igual a 10.9 MeV en
una barra de centelleo, y 2) un rayo gamma es considerado un fotén que deposita una

energia maxima mayor a 2 MeV y menor a 10.9 MeV en una barra de centelleo.

Exiten neutrones que depositan una energia méaxima por barra menor al umbral de
separacion establecido (10.9 MeV), esta cantidad de neutrones es equivalente al 35.5 %
del total. La cantidad de rayos gamma que depositan una energia maxima por barra,

mayor al umbral de separacién es equivalente al 5.1 % del total.
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Figura 5.6: Distribuciones de la méaxima energia depositada por rayos gamma en una
barra del mini-SciBar (obtenidas de la simulacién). En todas las distribuciones los rayos
gamma se inyectaron con un angulo de incidencia de 0°, con diferente energia cinética.

5.3. Flujo de neutrones y rayos gamma en la cima

del volcan Sierra Negra

Con los criterios de separaciéon de neutrones y rayos gamma, obtenidos con ayuda
de los resultados de la simulacion Monte Carlo del mini-SciBar, procedi a analizar los
datos registrados por el detector para el periodo de Octubre de 2010 a Julio de 2012, el
lector debe tener en mente que existen multiples periodos en los que no existen datos
registrados debido a frecuentes interrupciones en el suministro de energia eléctrica en el
sitio. Adicionalmente para este andlisis no se incluyeron los datos de diversos periodos
en los cuales se colocaron placas de plomo sobre el detector con el fin de absorber la
componente suave de la radiacién césmica secundaria (los resultados de estos experi-

mentos se presentan en el capitulo 3).

En la figura 5.9, muestro una traza obtenida de los datos del mini-SciBar, que sa-
tisface el criterio de seleccion para neutrones. En esta figura observamos que, la traza
no esta integrada por alguna barra exterior, y la deposiciéon de energia en las barra

interiores es similar a la mostrada en la figura 5.2, de acuerdo con la escala en colores.

En la figura 5.10, muestro una traza obtenida de los datos del mini-SciBar, que
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Figura 5.7: Distribuciones de la méxima energia depositada por rayos gamma en una
barra del mini-SciBar (obtenidas de la simulacién). En todas las distribuciones los rayos
gamma se inyectaron con una energia cinética de 100 MeV, con diferente angulo de
incidencia.

satisface el criterio de selaccion para rayos gamma. En ella observamos que la traza
satisface la anticoincidencia, al igual que la traza mostrada en la figura 5.9, la maxima
energia depositada por barra (de acuerdo a la escala en colores), es menor que la mos-

trada en la figura 5.9 y simalar a la mostrada en la figura 5.3

Utilizando el criterio de seleccién para neutrones se obtuvo un flujo promedio de
1,433 + 42 cuentas/hora, que incluye el 5.1& del flujo de rayos gamma que depositan
una maxima energda mayor a 10.9 MeV. Utilizando el criterio de selecciéon para rayos
gamma el flujo promedio obtenido es de 8,776 + 99 cuentas/hora, que incluye el 35.5 %
del flujo de neutrones que depositan una maxima energia menor a 10.9 MeV. Cuando
realizamos las correcciones producto del traslape de las curvas de la figura 5.8, el flujo
estimado de neutrones es 1,536 + 68 cuentas/hora y el flujo estimado de rayos gamma
es 8,674 + 117 cuentas/hora.

Tomando en cuenta el sistema de anticoincidencia para separar particulas neutras,
el 4rea de deteccién se reduce a 15 x 15 em?, y el dngulo solido es (~ 4 sr), con ello, el
flujo obtenido para neutrones es equivalente a 4.74 4+ 0.21 x 10™* (em?ssr)~!, y para
rayos gamma es de 2.68 + 0.04 x 1072 (em?ssr)~!. Haciendo una estimacién del flujo

de estas especies con los espectros reportados en el libro (Grieder, 2001), encontré que
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Figura 5.8: Distribuciones de la méxima energia depositada por neutrones (cuadrados)
y rayos gamma (circulos) en una barra del mini-SciBar, obtenidas de la simulacién
Monte Carlo. Para ambas especies: 1) la distribuciéon es la suma de las distribuciones
obtenidas en un rango de energia entre 100 MeV y 1 GeV y para angulos de incidencia
entre 0° y 70, 2) la distribucién angular es 1(0) = [(p—go)Clos*0, y 3) sus respectivos
espectros de energia fueron tomados de (Grieder, 2001).

el flujo de neutrones y rayos gamma con energia cinética entre 100 y 1,000 MeV a una

2

profundidad atmosférica de 650 y 760 g/cm? respectivamente, es ~ 1072 (cm?ssr)™!

para ambas especies, lo que es consistente con nuestra medicion.

5.4. Conclusiones del capitulo

Basado en la méxima energia que depositan en una barra de centelleo del mini-
SciBar, fue posible establecer un criterio para separar las senales de neutrones y rayos
gamma. Se encontré que los neutrones generalmente depositan una mayor cantidad
de energia respecto a la maxima energia depositada por rayos gamma. El criterio es-
tablecido no produce una separacién total de estas dos especies, sin embargo, provee

herramientas para hacer correcciones a los conteos registrados por el detector.
Para el andlisis de los datos, se implementd un sistema de antocoincidencia entre las
barras exteriores y las interiores, con el objetivo de separar senales de radiacién neutra

(neutrones y rayos gamma) de senales de particulas cargadas.

Considerando lo establecido en el parrafo anterior, se encontré que el flujo de neu-
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Figura 5.9: Traza obtenida de los datos del mini-SciBar al aplicar el criterio de seleccién
de neutrones.
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Figura 5.10: Traza obtenida de los datos del mini-SciBar al aplicar el criterio de seleccién
de rayos gamma.

trones es 4.74 £ 0.21 x 107* (em?ssr)~1, y el flujo de rayos gamma es 2.68 4 0.04
x 1073 (em?ssr)~1, ambos resultados son consistentes con los reportados por medicio-
nes realizadas con anterioridad con equipos y técnicas distintas a las empleadas en el
mini-SciBar (Grieder, 2001), (Longair, 1992). Por lo anterior, concluimos que el método
desarrollado para la separacién de neutrones y rayos gamma en los datos del mini-SciBar

es apropiado para hacer estimaciones de los flujos de éstas particulas secundarias.



Capitulo 6

Propuesta de la metodologia
obtenida con el mini-SciBar para su

aplicacion en el SciCRT

El mini-SciBar descrito en el capitulo 2, es un detector prototipo del telescopio de
centelleo de rayos césmicos (SciCRT, por sus siglas en inglés). El SciCRT tendra la
funcién de los actuales telescopios de neutrones solares (TNS), esto es, la capacidad de
medir la energia y determinar la direccién de arribo de los neutrones solares con una
mayor eficiencia y resolucién angular (Sako et al., 2003). Podré ademas discriminar en-

tre las senales de las distintas particulas que conforman la radiacién cosmica secundaria.

La componente activa para la deteccion de la radiacién cosmica del SciCRT es plasti-
co centellador. Esta componente esta estructurada en 8 bloques, cada uno formado de
8 capas de plastico centellador, cada capa esta formada por dos planos ortogonales,
uno de los cuales tiene 116 barras de plastico centellador y el otro 118; el SciCRT esta
integrado por un total de 14,976 barras de plastico centellador, cada una con un &rea
transversal de 1.3 x 2.5 cm? y una longitud de 300 e¢m, la dimensién del arreglo de la
componente activa es de 300 x 300 x 160 cm? (sin considerar la estructura que la sopor-
ta); para registrar las senales de las barras se utilizaran 232 tubos fotomultiplicadores
multi-dnodo, en la figura 6.1 se muestra una foto de la componente activa del SciCRT

al cual se le han colocado algunas fibras épticas.

En el lado izquierdo de la figura 6.2, se muestra esqueméaticamente el método para la
deteccién de neutrones en los actuales TNSs. Los neutrones incidentes (linea punteada)

via reacciones nucleares con el plastico centellador producen particulas cargadas (linea

118
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Figura 6.1: Foto del SciCRT, en ella observamos el arreglo de las barras de centelleo,
distribuidas en los 8 bloques apilados uno encima del otro, cada bloque contiene 8 capas
de plastico centellador (con un espesor de 20 c¢m).

solida) cuya direccién es registrada por contadores proporcionales, localizados bajo el
pléstico centellador. En la figura se muestran tres casos en la deteccién, en a) pode-
mos medir la direccion de la particula cargada y con ello inferir la direccion de arribo
del neutrén, en el caso b) la traza de la particula cargada es muy corta, y con ello
no podemos calcular su direccion, ésto también ocurre cuando la particula cargada se
produce en la parte superior del plastico centellador y pierde su energia al cruzar éste,
asf la eficiencia en la medicién de direcciones es limitada, y en el caso c) si en el pléstico

centellador se producen dos o mas particulas, resulta imposible determinar su direccion.

En gran medida los problemas que presentan los actuales TNSs se resolveran con el
SciCRT, debido a que la parte activa en la deteccién de la radiacion césmica de éste
nuevo detector esta integrada por barras de pléastico centellador de seccién transversal
pequena (1.3 x 2.5 cm?), las cuales tendran la funcién de ser blanco de las particulas

y, al mismo tiempo, generadoras de sus respectivas trazas, con las cuales mediremos la
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Figura 6.2: Esquema del método en la deteccién de neutrones de un TNS (izquierda) y
del SciCRT (derecha).

energia depositada y la direccion de arribo de las particulas. En la parte derecha de
la figura 6.2, muestro esquematicamente la solucién de los problemas de identificacién
que presentan los actuales TNSs; en el caso a) la incertidumbre en el cdlculo de la
direccién de la particula cargada serd menor. En el caso b) para calcular la direccién
de la particula cargada, ésta solo debera cruzar 2 capas de plastico centellador. Y en el

caso ¢) la direccion de las particulas cargadas serd inequivoca.

En abril de 2011, el SciCRT fue trasladado a las instalaciones del Instituto Nacional
de Astronomia, éptica y Electronica (INAOE) en Tonantzintla, estado de Puebla, lugar
donde se instald en la estrucutura de soporte diseada ad-hoc. Se realizaron pruebas y
una primer calibracién, los principales resultados fueron reportados en (Nagai et al.,
2014). En abril de 2013, el SciCRT fue trasladado a la cima del volcédn Sierra Negra a
una altitud de 4,580 msnm, equivalente a una profundidad atmosférica de 575 g/cm?.
En este sitio se realizo una segunda calibracion del detector, los resultados fueron re-
portados en (Sasai et al., 2014). Desde septiembre de 2013 el SciCRT ha recopilado
datos con 3/8 partes de su volumen, debido a cortes prolongados de energia, tormentas
eléctricas, y problemas que surgen en el sistema de adquisicion de datos, la recopilacion
de éstos no ha sido de forma continua. Actualmente se encuentra en desarrollo y prueba
nueva electronica, uno de los objetivos que se ha logrado es disminuir el tiempo muerto

en un orden de magnitud (~ 0.1 ms).

En la figura 6.3 muestro graficamente el comportamiento de los escaladores del

SciCRT para el ano 2014, en esta grafica podemos observar los multiples periodos en
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los cuales no existen datos por las razones mencionadas en el parrafo anterior.

Figura 6.3: Escaladores horarios del bloque 1 (marcadores negros) y bloque 3 (marca-
dores rojos) del SciCRT, normalizados a 2.6 x 10° cuentas/hora.

En los capitulos 3, 4 y 5 del presente trabajo, se han presentado los métodos desa-
rrollados para la separacion de cada una de las principales especies que componen la
radiacién césmica secundaria a una profundidad atmosfética de 575 g/cm?, en algunos
casos, la separacion de éstas no fue total, sin embargo, la técnica nos proporcioné he-
rramientas para realizar correcciones y hacer estimados confiables. Al comparar mis
resultados con los reportados en la literatura se comprobd que éstos son consistentes
con aquellos, lo que implica que nuestros métodos son apropiados para dicha separacion

de particulas.

Con este trabajo pude darme cuenta que la idea del mini-SciBar es adecuada para
la deteccion de la radiacién césmica, sin embargo, también note que su tamano impone
restricciones para la separacion de las especies que conforman la radiacién secundaria,
en el rango de energia de interés. El tamano volumétrico del SciCRT es 1,568 veces el
tamano volumétrico del mini-SciBar, lo que permitird una mayor eficiencia para separar

senales de particulas.

Los métodos desarrollados para la separacién de senales de particulas en el mini-
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SciBar desarrollados en esta tesis, ademas de constituir una herramienta analitica ori-

ginal completa para el detector del caso, constituyen una base firme para su implemen-

tacion y ampliacion con los datos del SciCRT.



Conclusiones

En el presente trabajo, mediante el andlisis de los resultados de una simulacion Mon-
te Carlo del mini-SciBar, se desarrollaron métodos para separar las seniales de electrones,
muones, protones, neutrones y rayos gamma registradas por el detector. El mini-SciBar
es un detector prototipo de la radiacién césmica, que estuvo operando de Octubre de

2010 a Julio de 2012, en la cima del volcan Sierra Negra, en el Estado de Puebla.

La primera conclusién que puede extraerse es que la idea de construir detectores de
radiacién cosmica, cuya parte activa en la detecciéon esta basada en barras de plastico

centelldor es correcta.

Basandose en el nimero de barras de centelleo disparadas al paso de las particu-
las cargadas, fue posible establecer un criterio que permitié diferenciar las senales de
electrones de las senales de muones, dado que se encontré que los electrones producen,
en general, trazas con un numero mayor de barras respecto a las trazas producidas
por muones. El criterio establecido no produce una separacién total de los dos flujos,
sin embargo proporciona herramientas para estimar los flujos reales. Considerando los
resultados del experimento que consistio en colocar diversos espesores de plomo sobre el
detector, combinado con los resultados de la simulacién Monte Carlo, nos llevaron a con-

cluir que el método desarrollado para la separacion de electrones y muones es apropiado.

Basado en el patrén de deposicion de energia generado por protones al pasar a
través del detector, fue posible establecer un criterio de seleccion de estas particulas
para energias cinéticas de 100, 200, 300 MeV y para un rango de 400 a 1000 MeV

donde son indistinguibles entre si.

Con la implementacién de un sistema de anticoincidencia entre las barras exteriores
e interiores del mini-SciBar, se separaron las senales de radiacién neutra (neutrones

y rayos gamma) de las senales de particulas cargadas. Basado en la maxima energia

123



Capitulo 6. Propuesta de la metodologia obtenida con el mini-SciBar para su
aplicacion en el SciCRT 124

depositada en una barra del detector, fue posible separar las senales de neutrones de las

seniles de rayos gamma. El criterio no produce una separacién total de ambas especies,

sin embargo provee herramientas para estimar los flujos reales.

Considerando lo establecido en los parrafos anteriores, se encontré que :

L.

IT.

IIT.

El flujo de electrones registrado dentro del observatorio por el mini-SciBar es
3.5 £ 0.1 x 1073 (em?ssr)~'. Al realizar correcciones debido a la produccién
de electrones en el techo del observatorio por la interaccién de rayos gamma y
muones con éste, el flujo de electrones estimado en la cima del volcan Sierra
Negra es 1.8 + 0.1 x 1072 (cm?ssr)~!. El flujo de muones estimado es 8.0 + 0.1
x 1073 (em?ssr) L.

El flujo de protones registrado con energia cinética entre 400 y 1000 MeV es 8.06
+ 0.44 x 107 (ecm?ssr)~L.

El flujo de neutrones estimado es 4.74 + 0.21 x 107 (em?ssr)~!, y el flujo de

rayos gamma estimado es 2.68 4+ 0.04 x 1073 (em?ssr)~1.

Todos los resultados son consistentes con los reportados por mediciones realizadas

con anterioridad con equipos y técnicas distintas a las empleadas en el mini-SciBar

(Grieder, 2001), (Longair, 1992). Por lo anterior, concluimos que los métodos desa-

rrollados para la separacién de las senales de las diversas especies que constituyen la

radiacién césmica secundaria, en los datos del mini-SciBar es apropiado para hacer es-

timaciones de los flujos de éstas particulas.



Apéndice

A continuacién se adjunta los articulos desprendidos de este trabajo.

El primer articulo titulado ”Observation of Cosmic Ray at the top of the Sierra
Negra volcano in Mexico with the SciCRT prototype”se desprende de lo reportado en

el capitulo 3.

El segundo articulo titulado ”Observation of cosmic ray hadrons at the top of the
Sierra Negra volcano in Mexico with the SciCRT prototype”se desprende de lo repor-

tado en el capitulo 4.
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We are currently in the process of calibration of a new cosmic ray detector called SciBar Cosmic Ray Telescope (SciCRT) located at the top
of the Sierra Negra volcano at 4,600 m.a.s.l., in Eastern Mexico. The SciCRT will work mainly as a Solar Neutron and Muon Telescope, with

a high angular resolution( 1°), but it will also serve as a gamma ray and hadron shower detector. The mini-SciCR is a prototype of the
SciCRT, it uses the same scintillator bars and recording hardware, the size of the mini-SciCR is 1/1568 compared with the SciCRT. In this
paper we will report the main results obtained with the mini-SciCR that was operating at the top of the Sierra Negra volcano from October
2010 to July 2012. Our main aims were to show the appropriate performance of all the detector systems and to develop a tecnique to separate
the flux of soft and hard secondary cosmic rays with the help of a Monte Carlo simulation, our energy range of interest is from 100 MeV to

a few GeV. Aditionally we will report results with a modification of the detector setup that helped to confirm the correct identification of the
particle species.
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Keywords: Cosmic rays; secondary cosmic rays; SciCRT.
PACS: 95.55.Ev; 95.55.Vj; 95.30.Cq; 93.30.Hf

1. Introduction operation. The SciCRT is installed on the top of the Sierra
Negra volcano, Mexico (575 g/cin18° 59 N; 97° 18 W).
When the primary cosmic radiation penetrates to the Earth'®n this site we installed in October 2010 a prototype of this
atmosphere, it is subject to interactions with the electronsgetector that uses the same scintillator bars that integrate the
atoms and molecules that constitute the air. As a result 0§ciCRT and the same data acquisition hardware. This pro-
these interactions the particles suffer energy losses throug@type was named mini-SciCR, the size of the mini-SciCR is
hadronic and/or electromagnetic processes. Incident hadrong1568 of the volume of the SciCRT, our aims with this proto-
are subject to strong interactions when colliding with atmo-type detector were to diagnose the overall performance of the
spheric nuclei, such as nitrogen and oxigen. Above an ernentire system on site, including the electronics, demonstrate
ergy of a few GeV, local penetrating particle showers are prothat the mini-SciCR was able to detect particles of the sec-
duced, resulting in the creation of muons and other secondagndary cosmic radiation and design some tecniques for the
particles in the collisions. Energetic primaries and, in case ofgentification of the different species of arriving particles.
heavy primaries, their spallation fragments continue to prop-
agate in the atmosphere producing more particles along thef,  Mini-SciCR: detector prototype
trajectories in succesive interactions. The secondary cosmic
radiation is divided into hard and soft components. The hardhe mini-SciCR (shown in Fig. 1) consists of 128 scintil-
component is able to penetrate 15 cm of lead, which correlator bars with a total volume a0 x 20 x 20.8 cr?, ar-
sponds to 167 g/cta The soft component which consists of ranged in eight layers, each layer consists of 16 bars inte-
positive and negative electrons and photons is almost congrating two mutually orthogonal planes of eight bars each.
pletely absorbed in such a massive shield. Its flux at sea lev@lhe scintillator bars are made of polystyrene, doped with
amounts to about 35% — 40% of that of the muons [1]. PPO (1%) and POPOP (0.03%), to shift its emission spec-

The electron component in the atmosphere includes bottrum peak to 420 nm. Each scintillator bar has dimensions
primaries incident from outer space, and secondary that aref 2.5 x 1.3 x 20 cm® with TiO, reflecting coating, it has a
created within the atmosphere. The main sources of sediole of 1.8 mm diameter in the middle, a wavelength shifting
ondary electrons of either charge are short-lived particles, rqWLS) fiber of 1.5 mm diameter is inserted for light collec-
sulting from interactions of primary and secondary cosmiction, the gap between the fiber and the scintillator is negligi-
rays with nuclei that constitute the air. Gamma rays fromble due to the low air density. The fiber is of the multi-clad
neutral pion decay undergoing pair creation supply the bulkype, Y11(200)MS, made by Kuraray, their absorption and
of electrons and positrons, followed by decaying muons andemission spectrum has a peak in 430 nm and 476 nm respec-
in rare cases, charged pions. tively [4].

Muons are chiefly the decay products of charged pions Each side of the detector (X and Y) has 64 scintilla-
and to a much lesser extent of charged kaons. With the exer bars whose emitted light is transported by WLS fibers
ception of photons and neutrinos, muons are the most abuttached to a 64 channel multi-anode photomultiplier tube
dant component of the secondary cosmic radiation at se@MAPMT) H8804 Hamamatsu Photonics K.K., its anodes
level. Consequently much more information is available fromare arranged in af x 8 array with each anode measuring
muons than from any other component. In addition, muor2 x 2 mm?. The sensitive wave length is from 300 nm to
data reveal information on high energy processes in the aB50 nm, that matches the emission spectrum of the WLS
mosphere and on the primary radiation, in particular on itdfibers [5]. The photons emitted in every scintillator bar are
spectrum and composition [2]. collected and transported by WLS fibers to the MAPMT,

We are currently in the callibration process of a new typethe signals from it are read by an analog to digital converter
of detector called SciBar Cosmic Ray Telescope (SciCRT)(ADC). Once the ADC signal distributions have been deter-
The SciCRT will widen the capabilities of the current Solar mined and a proper discriminator established to discard the
Neutron Telescopes (SNT), that is, the ability to measure thaoise, the threshold signal level of each bar may be fixed (see
energy and determine the direction of arrival of solar neutron®elow). For every event registered, the set of bars triggered
but with greater efficiency and precision, it will additionaly establish the trajectory of the charged particles detected. To
work as a Muon Telescope and be able to detect any kind aflentify a neutron, a nuclear collision to produce a recoil pro-
energetic particle crossing through and the showers that mapn is neccesary [5].
produce inside [3]. The readout system consists of two front end boards

In order to complete the callibration process we are cur{FEBs) attached to each of the MAPMTs, a DAQ board
rently operating in an intermitent manner just 3/8 of the full connected to FEBs, and a trigger board (TB) connected
detector, therefore the importance of the particle discriminato the DAQ board. The FEB is a combination of two
tion has increased compared with that expected before th&SICs (VA32HDR11 and TA32CGQG) it is employed to mul-
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tiplex pulse height information from each anode of a 64
channel MAPMT and make a fast triggering signal. The
VA32_HDR11 has preamplifiers for 32 input channels and
shapes its output with a slow Gaussian-like shaper, the
TA32CG has discriminators to make a hit signal when a
MAPMT anode signal exceeds the threshold level [6].

The DAQ board may readout eight MAPMTS, each of the
eight channels has line drivers to control the FEB’s ASICs
and a flash ADC (FADC) to digitize the multiplexed analog
signals. Programmable logic devices, CPLDs and an FPGA
are used to allow a flexible control of the data acquisition
process. A CPLD (Xilinx XC95288), generates control sig-
nals for each FEB, it also provides a control sequence for|
digitization and storage of data into a FIFO. An FPGA (Xil- B i
inx XCV600) is connected to all CPLDs on the DAQ board A -
to determine the timing to start readout and to switch datd™/GURE 1. Photo of the mini-SciCR, showing one of the MAPMT
taking modes, it can also control timing to hold the peakand the FEBs.
of the shaped pulse using a fast triggering signal from each _

TA32CG [7]. The Trigger Board (TB) is connected to the §'*

DAQ board and makes the trigger signal, a hit signal is ob- %u.se

tained when there is a signal from the upper 32 or the lower £ s '

32 MAPMT channels. The trigger signal is created by co- .Ew * ‘ !
incidence of the X side upper and the Y side upper hit sig- Zood w

nals, or/and X side lower and Y side lower hit signals. The @

cross-talk at the surface of a MAPMT was measured to beg”

2.72% for the central channels and 0.45% for the corners = o2

channels [7] 1030'\\ 10\0'\1 10*\'03 -p"ﬂ .10\*63
Universal Time (Year-Month)

3. Performance of the mini-SciCR as a cosmic FIGURE 2. Hourly raw data of the mini-SciCR from October
2010 to March 2011 (vertical scale is normalized to 290,000
ray detector counts/hour), there are periods in which we have no data due to
cuts in the power supply.

— Raw data

The array of the scintillator bars of the mini-SciCR (see
Fig. 1) served as the target and generator of tracks of the in-

cident particles. To verify that the data of the detector are

records of cosmic rays, we registered the counting rate of all

particles that managed to cross the entire detector. It is diffi-

cult to make precise estimate of the mini-SciCR performance

over the whole period of operation (October 2010 to July

2012) since some modifications to the original setup were

performed extending for periods of up to four months (see be-

low), in addition, there are periods where we have no data due

to cuts in the power supply (see Fig. 2). It can be observed

that data collection is stable when there was power to oper-

ate. In Fig. 2 we plot the hourly raw data obtained from Oc-FIGURE 3. Forbush decrease on March 7, 2012, recorded by
tober 2010 to March 2011, after which modifications to thethe mini-SciCR (line, normalized to 18,115 counts/hour), the

original set up were made in periods of different lengths of>30 MeV charged partjcles channel of the Solar Neutron Telg-
time, we do not include periods in which modifications wereSCOPe (square, normalized to 10,083,850 counts/hour) both in-

made, since these changes were not consecutive, the dé[tglled in the Sierra Negra volcano summit, and the Neutron Moni-

. . tors at Mexico City (plus sign, normalized to 812,210 counts/hour),
show fluctuations which may confuse the reader. Nonetheg oscow (triangle, normalized to 550,260 counts/hour) and Oulu

less, the Forbush de_crease that OCC_UUEd_ on March 7, 2O:I('\éircle, normalized to 379,200 counts/hour). The one sigma bar of
was successfully registered by the mini-SciCR and gives US ghe mini-SciCR is shown for reference. One sigma bars of other
tool to estimate its performance as a cosmic ray detector. lgetectors would be unnoticeable.

Fig. 3 we show a plot of the normalized counting rates of the

mini-SciCR for the period 5 to 15 March, 2012, compared(8.2 GV cut-off rigidity), plus the >30 MeV charged
with those obtained by the neutron monitors (NMs) at [13]particles channel of the SNT at Sierra Negra [14]. The
(1.1 GV cut-off rigidity), [8] (2.5 GV cut-off rigidity) and [6]  variability of the counting rates of the mini-SciCR is larger
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FIGURE 4. Traces left by a) an electron (400 MeV) and b) a muon (400 MeV), both are results of Monte Carlo simulations.

(288 counts/hour, see Fig. 3), as it should be expected redant particles of the secondary cosmic radiation. As an ad-
gardless of the averaging period used, being a much smallelitional performance test, it was therefore necessary to find a
detector than the others with lower statistics. However, ormethod to separate the muon and electron fluxes detected by
the average, the amplitude of the Forbush decrease observé mini-SciCR.
by mini-SciCR is remarkably similar to those of the SNTand  We made a Monte Carlo simulation for the mini-SciCR,
its time evolution follows closely the decrease and recovenyor this work, we consider electrons with kinetic energy be-
phase of the Mexico City NM. Oulu and Moscow NMs show tween 100 MeV and 1 GeV and muons with kinetic energy
deeper decreases as they respond to lower rigidity particlepetween 100 MeV and 5 GeV, with zenith angles of inci-
Anyhow, it is to note the similarities observed in all detec-dence betweel® and45° and flat momentum spectra for
tors during the decrease and recovery phases. This resultli®th species of particles. We used the PHITS package to cal-
a confirmation that the mini-SciCR detects cosmic radiatiorculate atmospheric attenuation and Geant4 to estimate parti-
particles. A Forbush decrease is a global phenomenon of coste behavior in the detector [10].
mic rays, to which all detectors around the world should re- | search of criteria to differentiate between electron and
spond in accordance with the rigidity cut-off of the site wheremuon signals left by their passage through the array of the
itis located (see.g.[1]). We are therefore confident that the scintillator bars, we made two different analysis of the results
counting rates of our prototype correspond to those of thef a Monte Carlo simulation. First: we calculated the typi-
secondary cosmic radiation. cal energy deposited by these particles as they pass through
the scintillator bars, the results show that there is no statisti-
cally significant difference in the energy deposited by these
4. Technique developed to separate the elec- particles. Second: we characterized the track left by these
tron and muon fluxes particles to pass through the array of the scintillator bars, the
result of this analysis allowed us to establish a selection cri-
One of the main capabilities of the SciCRT will be the dif- teria to distinguish electrons from muons as will be described
ferentiation between species of particles leaving recognizbelow.
able signals. At the atmospheric depth of Sierra Negra In Fig. 4 we present examples of typical tracks left by an
(575 glcnt), electrons and muons are by far the most abunelectron and a muon. It is easily recognized that the muon
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these particles cross all layers. To be able to cross the whole
detector a particle must have a kinetic energy of at least
100 MeV. Our energy range of interest is from 100 MeV to

a few GeV. We used these energy ranges since for them the
fluxes of electrons and muons are dominant at the height of
the Sierra Negra volcano summit (segg, [2,4]), 100 MeV

is the lower limit of the Monte Carlo simulation program
used. The main features of the results are summarized as
follows:

1. When an electron crosses the array of scintillator bars,
it may trigger from 20 to over 30 scintillator bars,
the distribution obtained is independent of energy and
shows a maximum around 24 (see Fig. 5). This in-
dicates the generation of a small shower inside the ar-
ray of scintillator bars, this happens because, besides
the molecular excitation and ionization by the elec-
trons, they also emit bremsstralung radiation, multiple
Compton collisions are also plausible. However, there
are few electrons that excite almost exclusively the bars
along their path, generating “clean” tracks (see Fig. 6).

FIGURE5. Distribution of number of triggered bars when electrons
(triangle, normalized to 17,992 counts) or muons (square, normal-
ized to 18,606 counts) pass through the mini-SciCR’s array produc-
ing a small “shower” inside of the detector, because they triggered
more than 19 bars (see text).

50
o

—
(23]

2. When a muon crosses the mini-SciCR, the number of
triggered bars is generally less than those of the elec-
trons. A muon excites almost exclusively the bars
along its path, generating “clean” tracks, they essen-
tially excite the molecules of scintillator material but
do not emit bremsstralung radiation since this pro-
cess is important for muons with energies greater than
200 GeV [2]. The distribution obtained shows a max-
imum at 17 bars, with a drastic drop towards higher
numbers of bars (see Fig. 6).

= =
- o

Frequency (normalized)
e
L]

. The normalized distributions of the number of bars
triggered, generated by electrons or muons that pass
through the array of the scintillator bars of the mini-

0.01g 17 18 19

Number of triggered bars

FIGURE 6. Distribution of number of triggered bars when electrons

(triangle, normalized to 17,992 counts) or muons (square, normal-
ized to 18,606 counts) pass through the mini-SciCR’s array of the
scintillator bars and they left “clean” tracks, because they triggered

SciCR are very different: while muons show a sharp
maximum at 17, the maximum of the electron distribu-
tion is at 24 bars, and it is much wider, due to the va-
riety of processes by which electrons can deposit their
energy in the scintillator material (this result is sum-

less than 20 bars (see text). marized in Table I). However, it should be noted that

even with the strong capability to generate showers in
the detector, the simulation shows that not all the elec-
trons produce them, therefore there are some electrons
that trigger less than 19 scintillator bars, independent
of the electron energy.

leaves a much “cleaner” track as it triggers almost only the
bars through which the particle crosses (from 16 to 19), be-
cause the main energy loss processes are excitation and ion-
ization [2]. In contrast, the electron trace is of the “shower”
type (from 20 to 32 triggered bars), since electrons inter-
act more easily with the matter they traverse as they add Based on the simulation results, a suitable criteria for the
bremsstralung emission and Compton collisions to their enseparation of the fluxes of electrons and muons in the real
ergy loss processes ( [4]). In both cases, in the energy rangeacks registred, needs to consider essentially the parts of the
of interest. Therefore tracks with up to 19 bars triggered willcurves in Figs. 5 and 6 that do not overlap. An electron is
be considered as “clean”, alternatively those tracks triggeringonsidered a particle that leaves a track that triggered a num-
20 or more bars will be labeled as “shower” type. ber of scintillator bars greater than or equal to 20 and less than

The analysis of tracks was made based on a Monte Carlor equal to 32 (see Fig. 5), the electrons whose track is out-
simulation of the mini-SciCR, consisted in counting the num-side this range are 30% of those within the interval (see Fig. 6
ber of bars triggered when the electrons and the muons paggid Table I). A muon is considered a particle that leaves a
through the array of scintillator bars, with the condition that
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FIGURE 7. Traces obtained of the mini-SciCR data, considering the criteria for a) electrons and b) muons (see text).

TaBLE |. Criteria for particle separation according to the number TABLE |l. Flux of secondary cosmic rays measured with mini-
of triggered bars and overlap of the numerically obtained distribu- SciCR at the top of Sierra Negra Volcano.
tions.

Particle Measured flux Flux corrected by

Particle Number of Maximum Overlap with (counts/hour) overlap (counts/hour)

triggered bars  distribution  other distribution Muon 14,000+ 119 12,700+ 130

Muon TTom16t019 17 1% Electron 4,400+ 86 5,700+ 122
(clean track)
electrons must be approximately 5,78€0122 counts/hour;

Electron 10M 201032 24 30% e app y , .

(shower type) the corresponding flux of muons estimated is of

14,000+ 119 counts/hour, if we omit the calculated elec-

track that affects a number of scintillator bars greater thaffOnS that contribute to this counting rate because its track
or equal to 16 and less than or equal to 19 (see Fig. 6) this indistinguishable to the muons, the actual flux of muons
muons whose track consists of a number of bars outside th10uld be approximately 12,705 130 counts/hour. These
range are slightly less than 1% of those within the intervac@lculations were made for the flux observed inside the labo-
(see Fig. 5 and Table I). In Fig. 7 we present examples of2tory- These results are summarized in Table II. -~
traces obtained with the mini-SciCR data. In order to confirm that the particles detected were indeed

With the above stated separation criteria, establishe§!€ctrons and muons, we modified the original setup: it con-

based on the Monte Carlo simulations, we proceeded to anal-
yse the tracks obtained in the mini-SciCR for the periodTagLe I11. Contribution of various sources to the total flux of elec-
from October 2010 to July 2012, when it was in operationtrons (5,700t 122 counts/hour) measured inside of the laboratory
at the Sierra Negra volcano. With the separation methodby the mini-SciCR.

designed, considering the overlapping of the simulation dis=
tributions (see Figs. 6 and 7), we made an estimate of the

Electron source according to the MC simulation  Contribution

average flux of electrons that trigger from 20 to 32 bars as Flectrons of the secondary cosmic radiation 35.4%
4,400+ 86 counts/hour. When we consider those tracks that Electrons produced by gamma rays 49.6%
are indistinguishable from muon tracks, the actual flux of Electrons produced by muons 15%
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TABLE V. Results of the experimental setup with lead plates.

Lead Experimental MC simulation Experimental MC simulation
tickness (mm) Muon flux (%) Muon flux (%) Electron flux (%) Electron flux (%)
0 100.0 100.0 100.0 100.0
3.2 87.8 95.7 120.9 110.0
6.4 84.5 91.8 107.7 100.0
9.6 83.1 90.0 96.5 89.2
10 83.3 — 100.5 —
12.8 82.0 89.4 89.2 77.3
16 80.4 87.8 80.3 66.8
19.2 81.8 86.8 80.8 58.3
20 81.8 — 73.6 —
22.4 82.1 86.4 69.5 50.5
25.6 — 86.1 — 47.8
28.8 — 85.7 — 40.5
30 81.3 — 64.1 —
32.0 — 84.2 — 36.4
324 80.2 — 66.0 —
35 80.3 — 60.0 —
40 80.4 — 61.4 —
42.4 79.6 — 65.2 —
50 76.7 — 47.4 —

FIGURE 8. Electron flux as a funtion of the thickness of the lead FIGURE 9. Muon flux as a funtion of the thickness of the lead
plates over the mini-SciCR (normalized to 5,700 counts). The plates over the mini-SciCR (normalized to 12,700 counts). The
experimental data are the circles and the simulation data are thelata of the experiment are the circles and the simulation data are
squares. The simulation results are the sum of all electrons origi-the squares.
nated by the three possible processes (see Fig. 10).
estimated by our Monte Carlo simulation are shown in Fig. 10

sisted on the emplacement of lead plates above the detect@rdinate scale for 0 mm of lead) and Table Ill. Taking the
with varying thicknesses (from 3.2 mm to 50 mm). We alsoabove considerations into account, the electron flux of sec-
made a Monte Carlo simulation for these setups, includingyndary cosmic radiation inside of laboratory must be about
the roof and the wall of the laboratory (1 cm of iron). 2,018+ 139 counts/hour. We should also consider, how-

As stated, the electron flux inside the laboratory isever, the attenuation suffered by the electron flux in the roof,
5,700+ 122 counts/hour, this quantity is the sum of: i) elec-then the estimated flux outside the laboratorn2i875 +
trons of the secondary cosmic radiation that pass through52 counts/hour. Thus, the electron flux is about 23% of the
the roof of the laboratory (35.4%), ii) electrons produced bymuon flux at the top of the Sierra Negra volcano. These re-
gamma rays (pair production process) that interact with theults are consistent with those obtained long ago in Mount
material of the roof of the laboratory (49.6%) and, iii) elec- Evans, Colorado at a similar height (4,359 m.a.s.l), where
trons produced by muons (delta ray emission) that interadhis ratio was 30% [7]. These fluxes coincide also with [4]
with the roof of the laboratory (15%). These contributions and [2].
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FIGURE 10. Numerical simulation results of the electron flux with
different thicknesses of the lead plates over the mini-SciCR. The
circles represents those produced in the atmosphere (secondary
cosmic radiation), the squares are those comming frenays that
interact with the electrostatic field of the atoms of lead, and the
triangles are those produced by muons.

Second, we included electrons with kinetic energy be-
tween 100 MeV and 1 GeV-rays and muons with kinetic
energy between 100 MeV and 5 GeV because they are the
most abundant particles of the secondary cosmic radiation,
all species with incident zenith angles betweéna@d 45
and with an energy spectrum obtained from [2]. The results
of this setup and the corresponding Monte Carlo simulations
are shown in Figs. 8, 9, 10 and Table IV, and summarized as
follows:

1. In the data with the first lead plate whose thickness is
3.2 mm, the number of electrons measured by the ex-
periment increases by 20% over the average number
of electrons measured without the lead plate; while the
simulation data show an increase of 10% (see Fig. 8).
The electron flux measured with the mini-SciCR cov-
ered with different thicknesses of lead is the sum of
the electrons produced in the atmosphere (secondary
cosmic radiation) that manage to cross the lead plates,
plus those produced by-rays and muons that interact
with the lead (see Fig. 10). One possible reason for
the difference between the electron flux measured and
that obtained in the simulation is that therays flux
used in the simulation was obtained by interpolating
data from [2] at different altitudes.

2. Theresults of the simulation (see Fig. 10) show that: 1)
the number of electrons of the secondary cosmic radi-
ation decreases with the increase in thickness of lead,
2) a production of electrons due to interaction~of
rays with the lead (pair production), that is increased
by placing the first lead plate, remains constant when
placing the second plate and decreases for thicknesses
of lead greater than 6.4 mm, 3) an almost constant pro-
duction of electrons due to the interaction of muonsg_
with the lead (delta ray emission). The electrons pro-

electrons originated by the three sources mentioned is
shown in Fig. 8.

. When the second lead plate (6.4 mm) is put on top

of the detector, the number of electrons gradually de-
creases (see Fig. 8). After approximately 20 mm

of lead, the flux becomes approximately constant for

greater thicknesses of lead. The reason for this is
these electrons are mainly produced by muons (delta
ray emission), whose flux becomes approximately con-
stant for these thicknesses of lead (see Fig. 9 and 10).

4. By placing 5 cm of lead (maximum thickness used)

over the detector, the number of electrons decreased
to 48.8% with respect to the original flux (see Fig. 8).
The electron flux is not negligible since the muon flux
is practically constant for thicknesses greater than 2 cm
of lead, and these muons produce electrons by delta ray
emission.

. When lead plates are placed over the detector, the

muon flux shows a decrease until about 1 cm thickness
of lead (see Fig. 9). This indicates that the thickness
is enough to stop a considerable ammount of muons,
about 17% of the initial flux. Most probably these are
slow muons and/or electrons that generate clean tracks
(as explained above).

. The muon flux has a less pronounced decrease for

thicknesses of lead greater than 1 cm; it is almost con-
stant, and with the maximum thickness of lead (5 cm)
over the detector, it is 76.5% of the flux without lead
plates over the detector (see Fig. 9), mainly due to the
high energy muons that are able to cross all the lead
plates.

. In Fig. 8 the electron flux measured in the mini-SciCR

is above the predictions of the simulation, in the sim-
ulation we used pure lead. In the experiment the lead
used is not pure; the manufacturer guarantees a 90%
pure lead composition of the plates, but we had no
means to prove this is true; therefore the absorbing
power of the plates used must be diminished with re-
spect to pure lead.

. In Fig. 9 we can see that the muon flux measured is be-

low the simulation predictions. This is to be expected
as the mini-SciCR is not able to detect all the high en-
ergy muons crossing through it. Differences are, how-
ever, never greater than 7%. Curves are almost paralell,
with a slight tendency to converge at the highest thick-
nesses.

Summary

duced byy-rays are responsible for the increase in theThe capability of the mini-SciCR as a cosmic ray detector
electron counting rate observed when placing the firsivas demonstrated. As an example, we present the Forbush
lead plate on top of the mini-SciCR. The sum of all the decrease recorded on March 7, 2012, that was also registered
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by the charged particles channels of the SNT in Sierra Neafter the proper corrections to consider the electrons pro-

gra; Neutron Monitors of different cut-off rigidities, located duced at the roof of the laboratory are done (details in

around the world also detected the event with a similar strucSec. 4), the electron flux outside is 2,8#8.52 counts/hours.

ture as that observed at Sierra Negra. Therefore, we havEhe measured flux of muons should be approximately

shown that the technique to be used for cosmic ray detectioh2, 700 £ 130 counts/hour. The ratio between the two fluxes

in the SciCRT is reliable at the site. at this atmospheric depth is consistent with those reported by
Based on the number of scintillator bars triggered by parRefs. 7, 4 and 2.

ticles crossing the detector, it was possible to establish a cri- A modification of the original setup of the detector,

terion to separate the records of electrons and muons. Hutting lead plates of different thiknesses on top, combined

was found that the electrons generally produce tracks witlith results of a MC simulation, lead us to verify that the

a greater number of bars triggered. These two species wefRixes separated by the technique designed consisted mainly

chosen because they have a flux that is at least ten times masémuons and electrons.

abundant than other secondary particles at the site where the

detector was placed (575 g/éjn The criterion established

does not produce a total separation of the two particle speciedcknowledgments

however it does provide tools to correct the observed count-
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Abstract

In this work we report the flux of protons and neutral emission measured at the top of the Sierra Negra volcano at 4600 m.a.s.l.
(575 g/em?), in Eastern Mexico. As an example of the capability of the mini-SciCR as a cosmic ray detector we present the Forbush
decrease recorded on March 7, 2012. These data were obtained with a cosmic ray detector prototype called mini-SciCR that was oper-
ating from October 2010 to July 2012. Our main aims were to measure the hadronic component flux of the secondary cosmic ray and to
show the appropriate performance of all system of the detector. To separate the signals of protons from other charged particles we
obtained the energy deposition pattern when they cross the detector using a Monte Carlo simulation, and to separate the signals of neu-
tral emission we used an anticoincidence system between the edge bars and the internal bars of the detector. The mini-SciCR is a pro-
totype of a new cosmic ray detector called SciBar Cosmic Ray Telescope (SciCRT) installed in the same place, which is in the process of
calibration. The SciCRT will work mainly as a Solar Neutron and Muon Telescope, it is designed to achieve: (1) larger effective area than
the current Solar Neutron Telescope, (2) higher energy resolution to determine the energy spectrum of solar neutrons, (3) lower energy
threshold, and (4) higher particle identification ability.
© 2016 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.

Keywords: Cosmic ray; Solar cosmic ray; SciCRT

1. Introduction

The atmosphere of the Earth provides more than ten
* Corresponding author. interaction lengths for protons going straight down. If the
E-mail address: eortiz@geofisica.unam.mx (E. Ortiz). observations were at sea level such a proton would retain
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on the average less than 0.001 of its energy. The energy loss
fluctuates from event to event and the energy spectrum of
cosmic ray protons would be difficult to reconstruct. Heav-
ier cosmic ray nuclei have significantly shorter interaction
lengths and lose energy much faster (Stanev, 2010).

To understand the physics that involves the properties
of the cosmic radiation, we need to build suitable detectors,
their characteristics are determined by the properties of the
cosmic rays components of interest: the size, physical prin-
ciple of detection, statistical capabilities, energy and angu-
lar resolution are of crucial importance. A particular case
are those designed to detect solar cosmic rays.

Particle acceleration at the solar surface has been stud-
ied by radio and optical telescopes, X-ray and y-ray satel-
lites, cosmic ray detectors on board satellites and at the
Earth’s surface. Electrons and ions are accelerated at the
solar surface, the understanding of the acceleration pro-
cesses is difficult because transport is affected by the elec-
tromagnetic fields at the acceleration site and the
interplanetary magnetic field (IMF). Due to IMF effects,
charged particles from the Sun usually arrive at the Earth
from tens of minutes to a few hours later than the X-rays
or y-rays which take only around 500 s to travel the Sun—
Earth distance.

In extreme events, the ions accelerated at solar flares
produce nuclear interactions with the solar atmosphere
material and give rise to y-ray lines and neutrons. The neu-
trons that escape from the Sun into interplanetary space
may reach the Earth. These neutrons are attenuated by
the Earth’s atmosphere and may be observed by ground-
based detectors (Muraki et al., 2008; Valdés-Galicia
et al., 2009). The solar neutron emitted during solar flares
have been monitored by Neutron Monitors and Solar Neu-
tron Telescope. The Neutron Monitors have a high effi-
ciency but the lack of information about -energy,
direction and charge of the incoming particles is a disad-
vantage for the observation of solar neutron. The Solar
Neutron Telescopes are designed to overcome these disad-
vantages and to solve the particle acceleration problem
during solar flares (Sako et al., 2003).

Solar neutrons contain crucial information about the
dynamics of the acceleration processes on solar flares since
they are not deflected by the solar or interplanetary mag-
netic fields. The measurement of the energy of the neutrons
and determination of their corresponding spectrum is very
important to understand the production time, efficiency
and mechanisms of the particle acceleration at the Sun
(Matsubara et al., 2011).

The problem of solar neutrons and related phenomena
came to the forefront after the solar flares of August
1972 (when solar gamma rays were discovered), as well
as after the flares of June 1980 and June 1982, when solar
neutrons were discovered (Dorman, 2010). However, many
years before, forecasts and rough estimations were made of
the expected nuclear reactions of solar energetic particles
with the matter of the solar atmosphere, and of the

generation of solar neutrons and gamma rays, in the frame
of some simple models.

The first solar neutron event observed in the high moun-
tain was simultaneous observed by gamma ray spectrome-
ter (GRS) of the solar maximum mission (SMM) and by
the neutron supermonitor on Jungfraujoch on June 3,
1982. The start of detection of high energy y-ray fluxes
was at 11:43:29 UT. The first high energy solar neutrons
was detected by the neutron supermonitor at 11:44 UT
and the average flux of neutrons with energy from
~0.5GeV up to several GeV in the period 11:44—
11:47 UT was 0.08-0.10 neutrons/cm>/s. The first neutrons
on SMM with energy of 300-400 MeV were detected at
11:48 UT with the flux ~0.2 neutrons/cm?/s, and the maxi-
mum of this flux was detected at 11:58 UT. The energy of
the solar neutrons was determined by time of flight method,
with the suggestion that the time dependence of neutron
generation and ejection into interplanetary space, described
by J-function and the moment of generation coincide with
the time of high energy y-ray generation (Dorman, 2010).

We are currently in the process to calibrate a new type of
detector called SciBar Cosmic Ray Telescope (SciCRT).
The SciCRT will widen the capabilities of the current Solar
Neutron Telescopes, that is, the ability to measure the
energy and determine the direction of arrival of solar neu-
trons but with greater efficiency and precision (Nagai et al.,
2014; Sako et al., 2003). It will additionally work as a
Muon Telescope. The SciCRT consists of 14,848 scintilla-
tor bars (2.5cm x 1.3cm x 3m) arranged in 64 layers,
each made of two orthogonal bar plates with 116 and
118 scintillator bars.

The entire volume of the SciCRT can act both as a tar-
get and a tracker. This makes the detector powerful in
terms of detection efficiency and directional measurements.
Sako et al. (2003) report that for a similar detector the
energy and direction of 70% of incoming neutrons with
kinetic energies >150 MeV can be measured.

To detect neutrons the SciCRT will record the neutral
radiation by a system of anticoincidence between edges
bars and internal bars. The separation between neutrons
and y-rays will be done through of an analysis of the recoil
particles (shape of track and deposited energy). We tested
the performance of the SciCRT before install it on the
top of the Sierra Negra volcano and with help of the Monte
Carlo simulation we found that (1) the trajectories of
hadrons have branches, these events triggered 10 o more
bars in the bottom layer (using a threshold of 0.8 MIP
per bar), (2) the trajectories of y-rays do not have branches
and these are thick accompanied by a high energy deposit
core, and (3) the trajectories of muons are clean. For more
details see Nagai et al. (2014).

The SciCRT will operate on the top of the Sierra Negra
volcano, Mexico (575 g/cm?; 18°59'N; 97°18'W), on this
site we installed in October 2010 a prototype that uses
the same scintillator bars that integrate the SciCRT and
the same data acquisition hardware. This prototype was
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named mini-SciCR, our aims with this detector were to
diagnose the overall performance of the entire system on
site. It includes the electronics and demonstrates that the
mini-SciCR was able to detect particles of the secondary
cosmic radiation, our energy range of interest is from
100 MeV to a few GeV.

2. mini-SciCR: detector prototype

The mini-SciCR (shown in Fig. 1) consists of 128 scintil-
lator bars with a total volume of 20 x 20 x 20.8 cm?,
arranged in eight layers. Each layer consists of two mutu-
ally orthogonal planes of eight bars each. The scintillator
bars are made of polyestyrene, doped with PPO (1%) and
POPOP (0.03%), to shift its emission spectrum peak to
420 nm. Each scintillator bar has dimensions of
2.5 % 1.3 x 20 cm® with TiO, reflecting coating. It has a
hole of 1.8 mm diameter in the middle, a wave length shift-
ing (WLS) fiber of 1.5 mm diameter is inserted for light col-
lection. The fiber is of the multi-clad type, Y11(200) MS,
made by Kuraray, their absorption and emission spectrum
have a peak in 430 nm and 476 nm respectively (Nitta
et al., 2004; Hasegawa, 2006).

Each side of the detector (X and Y) has 64 scintillator
bars, whose emitted light is transported by WLS fibers
attached to a 64 channel multi-anode photomultiplier tube
(MAPMT) H8804 Hamamatsu Photonics K.K., its anodes
are arranged in an § x 8 array with each anode measuring
2 x 2 mm>. The sensitive wave length is from 300 nm to
650 nm, that matches the emission spectrum of the WLS
fibers (Yoshida et al., 2004). The high voltage supplied to
the MAPMTs was —730 V and —755V for X side and Y
side respectively. The photons emitted in every scintillator
bar are collected and transported by WLS fibers to the
MAPMT, the signals are read by an analog to digital con-
verter (ADC). Once the ADC signal distributions have
been determined and a proper discriminator established
to discard the noise, the threshold signal level of each bar

may be fixed (see below). The cross-talk for the central
channels of the MAPMTs was 2.72% and 0.45% for the
corners channels (Nagai et al., 2011). For every event reg-
istered, the set of bars triggered establish the trajectory of
the charged particles detected. To identify a neutron, a
nuclear collision to produce a recoil proton is necessary
(Matsubara et al., 2011).

The readout system (shown in Fig. 2) consists of two
front end boards (FEBs) attached to each of the MAPMTs,
a data acquisition (DAQ) board connected to FEBs, and a
trigger board (TB) connected to the DAQ board. The FEB
is a combination of two ASICs (VA32 HDRI11 and
TA32CG), which is employed to multiplex pulse height
information from each anode of a 64 channel MAPMT
and make a fast triggering signal. The VA32 HDRI11 has
preamplifiers for 32 input channels and shapes its output
with a slow Gaussian-like shaper with a peak at 1 ps. The
TA32CG has discriminators to make a hit signal (peak at
80 ns) if a MAPMT anode signal exceeds the threshold
level (Yoshida et al., 2004).

The DAQ board may readout eight MAPMTs. Each of
the eight channels has line drivers to control the FEB’s
ASICs and a flash ADC (FADC) to digitize the multi-
plexed analog signals. Programmable logic devices, CPLDs
and an FPGA, are used in order to allow a flexible control
of the data acquisition process. A CPLD (Xilinx
X(C95288), generates control signals for each FEB, it also
provides a control sequence for digitization and storage
of data into a FIFO. An FPGA (Xilinx XCV600) is con-
nected to all CPLDs on the DAQ board to determine the
timing to start readout and to switch data taking modes,
it can also control timing to hold the peak of the shaped
pulse using a fast triggering signal from each TA32CG
(Yoshida et al., 2004). The Trigger Board (TB) is connected
to the DAQ board and makes the trigger signal, a hit signal
is obtained when there is a signal from the upper 32 or the
lower 32 MAPMT channels. The trigger signal is created
by coincidence of the X side upper and the Y side upper

20.8cm

Fig. 1. Photos of the mini-SciCR, the left photo shows the optical fibers coming out from the scintillator bars attached to multi-anode photomultiplier
tubes and these connected to the front end boards. The right photo shows the array of the scintillator bars and the dimensions of the detector. For more

details see text.
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are converted to current pulses and sent to FEBs (see left box). When a signal exceeds a certain discriminator level at the FEBs a hit signal is sent to the TB
through the DAQ board. The trigger signal is created by the TB (see right box) and sent back to the FEBs as the read signal (see left box). After about
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reading is around 1 ms.

hit signals, and/or X side lower and Y side lower hit
signals.

3. Results of the Monte Carlo simulation

We made a Monte Carlo simulation of the mini-SciCR,
in this process, we injected seven kinds of particles: positive
and negative muon, electron, positron, y-ray, neutron and
proton, in the energy range from 100 MeV to 9 GeV with
zenith angles of incidence between 0° and 85°. The behav-
ior of particles inside of the detector was simulated by
Geant4, and the injection distribution was uniform at the
top of the detector (Nagai et al., 2011). The gain and the
high voltage supplied to each MAPMT were also consid-
ered in the simulation. In this work, we considered protons
with kinetic energy between 100 MeV and 1 GeV, with
zenith angles of incidence between 0° and 45°.

The array of the scintillator bars of the mini-SciCR (see
Fig. 1) served as the target and generator of the tracks of
the incident charged particles. In search of a criteria to dif-
ferentiate protons with different kinetic energy, we used the
simulation to calculate the typical energy deposited by
these particles when crossing through the scintillator bars.
1 MeV corresponds to ~26 and ~56 digit of ADC value for
X side and Y side respectively, these values were obtained
from the minimum ionizing particle (MIP). To obtain the
MIP of each scintillator bar, we used protons with kinetic
energy of 1 GeV injected at 0°, muons with kinetic energy
greater than 400 MeV were also used. The main reason
for the ADC values of X side and Y side to be different
is the difference in the gain of the MAPMT in each side.
The main features of the results are summarized as follows:

1. We obtained the energy deposited by protons in the first
layer of the detector due to ionization and atomic exci-
tation. It decreases as the kinetic energy of the protons is

increased (see Fig. 3), in agreement with the Bethe—
Bloch formula (Grieder, 2001). This is very similar in
the others layers.

2. Fig. 4 shows the typical energy deposited by protons

with 100 MeV kinetic energy, injected with an incidence
angle of 0° on the detector, we found that 93% of them
have enough energy to reach the layer 4, and only 19.6%
of them reach the layers 6. It results in poor statistics to
calculate the typical energy deposited at scintillator bars
of the layer 6. For protons with same energy and
injected at 15°,30°, and 45° their attenuation in the layer
4 is 88.7%, 87.7% and 69.9% respectively. In this figure
we can see that the energy deposited in the second layer
of each side is greater than the energy deposited in the
first layer, this is because when the protons cross the first
layers lose energy.

3. Fig. 5 shows the typical energy deposited by protons

with 200 MeV Kkinetic energy, injected with an incidence
angle of 0° on the detector. We can see that 72.3% of
them have enough energy to reach the last layer (layer
16). In this figure we can see that the deposited energy
increases with the depth at the detector. However, this
increase is not as pronounced as in Fig. 4.

4. In the Figs. 6 and 7 we show the typical energy deposited

by protons with different energy injected with an inci-
dence angle of 0° on the detector. We can see that (i) dif-
ferentiate protons with 200 MeV of kinetic energy is
relatively easy because the energy deposition pattern left
when they cross the detector do not overlap with those
of protons with different energies; (ii) differentiate pro-
tons with 300 MeV of kinetic energy by the pattern of
energy deposited left by them in the X-side of the detec-
tor is not trivial, because the uncertainty (placed to the
left of the square marker) of these overlap with uncer-
tainty of protons with 400 MeV, except for the energy
deposited in the last two layers (see Fig. 7); however,
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the uncertainties of the energy deposited in the Y-side
do not overlap with those of protons with larger energy
(see Fig. 6); and (iii) there is no statistically significant
difference between the patterns of energy deposited left
by protons with energies between 400 MeV and
1000 MeV (see Figs. 6 and 7, we do not put error bars
to all energies to avoid overlap).

4. Results

Based on Monte Carlo simulation results, a suitable cri-
terion for the separation of protons with different energy is
given by the pattern of energy deposition left when they
cross the scintillator bars of the detector. A proton with
100 MeV, 200 MeV or 300 MeV is considered a particle
that left a pattern of energy deposition shown in Figs. 4,
5 or 6 and 7 respectively. A proton with kinetic energy
between 400 and 1000 MeV is considered a particle that left
a pattern as that shown in Figs. 6 and 7.

Using the method developed in the previous section, we
found that the fluxes per hour of protons with 100, 200
and 300 MeV are 33 + 6, 58 + 8 and 152 + 15 respectively
and that the flux per hour of protons with energy between
400 MeV and 1000 MeV is 1277 £ 70. This last proton
flux per hour is equivalent to 8.06 x 107* (cm®ssr)~!. If
we compare this value with those reported in the
Grieder (2001) book, we find that they are consistent,
e.g. Grieder (2001) reports that the proton flux with
kinetic energy between 430 and 1220 MeV at an altitude
of 3200 m.a.s.l. is 6.06 x 107* (cm? s sr)~!. Vertical fluxes
of protons at 3200 m.a.s.l. compared to those at 4600 m.
a.s.l. differ by less than a factor two (see e.g. Longair,
1992).

To register a neutron is necessary that the nuclear-
collisions with the scintillator material produce a proton
recoil; while to register a y-ray is necessary that this inter-
acts with an electron of material to transfer energy or that
interacts with the electrostatic field of the atoms to produce
an electron—positron pair.
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Fig. 8. System of anti-coincidence between edges bars (grey color) and
internal bars (light grey color) at the mini-SciCR to discriminate neutral
emission from charged particles.

Table 1
Neutral emission flux according to the number of internal bars triggered.

Triggered bars Events per hour Statistical error

To discriminate neutral emission (neutrons and y-rays)
from charged particles we implement a system of anti-
coincidence between edges bars (only top and lateral) and
internal bars of the detector (see Fig. 8). We also split the
neutral emission flux according to the number of internal
bars triggered, the Table 1 shows this flux.

In the Fig. 9 we show the neutral emission flux per hour
which satisfy the conditions of anti-coincidence and that
the number of scintillator bars triggered are between 3
and 16. Forbush decrease that occurred on March 7,
2012 was successfully registered by the mini-SciCR. In this
figure we show this flux variation compared with that
obtained by plus the >30 MeV charged particles channel
of the SNT at Sierra Negra (Valdes-Galicia et al., 2004).

5. Summary

Based on the pattern of energy deposition left by pro-
tons when they cross the scintillator bars of the mini-
SciCR, we established a criterion that allowed us to get
the proton flux for different energy. We also obtained neu-
tral emission flux using an anti-coincidence system between

1 45247 656 the scintillator bars.
i ;fgg g?z It was found that the fluxes of protons per hour with
4 15755 227 100, 200 and 300 MeV registered with the mini-SciCR are
5 12657 202 approximately 33 4+ 6, 58 +8 and 152 £ 15 respectively.
6 10612 165 The flux per hour of protons with energy between
7 9148 152 400 MeV and 1000 MeV is 8.06 x 107* (cm®s sr)~!, we
8 7605 129 found that this value is consistent with those reported in
9 6620 121 . ..
10 5932 113 the Grieder (2001) book. The neutral emission flux per
11 5476 109 hour according to the number of scintillator bars triggered
12 5535 111 is shown in Table 1. Furthermore, in Fig. 9 we show a For-
13 6024 11 bush decrease registered by the mini-SciCR. Based on these
i;‘ 2‘2‘23 12(5) facts, we can conclude that the experiment was successful.
16 1129 48 This experiment has given us new knowledge and tools
that we will apply in a new cosmic ray detector that is
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Fig. 9. Forbush decrease recorded by the mini-SciCR (the neutral emission flux is normalized to 115,886 + 1568), and >30 MeV charged particles channel
of the Solar Neutron Telescope both installed at the top of the Sierra Negra volcano on March 7, 2012.
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currently under calibration. The detector has been named
Scintillator Cosmic Ray Telescope (SciCRT) and is already
installed at the top of the Sierra Negra volcano.
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