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Capitulo 1

Introduccion

Una de las principales incégnitas de la fisica es descubrir que son, de
donde vienen y cuil es exactamente la energia de los rayos cdsmicos ultra-
energéticos. Experimentos recientes han llegado a detectar eventos de maids
de 10'? eV. Debido a que las técnicas que en cllos se emplean son de distinta
naturaleza, se puede tencer certeza de la existencia de estas particulas. Sin
cembargo, es dificil entender dentro del marco de la fisica actual cual es su
origen. De hecho el espectro de los rayos cdsmicos ha sido observado como
un continuo en todas las energias, limitado sélo, en principio, por la capaci-
dad de los detectores. La prediccién del corte GZK (Greisen [1], Zatsepin
y Kuz’min [2]) data de la década de los 60’s. Este dice que debe existir un
corte en el espectro de energia justo por encima de 4 x 10'? eV debido a la
perdida de energia que del protén producido por el Fondo Césmico de Mi-
croondas. Para nicleos pesados existe también una atenuacién. El camino
libre medio para cstos procesos es del orden de algunos Mpc !. Los datos
sugieren que cl espectro de los rayos césmicos se extiende mas alld del corte
GZK. Por tal motivo, cstos rayos c6smicos ultraenergéticos no pueden haber
sido generados demasiado lejos, sin embargo, no hay una clara evidencia de
la existencia de fuentes en las proximidades de la Tierra que puedan acelerar
particulas hasta tan altas energias.

Se han propuesto distintos modelos que intentan explicar su existencia:
los modelos astrofisicos, los cuales se encuentran en el limite de los rangos
del corte GZK, y los modelos que implican nueva fisica basados en estudios
realizados en la fisica mds alld del modelo estandar. Con estos sc plantea
el descubrimiento de nuevos tipos de interacciones o la violacién de algin
principio bien establecido.

IMpc = 10° pe, 1pc ~ 3,26 ajios luz ~ 3,086 x 10'®m
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Si nos enfocamos a los modelos astrofisicos, podemos decir que estos acel-
eradores de rayos césmicos: han sido propuestos como fuentes de neutrinos
que pueden cstar asociados a los rayos césmicos ultraenergéticos. Ya que la
seccidén eficaz de los.neutrinos en baja es posible pensar que estas particulas
puedan viajar hasta la Tierra escapando de los campos magnéticos dec las
fuentes por su naturaleza necutra. Estas fucntes de rayos césmicos pueden
producir neutrinos desde 10°% eV hasta. 10'8 ¢V por su variedad de mecan-
ismos. Por otro lado, algunos procesos que se proponen de nueva fisica pro-
ducen también neutrinos con encrgias de hasta 10'%eV.

Es en cste punto donde podemos introducir la astronomia de neutrinos,
basindonos en la poca interaccién que presentan y en las mediciones re-
portadas por algunos experimentos como acerca de los valores de sus flujos
como Amanda. Una nueva gencracién de experimentos ha comenzado con
HiRes [3],ya en opcracién, cl observatorio Pierrc Auger en construccién y
experimentos planeados que usarin nuevas técnicas de deteccién, tales co-
mo observaciones con satélites [4], con radares [5] y con radiotelescopios
apuntando a la Luna [6].

El Proyecto Pierre Auger cs el experimento de rayois césmicos més
grande aprobado y explorara la cola de alta energia del espectro de rayos
césmicos [7]. De acuerdo con los cilculos del diseiio, el Observatorio Pierre
Auger es potencialmente capaz de detectar chubascos horizontales induci-
dos por neutrinos [8]. En esta tesis se estudiara tal capacidad, verificando
estudios anteriores.

En el capitulo 2, se¢ hace una breve resefia histérica de los rayos césmicos
y se detallan algunas de las caracteristicas generales de las astroparticulas,
como son su espectro de energia y su propagacion, el corte GZK, antes men-
cionado y la teoria de aceleracién de estas particulas. También se revisardn
los métodos de deteccidn, los eventos de mayor energia y las caracteristicas
del Observatorio Picrre Auger.En el Capitulo 3, sc describirdn brevemente
los chubascos de particulas y su fenomenologia, para después aplicar a su de-
teccidén. Se comentardan asimismo las ventajas de los métodos de Montecarlo,
ademds del programa de simulacién de chubascos AIRES. En el Capitulo 4,
se detallard la descripcién de chubascos horizontales y la generacién de estos
a través de necutrinos ultracnergéticos. Se analizard la técnica de deteccién
del arreglo de superficie y se explicari el programa de simulacién de este ar-
reglo para el Observatorio Pierre Auger. Ademsis se incluirdn los resultados
de este anilisis de deteccién.



TESIS CON
LLA DE QRIGEN

Capitulo 2

Astroparticulas

2.1. Resena Histdrica

La historia de los rayos césmicos comienza en 1900. En esta época se
iniciaron los experimentos de radioactividad, para lo cual se utilizaron elec-
troscopios. Ocasionalmente ocurria el siguiente fendémeno inesperado: los
electroscopios se descargaban aparentemente sin causa alguna. Este com-
portamiento fué un gran enigma en esos tiempos. item Rutherford propuso
que la mayor parte de la ionizacién de los clectroscopios era debido a la ra-
dioactividad natural de rocas o proveniente de la contamincién del equipo.
Si esta hipdétesis cra correcta, entonces a mayor altura sobre el nivel del
mar la radiacién deberia disminuir. Esto fué lo que Wulf deseaba verificar
con sus experimentos en 1910. Para ello construydéun electroscopio con el
cual realizémediciones en la Torre Eifel y encontréque la ionizacién decaia
cuando ascendia, pero no con la rapidez requerida del efecto. Si la may-
or ionizacién producida cn los electroscopios era debida a la radioactividad
conocida proveniente de los rayos - originados en la superficie terrestre, la
intensidad de los iones deberia bajar a la mitad a los 80 mn y ser muy pequeiia
en lo alto de la Torre Eifel, 1o cual contradecia los resultados de Wulf.

El gran descubrimiento ocurriéen 1912 y 1913, cuando Hess [9] y de-
spuds Kolhdrster hicieron mediciones de la ionizacién atmosférica en un
globo aecrostdtico. Los electroscopios de Hess, que eran del tipo de Wulf,
fueron construidos de tal manera que estuviesen hermédticamente cerrados,
y asfasegurarse que la presién interna del gas permaneciera constante a
cualquier altura, y las medidas tomadas fueran independientes de la altura.
En 1912, Hess pudo volar a 5km de altura y despues Kolhidrster en 1914
hizo un ascenso hasta 9 km. Tuvicron gran éxito ya que encontraron que,
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por arriba de 1,5km. De esta mancra la ionizacién promedio aumentaba
con respecto a la ionizacién a nivel del mar, descubriendo que la Radiacién
Penetrante provenia del espacio; sin embargo no fue hasta la década de los
130’s que sc introdujo una nueva era en cl estudio de los rayos césmicos, de-
‘spués que en 1927 Dimitri Skobelzin observara las primeras trazas dejadas
por estos rayos césmicos usando una cimara de niebla.

En 1932 se suscitéun debate sobre la naturaleza de los rayos césmicos
cuando Carl Anderson descubridla asimetria clectrén-positrén, durante las
observaciones de trazas de particulas de rayos césmicos que atravesaban sus
cimaras de nicbla. Anderson observéque estas particulas tenian la misma
curvatura en sus trazas pero en sentidos contrarios, por lo que se deduce que
tienen masas iguales y cargas opuestas. Millikan pensaba que este fenémeno
era producido por rayos gama provenientes de las estrellas, de ahiel nombre
de rayos cdsmicos. Pero las cvidencias finalimente mostraron que los rayos
césmicos eran en su mayoria particulas cargadas.

Seth Neddermayer y Carl Anderson decubrierdn el muon en 1937. Este,
junto con el positrén, fucron las primeras de una seric de particulas descu-
biertas usando rayos césmicos. Estos descubrimientos darian origen a la cien-
cia de particulas elementales. Los fisicos de particulas usaban rayos césmicos
para sus investigaciones hasta la construccién de aceleradores en los afios

50’s.

Figura 2.1: Pierre Auger, quicn observd por primera vez los chubascos ex-
tendidos. -

En 1938, el cientifico francés Pierre Auger [10] observé por primera vez
los denominados chubascos atmosféricos extendidos (EAS) de particulas, ini-
ciadas en la.alta atmésfera, (Figura 2.1). Pierre Auger, quien habia coloca-
do detectores de particulas en los Alpes, noté que los detectores localizados
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a muchos metros de distancia registraban la llegada de particulas exacta-
mente al mismo tiempo y dedujo que chubascos de particulas secundarias
son producidos por el choque de particulas primarias de alta energia con
moléculas atmosféricas. Basdndose en lo que registraba, Auger concluyé que
los chubascos que habia observado correspondian a particulas primarias de
10!% eV, diez millones de veces mayores que cualquiera otra energia medida
en ese entonces. A partir dec esto, varios grupos de investigacién comenzaron
a hacer experimentos para cstudiar la estructura de los chubascos descu-
biertos por Auger. En EUA bajo la direccién de Bruno Rossi y de Gerg
Zatsepin en la URSS se realizaron experimentos de medicién con detectores
de superficie.

En 1954, Enrico Fermi propuso una explicacién para la aceleracién de
los rayos césmicos a través de la aceleracion de chogue, con la cual una
particula es acelerada cuando de através de un frente de onda en un plasma
con turbulencia magnética.

Entre 1954 y 1957, un arreglo de quince contadores cada uno con 0,9 m?2,
fué operado en la estacién de Harvard Agassiz [11]. Los datos obtenidos
por este arreglo fucron usados para determinar el espectro de energia de los
rayos césmicos de 3 x 10'® hasta 1012 ¢V. Ademads, este arreglo sirviécomo
prototipo para dctectores situados a grandes alturas, como los arrcglos de
Chacaltaya en Bolivia y Volcano Ranch en Nuevo México, EUA. Este ulti-
mo fué donde John Linsley y colaboradores, en 1962, detectaron el primer
rayo césmico con una cnergia de 10%2° eV. Motivados por este descubrim-
iento, los arreglos de deteccién de particulas como Volcano Ranch (EUA),
Haverah Park (Inglaterra), Narribri (Australia), Yakutsk (Rusia) y AGASA
(Japén) aumentan sus escalas de superficic de deteccién a valores mayores
de 8 kin?. Sé6lo AGASA (Akeno Giant Air-Shower Array)de 100 km? se en-
cuentra operando actualmente.

En 1965, Arno Penzias y Robert Wilson [12] descubrieron microondas
de baja energia que permecan el Universo, la llamada radiacion cdsmica de
fondo. La interaccién de los rayos césmicos con esta radiacién produce una
degradacion de energia de los mismos. Este fenémeno fué seiialado por Ken-
neth Greisen (1], Valdem Kuz’min y Georgi Zatsepin [2]. La intcraccién de
las particulas con la radiacién de fondo reduciria su energia de tal manera
que las particulas que viajan grandes distancias intergaldcticas no podrian
tener energias mayores que 5 x 10'9¢V. Esta prediccién se conoce con el
nombre de Corte GZK.

A partir de esto se empezaron a explorar nuevos métodos de deteccién.
En particular, la idea de Suga [13] y Chudakov [14], quienes sugirierén la
posibilidad de usar la atmésfera terrestre como un gran centellador. En
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1976, en. Volcano Ranch se establecié, junto con el arreglo de superficie,
rudimentarios detectores de fluorescencia [15]. Asi dié inicio una nueva ge-
neracién de experimentos con el grupo de investigacién del detector Fly’s Eye
(ojo de mosca) de EUA. El cual observéun evento de 3 x 1020 eV. Eventos
de muy alta energia habian sido reportados anteriormente, pero éste cra
claramente el mds energético. En 1994, los grupos experimentales de AGASA
y Yakutzk también reportaron eventos con energia de 2 x 1020 ¢V,

Esto ha llevado a una enorme produccién de trabajos tedricos que in-
tentan explicar el origen de los rayos césmicos ultraenergéticos. Un detector
de gran resolucién llamado HiRes desarrollado a partir del Fly’s Eye, se
encuentrade actualmente en opcracié. La combinacién entre detectores de
fluorescencia y detectores de superficie que se empleard en el Observatorio
Pierre Auger incrementari notablemente la capacidad de deteccién.

2.2. Astrofisica de particulas

2.2.1. Espectro de energia

La atimdsfera terrestre es continuamente bombardeada por los rayos
césmicos. Basicamente son particulas relativistas. Estas forman el espectro
de los rayos césmicos que se extiende en un rango de 10° ¢V hasta 1020 eV,
como se muestra en la figura 2.2. Estc espectro se puede representar por una

ley de potencias,

Z—g o< E™7, (2.1)
donde F' es el flujo de los rayos cSsmicos, £ su energia y 7 es lo que se
conoce con ¢l nombre de indice espectral. En términos de su estructura, el
espectro puede dividirse en tres regiones bien definidas, conocidas con el
nombre de rodilla, segunda rodilla y tobillo. La primera rodilla se encuentra
alrededor de 3 x 103 ¢V donde el indice espectral cambia de v = 2,7 a
¥ = 3. La segunda rodilla estd ubicada a una energia de aproximadamente
6 x 1017 eV y el indice espectral sube de3 a 3,3. Finalmente, el tobillo se
observa alrededor de una cnergia del orden de E =~ 10'9¢V. En esta regién,
parece que el espectro cambia nuevamente cl valor del indice espectral a 2,7,
pero por la falta de estadistica no es posible determinar el indice espectral
con certeza [16]. Ya que estas particulas golpean la superficice terrestre una
véz al afio en 100 km?.

Existe un cierto acucrdo en que los rayos cdsmicos pertenecientes a las
dos primeras regiones del espectro pueden ser generados por medio del me-
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canismo de aceleracién de Fermi, que explicarémos en la Seccién 2.2.4. M4s
alld del tobillo existen muchgés incégritas sin responder:

. LDé"Qué;ha;':tféuléé se _tfa."ia? e

e ;A través de qué mecanismo de aceleracién pueden alcanzarse energias
tan elevadas? )

» ;De dénde provienen?

Es en esta regién donde estd concentrado el estudios de esta tesis.
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2.2.2. Propagacién y Transporte de Rayos Cdsmicos Ultra-
energéticos.

Hoy cn dia el entendimiento del mecanismo responsable de la produccidn
de rayos césmicos ultraenergéticos es aiin muy limitado. Existen dos clases
de escenarios tedricos que tratan de explicar su existencia. Los modelos
que suponen algin mecanismo de aceleracién y los modelos que implican
el decaimiento de particulas clementales supermasivas relacionadas con las
teorfas de gran unificacién (GUTSs).

En los modelos de aceleracién usualmente conocidos como “Bottom-Up”
(“Abajo-Arriba”), dicha aceleracién es difusiva y se produce por un mecan-
ismo propuesto por Fermi [17], que permite que una particula confinada cn
una region sea acelerada luego de repetidas dispersiones aleatorias a través
de un frente de choque inmerso en un plasma con turbulencia magnética.
Este mecanismo predice un espectro que sigue una ley de potencias. Sin
embargo cabe mencionar que no estd claro que este proceso pueda acelerar
particulas a mds de 1022 ¢V ya que es necesario aclarar que este mecanismo
no contempla los terminos de pérdida de energia entre cada despersion.

El problema de encontrar un mecanismo de aceleracién para explicar el
origen de los rayos césmicos de ultraenergé ticos puede ser evitado si se
supone que tales rayos cdésmicos son producidos por el decaimiento de una
particula reliquia supermasiva proveniente del universo temprano, conocidas
como particulas X y cuya masa es del orden de 1023¢V hasta 1025eV. Esto
corresponde a modelos con fisica mas alla del modelo estidar que involucra
cl estudio de monopolos magnéticos y cuerdas césmicas entre otros.

Estos modelos que no necesitan un mecanismo de aceleracién se denomi-
nan usualmente modelos “Top-Down” (“Arriba-Abajo”). Cabe recalcar que
los mismos predicen que los rayos césmicos incluyen a neutrinos o rayos
gammas, como particula primaria, dado que son los canales principales de
decaimiento de las particulas supermasivas y corresponderia sélo a estas
particulas y no a protones o nicleos pesados. Las aproximaciones cldsicas
de los modelos “Bottom-Up” no requieren nueva fisica en comparacién a los
mecanismos “Top-Down”. Debemos decir que de hecho ninguno de los mod-
elos propuestos cumple satisfactoriamente con todas condiciones de produc-
cién y del corte GZK, ademds los datos obtenidos hasta ahora no los hacen

consistentes.
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2.2.3. Corte GZK

En la regién de mas altas energias se vuelve muy impotante la perdida de
energia de los rayos césmicos en interacciones con los campos de radiacién . .
de fondo tales como microondas, infrarojo y radio [16].

Poco después del descubrimiento de la radiacién de fondo césmica, Pen-
zias y Wilson [12], en 1965, Gaisen [1], Zatsepin y Kuz’min [2] en forma
independiente, predijeron que debia existir un corte en el espectro delos’
rayos césmicos de protones alrededor de 6 x 10'? eV, debido a la produccién
de fotopiones en el fondo césmico de microondas. Esto se convirtié en lo que
hoy en dia Hlamamos el Corte GZK. .

Podemos hacer un andlisis de las interacciénes de los rayos césmicos,
para protones, nicleos y rayos gamma, con el fondo de radiacién. Asilas
principales reacciones de un protén en el fondo de fotones (v2,7x) son:

A2 n+4wt

P+ et (resonancia) A+ (2.2)
N p+T7°

P+r27¢c — p+ette” (2.3)

Ya que El fondo dominante de fotones son las microondas las cuales
poseen un pico en su energfa en 6 x 10~4 eV equivalente a 2,7K y una
densidad de fotones de 400 por cm3. Podemos comparar el umbral de energia
para la produccién de pares, (2.3) que es del orden de 10'8 ¢V con un camino
libre medio de ~ 1Mpec, y con la produccién de piones (2.2) se tiene una
energia del orden de 4 x 10'°eV y ~ 6 Mpc de camino libre medio. Pero
la. pérdida de energia, por interaccién, para la produccién de pares es solo
del 0,1 % comparado con el 20 % de la produccién de pares. Asi podemos
concluir que el proceso significativo en la pérdida de cnergia es el de la
produccién de foto-piones. Con esto se predice que existe un corte en el
espectro en una cnergia del orden de 10'% eV si la energia primaria de los
rayos césmicos es del orden de 10%°eV o mayor y las fuentes de produccién
se encuentran distribuidas uniformemente a través del universo.

En el caso de nicleos pesados de masa A, los procesos de fotodesinte-
gracidn y produccién de pares son también importantes y son los siguientes:

A4y — (A—1)+ N
= (A —-2) 4+ 2N
- A+et+e”



TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

14 CAPITULO 2. ASTROPARTICULAS

donde N es el nucleén (protén o neutrén). Los principales canales son (v, n)
y (-v,p) y la pérdida de energia a través de la emisién de un doble nucleén
como (v,2n), (v,np) ¥y (v,2p) es un orden de magnitud menor que la de la
emisidén a través de un solo nucleén. La pérdida de enecrgia por interaccién
con fotones del Infrarrojo es sélo efectiva a una energia menor que 5x10'% eV,
en comparacién con la pérdida de energia que presenta la interaccién con
los fotones del fondo de microondas que actiia en encrgias mayores de 2 x
1020 ¢V. Aunque un nucleo en su interaccién con ¢l fondo de fotones no se
desintegra en un par de et + e, este pierde energia y cste efecto de perdida
de energia es notable en la regién de 5x 1019 eV a 2x 102° eV lo cual debemos

recalcar.

»
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Figura 2.3: En esta grdifica se muestra la longitud de atenuacién para pro-
tones, luerro Y rayos ga.mma, cn el fondo de radiacién como funcién de la

En’ el caso'de rayos ga.mma., la creacién de pares a través de la interaccién
con’el’ fond : diacién el cual es importante en un rango de

energfa. por encima’de olev

Y+ Yor — €+ e”

En la ﬁgura 2. podémos ver la longitud de atenuacién para protones,
luerro Y ra.yos ga.mma. en: el fondo de radiacién como funcién de la energia.
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En esta grafica tenemos el proton (1) proveniente de los cdlculos hechos por
Yoshida y Teshima [18] y el proton (2) de Protheroe y Johnson [19]. Para el
hierro los resultados son de Stecker y Salamon y ﬁnalmente para los rayos
gamma de Bhattacharjee y Sigl [20] :

1022
—
3
b
20
&
8 021

1020

101_9 L _ [ I

100 . Sl - 102 108 104

Propagation Distance (Mpc)

Figura 2.4: En esta grafica se muestra la pérdida de energia de protones de
varias energxas 1mc1a.les como funcién de la distancia de propagacién.

En-la ﬁgura 2.4 tenemos graficada la perdida de energia de protones
de varias cenergias iniciales como funcién de la distancia de propagacién.
Por encima de 100 Mpc, la energia que se observa ¢s mecnor que 102° ¢V
independiente del valor de la energia inicial .

El origen de los rayos césmicos de muy altas energias observados, es di-
ficil de entender basandose en las interacciones mencionadas anteriormente.
Estos rayos césmicos deberian producirse en las inmediaciones del sistema
solar, con un radio de 50 Mpc, sin embargo no existen fuentes conocidas
que se encuentren en esas inmediaciones y que podrian ser candidatas para
acelerar particulas a estas energias [21].
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En resumen, el estudio del espectro alrededor del corte GZK es muy in-
teresante y puede revelar mucha informacién sobre la distribucién de fuentes
y su tiempo de evolucién. El Proyecto Pierre Auger ha sido disefiado para
detectar particulas en este rango de energias y para resolver este misterio.

2.2.4. Teoria de Fermi y posibles fuentes de rayos cdésmicos
ultraenergéticos

Una de las teorias mais cxitosas para explicar la aceleracién de los rayos
césmicos es el proceso estocastico de choques propuesto por Fermi en 1954
[17] como un proceso estocastico de choques. Su atractivo se debe a la sim-
plicidad y habilidad para reproducir un espectro con una ley de potencias.
La idea bdsica es que una particula cargada puede alcanzar grandes cnergias
cuando se encuentra confinada en una regién donde e¢s acelerada luego de
repetidas dispersioncs aleatorias a través de un frente de onda inmerso en un
plasma con turbulencia magnética. El miimero de dispersiones que debe tener
una particula para alcanzar muy altas cnergfas ¢s enorme, y en consecuencia
la particula debe estar confinada por un tiempo muy grande.

Hagamos esta medicién mediante argumentos simples y generales, sigu-
iendo el andlisis sugerido por Greisen [22] y Cavallo [23]. Para que la particu-
la sea acelerada, su radio de Larmor R debe ser menor que ¢l tamaiio de la
region de aceleracién L, asi

_ psing@
p{4 ZeB < L, (2.4)
FE =~ pc< ZeBcL,

donde Z es la carga de la particula, p su momento, B el cammpo magnético
de la regién de aceleracién y 0 el angulo entre B y p. Esto significa que la
particula debe tener un radio de Larmor menor que ¢l tamaiio de la regién
de aceleracién con un campo magnético que la pueda contener a través del
proceso de aceleracién de choques estocisticos, de lo contrario la particula
escapard de la regién de aceleracién. Es inportante recalcar que esta encrgia
serd la energia mdaxima que pueda alcanzar una particula. Sin embargo,
existe la probabilidad de que en ¢l proceso de aceleracién la particula escape
de la regi 6n de aceleraciéon, dado que ¢l proceso de confinamicnto no es
perfecto.

Sin prestar demasiada atencién al proceso de aceleracién que, es ficil
mostrar que s¢ puede obtener un espectro como ley de potencia usando una
ganancia de energia ¢ que no depende de la energia :



TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

2.2. ASTROFISICA DE PARTICULAS 17

_/AF
«=(%F)

donde AE es la ganancia en un ciclo de aceleracién.
¢ La probabilidad de que la particula pueda escapar de la region de ace-
leracién pgye durante el intervalo entre dos eventos es independiente de la
energia.

Si tenemos un mimero de particulas Ng con energia FEg, el nimero de
eventos k que se necesitan para que una particula alcance una energia E

esta dado por: . .
E=E(+ef k=435

y el nimero de particulas

S B s g pEgy SR
(l_pe.ljc)_lét_l%'32 _ =1

N (3 E)o
L E Pesc Pesc

donde el indice ~y esta dado por:

y = _ln(l — Peac) ~ Pesc __ chyclo
In(l+¢€) = € = € Tese

Las dos expresiones antcriores son correctas para valores de € y pesc
pequeiios. Pese s¢ puede estimar como la razén del tiempo entre eventos Toyci0
Yy el tiempo de residencia de un rayo césmico en la regién de aceleraciéon Tp,c.

Basado en este mecanismo puede encontrarse un limite maximo para la
energia a la que pueden acceder dichas particulas. El mismo esti determi-
nado por el balance entre el tiempo de aceleracién y el tiempo de escape de
la regién de aceleracién. En 1984, Hillas [24] propuso el siguiente limite:
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E 1
BucLpe > {55 ov 25" (2:3)

donde B, g es el campo magnético en micro gauss (£ G) de la regién de
aceleracién, L,c es su tamaiio en parscc, Z es la carga de la particula y 8
es la velocidad de la onda de choque en unidades de la velocidad de la luz
(por ejemplo en supernovas 8 es aproximadamente 0,01).
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Figura 2.5: Las diferentes regiones corresponden a objetos astrofisicos cono-
cidos, las lineas corresponden a la condicién de la Ec. 2.5

La condicién se observa en la figura 2.5, la cual muestra los tamafios de
posibles fuentes dc aceleracién contra la intensidad del campo magnético.
Las diferentes regiones corresponden a objetos astrofisicos conocidos, las lin-
eas corresponden a la condicién de la Ec. 2.5 para particulas de 1022 ¢V. Los
candidatos deben estar por encima de las curvas que satisfacen los requerim-
ientos. El campo magnético debe ser suficientemente grande para confinar a
las particulas dentro de la region de aceleracién y el tamaiio debe ser lo sufi-



2.3. METODOS DE DETECCION Y ANALISIS 19

cientemente amplio para que las particulas ganen la energia suficiente antes
de escapar. Este simple requerimiento deja fuera de consideracién como posi-
bles fuentes de rayos césmicos de alta cnergia a la mayoria de los objetos
astrofisicos conocidos, ya sea porque son demasiado pequefios o bien porque
‘su campo magnético es demasiado débil. De las tres lineas de la grifica, una
corresponden a nucleos de hierro y las otras dos a protones, una de ellas con
una eficiencia de 10~2. Esta muestra claramente que solo algunos candidatos
de aceleracién satisfacen marginalmente las condiciones para particulas con
energia de 1020 eV, como son los Niicleos Activos de Galaxias (AGN), Estrel-
las de Neutrones (NS), Lébulos de Galaxias de Radio (RGL), Los Ciimulos
de Galaxias (GC) y el Medio Intergaldctico (IGN). También debemos men-
cionar que los valores del campo magnético y ¢l tamaifio de estos posibles
sitios se encuentran aun cn discusién lo cual genera una incertidumbre mayor
a cerca de los candidatos.

2.3. Meétodos de Detecciéon y Analisis

Existen dos métodos para detectar chubascos. El método general es dis-
tribuir contadores de particulas a lo largo de una arca y detectar direc-
tamente las particulas secundarias que pueden llegar a la superficie ter-
restre. Este fue en escencia el método usado por Auger en su trabajo pionero
del938,en el cual a partir de las particulas detectadas determinaba la energia
primaria del rayo césmico. El otro método son los detectores de Huorescen-
cia. Estos captan la luz de fluorescencia producida por la excitacién de las
moléculas de nitrégeno (V) del aire debido a las interacciones producidas
por las particulas secundarias del chubasco. En esta seccién describiremos
algunos experimentos de deteccién de rayos césmicos.

El experimento de Volcano Ranch [25, 26] fue el primero con el que se
pudo hacer un estudio de la direccién de arribo de la particula inicial. Extuvo
en operaciéon en Nuevo México, Estados Unidos en la década de 1960. Su
detector de superficie estaba formado por contadores de centelleo y fue cl
primero en establecer sin ambigiiedad la existencia de rayos césmicos de
cnergias de 102%° ¢V. La configuracién original de este experimento puede
verse en la figura 2.6.

Una siguiente generaciéon de arreglos de superficie que operaron por
varias décadas son, por ejemplo, los de Haverah Park [27], Yakutsk [28]
y AGASA [29] .

El experimento de Haverah Park estuvo en operacién entre 1968 y 1987,
en Inglaterra. Cubria un drea de 12km? y cada detector era un tinque
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Figura 2.6: Deteccién de un evento de 102° ¢V en el experimento Volcano
Ranch. Se muestra ¢l mimero de particulas en cada detector.

éerenkov de 1,2m de altura. El nimero de detectores totales sumaba 200.

El experimento de Yakutsk se encuentra emplazado en Rusia y fue ex-
pandido en 1973 para tener la sensibilidad suficientc para detectar rayos

. c6smicos ultracnergéticos encontrindose aun hoy en dia en operacién. Cubre
un drea de 20km? .

El mas grande de los detectores de superficie que funciona en la actual-
idad es el detector AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) localizado en
Japén. Cubre un drea de 100km? y estd formado por 111 centelladores de
2,2 m?2.

Una nueva perspectiva en la investigacién de chubascos de particulas
aparece con el desarrollo por un grupo de Utah (Estados Unidos) del método
de deteccién por fluorescencia utilizada en el expcrimento Fly’s Eye [30,
31, 32]. La mayor ventaja de estec método es que el micleo del chubasco
(core) puede ubicarse a varios kilometros del detector y ain ser detectada.
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El instrumento original Fly’s Eye I estaba formado por 67 espcjos esféricos
de 1,5m de de didmetro cada uno con 12 o 14 fotomultiplicadares en su
foco. Este detector estuvo en completa operacién desde 1981. En 1986, sc
agregéun nuevo detector (Fly’s Eye IT) que consiste en 36 espejos del mismo
disefio que el anterior emplazado a 3,4 km del anterior. Un rasgo importante
del detector Fly’s Eye es que las chubascos detectadas por ambos dispositivos
incrementan la capacidad de resolucién del mismo.

El grupo de Utah esti desarrollando un proyecto que tendrid mayor
resolucién en encrgia a través del experimento High Resolucién Fly’s Eye
(HiRes) [33]. El HiRes consiste en dos estaciones, cada una de las cuales
puede cubrir 240° en la direccién acimutal y 27° sobre el horizonte. E1 HiRes
en su totalidad estd disefiado para tener una abertura de 1, 000km? sr.

Al Observatorio Pierre Auger con una apertura total de 14,000 km?sr,
serd un observatorio hibrido actualmente en plena construccién y que con-
tard con detectores de superficie, asicomo telescopios. Le dedicaremos una
seccién aparte donde se podra seiialar las caracteristicas principales de cste
observatorio.

En Japdén se encuentra en preparacion el Telescope Array Projet (TAP)
[34]. Se planean construir mis de 100 telescopios, cada uno con 3m de
didmetro, con una separacién de 50 km.

Existe tambien un proyecto para colocar detectores de fluorescencia en la
Estacién Espacial Internacional (EUSO) [35]. Por tltimo la NASA estd anal-:
izando la factibilidad de poder medir rayos césmicos ultraenergéticos por
medio de un par de satélites en é6rbita alrededor de la Tierra (OWL-Orbiting
Wide-angle Light Collectors ) [36].

2.3.1. Los eventos de mayor energia

Han sido reportados 17 eventos con energias por encima de 1020 ¢V prove-
nientes de cinco experimentos. Los detalles de estos eventos se enlistan en la
tabla 2.3.1 y 2.3.1. En estos eventos sin embargo, existen discrepancias de
415 % cn la energia asignada por cada experimento. La energia reportada
en cada uno de los eventos se muestra en la tabla. También cabe destacarse
que algunos eventos en esta lista podrian estar sobreestimados por las fluc-
tuaciones en la cnergia; el error sistemitico asignado no es mis grande que
20 %. Las detecciones hechas por Fly’s Eye [32] de 3x 1020 ¢V y de 2x1020 ¢V
hecha por AGASA [29] son ciertamente eventos mas alld de las predicciones
del corte GZK.

El enigma de los Rayos Cdésmicos Ultraenergéticos ha atraido la aten-
cién ientiffica de forma significativa y en los 1tiltimos dos afios se han escrito
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Date Energy (<1020 eV) |. Declination
1993 01 21 1,01 . o 16,8°
1993 12 03 2,13 R 21,1°
1994 07 06 1,34 48,3°
1996 01 11 1,44 23,0°
1996 10 22 1,05 ] 18,7°
1997 03 30 1,50 -5,8°
1998 06 12 1,20 12,3°
1999 09 22 1,04 . 33,9°
2001 04 30 1,22 . 36,3°
2001 05 10 2,46 ) - 22,32

Cuadro 2.1: Eventos de mayor cni;rél’_é. dei‘AGASA.

Experimento Date Energy (<1020 eV.) | Declination

Volcano Ranch | 22 04 1962 con, 1,4 : 46,8°
Haverah Park 31 12 1970 . 1,02 19°
0512 1971 . . 1] 44°

18 04 1975 27,0°

12 01 1980 71,0°

Yakutsk 07 05 1989 45,5°
Fly’s Eye 15 10 1991 48,0°

Cuadro 2.2: Eventos de mayor energia pa.ra diferentes experimentos.

trabajos que describen posibles formas de ellos con una tasa de dos por se-
mana. Muchos de estés articulos proponen algunas formas de procesos elec-
tromagnéticos, mientras que algunos involucran ideas que demandan fisica
nueva, como se ha discutido anteriormente. Esta es la razén por la cual se
encuentra en construccién el Observatorio Pierre Auger.

2.3.2. Anisotropia

Los resultados provenientes de los distintos experimentos indican que
la distribucién de las direcciones de arribo de los rayos césmicos ultraen-
ergéticos es estadisticamente compatible con una distribucién isotrépica. Los
limites tipicos en la amplitud de la anisotropia son menores al 5% para los
eventos de encrgias alrededor de 108 eV, menores al 10 % para cventos con

energfas préximas a 10'85 eV y menores al 30 % para eventos de alrededor
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de 10 eV [37].

Figura 2.7: Direccién de arribo de rayos césmicos de encrgias mayores a
4 x 10'2 ¢V provenientes de diferentes experimentos

La figura 2.7 muestra la direccién de arribo de las particulas de en-
ergia superiores a 4 x 10'9 ¢V para los eventos dctectados en el experimento
AGASA (cuadro) [29]; Volcano Ranch (estrella) [26]; Haverah Park (tridngu-
lo) [27]; Yakutsk (rombo) [28]; Fly’s Eye (circulo) [32]. La distribucién es
consistente con una distribucién isotrépica. No se han detectado evidencias
de un aumento de rayos césmicos de ultra alta energia asociados con el plano
supergaldctico. De todas maneras, puede observarse un rasgo interesante: ex-
isten 3 pares de eventos detectados en la misma direccién de arribo (para
una resolucién de 2,5°). La probabilidad de detectar dos eventos en la misma
direccién, bajo la hipétesis de una distribucidén isotrépica con la resolucién
previamente, sc ha estimado en 2,9 %. Ninguno dec estos eventos dobles han
sido detectados en el plano galdctico, lo que favorece la hipdtesis de que
las particulas ultra energéticas tengan un origen extragalictico. También se
ha medido un evento triple, cuya probabilidad de ocurrencia bajo la misma
hipétesis de una distribucién isotrépica sc ha estimado en alrededor de un
1%.

Cabe mencionar que el grupo AGASA no ha encontrado objetos as-
trofisicos activos en la direccién de los eventos dobles o triples. Esto es un
gran misterio, ya que para el umbral de energias de 4 x 10'° ¢V las posi-
bles fuentes deben estar a menos de 50 Mpc debido a la pérdida de energia
producida por la interaccién con la radiacién césmica de fondo, citada pre-
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viamente en este capitulo.

2.4. El Observatorio Pierre Auger

Las limitaciones para la deteccién de astroparticulas ultracnergéticas
presentes en los detectores de rayos césmicos construidos hasta el momento,
fueron la motivacién inicial para la construccién de un nuevo detector: El
Observatorio Pierre Auger [38]. Lograr una mayor estadistica y poder
acceder a todo ¢l ciclo desde los dos hemisferios fueron algunas de las prin-
cipales premisas tenidas en cuenta durante su diseilio.

El Observatorio Pierre Auger fué concebido para medir las propiedades
de rayos césmicos ultracnergéticos con una precisién estadistica nunca antes
lograda. El observatorio completo consiste de dos instrumentos, construidos
en ¢l hemisferio Norte (Millard Country, Utah, Estados Unidos) y Sur (Ma-
largiie, Mendoza, Argentina), con 3000 km? por cada drea. Este ultimo se
encuentra en este momento cn construccién, esperando su terminacién en el
afio 2005. Es de destacar que en cl financiamiento, construecién y operacién
de ecste proyecto participan 19 paises.

El1 Observatorio Auger ¢s un detector hibrido construido con un disposi-
tivo 6ptico y un arreglo de superficie. El primero, un telescopio atmosférico
de fluorescencia situado junto con cl arreglo de superficie pueden detectar
chubascos que llegan a la superficie terrestre. Las dos tecnicas de detec-
cién trabajando juntas proporcionan un instrumento muy poderoso para el
estudio de chubascos atmosféricos.

El telescopio atmosférico observa la luz de fluorescencia que se emite
durante la excitacién de moléculas de V2 de la atmésfera por las particulas
cargadas producidas en el chubasco. En el caso del detector de superficie
trataremos una scccién especial para detallar sus caracteristicas ya que en
esta tesis es importante conocer a fondo como funciona. Con una apertura
total de 14000 km? sr, el Observatorio Pierre Auger espera detectar del orden
de 10000 eventos por encima dc 10'%eV y entre 50 y 100 para cnergias
superiores a 102° ¢V. El 10 % de los eventos podran ser obscervados en forma
conjunta por el arreglo de superficie y ¢l dispositivo éptico y de esta forma
podra realizarse una calibracién cruzada entre ambos, ya que ellos miden de
forma independiente y con diferentes mdétodos varios de los parametros del
chubasco. En la fig 1.7 tesis sc muestra un esquema de deteccién hibrida de
un chubasco de particulas.
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2.4.1. Detector de superficie.

La técnica de deteccién Cerenkov en agua fué seleccionada por su costo,
pero también por sus virtudes:

Los tanques de agua ofrecen una manera natural de opti-
mizar el pulso de muones con respecto a la componente electro-
magnética.

Y ya que estos tanques proporcionan una seccién eficaz late-
ral grande, ofrecen también una gran sensibilidad para chubascos
con dngulos de cenit grandes.

En esta seccién se describirdn los componentes de los detectores de su-
perficie.

2.4.2. Revision del detector de superficie.

El arreglo de superficie estard compuesto por 1600 detectores Cerenkov
separados 1,5km en un red triangular y cubrirdn un drea de 3000 km? .

Cada detector consiste de un tanque cilindrico opaco con un didmetro
de 3,6 m y 1,2m de altura, rclleno de agua. Estos dctectores son similares
a los usados en Haverah Park y han sido seleccionados por la eficiencia que
tiene cl agua para absorber los electrones y fotones que se encuentran a
una distancia de 1 km del cje del chubasco. El agua esta contenida en una
bolsa sellada o membrana que previene la contaminacién de esta, proveien-
dola de una barrera a la luz externa y siendo reflexiva-difusiva para la luz
Cerenkov cmitida en el interior. Tres fotomultiplicadores hemisféricos de
didmetro grande (~ 20 cm) estin montados cara abajo viendo hacia el agua
a tavés de tres ventanas selladas que son una parte integrada a la membrana.
Los fotomultiplicadores estan encerrados en unas cajas para protcjerlos de la
luz externa. Por la parte exterior, encima del tanque, tiene pdneles solares
que proporcionan la energia para ¢l sisterma de comunicacién y la antena
GPS. Una bateria esta contenida en una caja por un lado del tanque. La
figura 2.8 muestra una fotografia de un detector de superficie.
El tanque esta hecho de polietileno de color baige claro, para evitar que cste
se caliente demasiado ¢ 1gua1dndolo al color de la Pampa Amarilla donde
estarin colocados.
Cada detector de superficie contiene 12000 litros de agua ultra pura. Esta
agua de alta pureza se requiere para:

= tener una maxima atenuacién de la longitud UV de la luz Cerenkov
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e y garantizar su estabilidad durante el tiempo que el detector estc en
funcionamiento.

s Por esta razén los tanques deben estar libres de microorganismos y
nutrientes.

Figura 2.8: Esquema de un tanque del arreglo de superficie del Obscervatorio
Pierre Auger




Capitulo 3

Chubascos de Rayos
Coésmicos

3.1. Constitucion de los chubascos atmosféricos

Un chubasco es una cascada de particulas generadas por alguna particula
de alta energia que se llama particula primaria que interactiia con un dtomo
de aire en la parte superior de la atmésfera. La particula primaria puede
ser un nicleo, un protdn, un fotén o un neutrino, entre otras. En su camino
hacia la superficie terrestre parte de la energia de la particula primaria se
pierde en la interaccién con la atmésfera,generando asinuevas particulas que
se denominan particulas secundarias y que ecstan constituidas principalmente
por mesones, bariones ¢ hyperones. Estas particulas secundarias pueden in-
teractuar nuevamente con un dtomo de la atmésfera y asfsucesivamente,
produciendo muchas generaciones de particulas secundarias que finalmente
generan un chubasco. La fraccién de la enegia perdida en una interaccién
por la particula primaria es llamada inelasticidad y el nimero de particu-
las secundarias multiplicidad. El valor de la multiplicidad dependeri de la
energia de la particula primaria.

El chubasco dec particulas viaja a través de la atmdsfera en forma de
un disco relativamente delgado, aproximadamente a la velocidad de la luz.
La dircccidn de la particula primaria se manticne por la mayoria de las
particulas secundarias y el radio del disco crece lentamente comparado con
la distancia que cubre en la atmédésfera. El alcance tipico de una particula
del disco es de unos cientos de metros alejada del eje del chubasco y solo en
los eventos de mayor energia un niimero significativo de estas se encuentran
a una distancia de algunos kilémetros.

27
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Figura 3.1: Esquema de los procesos principales que tienen lugar en el de-
sarrollo de un chubasco cuando la particula primaria es un nucleén.

- Durante el proceso de formacién del chubasco se producen interacciones
de distinto tipo. En la Figura 3.1 se muestra de forma esquemitica los pro-
cesos principales que tienen lugar en el desarrollo del chubasco, cuando la
particula primaria es un nucledén. En este caso, la primera interaccién es una
interaccién hadrdnica entre el nucleén y un micleo de la atmdsfera.

Algunas de las particulas producidas en las interacciones hadrénicas son
piones neutros w° los cuales decaen principalmente en dos fotones:

7% =y 4. (3.1)

Estos fotones inician la componente electromagnética del chubasco, cons-
tituida por fotones, electrones y positrones. En cada interaccién hadrénica,
mads de la tercera parte de la energia se va a la comnponente electromagnética.
Hay que enfatizar que las particulas mds abundantes del chubasco son elec-
trones y positrones, debido a que se multiplican muy riapido, ademsdis de que
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los hadrones vuelven a interactuar generando nuevos fotones, alimentando
asila componente electromagnética. Por esto, la mayor parte de la energia
del chubasco se disipa por la ionizacién que éstas particulas producen en su
. interaccién con los dtomos de la atmdésfera.

En el desarrollo del chubasco también se generan mesones cargados. El
decaimiento de los mismos da origen a los muones. Los modos de decaimiento
principales son: .

> ;1.:*: “+ v

';1,*+u
e
K=+

E 4 °

Estos muones forman la denominada componente mudnica del chubas-
co. En primera aproximacién el mimero de muones aumenta a medida que
el chubasco se desarrolla, llega a un médximo y sc atenia muy lentamcnte.
Esto es debido a que los muones raramente interactian. Practicamente sélo
pierden energia por ionizacién del medio. Finalmente los hadrones que so-
breviven forman la componente hadrénica del chubasco.

Analizando las particulas que llegan al nivel del mar (a una profundi-
dad atmosférica de 1033 g/cm?) podemos decir que un chubasco proveniente
de de una particula primaria de 10'8 ¢V genera una cantidad de 3 x 1010
particulas secundarias con energias mayores a 200 KeV . El 99% de estas
son fotones y electrones o positrones en una razén de 6 a 1. Sus energias se
encuentran en un rango de 10 MeV y transportan el 85 % dc la energia to-
tal. El remanente del 1 % es una contribucién principalmente de muones con
una encrgia promedio de 1 GeV (que transporta el 10 % de energia total),
algunos piones de pocos GeV (que transportan el 4 % de la energia total) y
una pequeiia porcién de neutrinos y bariones (que transportan el restante
1% de la energia total ). La huella del chubasco (con maids de 1 muon por
m?) en la ticerra se extiende unos pocos km?.

Una de las mejores maneras para entender los puntos caracteristicos del
desarrollo de un chubasco es a través de un modelo de juguete (toy model)
disefiado por Heitler, el cual nos proporciona un resultado razonable a pesar
de las simplificaciones importantes que se emplean [39, 40].
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Figura 3.2: esquema del proceso del modelo de juguete.

3.1.1. Modelo de Jugete

Este modelo muy simple, claborado por Heitler [41, 42], ilustra en forma
general el desarrollo de un chubasco de particulas con componente unica-
mente clectromagnética. No obstante, las caracteristicas esenciales se aplican
también a chubascos dc hadrones. Consideremos el proceso de ramificacién
mostrado en la figura 3.2. Cada linea representa una particula o un paquete
de energia y, en el vértice, la cnergia se divide en dos, sin que importc el
proceso o motivo por el que se produce esta divisién. Asi, cada particula pro-
genitora experimenta un proceso de rompimiento generando dos particulas
hijas, cada particula hija con la mitad de la cnergia de su progenitor. El pro-
ceso se lleva a cabo hasta que las particulas alcanzan una energia critica F,,
que corresponde a la energia a la cual la particula no puede seguir decayendo
en nuevas particulas hijas.

Si A es el camino libre medio para cada particula y X la profundidad
en la atmésfera o el largo del chubasco, medido en g/cm?; después de n
= X,/ pasos, el mimero de decaimicntos para una profundidad X, serda

N(X;) = 2™ (3.2)
Si la energia inicial es Ej, la energia por particula a una profundidad X; es

Eo
E(X;) = 7o 3.3
(X2) = O (3.3)
El proceso de subdivisién continuara hasta alcanzar la energia critica,
es decir que E(X;) = F.. Después de alcanzar esta energia critica F., las
particulas sélo perderidn energia. Este limite tendrda modificaciones cuando lo
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apliquemos a-algiin proceso especifico de esta manera tendremos que tomar
en cuenta diferentes: clases de interacciones
En este modelo, el'nmimero maximo de particulas del chubasco es:

Eo
N(X:) = o (3.4)
y la. profundidad m&éxima sera:
_ Jin(Eo/E:)
Xe= A ) . (3.5)

Las caracteristicas principales de las ecuaciones anteriores se observan
para chubascos electromagnéticos de alta energia y también en forma apro-
ximada para los chubascos hadrénicos, donde también se encuentra que el
nimero méximo de particulas es proporcional a Ey y la posicién del maximo
es proporcional al logaritmo de Ey.

3.2. Parametros del chubasco.

En esta seccién se describirin los pardametros bisicos del chubasco, su
propagacién en la atmdsfera y algunas caracteristicas principales de dicho
medio.

Limite del Plano

Terrestre
- ~ 22 km ———
Eje del
z Chubasco
=/ S DR -
P -
- ’

Nivel del
Suelo

Figura 3.3: Muestra la representacién del sistema de coordenadas.
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Para describir el chubasco geométricamente se usan coordenadas carte-
sianas cuyo origen se encuentra al nivel del mar. El plano zy se localiza
tangente al nivel del mar y el sentido positivo del eje = se toma hacia arriba,
tomando en cuenta la curvatura terrestre cuyo radio es R, = 6,370,949 m
a partir del centro de la Tierra. El ejex se cncuentra en la direccién del
Norte magnético terrestre y el ejey hacia el Oeste. La figura 3.3 muestra la
representacién del sistema de coordenadas. El eje con respecto al para un
chubasco con un angulo cenital 8 (0 < @ < 90°), se definc con respecto al
punto de interscccién entre ¢l nivel del suelo (que, en general, no coincide
con el nivel del mar) y ¢l eje z. Para un chubasco horizontal, con un angulo
cenital grande, es necesario expresarlo en coordenadas localizadas a lo largo
del eje del chubasco como se muestra en la figura 3.3. El vector r es el vector
de posicién definido en coordenadas (z, ¥, 2). Con este definimos una altitud
vertical, z, a partir de r,

(Re + zv)2 = (R. + zc)2 + P2 (3.6)

donde p? = 22 4 32 y 2z, = z. Con las nuevas coordenadas (x, ¥, Z¢, 2y) pode-
mos sefialar la posicién correcta del chubasco cuando se realicen simulaciones
de chubascos horizontales. Con ellas se pueden hacer cdlculos eficientes de
chubascos horizontales que toman en cucnta la curvatura terrestre.

El chubasco de particulas se desarrolla en la atmésfera terrestre por lo
cual es interesante conocer los rasgos principales que presenta dicho medio.
La atmésfera terrestre se caracteriza por ser un medio inhomogéneo; su
densidad disminuye en scis 6rdenes de magnitud cuando la altura i aumenta
desde el nivel del mar hasta = 100 kin; su composicién quimica permanecce
priacticamente inalterada desde 0 a 90 km de altura, con un peso molecular
medio de 28,966 g/mol, correspondiente a una mezcla atémica de 78,47 N,
21,05 O, 0,47 Ar y 0,03 de otros clementos.

La atmésfera terrestre ha sido exhaustivamente estudiada y, como resul-
tado de ello, existe una gran variedad de modelos y parametrizaciones que
la describen. Entre ellos se encuentra la denominada atmdsfera estandar de
los Estados Unidos [43], basada en datos experimentales.

La variacién de la densidad p con la altura puede aproximarse, en primera
instancia, usando el modelo isotérmico:

p(h) = poeIMA/IRT (3.7
donde g = 9,81 g/cm?, pp = 1,225 Kg/m?>, T = 288K, M = 28,966 g/mol es
el peso molecular medio y R es la constante del gas ideal. Una parametrizacién
mds exacta de la atmdésfera estindar de los Estados Unidos fué dada por
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Linsley [44]. Dicha formulacién es vilida para 2 < 112km. Para alturas
superiores a este valor la densidad es nula en esta parametrizacién. En la
figura 3.4 (2.3 tesisAires) se muestra la densidad atmosférica en funcién de
la altura segun los datos del modelo estindar, el modelo isotérmico y la
parametrizacién de Linsley, donde se pucde observar que esta tiltima ajusta
con gran exactitud, en su regién de validez, los datos experimentales. La
ventaja de la parametrizacién de Linsley es su fdcil implementacién en los
métodos de Monte Carlo de simulaciones de chubascos atmosféricos, de los
cuales se hablard en detalle en la seccién 3.3.

- 1.00 T -
2
; 1e-3
.a i
a - AL e
.0
le6 [ G4 ‘ | _
0.1 1 10 100

h (km)
Figura 3.4: Densidad de la atmésfera en funcién de la altura.

Un pardametro muy usado para la descripcién de la propagacién de los
chubascos es la profundidad atmosférica vertical X,, ver figura 3.3 definida
como

X, = /" * plze)dze (3.8)

donde p(2) es la densidad de la atmdsfera a una altura z desde el nivel del
suelo. El camino ‘de integracién es la linea que va desde una cierta altura A
hasta infinito. La unidad usual de X, es g/cm?.

En-la parametrizacién de Linsley la atmdésfera es dividida en L capas.
Para cada capa €'= 1,...,L la capa comienza a una altura A2¢ y termina a
una altura hei1. X, (h) esta dado por:
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o ae ¢ + bge /e he < h < hesr
Xy(h) =4 ar'= bL(’l/CL) hp S h < hpa (3.9)
- 0 h-> b4

Los coeficientes ag, be y cg (con Z =1,:.., L) son ajustados para repro-
ducir los datos experimentales.

Una cantidad relacionada con la anterior es la conocida profundidad at-
mosférica oblicua, X5, la cual se define en forma similar a la anterior pero
tomando como camino de integracién una linea recta paralela al eje de la
chubasco (que indica la integral con prima) y 2z, es la altitud vertical definida
en 3.6.

Xo(en) = [ T otz (3.10)

En el caso de una geometria arbitraria esta integral debe ser resuclta
numéricamente obtenemos una relacién entre X, y X,(z) para dxferentes

valores del angulo de cenital 8.
Si Se Desprecia El Efecto De La Curvatura Terrestre, es facil ver, que

Xa(h) = %”;_f% ,“(3.11)

donde 6 es cl angulo de cenital del eje del chubasco.

3.3. Métodos Monte Carlo

El desarrollo que tiene un chubasco en su camino a la tierra es sumamente
complicado debido a las interaccion que existen con la atmésfera. En estas
interacciones, los principales procesos son la radiacién de frenado y creacién
de pares ademsds de los efectos coulombianos. Todos estos procesos dispersan
al chubasco en forma. lateral respecto de su ¢je.

Las propiedades de las distintas componentes del chubasco, electromag-
nética, muonica y hadrdnica, pueden ser estudiadas resolviendo las ecua-
ciones de difusién acopladas que gobiernan la propagacién de cada una de
dichas componentes. En cste caso la solucién de las ecuaciones para el de-
sarrollo longitudinal del chubasco debe encontrarse por métodos numéricos
dado que la obtencién de su solucién analitica se hace pricticamente im-
posible.

Por otro lado los métodos Monte Carlo han dado una solucién para el
problema. Gracias a ellos, se han podido describir tanto la estructura lateral
como las fluctuaciones que se producen durante el desarrollo del chubasco.
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‘Asfies importante conocer estos métodos que son la técnica estdndar para el
estudio de chubascos horizontales.

En general dichos métodos de simulacién emulan el chubasco propagando
las particulas secundarias que se generan en el mismo, particula por particu-
la. Cada particula sufre una serie de interacciones hasta que desaparece como
tal, habiendo producido ¢n general, otras particulas secundarias que alimen-
tan el chubasco. Entre dos interacciones consecutivas la particula cambia su
posicién, siendo estos desplazamientos los responsables de la evolucién es-
pacial del chubasco. El mecanismo de propagacién de las particulas durante
el desarrollo del chubasco estd basado en cl siguiente proceso:

Cada interaccién I; que pucde sufrir una particula se caracteriza por su
seccién eficaz o;. El camino libre medio es calculado via la siguente relacién:

A= TMaire (3.12);
gi
donde mgire es la masa de un dtomo del medio donde se propaga la particula,
que en el caso de chubascos de particulas es el dtomo del aire promedio cuyo
nimero atémico es Z = 7,265.

Para cada tipo de interaccién i, A; representa ¢l camino medio (expresado
en cantidad de materia atravesada, esto es en g/ cm2) que la particula debe
recorrer antes de sufrir la interaccién. Para evaluar el camino antes de la
interaccidén es necesario hacer un muestreo de la correspondiente distribucién
de probabilidad:

"
Pi(p;) = ;\lfe'x-* (3.13)

T
donde p; = 1,...,n es el conjunto de valores obtenidos después de muestrear

las correspondientes distribuciones de todas las posibles interacciones. La
interaccién j que la particula lleva a cabo es la correspondiente al minimo
de los p; (p; < p: para todo ¢). Una vez que la particula avanza, se procesa
la interaccién, pudiendose eventualmente crear secundarios. En los procesos
donde A; varia rapidamente con la encrgia deben hacerse correcciones, las
cuales se implementan por medio de pruebas de aceptaciéon-rechazo.

Para el caso de chubascos de particulas ultraenergéticas existe un pro-
blema adicional que hay que tener en cuenta: la cantidad de secundarios
producidos es imposible de seguir con las computadoras actuales (por ejem-
plo un chubasco de 1029 ¢V produce 10! secundarios). Por lo tanto, se hace
necesario utilizar algoritmos de muestreo estadistico durante la simulacién
Monte Carlo. Estos mecanismos dc muestrco permiten propagar sélo una
fraccién representativa del niimero total de particulas. Para ello se asigna
un peso estadistico a las particulas elegidas con el objeto de compensar a
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las que se han eliminado de manera que se.preservan los valores promedios
de las variables fisicas.

El conocido algoritmo de filtrado, thinning, introducido por Hillas [45] o
el algoritmo de muestreo de Kobal et al. [46] son e¢jemplos de estos métodos.

En esta tesis se estudian los desarrollos de chubascos horizontales pro-
ducidos con particulas de alta energia por lo cual se utilizard un programa
de simulacién de chubascos de particulas llamado AIRES [44] que usa un al-
goritmo de filtrado. Las caracteristicas principales de este programa AIRES
sc describiran en las secciones siguientes.

3.4. Descripcién del programa AIRES.

En esta secciddescribiremos en forma general ¢l programa de simulacién
de Chubascos AIRES, cuyas siglas significa Air Shower Simulation System
desarrollado a partir de los procesos ampliamente conocidos de MOCCA,
programa desarrollado por A.M. Hillas. El programa MOCCA es la piedra
angular en la historia de las simulaciones de chubascos atmosféricos. Este
ha sido usado exitosamente para interpretar datos provenientes de muchos
experimentos de chubascos atmosféricos simulando con un gran rango de
encrgias primarias con sistemas de computo bastante moderados. MOCCA
ha sido la primera referencia usada para el desarroyo de la primera ver-
sién de AIRES. Como consccucndia, los resultados provenientes de este pro-
grama concuerdan con los que se obtendrian de MOCCA, trabajando con
condiciones similares. Versiones posteriores de AIRES incluyen desarroyos
de procesos independientes y esta equivalencia ya no es mantenida.

AIRES [44] es un conjunto de programas disefiado para generar chubas--
cos de particulas. Estd escrito en FORTRAN 77. La primera versién de
AIRES fue desarrollada en base al conocido programa MOCCA creado por
Hillas [47].

Las interacciones que Aires tiene en cuenta actualmente son:

» Procesos electromagndéticos:
Produccién de pares y aniquilacién qlectréhfpositrén.
Radiacién de frenado (electrén‘-positréyn), '
Emisién de electrones knock-on (rayos §).
Efecto LPM y supresién dieléctrica. =~ -

Radiacién de frenado muénico y creacién, muénica de pares elec-
trén-positrén.
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e Procesos Hadrénicos:

Colisiones 1nelast1cas hadrén—nucleén.

Reaccxones fotonucleares.

F‘ragmenta016n nuclea.r eldstica e meleistxca. TESIS CON

® Decaimiento de partl‘culasAine‘stables. FALL A DE ORIGEN

s Propagacién de particulas:
Pérdida de energia por ionizacién.
Dispercién coulombiana y maiiltiple.

Las colisiones hadrénicas ineldsticas y las reacciones fotonucleares son
procesos por medio de modelos de interacciones hadrénicas externos cuan-
do la energia esti por encima de un cierto umbral. Si son menores, estian
calculadas por medio del algoritmo de Hillas [45].

Cabe citar que en la actual versién de AIRES la curvatura de la Tierra es.
tenida en cuenta, lo cual permite hacer simulaciones precisas para cualquier
dngulo en cl cenital en particular chubascos horizontales.

Asimismo, también sc¢ ha incorporado ¢l efecto del campo geomagnético
en la propagacién de las particulas cargadas.

El tiempo computacional requerido para cada simulacién, depende de
las caracteristicas de cada tarea (por ejemplo, de la energia de la particula
primaria), pero es importante destacar que cste tiempo se hace muy grande
al aumentar la energia de filtrado, lo cual se explica en la siguiente seccién.

En este trabajo de Tesis se ha utilisado la ultima versién de AIRES la
2.4.0. Las simulaciénes de chubascos se realirarén con esta ultima versién el
un cluster computacional de 16 procesadores de XXXCaracteristicas XXX.

3.4.1. Algoritmo de Filtrado de AIRES

En AIRES [44] sc utiliza una extensién del conocido algoritmo de filtrado
de Hillas [45]. Este mecanismo permite propagar las particulas cuya energia
sea mayor que una energia umbral conocida como energia de filtrado, Eyp.
Como se ha dicho previamente sSlo una pequeiia fraccidn representativa del
nimero de particulas es propagada si su encrgia es inferior a este umbral. A
las particulas aceptadas se les asigna un peso estadistico el cual es ajustado
de tal manera que cl método sea no sesgado. El algoritmo de filtrado usado en
AIRES, estd controlado por dos pardmetros: la energia de filtrado y el factor
de peso, Wjy. La calidad del muestreo es mejor cuando ambos parimetros
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disminuyen. La energia de filtrado se.expresa usualmente en unidades de la
energia primaria y -en ese caso se denomina filtrado relativo. :

Para ilustrar dicho algoritmo se muetra a continuacién los pasos que se’
sxguen en el algoritmo'de Hillas[45]. ’ B
.. Seaun’ Pproceso

A— B1B;...B,, '»(3,14):

con n > 1, donde una particula primaria A genera n secundarias By By .. . Bp.
Sca E4 (EB;) la energfa de A(B,) Antes de incorporar los secunda.mos al pro-’
ceso de simulacién, la energia E4 es comparada con Eyy, y:

» si B4 > E,,, cada secundario se analiza separadamentc y es aceptado
con una probabilidad

{ st Ep, = Ewn
m’- 8% E'B‘ < E[_h
e si Ba < E,,, implica necesariamente que la énergl’a primaria prdviené ;

de un operacién de filtrado anterior. En este caso sélo un secunda.rlo
de los n es seleccionado con una probabilidad

(3.15).

Ep R
Po= =0 : 3.16
* Z]_l EBj . ( )

Esto implica que una vez que se llega a la energia de filtrado el niimero
de particulas no aumenta.

En ambos casos, el peso de la particula secundaria es igual al peso de
A multiplicado por la inversa de P;. Esto hace que el algoritino no sca ses-
gado, esto es, que todos los promedios evaluados a partir de las particulas
pesadas no dependerian de la energia de filtrado. Sélo las fluctuaciones son
afectadas por el nivel de filtrado. Si la energia primaria tiecne un valor cer-
cano a E,,, entonces el oproceso de filtrado comienza antes, hablando del
desarrollo del chubasco, y se obtendra un nitmero menor de muestras con
pesos mayores y mds fluctuaciones. Por otro lado para filtrados bajos se
obtiene mayor cantidad de muestras con menores fluctuaciones estadisticas.
Obviamente, si el niimero de muestras aumenta, el requerimiento en ticm-
po computacional también se ve incrementado. La cleccién del proceso de
simulacién serda entonces una solucién de comportamiento entre las posibles
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Tiempo de CPU por chubasco (seg)

FESETNNEE

1 1119 4
CEth/Eprint)

Figura 3.5: Tiempo Compﬁtiacxdna ‘equerido-segiin la energia de filtrado.
Con chubasco”de ' proténide~10'9eV.: La. computadora utilizada tiene un
procesador INTEL de 600MHz.

fluctuaciones generadas y cl tiempo computacional requerido. Como refer-
encia la figura 3.5 se muestra el tiempo computacional requerido en funcion
del nivel de filtrado para chubascos generadas por un protén con una energia
de 109 eV. La computadora utilizada para la obtencién de estos datos tiene
un procesador INTEL-PII de 600 MHz.

El algoritmo de filtrado de particulas en AIRES también ticne un de-
talle adicional que ha demostrado ser 1til para disminuir las fluctuaciones
estadisticas en muchos casos. Esta extensién del algoritmo consiste en deter-
minar que todos los pesos estadisticos sean siecmpre menores que una cierta
cantidad positiva w, > 1 especificada como un parametro externo.

El mecanismo puede ser sintetizado de la siguiente forma.: v

Sea wa el peso de la particula A4, y wy > w,/2 un nimero interno
adicional. Considere el nimero de secundarios en el proceso 3.14 :

= si n < 3 entonces,
i) siwq > wy owaBa/ min(Ep,,...,Ep,) > w, todos los secunda.rxos
By,. .., Bp son propagados. - .
ii) si no, ‘'se aplica el argoritmo de Hillas.
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Figura 3.6: Efectos de filtrado sobre el desarrollo longitudinal de particulas
cargadas. Se simularon 10 chubascos de protones con encrgia de 10'9 eV con
@ = 0. Las Graficas (a), (b), (c) y (d) corresponden a valores de Ey, [/ Eprimn =

103,104,105 filey 10~° respectivamente.

e si 2 > 3 se utiliza el algoritmo de Hillas estindar en todos los casos,
. pero si el peso del secundario seleccionado es menor que w,, entonces m
copias del secundario son conservadas para su posterior propagacién,
cada una con un peso wi = wg/m. El cntero m se ajusta de manara

tal que wy < wh < wr.
En la versién de AIRES actual wy, = w./8 y

Wy = AoEthf (3.17)

donde Ap es una constante igual a 14 GeV~! y W, es un parametro externo
que puede ser controlado por el usuario. Si Wy — oo el algoritmo se reduce
al proceso estandar descrito por Hillas.

En la figura 3.6 se muestra un ejemplo de los efectos de filtrado sobre
el desarrollo longitudinal del mimero de todas las particulas cargadas. Las
condiciones de la simulacién fuecron las siguientes: Chubascos generados por
protones con energia de 109 eV con incidencia vertical para las siguicntes
energias de filtrado Eu/Eprim = 1073,1074,1076 y 10~7. Las grdficas de
las figuras 3.6 y 3.7 muestra claramente como las fluctuaciones estadisticas
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disminuyen sistematicamente cuando la energia de filtrado disminuye. Co-
mo contrapartida de ello, y como se dijo previamente, cl tiempo de CPU
requerido en la simulacién aumenta si la energia de filtrado disminuye: una
simulacién hecha con un nivel de filtrado de 10=7 requiere de 6300 veces
mads tiempo de CPU quec una hecha con 10—3. Asimismo, es importante no-
tar que la posicién media de los puntos correspondientes a cada profundidad
atmosférica no representa una dependencia evidente con el nivel de filtrado.

==
I B
oz
al®™ [
g 7 -
3 i1 2
E lﬂé 10 \‘
‘: > '\’L ._: « \_\

Figura 3.7: Efectos del filtrado de energia para las fluctuaciones de una
distribucién lateral de electrones y positrones con las mismas condiciones
que en la figura 3.6.

El grado de reduccién de las fluctuaciones depende del observable con-
siderado, por ejemplo, la distribucién lateral de electrones presenta fluctua-
ciones considerables aiin para un filtrado bajo. Esto es debido a que los
electrones llegan al suclo después de una larga cadena de interacciones y,
en csas circunstancias, la necesidad de utilizar un peso estadistico es in-
evitable y por lo tanto el nivel de fluctuaciones persiste. Para este tipo de
fluctuaciones es 1itil el algoritmo de filtrado modificado usado en AIRES. En
la figura 3.7, se muestra la distribucién lateral del namero de clectrones y
positrones para chubascos de protones de 10'° eV con una cnergia de filtra-
do constante Ey, = 10_5Ep,-im, pero distinto valor de W;. Puede observarse
que la densidad de fluctuaciones disminuye cuandoW/ crece. En particular,
para Wy = 1 y W, = 0,5 las fluctuaciones correspondientes a un filtrado



42 CAPITULO 3. CH UBASCOS DE R.AYOS COSMICOS

relativo de 1072 son del orden de las correspondlentes al: algontmo de Hillas
estindar con Em = 10 Ep,,m e i ERETS
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4.1. Chubascos horizontales

La vieja idea de detectar neutrinos a través de chubascos horizontales
[48] se replanteo cuando se disefiaba el Proyecto Pierre Auger: Para entender:
que es un chubasco horizontal hagamos una comparacién con un chubasco
vertical que describimos en el 3.

Dnnarrolo del d.:-ct.ar

chubasco

p::,:.::.,i.,n e \/‘Ay

Figura 4.1: Esquema de los diferentes frentes de chubascos.

Un chubasco vertical es aquel que posee un dngulo cenital, entre el ¢cje del
chubasco y la normal de la supercifie terrestre, con un valor entre 0°y 70°,
como lo muestra en la figura 3.3. En cambio un chubasco horizontal tiene
un angulo cenital entre 70° y 90°. En algunos casos pucden llegar hasta 91°
¥y mds. A grandes dngulos cenitales, los rayos césmicos se desarrollan como
chubascos ordinarios en las capas altas de la atmésfera, ya sean de protones,
miicleos pesados o hasta fotones, muy similares a los chubascos verticales.
Sin embargo su componente electromagnetica se absorbe completamente por

43
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la atmésfera profunda cvitando que sea detectada a nivel del suelo [49]. Un
neutrino ultracnegétlco puede inducir chubascos horizontales en la atmdésfera
profunda 'y ser detectado si interactiia suficientemente cerca del arreglo de
superficie. Los neutrinos ultraenergéticos pueden ser detectados y distin-
guidos de los hadrones ordinarios por la forma del chubasco que producen
cada uno de ellos. Como antes lo mencionamos, un hadrén interactia en
lo alto de la atmdsfera y a grandes dangulos la distancia entre el maximo
desarrollo del chubasco y el sueclo es mayor que 100 km donde la componente
electromagnética del chubasco sc extingue totalmente ya que atraviesa mads
de 6 atmdsferas verticales y solo muones sobreviven. Para ejemplificar esto
vecamos la figura 4.1 gque muestra la distribucién de un chubasco. Todos los
chubascos posecn una distribucién similar. Al principio comienza a crecer
generando las primeras generaciones de particulas secundarias, después tiene
un maximo de produccioén y finalmente decrece la produccién de secundarios.
Si seguimos la traycctoria de las particulas que se generaron al principio de
la seccién de mdaxima produccién estas generan un frente esférico, ya que
las particulas se propagan aproximadamentec a la misma velocidad. De igual
forma si tomamos particulas al final de la secccién méaxima, estas van a pro-
ducir un frente con forma esférica. Este segundo frente se encontrard atris
que el que se formo con las particulas del inicio de la region de mdxima
produccién. Si el chubasco se genera muy arriba en la atmdésfera, nuestros
detectores sc encontrardin muy lejos de esta region de produccion y el radio
de los frentes esféricos serid grande, por lo tanto la curvatura del frente del
chubasco seri pequeiia. En cambio si tenemos un chubasco que se genera
cerca de los detectores, las particulas que generan el frente habran recorrido
una distancia m:is corta y la curvatura de cste sera mayor. Por esta razén
el frente del chubasco que se¢ gencra en la alta atmdésfera es muy plano,
con un radio de curvatura mayor a 100 km. Para los ncutrinos que puede
interactuar en lo profundo de la atmésfera ¢ inducir un chubasco cerca del
arreglo. Este chubasco tendrd una apariencia normal, aunque sea horizontal.
Esto significa que posee un frente curvo, con un valor de algunos pocos ki
[50]. Comparando estas dos descripciones podemos ver la figura 4.2. Asisi
los flujos de neutrinos son sufucientemente grandes los ncutrinos podrian ser
detectados e identificados en el Observatorio Pierre Auger.

Ya que el objetivo de esta tesis es estudiar los chubascos generados por neu-
trinos ultaenergéticos estudiemos algunas de sus caracteristicas principales.
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Figura 4.2: Frentes de chubascos.

4.1.1. Chubascos de neutrinos

Los ncutrinos utraenergéticos que llegan a la atmdésfera terrestre tienen
diferentes desarrollos en sus chubascos dependiendo del sabor del neutrino.

ve — En el caso de neutrinos del electrén tenemos que este interactia con
las moléculas de la atmdsfera generando una reaccién beta inversa
(Ve + (N, Z) — (N, Z + 1) + e). Este proporcionara un electron ultra-
energético que generard un chubasco. La componente electromagnética
de este chubasco serd predominante y asila deteccién de este tendri una
poblacién significativa en el canal electromagnético y en menor pro-
porcién muones.

vy Para el caso de neutrinos del muén, al igual que cl neutrino del elec-
trén, este generardi un muén por una reaccién beta inverso (v +
(N,Z) — (N, Z + 1) + u). Este muén no va a interactuar tan rdpi-
do como un clectrén, sino que va a recorrer un trecho largo antes de
decacr. Asilos chubascos generados por muones son pequeiios y con
pocas particulas.

vy — Para el caso de neutrinos del tau, estos generard un tau mediante una
reaccién beta inverso (v; + (IV,Z) — (N, Z + 1) + 7), de igual man-
era que los casos anteriores. El tau generado tiene un probabilidad de
interactuar en cualquier profundidad de la atmésfera. Si este decay-
era en la alta atmésfera no podemos diferenciar su chubasco de algun
otro generado por una particula ordinaria. Pero si el decaimiento se
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produce cerca del detector, a unos 1000 g/cm?, si podemos difcren-
ciarlo. Ademads el Observatorio Pierre Auger tiene una caracteristica
especial, este se encuentra junto a la cordillera de los Andes. Con estas
montaiias cerca del detector tenemos la posibilidad de que el tau al
atravesarlas pueda decaer y producir un chubasco. Otra posibilidad es
que ¢l neutrino posea un angulo de 90°, con lo cual pasari razante en
la tierra y recorrerd cl ancho méaximo de la atmosfera. Otra opcién es
que posea un angulo mayor de 90° y salga del suclo produciendo un
chubasco hacia arriba. Para un chubasco con cstas caracteristicas ex-
iste la posibilidad de hacer una deteccién conjunta entre el telescopio
de Fluorescencia, ”Fly Eye” y el arreglo de superficie. El deacaimiento
del tau, producira hadrones, algtin tipo de pién y neutrino del tau. Este
chubasco gencrado tendrd una gran poblacién en ¢l canal hadrénico y
se podrad diferenciar ficilmente del chubasco generados por un neutrino

del electrén y del muén. -

Esto ncutrinos ultraenergético pueden ser particulas generadas en los
diferentes sitios de los modclos “Bottom-Up” y “Top-Down”; de los cuales se
mencioné en capitulos anteriores. Pero es necesario aclarar que los neutrinos
del tau no son candidatos de estos modeclos. Sin embargo, estos neutrinos
pueden ser generados a través de la oscilacion de neutrinos [51] mediante

Yy — Uy,

4.2. Arreglo de Superficie

El arreglo de superficie mide la distribucién lateral de las particulas del
frente del chubasco. Con el andlisis del tamarfio del chubasco se determina la
energia a través de la densidad de particulas en un radio entre 600 a 1000 m.
Este método en especial es independiente del tipo de particula.

La direccién de la particula primaria se obticne de los tiempos relativos
de llegada del frente del chubasco en diferentes detectores. Estos valores
estan correlacionados con la energia y cn algunos casos por la extensién del
frente del chubasco, con la naturaleza de la particula primaria. El desempeiio
del detector en la medicién de estos parimetros define el desempeiio de la
fisica del Angulo de superficie. La resolucién de los pardmetros del detector
pueden ser cestudiados usando simulacién de chubascos y de detectores al
igual que la aportacién que proporcionan experimentos anteriores.
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4.2.1. Particulas en tanques

El arreglo de superficie estid constituido por tanques llenos de agua pura
con la cual van a interactuar las particulas que llegan a la superficie prove-
nientes del chubasco atmosférico. Una descripcién detallada. de este areglo
de superficie se encontra en el Capitulo 2, Seccién 2.4.1. )

Los tipos de particulas que llegan a la superficie son pnncxpalmente
electrones, fotones y muones. Estas particulas tienen diferentes’ tlpos de in-
teraccién con el agua del tanque.

Para el fotén: reacciones Compton y produccién de pa;res'."‘

Para el electrén: radiacién Cerenkov, ibni?éc»ién y bremstrahlun
Y para el muén: ionozacién y radiacién Cerenkov‘

La radiacién Cerenkov, en este caso, propocxonara. alforma de deteccnén

de las particulas. P 2
Ya que la radiacién Cerenkov es 1mportante revxsa.remos en: breve sobre

esta.

4.2.2. Radiacién Cerenkov

La radiacién Cerenkov se presenta cuando una particula viaja a una
velocidad mayor que la velocidad de la luz en el medio. En el caso de la
deteccién de particulas en los tanques, estamos interesados en utilizar agua
como medio. Esta radiacién produce un cono de luz en la direccién del
movimiento de la particula con un dngulo de apertura de xx:

COS X¢5 == Crned/V (4.1)
donde cpeq es la velocidad de la luz en el medio y v la velocidad de la
particula. En el caso del agua, como medio, tenemos que ese dangulo ¢s de
45°.

El indice de refraccién del agua es. n = 1,33 = c—;‘% ,» por lo que la
velocida de la luz en ella es ¢cy,0 = 0, 752. Con esto obtenemos que el valor
de v para una particula relativista en agua es de - = 1,5. Para que un

electrén y un mudén pudiera genera.r ra.dxamén Cerenkov en el agua neccesita
una energia !

“1me ' ='0,756 MeV
Ty, oy =150 MeV




48 CAPITULO 4.

_esta energia es la minima para que un electron o muon-emitan.radiacién
Cerenkov. .

El ntimero de particulas serd proporcional a la energla Yy la longltud de
las trazas que recorran estas en los tanques sera proporcxonal al nimero de
particulas, asi la luz Cerenkov serd proporcional a la energia que’ deposite
cada. particula. Para esto se nccesita obtencr la longitud de las trayectorias
de las particulas en los tanques.

4.2.3. Trayectorias en tanques

Para poder calcular las trayectorias de las particulas que pasan a través
de los tanques se hace lo siguiente. Para un tanque se calcula ¢l drea efectiva,
dependiendo del angulo de arribo. Cada particula que pase a través de esta
superficie pasarid tambien a través del tanque y podri ser detectada. Si se
coloca los cjes coordenados en ¢l centro del tanque se tiene que la superficie
efectiva sera como un barrido de la tapa circular del tanque, que se muestra

en la figura 4.3.

(4.2)

2] el éngula. de arribo del
Plerre Auger, la dnmensxén de los

tanques es:
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h = 1,20m
R = 1,78m

Para conocer-las-trayectorias se toman planos perpendiculares al eje, como
lo muestra la figura 4.4.

Y 4o,

Figura 4.4: Esquema de la forma en que se toman los planos perpendxculm‘es
a lo largo del ejey. .

El valor de €; es:

el=,/32_y2 S ;
Fijando un plano en el ejey, se tenien que dividir en tres secéiones, donde
los valores de las trayectorias en cada seccién serdn diferente. Estas secciones

son esquematizadas en la figura 4.5. Los limites de estas secciones se toman
en términos de €; de la siguiente forma:

D3

25,

Figura 4.5: Secciones de los planos transversales.

- TESIS NO SALE
. RIBLIOQTECA
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para €3 se tiene que tanp = 2-__—1,1 asi:

h
tan ¢

b3 = + £, =h tan @ + el (4.3)
para > se tiene‘quie €3 = 82 +‘2£1 asi:

82 = h'tan @ — £; (4.4)

= tane

Si se analiza por seccxones, tomando los valores geométricos de los tridngulos
amarillos. F

N1 ¢=

(-]
"

Figura 4.7: Geometria de la seccién II.

Para la seccién I se tiene:

_el+z

sin @ (4.5)
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291

Figura 4.8: Geometria de la seccién III.

Para la seccién 11 se tiene p = cte :
2é1 ;
Gosin@
Para la seccién II del truingulo grande se: tlene tan0 1,";,4’- h 4

2 (4.6)

@.7)

Con esto se’ 1ntegra. ‘para‘obtener el valor:medio’

{p):dé las trayectorias
en todo el tanque: S

oy LeEn dzdy (4.8)

J dxdy
donde:
R { h tan 0—£€; h tan8+4£11
/p(w,y) dzrdy = / dy / pldm-f-/ pzdz+/ padz
-R —£ 43 h tan@—¢
(4.9)

4.2.4. Simulacién y Andlisis de tanques

Para poder ver la respuesta que presentan los chubascos inclinados en el
arreglo de superficie se utiliza el simulador de tanques estandar del Obser-
vatorio Pierre Auger. Este programa esta elavorado en C++ y posee car-
acteristicas especiales para el arreglo de superficie del Observatorio Pierre
Auger.Con este simulador se pueden elaborar simulaciones con el arreglo
completo del Auger o sélo con la parte de ingenieria. Los valores que con-
trolan al programa se encuentran en el archivo default.inp ademads del
archivo obtenido de la salida de AIRES.
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El simulador de tanques funciona en cuatro etapas:

1.. en la primera, a partir del archivo de salida del chubasco llamado
grndpcle genera una lista de particulas de entrada. A través de una
seleccién reevaluando los pesos estadisticos de cada particula. En este
etapa se genera como salida, una lista de particulas que. podnera.n
atravesar los tanques.

2. En esta segunda etapa se calcula la sxmulacxén del viaje en el tanque
de cada particula tomando en cuanta:

efecto Cerenkov

produccién de pares

deacimiento de muones

perdida de cnergia
haciendo un segimiento de la luz Cerenkov producida hasta los detec-
tores PMT tomando en cuenta la reflexién y reflaccién de las paredes
del tanque. En estea etapa se hace un seguimiento de las particulas en
el tanque pasando por sus interacciones hasta que se pierde la energi.

Como salida de este paso se genera una lista de los fotclectrones. Los
electrones que salen de los Fotociatodoss de los PMT.

3. En esta tercera ctapa se desarrolla una simulacién de la electrénica de
las trazas de los FADC’s para cada PMT de cada tanque. En este paso
tenemos como salida una seiial digitalizada de los PMT.

4.. Se revisan las senalcs de la etapa 3 y se determina si existe un disparo
local. Esto es si las particulas que atravesarén el tanque producen un
disparo.

Una vez corrido este programa de simulacién es necesario analizar la
salida con otro programa llamado ana-alex con el cual se podra leer el
resultado. Asi obtendremos un archivo final que contendra

N ﬁmerd ‘de 'éventd Y sus coordenadas.
Niumero de estaciones o f:anques que fueron golpeadas por particulas.
El nimero :dentlﬁcador de cada tanque y sus coordenadas.

El nimero de pa.rtl’culas en cada. tanque.
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Y .numero de disparos locales.

Con este programa se analizaron todos los archivoes de salida de AIRES
que se elaboraron en el catilogo de chubascos que se muestra en el Apen-
dice A (Chubascos de 108 ¢V — 102° ¢V con profundidades de 500 g/cm? —
2000 g/cm? sobre los detectores para dangulos 8 de 80° y 85°). Con este
muestreo se obtuvo el resultado de las griaficas 4.9 y 4.10 de 940 eventos.

Grafica de chubascos a 80°
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Figura 4.9: Grifica para dngulo § = 80° con diferentes valores de profundi-
dad y energias.

4.2.5. Respuesta del simulador de tanques

Con las simulaciones obtenidas de AIRES se hace un anilisis en un sim-
ulador de tanques. En cste podemos obtener el tipo de respuesta para difer-
entes chubascos. Un ejemplo de la respuesta de los simuladores se muestra
en las figuras 4.11 y 4.12. Este caso es un ejemplo de un chubascos cuya
particula primaria es un protén, con cnergia de 10!8 y 10'? ¢V. También se
muestra la densidad de g producidos al nivel del suelo al igual que los e™ y

.
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Grafica de chubascos a 85°
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Figura 4.10: Grifica para angulo ¢ = 85° con diferentes valores de profun-
didad y energias.

4.3. Conclusiones

El Observatorio Pierre Auger tiene una geometria dptima para la de-
teccién del v, con un rango de energia de (10!'® — 102°) eV . De hecho, por
encima de 10'7 eV la tierra no es transparente para los neutrinos y para vy o
v, las interacciones sucesivas de corrientes neutras degradaran la energia por
debajo de 106 eV. Por lo tanto, la trayectoria de un neutrino que interactiia
con la roca limita el nimero de interacciones y permite que escape un leptén
de alta energia, por encima de 10'7 eV. Solamente neutrinos horizontales que
interactiian con las montafias serin los que cumplan estos requerimientos.

El programa de simulacién Aires nos proporciona un cédigo adecuado
para el estudio de chubascos. Este programa, utilizando el método de Monte
Carlo, permite un seguimiento de un chubasco proveniente de una particula
primaria, teniendo en cuenta la identidad de esta, su energia y su dngulo de
incidencia. Para haccr una descripcién mas realista se consideré la curvatura
terrestre mediante el cdlculo numeérico de la cc. 3.10 de la trayectoria del
centro del chubasco. También es importante recalcar que todos los chubascos
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estudiados consideran el campo geomagnético de Malargue, lugar donde se
encuentra el Observatorio Pierre Auger.

En esta tesis, utilizando el programa AIRES, se efectuaron simulaciones
de chubascos horizontales de 80° y 85°. Estos se anexaron a un simulador
de tanques para poder determinar el esquema de encendido del arreglo de
superficie del Observatorio Pierre Auger. Esta serie de chubascos simulados
nos poporciona un patrén de encendido de los tanques. Este estudio es de
suma importancia para la deteccién de chubascos de ncutrinos ya que nos
puede proporcionar caracteristicas en el encendido de tanques, lo cual se
pudiera corraborar en trabajos antenteriores y en futuras mediciones cuando
el Observatorio Pierre Auger esté trabajando completamente. Es necesario
aclarar que este trabajo no completa el estudio general de chubascos ya que
la diferencia entre chubascos horizontales y verticales es grande. Por lo tanto
para poder tener un estudio mas amplio de huellas de chubascos atmosféricos
es necesario un cstudio mds amplio.
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Figura 4.11: Ejemplos de la respuesta del arreglo de superficie para protones
de 108 eV .
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Figura 4.12: Ejemplos de la respuesta del arreglo de superficie para protones
de 109 eV.
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