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Una de las principales incógnitas de la física es descubrir que son, de 
donde vienen y cuál es exactamente la energía de los rayos cósmicos ultra­
energéticos. Experimentos recientes han llegado a detectar eventos de más 
de 1019 eV. Debido a que las técnicas que en ellos se empican son de distinta 
naturaleza, se puede tener certeza de la existencia de estas partículas. Sin 
cn1bargo, es difícil entender dentro del inarco de la física actual cual es su 
origen. De hecho el espectro de los rayos cós1nicos ha sido observado co1no 
un continuo en todas las energías, linlitado sólo, en principio, por la capaci­
dad de los detectores. La predicción del corte GZK (Grciscn (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 energía justo por encima de 4 x 1019 e V debido a la 
perdida de energía que del protón producido por el Fondo Cósmico de Mi­
croondas. Para. nl1cleos pesados existe tan1bién una atenuación. El camino 
libre medio para estos procesos es del orden de algunos Mpc 1. Los datos 
sugieren que el espectro de los rayos cósn1icos se extiende 1nás allá del corte 
GZK. Por tal 1110tivo, estos rayos cósn1icos ultraencrgéticos no pueden haber 
sido generados dc1nasia.do lejos, sin c1nba.rgo, no hay una clara evidencia de 
la existencia de fuentes cu las proxin1idades de la Tierra que puedan acelerar 
partículas hasta tan altas energías. 

Se hau propuesto distintos 1nodelos que intentan explicar su existencia: 
los modelos astrofísicos, los cuales se encuentran en el límite de los rangos 
del corte GZK, y los n1odclos que implican nueva física basados en estudios 
realizados en la física más allá del n10delo cstandar. Con estos se plantea 
el descubrin1iento de nuevos tipos de interacciones o la violación de algún 
principio bien establecido. 

1 Mpc = 106 pe, lpc -... 3,26 afios luz - 3,086 x 1016 in 
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Si nos enfocamos a los modelos astrofísicos, pode1nos decir que estos acel­
eradores de rayos cósmicos: han sido propuestos como fuentes de neutrinos 
que pueden estar asociados a los rayos cósmicos ultraenergéticos. Ya que la 
sección· eficaz de Ios.neutrinos en baja es posible pensar que estas partículas 
puedan viajar hasta la Tierra e~capando de los cainpos magnéticos de las 
fuentes por su naturaleza neutra. Estas fuentes de rayos cósmicos pueden 
producir neutrinos desde 106 eV hasta 1018 e V por su variedad de mecan­
istnos. Por otro lado, algunos procesos que se proponen de nueva física pro­
ducen también neutrinos con energías de hasta 1018 e V. 

Es en este punto donde podemos introducir la astronomía de neutrinos, 
basándonos en la poca interacción que presentan y en las mediciones re­
portadas por algunos cxpcritncntos co1no acerca de los valores de sus flujos 
como Arnanda. Una. nueva generación de cxpcrin1cntos ha comenzado con 
HiRes [3],ya en operación, el observatorio Pierre Auger en construcción y 
experimentos planeados que usarán nuevas técnicas de detección, tales co­
mo observaciones con satélites [4], con radares [5] y con radiotelescopios 
apuntando a la Luna [6]. 

El Proyecto Pierre Auger es el experimento de rayois cósmicos más 
grande aprobado y explorará la cola de alta energía del espectro de rayos 
cósn1icos [7]. De acuerdo con los c•í.Iculos del diseiio, el Observatorio Pierre 
Auger es potencialmente capaz de detectar chubascos horizontales induci­
dos por neutrinos [8]. En esta tesis se estudiará tal capacidad, verificando 
estudios anteriores. 

En el capítulo 2, se hace una breve reseiia histórica de los rayos cósmicos 
y se detallan algunas de Ja.<; características generales de las astropartículas, 
como son su espectro de energía y su propagación, el corte GZK, antes men­
cionado y la teoría de aceleración de estas partículas. Ta1nbién se revisarán 
los métodos de detección, los eventos de 1nayor energía y las características 
del Observatorio Pierre Auger.En el Capítulo 3, se describirán brevemente 
los chubascos de partículas y su fenomenología, para después aplicar a su de­
tección. Se cornentarán asírnisrno las ventajas de los métodos de Montecarlo, 
además del programa de simulación de chubascos AIRES. En el Capítulo 4, 
se detallará la descripción de chubascos horizontales y la generación de estos 
a través de neutrinos ultraenergéticos. Se analizará la técnica de detección 
del arreglo de superficie y se explicará el programa de simulación de este ar­
reglo para el Observatorio Pierre Auger. Además se incluirán los resultados 
de este análisis de detección. 
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La historia de Jos rayos cósmicos comienza en 1900. En esta época se 
iniciaron Jos experhnentos de radioactividad, para Jo cual se utilizaron elec­
troscopios. Ocasionahnentc ocurría el siguiente fenómeno inesperado: los 
electroscopios se descargaban aparentemente sin causa alguna. Este com­
portan1iento fué un gran enig1na en esos tiempos. item Rutherford propuso 
que Ja rnayor parte de Ja ionización de Jos electroscopios era debido a la ra­
dioactividad natural de rocas o proveniente de la contaminción del equipo. 
Si esta hipótesis era correcta, entonces a 1nayor altura sobre el nivel del 
mar Ja radiación debería disminuir. Esto fué lo que Wulf deseaba verificar 
con sus experimentos en 1910. Para ello construyóun electroscopio con el 
cual realizón1edicioncs en la Torre Eifel y cncontróque la ionización decaía 
cuando ascendía, pero no con Ja rapidez requerida del efecto. Si Ja may­
or ionización producida en los electroscopios era debida a Ja radioactividad 
conocida. proveniente de los rayos f originados eu la superficie terrestre, la 
intensidad de Jos iones debería bajar a la mitad a los 80 1n y ser 1nuy pequeña 
en lo alto de la Torre Eifel, lo cual contradecia Jos resultados de Wulf. 

El gran descubrhniento ocurrióen 1912 y 1913, cuando Hess (9] y de­
spués KolhOrster hicieron n1edicioncs de la ionización atmosférica en un 
globo aerostático. Los electroscopios de Hess, que eran del tipo de Wulf, 
fueron construidos de tal 1nanera que estuviesen hcr111étican1cnte cerrados, 
y asíasegu.rarse que la presión interna del gas permaneciera constante a 
cualquier altura, y las 1nedidas to1nadas fueran independientes de la altura. 
En 1912, Hess pudo volar a 5 k1n de altura y despucs Kolhorster en 1914 
hizo un ascenso hasta 9 k1n. Tuvieron gran éxito ya. que encontraron que, 
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por arriba de 1,5 km. De esta manera la ionización promedio aumentaba 
con respecto a la ionización a nivel del mar, descubriendo que la Radiaci6n 
P~netrante provenía del espacio; sin embargo no fue hasta la década de los 

\ 30's que se introdujo una nueva era en el estudio de los rayos cósmicos, de-
· spués que en 1927 Dhnitri Skobelzin observara las primeras trazas dejadas 
por estos rayos cósmicos usando una c¿Írnara de niebla. 

En 1932 se suscitóun debate sobre la naturaleza de los rayos cósmicos 
cuando Carl Anderson descubrióla asimetría electrón-positrón, durante las 
observaciones de trazas de partículas de rayos cósmicos que atravesaban sus 
cámaras de niebla. Anderson observóque estas partículas tenían la n1isma 
curvatura en sus trazas pero en sentidos contrarios, por lo que se deduce que 
tienen masas iguales y cargas opuestas. Millika.n pensaba que este fenómeno 
era producido por rayos gama provenientes de las estrellas, de ahíel nombre 
de rayos cósmico~~- Pero las evidencias finahncntc 1nostraron que los rayos 
cósmicos eran en su mayoría partícula...-.; cargadas. 

Seth Neddennayer y Carl Anderson decubrierón el muon en 1937. Este, 
junto con el positrón, fueron las pritncras de una serie de partículas descu­
biertas usando rayos cósmicos. Estos descubrin1ientos darían origen a la cien­
cia de partículas elementales. Los físicos de partículas usaban rayos cósmicos 
para sus investigaciones hasta la construcción de aceleradores en los años 
50's. 

Figura 2.1: Pierre Augcr, quien observó por pri111era vez los chubascos ex­
tendidos. 

En 1938, el científico francés Pierre Auger [10] observó por primera vez 
los denominados chubascos atmosféricos extendidos (EAS) de partículas, ini­
ciadas .en la.alta atmósfera, (Figura 2.1). Pierre Auger, quien había coloca­
do detectores de partículas en los Alpes, notó que los detectores localizados 
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a muchos metros de distancia registraban la llegada de partículas exacta­
mente al mis1no tiempo y dedujo que chubascos de partículas secundarias 
son producidos por el choque de partículas primarias de alta energía con 
moléculas at1nosféricas. Basándose en lo que registraba, Auger concluyó que 
los chubascos que había observado correspondían a partículas primarias de 
1015 e V, diez millones de veces mayores que cualquiera otra energía niedida 
en ese entonces. A partir de esto, varios grupos de investigación comenzaron 
a hacer experimentos para estudiar la estructura de los chubascos descu­
biertos por Auger. En EUA bajo la dirección de Bruno Rossi y de Gerg 
Zatsepin en la URSS se realizaron experimentos de medición con detectores 
de superficie. 

En 1954, Enrico Fermi propuso una explicación para la aceleración de 
los rayos cósmicos a través de la aceleración de choque, con la cual una 
partícula 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 estación de Harvard Agassiz (11]. Los datos obtenidos 
por este arreglo fueron usados para determinar el espectro de energía de los 
rayos cós1nicos de 3 x 1015 hasta 1018 e V. Además, este arreglo sirviócomo 
prototipo para detectores situados a grandes alturas, como los arreglos de 
Chacaltaya en Bolivia. y Volea.no Ranch en Nuevo México, EUA. Este últi­
mo fué donde John Linsley y colaboradores, en 1962, detectaron el primer 
rayo cósn1ico con una energía de 102 º e V. Motivados por este descubrim­
iento, los arreglos de detección de partículas como Volea.no Ranch (EUA}, 
Havera.h Park (Inglaterra), Narribri (Australia}, Yakutsk (Rusia) y AGASA 
(Japón) aunientan sus escalas de superficie de detección a valores mayores 
de 8 k1n2 • Sólo AGASA (Akeno Giant Air-Shower Array}de 100 km2 se en­
cuentra. operando actualmente. 

En 1965, Arno Penzia.s y Robert Wilson (12] descubrieron microondas 
de baja energía que permean el Universo, la llamada radiación cósmica de 
fondo. La interacción de los rayos cósmicos con esta radiación produce una 
degradación de energía de los mismos. Este fenón1eno fué señalado por Ken­
neth Greisen [l], Valde1n Kuz'min y Georgi Zatsepin [2]. La interacción de 
las partículas con la radiación de fondo reduciría su energía de tal 1nanera 
que las partículas que viajan grandes distancias intcrgalácticas no podrían 
tener energías mayores que 5 x 1019 e V. Esta predicción se conoce con el 
nombre de Corte GZK. 

A partir de esto se empezaron a explorar nuevos métodos de detección. 
En particular, la idea de Suga (13] y Chudakov (14], quienes sugirierón la 
posibilidad de usar la atmósfera terrestre como un gran centellador. En 
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1976, en Volcano Ranch se estableció, junto con el arreglo de superficie, 
rudimentarios detectores de fluorescencia (15]. Así dió inicio una nueva ge­
neración de experimentos con el grupo de investigación del detector Fly's Eye 
(ojo de mosca) de EUA. El cual observóun evento de 3 x 1020 e V. Eventos 
de muy alta energía habían sido reportados anteriormente, pero éste era 
claramente el más energético. En 1994, los grupos experimentales de AGASA 
y Yakutzk también reportaron eventos con energía de 2 x 1020 cV. 

Esto ha llevado a una enorme producción de trabajos teóricos que in­
tentan explicar el origen de los rayos cósmicos ultraenergéticos. Un detector 
de gran resolución lla1nado HiRes desarrollado a partir del Fly's Eye, se 
encuentrade actualmente en operació. La combinación entre detectores de 
fluorescencia y detectores de superficie que se en1plear•i en el Observatorio 
Pierre Auger incrementará notablemente la capacidad ele detección. 

2.2. Astrofísica de partículas 

2.2.1. Espectro de energía 

La at1nósfcra terrestre es continuamente bombardeada por Jos rayos 
cós1nicos. Basican1ente son partículas relativistas. Estas forman el espectro 
de los rayos cósmicos que se extiende en un rango de 109 cV hasta 102 º e V, 
como se 1nuestra en Ja figura 2.2. Este espectro se puede representar por una 
ley ele potencias, 

dF E-"Y 
dE ex: ' 

(2.1) 

donde F es el flujo de Jos rayos cósmicos, E su energía y -y es Jo que se 
conoce con el nombre ele índice 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 1015 e V donde el índice espectral ca1nbia de -y = 2, 7 a 
-y = 3. La segunda rodilla está ubicada a una energía de aproximada1nente 
6 x 1017 eV y el índice espectral sube de3 a 3,3. Finahnente, el tobillo se 
observa alrededor de una energía del orden ele E"" 1019 eV. En esta región, 
parece que el espectro catnbia nuevamente el valor del índice espectral a 2, 7, 
pero por la falta de estadística no es posible deterininar el índice espectral 
con certeza (16]. Ya que estas partículas golpean la superficie terrestre una 
véz al año en 100 km2 • 

Existe un cierto acucrdO en que los rayos cósmicos pertenecientes a las 
dos primeras regiones del espectro pueden ser generados por medio del me-
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Figura 2.2: Espectro de energía de los rayos cósmicos. 
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canismo de aceleración de Fermi, qué explicaremos en la Sección 2.2.4. Más 
allá del tobillo existen muchas .incógnitas sin responder: 

• ¿De qué p~rtículas se trata? 

• ¿A través d.e qué mecanismo de aceleradón pueden alcanzarse energías 
tan elevadas? 

• ¿De dónde provienen? 

Es en esta región donde está concentrado el estudios de esta tesis. 
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Propagación y Transporte de Rayos Cósmicos Ultra­
energéticos. 

Hoy en día el entendimiento del mecanismo responsable de la producción 
de rayos cósmicos ultraenergéticos es aún muy li1nitado. Existen dos clases 
de escenarios teóricos que tratan de explicar su existencia. Los modelos 
que suponen algún mecanismo de aceleración y los modelos que implican 
el decaimiento de partículas elementales superinasivas relacionadas con las 
teorías de gran unificación (GUTs). 

En los modelos de aceleración usualmente conocidos como "Bottom-Up" 
("Abajo-Arriba"), dicha aceleración es difusiva y se produce por un mecan­
ismo propuesto por Ferini [17], que permite que una partícula confinada en 
una región sea acelerada luego de repetidas dispersiones aleatorias a través 
de un frente de choque inn1erso en un plasma con turbulencia magnética. 
Este mecanismo predice un espectro que sigue una ley de potencias. Sin 
embargo cabe mencionar que no está claro que este proceso pueda acelerar 
partículas a mlís de 1020 cV ya que es necesario aclarar que este mccanis1110 
no contempla los terminas de pérdida de energía entre cada despersion. 

El problema de encontrar un mecanismo de aceleración para explicar el 
origen de los rayos cósmicos de ultraenergé ticos puede ser evitado si se 
supone que tales rayos cós1nicos son producidos por el decaimiento de una 
partícula reliquia supermasiva proveniente del universo temprano, conocidas 
como partículas X y cuya masa es del orden de 1023eV hasta l025eV. Esto 
corresponde a modelos con física más alla del modelo estádar que involucra 
el estudio de monopolos magnéticos y cuerdas cósmicas entre otros. 

Estos modelos que no necesitan un mecanismo de acelcraci6n se denomi­
nan usualmente modelos "Top-Down" ("Arriba-Abajo"). Cabe recalcar que 
los mismos predicen que los rayos cósmicos incluyen a neutrinos o rayos 
gammas, como partícula prin1aria, dado que son los canales principales de 
decaimiento de las partículas supermasivas y correspondería sólo a estas 
partículas y no a protones o núcleos pesados. Las aproximaciones clásicas 
de los modelos "Bottom-Up" no requieren nueva física en comparación a los 
mecanismos "'Ibp-Down". Debemos decir que de hecho ninguno de los mod­
elos propuestos cumple satisfactoriamente con todas condiciones de produc­
ción y del corte GZK, además los datos obtenidos hasta ahora no los hacen 
consistentes. 
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2.2.3. Corte GZK 

En Ja región de mas altas energías se vuelve muy Ílnpotante Ja perdida de 
energía de los rayos cós1nicos en interacciones con los campos de radiación 
de fondo tales con10 1nicroondas, infrarojo y radio (16]. 

Poco después del descubrimiento de Ja radiación de fondo cósmica, Pen­
zias y Wilson (12], en 1965, Gaisen [1], Zatsepin y Kuz'min (2] en forma 
independiente, predijeron que debía existir un corte en el espectro de Jos 
rayos cósmicos de protones alrededor de 6 x 1019 e V, debido a Ja producción 
de fotopiones en el fondo cósmico de inicroondas. Esto se convirtió en lo que 
hoy en día Jlama1nos el Corte GZK. 

Podernos hacer un análisis de las interacciónes de Jos rayos cósmicos, 
para protones, núcleos y rayos gamma, con el fondo de radiación. Asílas 
principales reacciones de un protón en el fondo de fotones (-Y2,7K) son: 

,?' n+7r+ 
P + 'Y2,7K (res~cia) ,ó.+ (2.2) 

.....,,, p + 7rº 

p + 'Y2,7I< -4 p + e+ + e- (2.3) 

Ya que El fondo dominante de fotones son las microondas las cuales 
poseen un pico en su energía en 6 x 10-4 eV equivalente a 2,7K y una 
densidad de fotones de 400 por cm3 • Podernos comparar el umbral de energía 
para Ja producción de pares, (2.3) que es del orden de 1018 e V con un cmnino 
libre 1nedio de ~ lMpc, y con Ja producción de piones (2.2) se tiene una 
energía del orden de 4 x 101º e V y ~ 6 Mpc de camino libre medio. Pero 
Ja pérdida de energía, por interacción, para Ja producción de pares es solo 
del 0,1 % c01nparado con el 20 % de Ja producción de pares. Asi podemos 
concluir que el proceso significativo en Ja pérdida de energía es el de la 
producción de foto·piones. Con esto se predice que existe un corte en el 
espectro en una energía del orden de 1019 e V si Ja energía prhnaria de Jos 
rayos cósmicos es del orden de l02 ºeV o 1nayor y las fuentes de producción 
se encuentran distribuidas uniformemente a través del universo. 

En el caso de núcleos pesados de masa A, Jos procesos de fotodesinte­
gración y producción de pares son también importantes y son Jos siguientes: 

A+-y2,7K -4 (A-1) +N 
-+ (A-2) +2N 
-4 A+e+ +e-
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donde N es el nucleón (protón o neutrón). Los principales canales son (-y, n) 
y (-y,p) y la pérdida de energía a través de la emisión de un doble nucleón 
como (-y, 2n), (-y, np) y (-y, 2p) es un orden de magnitud menor que la de la 
emisión a través de un solo nucleón. La pérdida de energía por interacción 
con fotones del Infrarrojo es sólo efectiva a una energía menor que 5x 1019 eV, 
eri comparación con la pérdida de energía que presenta la interacción con 
los fotones del fondo de microondas que actúa en energías mayores de 2 x 
1020 eV. Aunque un nucleo en su interacción con el fondo de fotones no se 
desintegra en un par de e+ +e-, este pierde energía y este efecto de perdida 
de energía es notable en la región de 5 x 1019 e V a 2 x 1020 e V lo cual debe1nos 
recalcar .. 
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Figura 2.3: En esta gráfica se muestra la longitud de atenuación para pro­
tones, hierro y rayos gamma en el fondo de radiación como función de la 
ene~gía. · -· _ 

En ~l casoCl~ .;,;.yo;{·~arnrná, la creación de pares a través de la interacción 
con ··el'.fondo'°.éósriíico; de 'radiación el cual es importante en un rango de 
energía por'endma·•aec4'x'1014 eV 

;- ,- . . . ~~ ;.>·.· . ',·; ~-· 

·; / .:}:]:2¿~; -y+ 'Y2,7K -+ e++ e-

En Í~ figuri.:::2:3 p¿de".nos ver la longitud de atenuación para protones, 
hierro· y reyos:'g~a en·el fondo de radiación como función de la energía. 
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En esta grafica tenemos el proton (1) proveniente de los cálculos 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 

§: 
>. 
fo" 
"' " 1021 .., 

10.1 

Propagation Dlstance (Mpc) 

Figura 2.4: ·En esta gráfica se muestra la pérdida de energía de protones de 
varias enérgíá.S iniciales como función de la distancia de propagación. 

En la figura 2.4 tenemos graficada la perdida de energía de protones 
de varias energías iniciales como función de la distancia de propagación. 
Por encima de 100 Mpc, la energía que se observa es 1nenor que 102 º e V 
independiente del valor de la energía inicial . 

El origen de los rayos cósmicos de n1uy altas energías observados, es di­
ficil de entender basandose en las interacciones mencionadas anteriorrnente. 
Estos rayos cósmicos deberían producirse en las inmediaciones del sistema 
solar, con un radio de 50Mpc, sin embargo no existen fuentes conocidas 
que se encuentren en esas inmediaciones y que podrían ser candidatas para 
acelerar partículas a estas energías (21]. 
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En resumen, el estudio del espectro alrededor del corte GZK es muy in­
teresante y puede revelar mucha información sobre la distribución de fuentes 
y su tiempo de evolución. El Proyecto Pierre Auger ha sido diseñado para 
detectar partículas en este rango de energías y para resolver este rnisterio. 

2.2.4. Teoría de Fermi y posibles fuentes de rayos cósmicos 
ultrae:nergéticos 

Una de las teorías más exitosas para explicar la aceleración de los rayos 
cósmicos es el proceso estocastico de choques propuesto por Fermi en 1954 
(17) como un proceso estocastico de choques. Su atractivo i;e debe a la sim­
plicidad y habilidad para reproducir un espectro con una ley de potencias. 
La idea básica es que una partícula cargada puede alcanzar grandes energías 
cuando se encuentra confinada en una región donde es acelerada luego de 
repetidas dispersiones aleatorias a través de un frente de onda inmerso en un 
plasma con turbulencia magnética. El número de dispersiones que debe tener 
una partícula para alcanzar muy altas energías es enorme, y en consecuencia 
la partícula debe estar confinada por un tiempo muy grande. 

Hagamos esta medición mediante argumentos simples y generales, sigu­
iendo el análisis sugerido por Greisen (22) y Cavallo [23). Para que la partícu­
la sea acelerada, su radio de Larmor R debe ser menor que el tamaño de la 
regían de aceleración L, así 

R 

E 

psinO L 
ZeB < ' 

~ pe< ZeBcL, 

(2.4) 

donde Z es la carga de la partícula, p su momento, B el campo magnético 
de la región de aceleración y O el ángulo entre B y p. Esto significa que la 
partícula debe tener un radio de Larmor menor que el tarnaño de la región 
de aceleración con un campo magnético que la pueda contener a través del 
proceso de aceleración de choques estocásticos, de lo contrario la partícula 
escapará de la región de aceleración. Es inportante recalcar que esta energía 
será la energía máxima que pueda alcanzar una partícula. Sin cn1bargo, 
existe la probabilidad de que en el proceso de aceleración la partícula ei;cape 
de la regí ón de aceleración, dado que el proceso de confinainiento no es 
perfecto. 

Sin prestar demasiada atención al proceso ele aceleración que, es fácil 
mostrar que se puede obtener un espectro como ley de potencia usando una 
ganancia ele energía .o que no depende de la energía : 
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La probabilidad de que la partícula pueda escapar de la regían de ace­
leración Pese durante el intervalo entre dos eventos es independiente de la 
energía. 

Si tenemos un número de partículas No con energía Eo, el número de 
eventos k que se necesitan para que una partícula alcance una energía E 
esta dado por: 

k _ ln(C /E,,, 
- In l+c 

y el número de partículas estaú· dados. por: 

. . ,.. .12~t.~ti;,~~t~!c:h,~it.~~J~!~f .· . ·· 
La probabilidad de'tener:e.nergía.Sépor;encima de E correspondiente a k 

o = •~n- ''"'"• ··:1f ~i15i~~i~~~i~:;~' 
· - .. '~,.":--· · .. ·: ': ;:::.:f\·r ;~,~: 

El número de. 'Pa.rtícuJas. q~e aleanza11. energías mayores o iguales a E 
serán: 

N (> E) ex :(1 - P;:;~. = P~se [!] '"f~(i!í:'".'{> ex E--Y 

donde el indice -y esta dado por: 

ln(l - Pese) ~Pese ~ .!, Tcyelo 
'Y = - ln(l + e) - € - € Tese 

Las dos expresiones anteriores son correctas para valores de e y Pese 
pequeños. Pese se puede estimar como la razón del timnpo entre eventos Tcyclo 
y el tiempo de residencia de un rayo cósmico en la región de aceleración Tese· 

Basado en este mecanis1no puede encontrarse un lín1ite máx.ilno para la 
energía a la que pueden acceder dichas partículas. El mismo está determi­
nado por el balance entre el tiempo de aceleración y el tiempo de escape de 
la región de aceleración. En 1984, Hillas [24] propuso el siguiente límite: 
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(2.5) 

donde Bµa es el campo magnético en micro gauss (µG) de la región de 
aceleración, Lpc es su tamaño en parscc, Z es la carga de la partícula y f3 
es la velocidad de la onda de choque en unidades de la velocidad de la luz 
(por ejemplo en supernovas /3 es aproximadamente 0,01). 

1 au 1 pe 1 kpc 1 Mpc 1 Gpc 

o 

-5 

Figura 2.5: Las diferentes regiones corresponden a objetos astrofísicos cono­
cidos, las lineas corresponden a la condición de la Ec. 2.5 

La condición se observa en la figura 2.5, la cual muestra los tamaños de 
posibles fuentes de aceleración contra la intensidad del carnpo inagnético. 
Las diferentes regiones corresponden a objetos a..co;trofísicos conocidos, las lin­
eas corresponden a la condición de la Ec. 2.5 para partículas de 102º e 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 partículas dentro de la región de aceleración y el tamaño debe ser lo sufi-
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cientemente amplio para que las partículas ganen la energía suficiente antes 
de.escapar. Este sin1ple requerimiento deja fuera de consideración como posi­
bles fuentes de rayos cósmicos de alta energía a la mayoría de los objetos 
astrofísicos conocidos, ya sea porque son demasiado pequeños o bien porque 

. su campo magnético es den1asiado débil. De las tres lineas de la gráfica, una 
corresponden a nucleos de hierro y las otras dos a protones, una de ellas con 
una eficiencia de 10-2 • Esta 1nuestra claramente que solo algunos candidatos 
de aceleración satisfacen rnarginahncnte las condiciones para partículas con 
energía de 102 º e V, con10 son los Núcleos Activos de Galaxias {AGN), Estrel­
las de Neutrones (NS), Lóbulos de Galaxias de Radio (RGL), Los Cúmulos 
de Galaxias (GC) y el Medio Intergaláctico {IGN). También debemos men­
cionar que los valores del can1po magnético y el tamaño de estos posibles 
sitios se encuentran a.un en discusión lo cual genera una incertidumbre mayor 
a cerca de los candidatos. 

2.3. Métodos de Detección y Análisis 

Existen dos 1uétodos para detectar chubascos. El tnétodo general es dis­
tribuir contadores de partículas a lo largo de una área y detectar direc­
tamente las partículas secundarias que pueden llegar a la superficie ter­
restre. Este fue en csccncia el 1nétodo usado por Auger en su trabajo pionero 
de1938,en el cual a partir de las partículas detectadas dctcnninaba la energía 
primaria del rayo cósmico. El otro método son los detectores de fluorescen­
cia. Estos captan la luz de fluorescencia producida por la excitación de las 
moléculas de nitrógeno {N2 ) del aire debido a las interacciones producidas 
por las partículas secundarias del chubasco. En esta sección describiremos 
algunos experimentos de detección de rayos cósmicos. 

El experimento de Volcano Ranch [25, 26) fue el primero con el que se 
pudo hacer un estudio de la dirección de arribo de la partícula inicial. Extuvo 
en operación en Nuevo México, Estados Unidos en la década de 1960. Su 
detector de superficie estaba formado por contadores de centelleo y fue el 
pritnero en establecer sin ambigüedad la existencia de rayos cósmicos de 
energías de 102 º cV. La configuración original de este experimento puede 
verse en la figura 2.6. 

Una siguiente generación 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 operación entre 1968 y 1987, 
en Inglaterra. Cubría un área de 12 km2 y cada detector era un tánque 
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Figura 2.6: Detección de un evento de 102º eV en el experimento Volcano 
R.anch. Se muestra el número de partículas en cada detector. 

Óerenkov de 1,2 m de altura. El número de detectores totales sumaba 200. 
El experimento de Yakutsk se encuentra emplazado en Rusia y fue ex­

pandido en 1973 para tener la sensibilidad suficiente para detectar rayos 
cósmicos ultraenergéticos encontrándose aun hoy en día en operación. Cubre 
un área de 20 km 2 • 

El más grande de los detectores de superficie que funciona en la actual­
idad es el detector AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) localizado en 
Japón. Cubre un área de 100km2 y está forrnado por 111 centelladores de 
2,2n12 • 

Una nueva perspectiva en la investigación de chubascos de partículas 
aparece con el desarrollo por un grupo de Utah (Estados Unidos) del rnétodo 
de detección por fluorescencia utilizada en el experitnento Fly's Eye (30, 
31, 32]. La rnayor ventaja de este método es que el núcleo del chubasco 
(core) puede ubicarse a varios kilmnetros del detector y aún ser detectada. 
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El instrumento original Fly's Eye 1 estaba forrnado por 67 espejos esféricos 
de 1,5 m de de diámetro cada uno con 12 o 14 fotomultiplicadares en su 
foco. Este detector estuvo en completa operación desde 1981. En 1986, se 
agregóun nuevo detector (Fly's Eye 11) que consiste en 36 espejos del mismo 
diseño que el anterior etnplazado 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 resolución del mismo. 

El grupo de Utah está desarrollando un proyecto que tendrá mayor 
resolución en energía a través del experimento High Resolución Fly's Eye 
(HiRes) [33]. El HiRes consiste en dos estaciones, cada una de las cuales 
puede cubrir 240° en la dirección acimutal y 27° sobre el horizonte. El HiRes 
en su totalidad está diseñado para tener una abertura de 1, 000 kn12 sr. 

Al Observatorio Pierre Auger con una apertura total de 14, 000 km2 sr, 
será un observatorio híbrido actualmente en plena construcción y que con­
tará con detectores de superficie, asícomo telescopios. Le dedicaremos una 
sección aparte donde se podra señalar las características principales de este 
observatorio. 

En Japón se encuentra en preparación el Telescope Array Projet (TAP) 
[34]. Se planean construir más de 100 telescopios, cada uno con 3 m de 
diámetro, con una separación de 50 km. 

Existe tan1bien un proyecto para colocar detectores de fluorescencia en la 
Estación Espacial Internacional (EUSO) [35]. Por último la NASA está anal­
izando la factibilidad de poder medir rayos cósmicos ultraenergéticos por 
medio de un par de satélites en órbita alrededor de la Tierra (OWL-Orbiting 
Wide-angle Light Collectors ) [36]. 

2.3.1. Los eventos de mayor energía 

Han sido reportados 17 eventos con energías por encima de 1020 e V prove­
nientes de cinco experitnentos. Los detalles de estos eventos se enlistan en Ja 
tabla 2.3.1 y 2.3.1. En estos eventos sin embargo, existen discrepancias de 
±15 % en la energía asignada por cada experimento. La energía reportada 
en cada uno de los eventos se iuuestra en la tabla. También cabe destacarse 
que algunos eventos en esta lista podrían estar sobreestinmdos por las fluc­
tuaciones en la energía; el error sistemático asigna.do no es n1ás grande que 
20 %. Las detecciones hechas por Fly's Eye [32] de 3 x 10"° e V y de 2 x 102 º e V 
hecha por AGASA [29] son ciertamente eventos inás allá de la.s predicciones 
del corte GZK. 

El enigma de los Rayos Cósmicos Ultraenergéticos ha atraído la aten­
ción ientífica de forma significativa y en los últimos dos años se han escrito 
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Date Energy ( x 1o~u e V) Declination 
1993 01 21 1,01 16,8º 
1993 12 03 2,13 21,1º 
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 12,3º 
1999 09 22 1,04 33,9° 
2001 04 30 1,22 36,3° 
2001 05 10 2,46 22,3° 

Cuadro 2.1: Eventos de mayor energía de AGASA. 

>"'· 
Experimento Date Energy ( x 10"'.u e V) Declination 

Volcano Ranch 22 04 1962 1·,4,,, 46,8° 
Haverah Park 31 12 1970 1,02,. 19º· 

05 12 1971 1;05; ,. 44° 
18 04 1975 1,2 27,0° 
12 01 1980 1,05· 71,0° 

Yakutsk 07 05 1989 1;1 45,5° 
Fly's Eye 15 10 1991 .. 3,2·. 48,0° 

. ·. 

Cuadro 2.2: Eventos de mayor energía para diferentes experimentos. 

trabajos que describen posibles formas de ellos con una tasa de dos por se­
mana. Muchos de estós artículos proponen algunas formas de procesos elec­
tromagnéticos, mientras que algunos involucran ideas que demandan física 
nueva, como se ha discutido anteriormente. Esta es la razón por la cual se 
encuentra en construcción el Observatorio Pierre Auger. 

2.3.2. Anisotropía 

Los resultados provenientes de los distintos experimentos indican que 
la distribución de las direcciones de arribo de los rayos cósmicos ultraen­
ergéticos es estadísticamente compatible con una distribución isotrópica. Los 
límites típicos en la amplitud de la anisotropía son menores al 5 % para los 
eventos de energías alrededor de 1018 eV, menores al 10 % para eventos con 
energías próximas a 1018•5 e V y menores al 30 % para eventos de alrededor 
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Figura 2. 7: Dirección de arribo de rayos cós111icos de energías mayores a 
4 x 1019 e V provenientes de diferentes experilnentos 

La figura 2. 7 muestra la dirección de arribo de las partículas de en­
ergía superiores a 4 x 1019 e V para los eventos detectados en el experimento 
AGASA (cuadro) [29]; Volcano Ranch (estrella) [26]; Haverah Park (triángu­
lo) [27]; Yakutsk (rombo) [28]; Fly's Eye (círculo) [32]. La distribución es 
consistente con una distribución isotrópica. No se han detectado evidencias 
de un aumento de rayos cósmicos de ultra alta energía asociados con el plano 
supergaláctico. De todas maneras, puede observarse un rasgo interesante: ex­
isten 3 pares de eventos detectados en la n1isn1a dirección de arribo (para 
una resolución de 2,5°). La probabilidad de detectar dos eventos en la 1nisma 
dirección, bajo la hipótesis de una distribución isotrópica con la resolución 
previamente, se ha estimado en 2,9 %. Ninguno de estos eventos dobles han 
sido detectados en el plano galáctico, lo que favorece la hipótesis de que 
las partículas ultra energéticas tengan un origen extragahíctico. Tan1bién se 
ha n1edido un evento triple, cuya probabilidad de ocurrencia bajo la mis1na 
hipótesis de una distribución isotrópica se ha estin1ado en alrededor de un 
1%. 

Cabe mencionar que el grupo AGASA no ha encontrado objetos as­
trofísicos activos en la dirección de los eventos dobles o triples. Esto es un 
gran misterio, ya que para el umbral de energías de 4 x 1019 eV las posi­
bles fuentes deben estar a menos de 50 Mpc debido a la pérdida de energía 
producida por la interacción con la radiación cósmica de fondo, citada pre-



24 

viamente en este capítulo. 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

CAPÍTULO 2. ASTROPARTÍGULAS 

2.4. El Observatorio Pierre Auger 

Las li1nitaciones para la detección de astropartículas ultraenergéticas 
presentes en los detectores de rayos cós1nicos construidos hasta el motncnto, 
fueron la motivación inicial para la construcción de un nuevo detector: El 
Observatorio Pierre Auger [38]. Lograr una mayor estadística y poder 
acceder a todo el ciclo desde los dos hemisferios fueron algunas de las prin­
cipales prctnisas tenidas en cuenta durante su diseño. 

El Observatorio Pierre Augcr fué concebido para medir las propiedades 
de rayos cósmicos ultracncrgéticos con una precisión estadística nunca antes 
lograda. El observatorio completo consiste de dos instrumentos, construidos 
en el hemisferio Norte (Millard Country, Utah, Estados Unidos) y Sur (Ma­
Iargiie, Mendoza, Argentina), con 3000km2 por cada área. Este último se 
encuentra en este tnomcnto en construcción, esperando su terminación en el 
año 2005. Es de destacar que en el financiamiento, construcción y operación 
de este proyecto participan 19 países. 

El Observatorio Auger es un detector híbrido construído con un disposi­
tivo óptico y un arreglo de superficie. El primero, un telescopio atmosférico 
de fluorescencia situado junto con el arreglo de superficie pueden detectar 
chubascos que llegan a la superficie terrestre. Las dos tecnicas de detec­
ción trabajando juntas proporcionan un instrumento muy poderoso para el 
estudio de chubascos atmosféricos. 

El telescopio atmosférico observa la luz de fluorescencia que se mnitc 
durante la excitación de moléculas de N2 de la atmósfera por las partículas 
cargadas producidas en el chubasco. En el caso del detector de superficie 
trataremos una sección especial para detallar sus características ya que en 
esta tesis es importante conocer a fondo como funciona. Con una apertura 
total de 14000 km 2 sr, el Observatorio Pierre A uger espera detectar del orden 
de 10000 eventos por encima de lOl!l e V y entre 50 y 100 para energías 
superiores a 102 º cV. El 10 % de los eventos podrán ser observados cu fonna 
conjunta por el arreglo de superficie y el dispositivo óptico y de esta forma 
podrá realizarse una calibración cruzada entre a1nbos, ya que ellos n1idc11 de 
forma independiente y con diferentes métodos varios de los pa.rárnetros del 
chubasco. En la fig l. 7 tesis se muestra un esquema de detección híbrida de 
un chubasco de partículas. 
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La técnica de detección Óerenkov en agua fué seleccionada por su costo, 
pero tan1bién 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 sección eficaz late­
ral grande, ofrecen también una gran sensibilidad para chubascos 
con ángulos de cenit grandes. 

En esta sección se describirán los componentes de los detectores de su­
perficie. 

2.4.2. Revisión del detector de superficie. 

El arreglo de superficie estará compuesto por 1600 detectores Cerenkov 
separados 1,5 ktn en un red triangular y cubrirán un área de 3000 km2 • 

Cada detector consiste de un tanque cilíndrico opaco con un diámetro 
de 3,6 111 y 1,2 rn de altura, relleno de agua. Estos detectores son similares 
a los usados en Haverah Park y han sido seleccionados por la eficiencia que 
tiene el agua para absorber los electrones y fotones que se encuentran a 
una distancia de 1 km del eje del chubasco. El agua esta contenida en una 
bolsa sellada o mc1nbrana que prcvicuc la contaminación de esta, proveicn­
dola de una barrera a la luz externa y siendo reflexiva-difusiva para la luz 
Cerenkov emitida en el interior. Tres fotomultiplicadores hemisféricos de 
diámetro grande (- 20cm) cst{Ln lllOUtados cara abajo viendo hacia el agua 
a tavés de tres ventanas selladas que son una parte integrada a la men1brana. 
Los fotomultiplicadorcs cstan encerrados en unas cajas para protejerlos de la 
luz externa. Por la parte exterior, cncitna del tanque, tiene páncles solares 
que proporcionan la energía para el sistcn1a de cotuunicación y la antena 
GPS. Una bateria esta contenida en una caja por un lado del tanque. La 
figura 2.8 111uestra una fotografía de un detector de superficie. 
El tanque esta hecho de polietilcno de color baige claro, para evitar que este 
se caliente demasiado e igualandolo al color de la Pampa A111arilla donde 
estarán colocados. 
Cada detector de superficie contiene 12000 litros de agua ultra pura. Esta 
agua de alta pureza se requiere para: 

• tener una maxiiua atenuación de la longitud UV de la luz Cerenkov 
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• y garantizar su estabilidad durante el tiempo que el detector este en 
funcionamiento. 

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

Figura 2.8: Esquetna de un tanque del arreglo de superficie del Observatorio 
Pierre Auger 
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3.1. Constitución de los chubascos atmosf'éricos 

Un chubasco es una cascada de partículas generadas por alguna partícula 
de alta energía que se llatna vartícula priniaria que interactúa con un átorno 
de aire en la parte superior de la atmósfera. La partícula primaria puede 
ser un ní1cleo, un protón, un fotón o un neutrino, cutre otras. En su can1ino 
hacia la superficie terrestre parte de la energía de la partícula primaria se 
pierde en la interacción con la atmósfera,generando asínuevas partículas que 
se denon1ina11 partícula..., secunda.rías y que están constituidas principalmente 
por 1ncso11es, barioncs e hyperones. Estas partículas secundarias pueden in­
teractuar 11uevan1eutc con un áto1no de la atmósfera y asísucesivamente, 
produciendo niuchas generaciones de partículas secundarias que finalmente 
generan un chubasco. La fracción de la enegía perdida en una interacción 
por la partícula primaria es llamada inelasticidad y el número de partícu­
las secundarias rnultiplicidad. El valor de la multiplicidad dependení. de la 
energía de la partícula prin1aria. 

El chubasco de partículas viaja a través de la atmósfera en forma de 
un disco relativa1nente delgado, aproximadamente a la velocidad de la luz. 
La dirección de la partícula prin1aria se tnantiene por la mayoría de las 
partículas secundarias y el radio del disco crece lentamente comparado con 
la distancia que cubre en la atmósfera. El alcance típico de una partícula 
del disco es de unos cientos de metros alejada del eje del chubasco y solo en 
los eventos de mayor energía un número significativo de estas se encuentran 
a una distancia de algunos kilómetros. 

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 partícula primaria es un nucleón. 

Durante el proceso de formación del chubasco se producen interacciones 
de distinto tipo. En la Figura 3.1 se muestra de forma esquemática los pro­
cesos principales que tienen lugar en el desarrollo del chubasco, cuando la 
partícula primaria es un nucleón. En este caso, la primera interacción es una 
interacción hadrónica entre el nucleón y un núcleo de la atmósfera. 

Algunas de las partículas producidas en las interacciones hadrónicas son 
piones neutros 71"º los cuales decaen principaln1cntc en dos fotones: 

71"º -t -y+-y. {3.1) 

Estos fotones inician la componente electromagnética del chubasco, cons­
tituida por fotones, electrones y positrones. En cada interacción hadrónica, 
más de la tercera parte de la energía se va a la co1nponentc electromagnética. 
Hay que enfatizar que las partículas más abundantes del chubasco son elec­
trones y positrones, debido a que se multiplican muy rápido, además de que 
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los hadrones vuelven a interactuar generando nuevos fotones, alimentando 
asíla componente electromagnética. Por esto, la mayor parte de la energía 
del chubasco se disipa por la ionización que éstas partículas producen en su 

.. interacción con. los átomos de la atmósfera. 
En el desarrollo del chubasco también se generan mesones cargados. El 

decaimiento de los 1nismos da origen a los muones. Los modos de decaimiento 
principales son: 

7r±-+ µ± +v 

y 

µ±+v 

Estos muones forman la denominada co1nponente muónica del chubas­
co. En primera aproximación el número de muones aumenta a medida que 
el chubasco se desarrolla, llega a un máximo y se atenúa muy lentamente. 
Esto es debido a que los muones raramente interactúan. Practicamente sólo 
pierden energía por ionización del medio. Finalmente los hadrones que so­
breviven forman la co1nponente hadrónica del chubasco. 

Analizando las partículas que llegan al nivel del mar (a una profundi­
dad atmosférica de 1033g/cm2

) podemos decir que un chubasco proveniente 
de de una partícula prin1aria de 1018 eV genera una cantidad de 3 x 1010 

partículas secundarias con energías 1nayores a 200 Ke V . El 99 % de estas 
son fotones y electrones o positrones en una razón de 6 a l. Sus energías se 
encuentran en un rango de 10 Me V y transportan el 85 % de la energía to­
tal. El remanen.te del 1 % es una contribución principahnente de muones con 
una energía pro1nedio de 1 GeV (que transporta el 10% de energía total), 
algunos piones de pocos Ge V {que transportan el 4 % de la energía total) y 
una pequeña porción de neutrinos y bariones (que transportan el restante 
1 % de la energía total ). La huella del chubasco (con nuí.s de 1 umon por 
m 2 ) en la tierra se extiende unos pocos km2 • 

Una de las niejores 1naneras para entender los puntos característicos del 
desarrollo de un chubasco es a través de un modelo de juguete (toy n1odel) 
diseñado 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: esque1na del proceso del modelo de juguete. 

3.1.1. Modelo de Jugete 

Este modelo muy simple, elaborado por Heitler [41, 42], ilustra en forma 
general el desarrollo de un chubasco de partículas con componente unica­
mente electromagnética. No obstante, las características esenciales se aplican 
también a chubascos de hadrones. Consideremos el proceso de ramificación 
mostrado en la figura 3.2. Cada línea representa una partícula o un paquete 
de energía y, en el vértice, la energía se divide en dos, sin que importe el 
proceso o motivo por el que se produce esta división. Así, cada partícula pro­
genitora experimenta un proceso de rompimiento generando dos partículas 
hijas, cada partícula hija con la mitad de la energía de su progenitor. El pro­
ceso se lleva a cabo hasta que las partículas alcanzan una energía crítica Ec, 
que corresponde a Ja energía a Ja cual la partícula no puede seguir decayendo 
en nuevas partículas hijas. 

Si >. es el camino libre medio para cada partícula y X la profundidad 
en Ja atmósfera o el largo del chubasco, medido en g/cm2 ; después de n 
=X./>. pasos, el número de decaimientos para una profundidad X,, será 

(3.2) 

Si la energía inicial es E 0 , la energía por partícula a una profundidad x. es 

Eo 
E(X.) = N(X.)" (3.3) 

El proceso de subdivisión continuará hasta alcanzar Ja energía crítica, 
es decir que E(Xc) = Ec. Después de alcanzar esta energía crítica Ec, las 
partículas sólo perderán energía. Este Ií1nite tendrá 111odificacio11es cuando lo 
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apliquemos a algún.proceso específico de esta manera tendremos que tomar 
en cuenta diferentes· clases de interacciones 

En este modelo, el· número má.Ximo de partículas del chubasco es: 

y la profundidad máxima será: 

Ea 
Ec 

X 
_ , ln(Eo/ Ec) 

e-" ln2 · 

(3.4) 

{3.5) 

Las características principales de las ecuaciones anteriores se observan 
para chubascos electromagnéticos de alta energía y también en forma apro­
ximada para los chubascos hadrónicos, donde tan1bién se encuentra que el 
número máxiino ele partículas es proporcional a Eo y la posición del má.Ximo 
es proporcional al logaritmo ele Eo. 

3.2. Parámetros del chubasco. 

En esta sección se describirán los parán1etros básicos del chubasco, su 
propagación en la atmósfera y algunas características principales de dicho 
medio. 

Nivel del 
Suelo 

Limite del Plano 
Terrestre 

"""";.---- - 22 km 

z 

e 

Eje del 
Chubasco 

r 
I 

,' Zv 

~~IiJIJflj~:,tltcti~flfll¡¡¡j¡¡~ X 

Figura 3.3: Muestra la representación 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 xy se localiza 
tangente al nivel del mar y el sentido positivo del eje z se toma hacia arriba, 
tomando en cuenta la curvatura terrestre cuyo radio es Re = 6, 370, 949 m 
a partir del centro de la Tierra. El eje x se encuentra en la dirección del 
Norte magnético terrestre y el eje y hacia el Oeste. La figura 3.3 muestra la 
representación del sistcrna de coordenadas. El eje con respecto al para un 
chubasco con un angulo cenital (} (O :5 (} < 90°), se define con respecto al 
punto de intersección entre el nivel del suelo (que, en general, no coincide 
con el nivel del mar) y el ejez. Para un chubasco horizontal, con un ángulo 
cenital grande, es necesario expresarlo en coordenadas localizadas a lo largo 
del eje del chubasco con10 se muestra en la figura 3.3. El vector r es el vector 
de posición definido en coordenadas (x, y, z). Con este definimos una altitud 
vertical, Zv a partir de r, 

(Re+ Zv)2 = (Re+ zc) 2 + p 2 (3.6) 

donde p 2 = x 2 + y 2 y Zc = z. Con las nuevas coordenadas (x, y, Zc, zv) pode­
mos señalar la posición correcta del chubasco cuando se realicen si1nulaciones 
de chubascos horizontales. Con ellas se pueden hacer cálculos eficientes de 
chubascos horizontales que toman en cuenta la curvatura terrestre. 

El chubasco de partículas se desarrolla en la atmósfera terrestre por lo 
cual es interesante conocer los rasgos principales que presenta dicho medio. 
La atmósfera terrestre se caracteriza por ser un medio inhomogéneo; su 
densidad disminuye en seis órdenes de magnitud cuando la altura h aumenta 
desde el nivel del mar hasta ""' 100 kn1; su con1posición química permanece 
prácticamente inalterada desde O a 90 km de altura, con un peso molecular 
medio de 28,966g/mol, correspondiente a una 1nezcla atómica de 78,47 N, 
21,05 O, 0,47 Ar y 0,03 de otros elementos. 

La atmósfera terrestre ha sido exhaustivamente estudiada y, como resul­
tado de ello, existe una gran variedad de n1odelos y paranietrizaciones que 
la describen. Entre ellos se encuentra la denominada atmósfera estandar de 
los Estados Unidos (43], basada en datos experimentales. 

La variación de la densidad p con la altura puede aproximarse, en primera 
instancia, usando el modelo isotér1nico: 

p(h) = p 0 e-gMh/R:r (3.7) 

donde g = 9,Slg/cm2 ,po = 1,225Kg/m3
, T = 288K, M = 28,966g/mol es 

el peso molecular medio y Res la constante del gas ideal. Una parametrización 
más exacta de la atmósfera estándar de los Estados Unidos fué dada por 
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Linsley [44). Dicha formulación es válida para h < 112 km. Para alturas 
superiores a este valor la densidad es nula en esta parametrización. En la 
figura 3.4 (2.3 tesisAires) se muestra la densidad atmosférica en función de 
la altura según los datos del modelo estándar, el modelo isotérmico y la 
parametrización de Linsley, donde se puede observar que esta última ajusta 
con gran exactitud, en su región de validez, los datos experimentales. La 
ventaja de la parametrización de Linsley es su fácil implementación en los 
métodos de Monte Cario de simulaciones de chubascos atrnosféricos, de los 
cuales se hablará en detalle en la sección 3.3. 

1.00 -i 
~ le-3 

2 
l .. A. 

L.l'\I. 
S.A. • 

.:! 
le-6 

0.1 l. l.O 100 
h(knl) 

Figura 3.4: Densidad de la atrnósfcra en función de la altura. 

Un parámetro muy usado para la descripción de la propagación de los 
chubascos es la profundidad atmosférica vertical Xv, ver figura 3.3 definida 
como 

Xv = l."° p(zc)dzc 

" 
(3.8) 

donde p(z) es la densidad de la atmósfera a una altura z desde el nivel del 
suelo. El camino· de integración es la línea que va desde una cierta altura h 
hasta infinito; La unidad usual de Xv es g/cm2

• 

En. la· parametrización de Linsley la atmósfera es dividida en L capas. 
Para cada capa e = 1, ... , L la capa comienza a una altura he y termina a 
una altura he+i· Xv(h) esta dado por: 
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~;; be',;-':i./~, . he :S h :S he+1 
ªL '-:- bL(h/cL) . /¡L :5: h $ hL+l 

0 h;:: hL+l 
(3.9) 

Los coeficientes ae, be y ce (con e = 1, ... , L). son ajustados para repro­
ducir Jos datos experimentales. 

Una cantidad relacionada. con la. anterior es la conocida profundidad at­
mosférica oblicua, X 8 , la cual se define en forma similar a. la anterior pero 
tomando como camino de integración una. linea recta paralela. al eje de la. 
chubasco (que indica. la integral con prima.) y zv es la altitud vertical definida 
en 3.6. 

Xs(z11) = [' 
00 

p(zv)dl 
lzh 

(3.10) 

En el caso de una geometría arbitraria esta integral debe ser resuelta 
numéricamente obtenemos una. relación entre Xv y X 8 (z) para diferentes 
valores del angulo de cenital (}. 

Si Se Desprecia El Efecto De La Curva.tura Terrestre, es fácil ver.que 

X (h) = Xv(h) 
• cos (} (3.11) 

donde (} es el ángulo de cenital del eje del chubasco. 

3.3. Métodos Monte Cario 

El desarrollo que tiene un chubasco en su camino a. la tierra es sumamente 
complicado debido a las interaccion que existen con la atmósfera. En estas 
interacciones, los principales procesos son la radiación de frenado y creación 
de pares admnás de los efectos coulombianos. Todos estos procesos dispersan 
al chubasco en forma lateral respecto de su cje. 

Las propiedades de las distintas con1ponentcs del chubasco, electrornag­
nética, n1uonica y hadrónica, pueden ser estudiadas resolviendo las ecua­
ciones de difusión a.copiadas que gobiernan la propagación de cada una de 
dichas componentes. En este caso la solución de las ecuaciones para el de­
sarrollo longitudinal del chubasco debe encontrarse por 1nétodos nurnéricos 
dado que la obtención de su solución analítica se hace prácticamente im­
posible. 

Por otro lado Jos métodos Monte Cario han dado una solución p<<ra 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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Asíes importante conocer estos métodos que son la técnica estándar para el 
estudio de chubascos horizontales. 

En general dichos métodos de simulación emulan el chubasco propagando 
las partículas secundarias que se generan en el mismo, partícula por partícu­
la. Cada partícula sufre una serie de interacciones hasta que desaparece como 
tal, habiendo producido en general, otras partículas secundarias que alimen­
tan el chubasco. Entre dos interacciones consecutivas la partícula ca1nbia su 
posición, siendo estos desplazmnientos los responsables de la evolución es­
pacial del chubasco. El mecanismo de propagación de las partículas durante 
el desarrollo del chubasco está basado en el siguiente proceso: 

Cada interacción I; que puede sufrir una partícula se caracteriza por su 
sección eficaz u;. El camino libre medio es calculado vía la siguente relación: 

(3.12) 

donde =aire es Ja masa de un átomo del medio donde se propaga la partícula, 
que en el caso de chubascos de partículas es el áto=o del aire pro=edio cuyo 
número atómico es Z = 7,265. 

Para cada tipo de interacción i, .>.;representa el camino medio (expresado 
en cantidad de 1nateria atravesada, esto es en g/cm2

) que la partícula debe 
recorrer antes de sufrir la interacción. Para evaluar el ca1nino antes de Ja 
interacción es necesario hacer un muestreo de la correspondiente distribución 
de probabilidad: 

1 _p· 

P;(p;) =-e r, 
.>.; 

(3.13) 

donde p; = 1, ... , n es el conjunto de valores obtenidos después de muestrear 
las correspondientes distribuciones de todas las posibles interacciones. La 
interacción j que la partícula lleva a cabo es Ja correspondiente al 1níniino 
de Jos Pi (pj ::5 Pi para todo i). Una vez que Ja partícula avanza, se procesa 
Ja interacción, pudiendose eventualmente crear secundarios. En los procesos 
donde ,\i varía rapidarnente con la energía deben hacerse correcciones, las 
cuales se implementan por medio de pruebas de aceptación-rechazo. 

Para el caso de chubascos de partículas ultraenergéticas existe un pro­
blema adicional que hay que tener en cuenta: la cantidad de secundarios 
producidos es in1posible de seguir con las co1nputadoras actuales (por eje111-
plo un chubasco de 102 º eV produce 1011 secundarios). Por lo tanto, se hace 
necesario utilizar algoritmos de muestreo estadístico durante la si1nulación 
Monte Cario. Estos 1necanismos de muestreo permiten propagar sólo una 
fracción representativa del número total de partículas. Para ello se asigna 
un peso estadístico a las partículas 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 físicas. 

El conocido algoritmo de filtrado, thinning, introducido por Hillas (45] o 
el algoritmo de muestreo de Kobal et al. (46] son ejemplos de estos métodos. 

En esta tesis se estudian los desarrollos de chubascos horizontales pro­
ducidos con partículas de alta energía por lo cual se utilizará un programa 
de simulación de chubascos de partículas llamado AIRES (44] que usa un al­
goritmo de filtrado. Las caracteristicas principales de este programa AIRES 
se describiran en las secciones siguientes. 

3.4_ Descripción del programa AIRES. 

En esta secciódescribiren1os en forma general el programa de simulación 
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 attnosféricos simulando con un gran rango de 
energías prin1arias con sistemas de computo bastante moderados. MOCCA 
ha sido la priinera referencia usada para el desarroyo de la primera ver­
sión de AIRES. Como consecuendia, los resultados provenientes de este pro­
grama concuerdan con los que se obtendrían 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 disel1ado para generar chubas­
cos de partículas. Está escrito en FORTRAN 77. La primera versión de­
AIRES fue desarrollada en base al conocido programa MOCCA creado por 
Hillas (47]. 

Las interacciones que Aires tiene en cuenta actualmente son: 

• Procesos electromagnéticos: 

Producción de pares y aniquilación electrón-positrón. 

Radiación de frenado (electrón-positrón). 

Emisión de electrones knock-on (rayos ó). 

Efecto LPM y supresión dieléctrica. 

Radiación de frenado muónico y creación, muónica de pares elec­
trón-positrón. 
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• Procesos Hadrónicos: 

Colisiones inelá.Sticás nadrón-nucleón. 

Reacciones fotonucleares. 

Fragmentación nuclear elástica e inelástica. 

• Decaimiento de partículas , inestables. 

• Propagación de partículas: 

Pérdida de energía 'por ionización. 

Disperción coulombiana y múltiple. 
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Las colisiones hadrónicas inelásticas y las reacciones fotonucleares son 
procesos por medio de modelos de interacciones hadrónicas externos cuan­
do la energía está por encin1a de un cierto umbral. Si son menores, están 
calculadas por medio del algoritmo de Hillas [45]. 

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

Asimismo, también se ha incorporado el efecto del campo geomagnético 
en la propagación de las partículas cargadas. 

El tiempo cmnputacional requerido para cada simulación, depende de 
las características de cada tarea (por ejemplo, de la energía de la partícula 
primaria), pero es importante destacar que este tiempo se hace muy grande 
al aun1entar la energía de filtrado, lo cual se explica en la siguiente sección. 

En este trabajo de Tesis se ha utilisado la ulthna versión de AIRES la 
2.4.0. Las shnulaciónes de chubascos se rcalirarón con esta ultima versión el 
un cluster computacional de 16 procesadores de XXXCaractcristicas XXX. 

3.4.1. Algoritmo de Filtrado de AIRES 

En AIRES [44] se utiliza una extensión del conocido algoritmo de filtrado 
de Hillas [45]. Este mecanismo perrnitc propagar las partículas cuya energía 
sea mayor que una energía un1bral conocida co1no energía de filtrado, E 0 ,,. 

Con10 se ha dicho prcvia.n1entc sólo una pequeña fracción representativa del 
número de partículas es propagada si su energía es inferior a este u1nbral. A 
las partículas aceptadas se les a.signa. un peso estadístico el cual es ajustado 
de tal manera que el 111étodo sea no sesgado. El algoritn10 de filtrado usado en 
AIRES, está controlado por dos parámetros: la energía de filtrado y el factor 
de peso, Wf. La calidad del n1uestreo es inejor cuando ambos parámetros 
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disminuyen. La e
0

nergía de filtrado se expresa usualmente en unidades de la 
energía primaria y en ese caso se denomina filtrado relativo. 

Para ilustrar dicho algoritmo 'se'muetra a continuación los pasos que se 
siguen en el algoritmo de Hillas(45] . 

. .. , · Sea ·un· proceso 
· ... · 

(3.14} 

'con n ;::::. 1, donde una partícula primaria A generan secundarias B1B2 ..• En. 
Sea EA(En,) la energía de A(Bi). Antes de incorporar los secundarios al pro­
ceso de simulación, la energía EA es cornparada con Eth y: 

• si EA ;::: Eth, cada secundario se analiza separadamente y es aceptado 
con una probabilidad 

~={ 1 
§!.i_ 
Eth 

si 
si 

En, 2::Eth 
En,< Eu. 

(3.15} 

si EA < Eth, implica necesariamente que la energía primaria proviene 
de un operación de filtrado anterior. En este caso sólo un secundario 
de los n es seleccionado con una probabilidad 

p,- En, 
' - LJ=l En¡ 

(3.16} 

Esto implica que una vez que se llega a la energía de filtrado el ní1mero 
de partículas no aumenta. 

En ambos casos, el peso de la partícula secundaria es igual al peso de 
A multiplicado por la inversa de ~- Esto hace que el algoritn10 no sea ses­
gado, esto es, que todos los promedios evaluados a partir de las partículas 
pesadas no dependerán de la energía de filtrado. Sólo las fluctuaciones son 
afectadas por el nivel de filtrado. Si la energía primaria tiene un valor cer­
cano a E,,., entonces el oproceso de filtrado comienza antes, hablando del 
desarrollo del chubasco, y se obtendra un nú1nero menor de muestras con 
pesos mayores y más fluctuaciones. Por otro lado para filtrados bajos se 
obtiene mayor cantidad de muestrrus: con n1cnorcs fluctuaciones estadísticas. 
Obviamente, si el número de muestras aumenta, el requcriinicnto en tiem­
po computacional también se ve incrementado. La elección del proceso de 
simulación será entonces una solución de comportan1iento entre las posibles 
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Figura 3.5: Tiempo Computacional 'requerido según la energía de filtrado. 
Con chubasco de protón ··de":lo19 eV; 'La computadora utilizada tiene un 
procesador INTEL de 600MHz. 

fluctuaciones generadas y el tiempo computacional requerido. Como refer­
encia la figura 3.5 se muestra el tie1npo computacional requerido en funcion 
del nivel de filtrado para chubascos generadas por un protón con una energía 
de 1019 e V. La computadora utilizada para la obtención de estos datos tiene 
un procesador INTEL-PII de 600 MHz. 

El algoritmo de filtrado de partículas en AIRES también tiene un de­
talle adicional que ha de1nostrado ser útil para disnlinuir las fluctuaciones 
estadísticas en muchos casos. Esta extensión del algoritmo consiste en deter­
minar que todos los pesos estadísticos sean siempre menores que una cierta 
cantidad positiva Wr > 1 especificada como un parámetro externo. 

El mecanismo puede ser sintetizado de la siguiente forma: 
Sea WA el peso de la partícula A, y wy > wr/2 un número interno 

adicional. Considere el número de secundarios en el proceso 3.14 

• si n ~ 3 entonces, 

i) si WA > wy o WAEA/ mín(Eo,, ... , Eon) > Wr todos los secundarios 
Bi, ... , Bn 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 partículas 
cargadas. Se simularon 10 chubascos ele protones con energía de 1019 eV con 
O = O .. Las Gráficas (a), (b), (c) y {d) corresponden a valores de Eth/ Eprirn = 
10-3 , 10-4 , 10-5 filcy 10-6 respectivamente. 

• si n > 3 se utiliza el algoritmo de Hillas estándar en todos los ca.sos, 
pero si el peso del secundario seleccionado es ntenor que wr, entonces rn 
copias del secundario son conservadas para su posterior propagación, 
cada una con un peso w~ = wn/rn. El entero rn se ajusta de manara 
tal que Wy < w8 < Wr. 

En la versión de AIRES actual wy = wr/8 y 

{3.17) 

donde Ao es una constante igual a 14 Gev-1 y Wf es un parámetro externo 
que puede ser controlado por el usuario. Si Wf -t oo el algoritmo se reduce 
al proceso estandar descrito por Hilla.s. 

En la figura 3.6 se muestra un ejemplo de los efectos de filtrado sobre 
el desarrollo longitudinal del número de todas las partículas cargadas. Las 
condiciones de la simulación fueron las siguientes: Chubascos generados por 
protones con energía de 1019 e V con incidencia vertical para las siguientes 
energías de filtrado Et1,/ Eprirn = 10-3 , 10-4 , 10-6 y 10-7 • Las gráficas de 
las figuras 3.6 y 3.7 muestra claramente como las fluctuaciones estadísticas 
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disminuyen sistemátican1ente cuando la energía de filtrado disminuye. Co­
mo contrapartida de ello, y como se dijo previamente, el tiempo de CPU 
requerido en la sitnulación aumenta si la energía de filtrado disminuye: una 
simulación hecha con un nivel de filtrado de 10-7 requiere de 6300 veces 
más tiempo de CPU que una hecha con 10-3 • Asimismo, es importante no­
tar que la posición media de los puntos correspondientes a cada profundidad 
atmosférica no representa una dependencia evidente con el nivel de filtrado. 

tau•o 
10•• ·-· ... 

•• ... 
""-...... 

-....... 
'J 

(C) "'J 
!19 109 ·-· Rf•) 

-­·­-·­.. 
... 

5••• ·-· ··-· 
1t':ªCSJ .!11 .. '-, 

• (d, "", ... .. ... 
5••• ·-· Rlm) 

Figura 3.7: Efectos del filtrado de energía para las fluctuaciones de una 
distribución lateral de electrones y positrones con las niismas condiciones 
que en la figura 3.6. 

El grado de reducción de las fluctuaciones depende del observable con­
siderado, por ejemplo, la distribución lateral de electrones presenta fluctua­
ciones considerables aún para un filtrado bajo. Esto es debido a que los 
electrones llegan al suelo después de una larga cadena de interacciones y, 
en esas circunstancias, la necesidad de utilizar un peso estadístico es in­
evitable y por lo tanto el nivel de fluctuaciones persiste. Para este tipo de 
fluctuaciones es útil el algoritmo de filtrado nlodificado usado en AIRES. En 
la figura 3.7, se muestra la distribución lateral del nú1nero de electrones y 
positrones para chubascos de protones de 1019 e V con una energía de filtra­
do constante Ea,= 10-5 Eprfrn, pero distinto valor de Wf. Puede observarse 
que la densidad de fluctuaciones disminuye cuandoWf crece. En particular, 
para wf = 1 y wf = 0,5 las fluctuaciones correspondientes a un filtrado 
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relativo de 10""'5 son del orden de las correspondientes al algoritmo de Hillas 
estándar con Eth = 10-7 Eprirn· ,.,.,. 
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La vieja idea de detectar neutrinos a través de chubascos horizontales 
[48] se replanteo cuando se diseñaba el Proyecto Pierre Auger; Para entender 
que es un chubasco horizontal hagamos una comparación con un chubasco 
vertical que describimos en el 3. 

Figura 4.1: Esquema de los diferentes frentes de chubascos. 

Un chubasco vertical es aquel que posee un ángulo cenital, entre el eje del 
chubasco y la norn1al de la supercifie terrestre, con un valor entre Oºy 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 pueden llegar hasta 91° 
y más. A grandes ángulos cenitales, los rayos cós1nicos se desarrollan co1no 
chubascos ordinarios en las capas altas de la atn1ósfcra, ya sean de protones, 
núcleos pesados o hasta fotones, muy similares a los chubascos verticales. 
Sin einbargo su componente electro1uagnetica se absorbe completa1nente por 
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la ___ ,...t_lI)ósfera_ profunda evitando que sea detectada a nivel del suelo (49]. Un 
neutrino ultracnegético puede inducir chubascos horizontales en la atmósfera 
profunda y ser detectado si interactúa 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 niencionamos, un hadrón interactúa en 
lo alto de la atmósfera y a grandes ángulos la distancia entre el máximo 
desarrollo del chubasco y el suelo es mayor que 100 k1n donde la componente 
electromagnética del chubasco se extingue totaln1ente ya que atraviesa rnás 
de 6 atmósferas verticales y solo rnuoncs sobreviven. Para ejc1nplificar esto 
veamos la figura 4.1 qne muestra la distribución de un chubasco. Todos los 
chubascos poseen una distribución sirnilar. Al principio comienza a crecer 
generando las primeras generaciones de partículas secundarias, después tiene 
un rnaximo de producción y finalmente decrece la producción de secundarios. 
Si seguiinos la trayectoria de las partículas que se generaron al principio de 
la sección de máxin1a producción estas generan un frente esférico, ya que 
las partículas se propagan aproxÍJnada1ncntc a la 1nisn1a velocidad. De igual 
forma si tomamos partícula....; al final de la. sección n1áxima, estas van a pro­
ducir un frente con fortna esférica. Este segundo frente se encontrará atrás 
que el que se formo con las partículas del inicio de la regían de rntixitna 
producción. Si el chuba..'ico se genera n1uy arriba en la atmósfera, nuestros 
detectores se encontrarfin rnuy lejos de esta regían de producción y el radio 
de los frentes esféricos ser'i grande, por lo tanto la curvatura del frente del 
chubasco será pequeña. En cambio si tenernos un chuba..o;;;co que se genera 
cerca de los detectores, las partículas que generan el frente habrán recorrido 
una distancia más corta y la curvatura de este sera 1nayor. Por esta razón 
el frente del chubasco que se genera en la alta at1116sfcra es muy plano, 
con un radio de curvatura mayor a 100 k1n. Para los neutrinos que puede 
interactuar en lo profundo de la atmósfera e inducir un chubasco cerca del 
arreglo. Este chubasco tendrá una apariencia. norrnal, aunque sea horizontal. 
Esto significa que posee un frente curvo, con un valor de algunos pocos k1n 
(50]. Co1nparando estas dos descripciones podemos ver la figura 4.2. Asísi 
los flujos de neutrinos son sufucientemente grandes los neutrinos podrían 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 características principales. 
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después de 1 otm. después do 3 ntm. 

-~o::c~~~;i~:~:~!~~;~~~~!~~~:~~ 
Figura 4.2: Frentes de chubascos. 

4.1.1. Chubascos de neutrinos 

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

Ve t-t En el caso de neutrinos del electrón tenemos que este interactúa con 
las moléculas de la atmósfera generando una reacción beta inversa 
(ve+ (N, Z) -+ (N, Z + 1) +e). Este proporcionará un electron ultra­
energético que generará un chubasco. La componente electromagnética 
de este chubasco será predominante y asíla detección de este tendrá una 
población significativa en el canal electromagnético y en menor pro­
porción muones. 

Vµ t-t Para el caso de neutrinos del muón, al igual que el neutrino del elec­
trón, este generará un muón por una reacción beta inverso (vµ + 
(N, Z) -+ (N, Z + 1) + µ). Este muón no va a interactuar tan rápi­
do como un electrón, sino que va a recorrer un trecho largo antes de 
decaer. Asílos chubascos generados por muones son pequeños y con 
pocas partículas. 

vT t-t Para el caso de neutrinos del tau, estos generará un tau mediante una 
reacción beta inverso ( vT + ( N, Z) -+ ( N, Z + 1) + -r), de igual man­
era que los casos anteriores. El tau generado tiene un probabilidad de 
interactuar en cualquier profundidad de la atmósfera. Si este decay­
era en la alta atmósfera no podemos diferenciar su chubasco de algun 
otro generado por una partícula ordinaria. Pero si el decaimiento se 
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produce cerca del detector, a unos 1000 g/cn12 , si podernos diferen­
ciarlo. Además el Observatorio Pierre Auger tiene una caractcristica 
especial, este se encuentra junto a la cordillera de los Andes. Con estas 
montañas cerca del detector tenernos la posibilidad de que el tau al 
atravesarlas pueda decaer y producir un chubasco. Otra posibilidad es 
que el neutrino posea un angulo de 90º, con lo cual pasará razante en 
la tierra y recorrerá el ancho máximo de la atlnosfera. Otra opción es 
que posea un ángulo mayor de 90° y salga del sucio produciendo un 
chubasco hacia arriba. Para un chubasco con estas caractcristicas ex­
iste la posibilidad de hacer una detección conjunta entre el telescopio 
de Fluorescencia, "Fly Eye" y el arreglo de superficie. El dcacairnicnto 
del tau, producirá hadrones, algún tipo de pión y neutrino del tau. Este 
chubasco generado tendrá una gran población en el canal hadrónico y 
se podrá diferenciar fácilmente del chubasco generados por un neutrino 
del electrón y del muón. -·--

Esto neutrinos ultraenergético pueden ser partículas generadas en los 
diferentes sitios de los modelos "Bottorn-Up" y "Top-Down"; de los cuales se 
mencionó en capitulas anteriores. Pero es necesario aclarar que los neutrinos 
del tau no son candidatos de estos modelos. Sin embargo, estos neutrinos 
pueden ser generados a través de la oscilacion de ncutrinos [51] mediante 
Vµ~Vr• 

4.2. Arreglo de Superficie 

El arreglo de superficie mide la distribución lateral de las partículas del 
frente del chubasco. Con el análisis del tamaño del chubasco se determina la 
energía a través de la densidad de partículas en un radio entre 600 a 1000 m. 
Este método en especial es independiente del tipo de partícula. 

La dirección de la partícula primaria se obtiene de los tiempos relativos 
de llegada del frente del chubasco en diferentes detectores. Estos valores 
estan correlacionados con la energía y cu algunos casos por la extensión del 
frente del chubasco, con la naturaleza de la partícula prin1aria. El dcse1npciio 
del detector en la medición de estos pará1netros define el desernpcño de la 
física del ángulo de superficie. La resolución de los par,í1nctros del detector 
pueden ser estudiados usando simulación de chubascos y de detectores al 
igual que la aportación que proporcionan experimentos anteriores. 
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El arreglo de superficie está constituido por tanques llenos de agua pura 
con la cual van a interactuar las partículas que llegan a la superficie prove­
nientes del chubasco atn1osférico. Una descripción detallada de este areglo 
de superficie se encontra en el Capítulo 2, Sección 2.4.1. 

Los tipos de partículas que llegan a la superficie son principalmente 
electrones, fotones y 1nuones. Estas partículas tienen diferentes tipos de in­
teracción con el agua del tanque. 

Para el fotón: reacciones Compton y producción de pares. 

Para el electrón: radiación Cerenkov, ionización y br~~11st.raJiI,u?g'.. 

Y para el muón: ionozación y radiación Cerenko".::;'.~ .~'~.~ ~'..;:,;~ • 

La radiación Cerenkov, en este caso, propocionará·.la•forrna éle detección 
de las partículas. .. : , . .. . . ·· 

Ya que la radiación Cerenkov es importante revisaremos· en bre;ve sob.re 
esta. 

4.2.2. Radiación Cerenkov 

La radiación Cerenkov se presenta cuando una partícula viaJa a una 
velocidad 1nayor que Ja velocidad de la luz en el medio. En el caso de la 
detección de partículas en los tanques, estainos interesados en utilizar agua 
como nicdio. Esta radiación produce un cono de luz en la dirección del 
movimiento de la partícula con un ángulo de apertura de x0 : 

cos Xc = C.ned/v (4.1) 

donde c.ned es la velocidad de la luz en el medio y v la velocidad de la 
partícula. En el caso del agua, como medio, tenemos que ese ángulo es de 
45°. 

El indice de refracción del agua es n = 1,33 = c~;;c, , por lo que la 
velocida de la luz en ella es cu2 o = 0,752. Con esto obtenemos que el valor 
de -y para una partícula relativista en agua· es de -y = 1,5. Para que un 
electrón y un inuón pudiera generar radiación Cerenkov en el agua necesita 
una energía : ~ ,-. ' 

··Ee ""7ne'Y~ 0,75MeV 

Eµ ?nµ 'Y.= 150 Me V 
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esta energía es la mínima para que un electron o muon emitan radiación 
Cerenkov. 

El número de partículas será proporcional a la energía y la longitud de 
las trazas que recorran estas en los tanques será proporcional ál número ·de 
particulas, así la luz Cerenkov será proporcional a la energía que· deposite 
cada partícula. Para esto se necesita obtener la longitud de las trayectorias 
de las partículas en los tanques. 

4.2.3. 'Trayectorias en tanques 

Para poder calcular las trayectorias de las partículas que pasan a través 
de los tanques se hace lo siguiente. Para un tanque se calcula el área efectiva, 
dependiendo del angulo de arribo. Cada partícula que pase a través de esta 
superficie pasará tambien a través del tanque y podrá ser detectada. Si se 
coloca los ejes coordenados en el 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. 

'"~ .. ::. _L.-· 

-y 

Figura 4.3: Sperficie efectiva de .de.tec.cióll para un chubasco horizontal. 

El valor del área de esta superfiéi~:¿recitivacs · . ' .. -· · .. -, ..... , ·. -, ·>·' ~·- .. ~ ' 

A= ;;.R2.·+21~t~úon (4.2) 
_ .. - . - _._, ~ ,-

donde /i es la altura de1 tall.ciué,,:-a si.Lra<lio·y o e1 ángu1a de arribo del 
chubasco. En el caso del.Observaforio P.ierre Auger, la. dimensión de los 
tanques es: 
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Para conocer las trayectorias se toman planos perpendiculares al eje, como 
lo muestra la figura 4.4. 

X 

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

El valor de l!1 es: 

l!1 = VR2 -y2 

Fijando un plano en el ejey, se tenien que dividir en tres secciones, donde 
los valores de las trayectorias en cada sección serán diferente. Estas secciones 
son esqueinatizadas en la figura 4.5. Los límites de estas secciones se toman 
en términos de l!1 de la siguiente forma: 

2S>t 

Figura 4.5: Secciones de los planos transversales. 

. ,, TESIS NO SALE 
L. BIBLIOTECA 
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para e3 se tiene que tan rp = í!a~e. así: 

e3 = -'-•- + e1 = h tanfJ +e~ 
tanrp 

para e2 se tiene que e3 = e2 +_2e1 así: 

e2 = h'tanfJ - e1 

como rp = 90 - fJ, entonce~ 
• < '< 

. . ',, -_. ' 1 
ta:n rp = t;in(90 :-- fJ) = cot (J = tan 8 

CAPÍTUL04. 

(4.3) 

(4.4) 

Si se analiza por secciones;:únnando los valores geométricos de los triángulos 
amarillos. 

e 
:=======!--~~...P----

Figura 4.6: Geometría de la sección I. 

2~1. 

Figura 4. 7: Geometría de la sección 11. 

Para la sección I se tiene: 

e1 +x 
P1 = -.-­s1nfJ 

(4.5) 
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Figura 4.8: Geometría de la sección 111. 

Para la sección 11 se tiene p = cte : 

2e1 
P2 = sinO 

Para la sección 11 del triángulogiande se·tiene tanO 
del triángulo. pequeño. C()S (J = :!'-;,h' iuií: !' · 

. P~ ·;~:~:~;-:~:~:;';~~ si: (J 

(4.6) 

(4.7) 
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Con ·esto se integra pa~a/obte"ri'er1•1 ef'\;a.1<l~'rnedio: (p) ·.de las trayectorias 
en todo el tanque: ' ,. ·:'.~~:~;'~·'o':' ··"."':~'.-'.~{:! · ~!? 

donde: 

J p(x,y) dxdy = J~dy 

(p) 
fp(x,y) dxdy 

J dxdy 

4.2.4. Simulación y Análisis de tanques 

(4.8) 

Para poder ver la respuesta que presentan los chubascos inclinados en el 
arreglo de superficie se utiliza el sinmlador de tanques estandar del Obser­
vatorio Pierre Auger. Este progra1na esta elavorado en C++ y posee car­
acterísticas especiales para el arreglo de superficie del Observa.torio Pierre 
Auger.Con este simulador se pueden elaborar simulaciones con el arreglo 
completo del Auger o sólo con la parte de ingeniería. Los valores que con­
trolan al programa se encuentran en el archivo def"ault.inp además del 
archivo obtenido de la salida de AIRES. 
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El simulador de tanques funciona en cuatro etapas: 

l. en la primera, a partir del archivo de salida del chubasco llamado 
grndpcle genera una lista de partículas de entrada. A través de una 
selección reevaluando los pesos estadísticos de cada partícula. En este 
etapa se genera como salida, una lista de partículas que. podrieran 
atravesar los tanques. 

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

efecto Óerenkov 

producción de pares 

deacimiento de muones 

perdida de energía 

haciendo un segimiento de Ja luz Cerenkov producida hasta los detec­
tores PMT tomando en cuenta la reflexión y reflacción de las paredes 
del tanque. En estea etapa se hace un seguimiento de las partículas en 
el tanque pasando por sus interacciones hasta que se pierde la energí. 
Como salida de este paso se genera una lista de los fotelectrones. Los 
electrones que salen de los Fotocátodoss de los PMT. 

3. En esta tercera etapa se desarrolla una simulación de la electrónica de 
las trazas de los FADC's para cada PMT de cada tanque. En este paso 
tenemos como salida una señal digitalizada de Jos PMT. 

4. Se revisan las señales de la etapa 3 y se determina si existe un disparo 
local. Esto es si las partículas que atravesarón el tanque producen un 
disparo. 

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

Número de ·evento y sus coordenadas. 

Número de estaciones o tanques que fueron golpeadas por partículas. 

El número identificador de cada tanque y sus coordenadas. 

El número de partí.::ulas ~~ cada tanque. 
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Con este programa se analizaron todos los archivos de salida de AIRES 
que se elaboraron en el catálogo de chubascos que se muestra en el Apen­
dice A (Chubascos de 1018 e V - 1020 e V con profundidades de 500 g/cm2 -

2000g/cm2 sobre los detectores para ángulos (J de 80° y 85°). Con este 
muestreo se obtuvo el resultado de las gráficas 4.9 y 4.10 de 940 eventos. 

Gráfica de chubascos a 80º 
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Figura 4.9: Gráfica para ángulo (J = 80º con diferentes valores de profundi­
dad y energías. 

4.2.5. Respuesta del simulador de tanques 

Con las simulaciones obtenidas de AIRES se hace un análisis en un sim­
ulador de tanques. En este podernos obtener el tipo de respuesta para difer­
entes chubascos. Un ejemplo de la respuesta de los silnuladores se muestra 
en las figuras 4.11 y 4.12. Este caso es un ejemplo de un chubascos cuya 
partícula primaria es un protón, con energía de 1018 y 1019 e V. También se 
muestra la densidad de µ producidos al nivel del suelo al igual que los e- y 
-y. 
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CAPÍTUL04. 

Gráfica de chubascos a 85º 

1ZZ.3 1019 e V 
C=:J 1011115 eV 
rss:3 1 Ozo eV 

Figura 4.10: Gráfica para •Íngnlo O = 85° con diferentes valores de profun­
didad y energías. 

4.3. Conclusiones 

El Observatorio Pierre Auger tiene una geo1netría óptiina para la de­
tección del v.,. con un rango de energía de (1018 - 1020 ) cV . De hecho, por 
encima de 1017 eV la tierra no es transparente para los ncutrinos y para v.,. o 
Vµ las interacciones sucesivas de corrientes neutras degradarán la energía por 
debajo de 1016 e V. Por lo tanto, la trayectoria de un ncutrino que interactúa 
con la roca limita el nún1ero de interacciones y permite que escape un leptón 
de alta energía, por encima de 1017 e V. Solamente neutrinos horizontales que 
interactúan con las montañas serán los que cumplan estos requerimientos. 

El programa de sin1ulación Aires nos proporciona un código adecuado 
para el estudio de chubascos. Este programa, utilizando el rnétodo de Monte 
Cario, permite un seguimiento de un chubasco proveniente de una partícula 
primaria, teniendo en cuenta la identidad de esta, su energía y su ángulo de 
incidencia. Para hacer una descripción más realista se consideró la curvatura 
terrestre mediante el cálculo numérico de la ce. 3.10 de la trayectoria del 
centro del chubasco. También es importante recalcar que todos los chubascos 
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estudiados consideran el cmnpo 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 shnulados 
nos poporciona un patrón de encendido de los tanques. Este estudio es de 
suma importancia para la detección de chubascos de neutrinos ya que nos 
puede proporcionar caracteristicas en el encendido de tanques, lo cual se 
pudiera corraborar en trabajos antcnteriorcs y en futuras mediciones cuando 
el Observatorio Pierre Auger esté trabajando cotnpletarnente. 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 1nás amplio de huellas de chubascos atmosféricos 
es necesario un estudio más a1nplio. 
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Figura 4.11: Ejemplos de la respuesta del arreglo de superficie para protones 
de l018 eV. 
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Figura 4.12: Ejemplos de la respuesta del arreglo de superficie para protones 
de 1019 eV. 
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