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RESUMEN

En este estudio, se presentan los resultados de una simulacién realizada utilizando la
aplicacién ARTI (Atmosferical Radiation Transport Information), desarrollada por el Ob-
servatorio Gigante Latinoamericano (LAGO), disenada para simular las sefiales producidas
por las particulas secundarias que se producen de la interaccién de los rayos cosmicos que
llegan a la atmdsfera de la Tierra. LAGO es un observatorio de rayos cdsmicos que abarca
una amplia variedad de altitudes, latitudes y paises en América Latina. Con el software
ARTTI se calculé el flujo de particulas secundarias en tres sitios en Mérida- Venezuela,
especificamente en la Hechicera-Mérida (1630 m.s.n.m), CIDA -LLano del Hato, Mérida
(3600 m.s.n.m) y Pico Espejo-Mérida (4754 m.s.n.m). Se encontrd que el mejor sitio es Pico
Espejo- Mérida para realizar estudios usando gamas secundarias, donde el flujo supera las
103 particulas m?s' y alcanza energias de aproximadamente 500 GeV, en comparacion con
Hechicera y el CIDA. Por otro lado, para investigaciones sobre clima espacial utilizando la
componente muénica, se encontré que el mejor sitio es la Hechicera, ya que la diferencia
entre la componente de electrones y positrones y la componente muodnica es notable.



INTRODUCCION

Desde el descubrimiento de los rayos césmicos a principios del siglo XX por el fisico
Victor Hess, se ha sabido que estas particulas subatomicas de alta energia provienen
del espacio exterior y bombardean continuamente la Tierra desde diversas direcciones.
Contrario a la creencia de que la radiacién disminuiria con la altitud.

Victor Hess [8] observé un aumento significativo de la radiacién durante vuelos en glo-
bos aerostéticos, al igual que Werner Kolhorster [9], 1o que reveld su origen extraterrestre.
Este descubrimiento senté las bases para una comprensién mas profunda de los fenémenos
astrofisicos y la fisica de particulas.

Ademas, es importante destacar que los rayos césmicos abarcan un amplio espectro
de energfas, desde unos pocos electronvoltios (eV) hasta varios exaelectronvoltios (EeV).
Esta amplia gama de energias refleja la diversidad de procesos astrofisicos que dan origen
a estas particulas, la complejidad de su interaccion con el medio interestelar y la atmosfera
terrestre.

Sabemos que los principales procesos astrofisicos incluyen supernovas, agujeros negros,
aceleradores césmicos, eventos de colisién de galaxias y quésares/nicleos galacticos activos.
Durante una supernova, se liberan enormes cantidades de energia, acelerando particulas
subatomicas a velocidades cercanas a la luz.

Los agujeros negros supermasivos pueden generar intensos campos magnéticos y cho-
rros de particulas de alta energia, llamados jets relativistas. Ademads, regiones dentro de
la galaxia con campos magnéticos intensos pueden actuar como aceleradores naturales de
particulas. Estas pueden ser atrapadas y guiadas por las lineas de campo magnético, que
siguen lineas de campo que cambian en intensidad o direccién, ganando energia cinética a
expensas de la energia del campo magnético [10].

Otro mecanismo de aceleracién, es por ondas de choque de Fermi[II], es un proce-
so fundamental que explica cémo las particulas cargadas pueden ganar energia cinética
significativa al atravesar una onda de choque. Este proceso, propuesto originalmente por
Enrico Fermi en la década de 1940, opera en entornos astrofisicos donde se forman ondas
de choque, como en supernovas, remanentes de supernovas, y en las regiones alrededor de

agujeros negros activos [10].



Cuando las particulas cargadas, como protones y electrones, atraviesan la onda de
choque, pueden experimentar multiples reflexiones y re-inyecciones, lo que les permite
ganar energia cinética gradualmente en cada paso. Este proceso de aceleracion continua
resulta en un aumento significativo en la energia de las particulas, lo que contribuye a la
generacion de rayos coésmicos de alta energia que observamos en el universo .

Una vez comienza la aceleracion de las particulas en los procesos astrofisicos, estas
particulas comienzan su viaje a través del espacio, pudiendo ser influenciadas por campos
magnéticos y otros fenémenos en su region de origen. A medida que atraviesan el medio
interestelar, interactian con atomos y particulas, y pueden ser desviadas por campos
magnéticos galacticos.

La desviacion angular observada es mas pronunciada para los rayos césmicos con
energias mas bajas, en el rango de mega-electronvoltios (MeV) a gigaelectronvoltios (GeV).
Esto se debe a que las particulas de baja energia son mas susceptibles a ser desviadas por
los campos magnéticos presentes en el medio interestelar.

A medida que la energia de los rayos cosmicos aumenta, su capacidad para atravesar
los campos magnéticos sin ser desviadas significativamente también aumenta. Por lo tanto,
las particulas con energias en el rango de tera electronvoltios (TeV) a petaelectronvoltios
(PeV) pueden experimentar menos desviacién angular en su propagacién a través del
espacio. Los rayos cosmicos de altas energias nos ayudan a conocer la fuente.

Algunos rayos césmicos alcanzan la atmoésfera terrestre e interactiian con las moléculas
atmosféricas, generando cascadas de particulas secundarias a través de procesos radiativos
y de descomposiciéon. Estas cascadas pueden incluir electrones, positrones, mesones, fotones
y otros. A medida que estas particulas secundarias descienden a través de la atmosfera,
en su punto maximo de desarrollo (segin la energia (£,) de los rayos césmicos primarios)
se pueden generar hasta 10'° particulas secundarias.

La técnica predominante para estudiar estos rayos césmicos primarios es la deteccion
de particulas secundarias en el nivel del suelo. Este enfoque se divide en dos casos: aquellos
asociados a una unica cascada con la energia primaria mas alta y los vinculados a particulas
secundarias integradas debido a energias mas bajas.

En el segundo escenario, la medicién precisa de las fluctuaciones temporales en el flujo
resulta crucial para entender eventos astrofisicos transitorios, como los destellos de rayos
gamma, fenémenos meteorolégicos, espaciales e incluso aplicaciones geofisicas como la
muografia.

Este proyecto se estructura en cinco capitulos. En el primer capitulo, se presenta el
planteamiento del problema, la justificacion y los objetivos especificos. El segundo capitulo

se dedica a la descripcion de los aspectos fisicos y tedricos del espectro de rayos cosmicos,



las cascadas secundarias de particulas generadas por los rayos césmicos que alcanzan la
atmosfera y los detectores cherenkov en agua.

El tercer capitulo se enfoca en el detector Cherenkov en agua, detallando el efecto
Cherenkov, presentando un prototipo de detector y su curva de calibracién. En el cuarto
capitulo, se brinda una exposicion detallada del cédigo de simulacion ARTI, desarrollado
por la colaboracion LAGO. Finalmente, en el quinto capitulo se analizan y discuten los

resultados obtenidos, asi como las conclusiones derivadas de estos resultados.



CAPITULO I

PLANTEAMIENTO DEL PROBLEMA, OBJETIVOS Y JUSTIFICACION

1.1. Planteamiento del problema

El estudio del flujo de particulas secundarias a diferentes altitudes en el estado Mérida-
Venezuela, especificamente en los sitios de La Hechicera a 1630 m.s.n.m, el CIDA-Llano
del Hato a 3600 m.s.n.m y el Pico Espejo a 4754 m.s.n.m, se respalda por la necesidad de
comprender el impacto de las particulas secundarias en el clima espacial y la deteccion de
destellos de rayos gamma. Dicho estudio se enmarca en el contexto del proyecto LAGO,
con el potencial de reactivar las investigaciones en Venezuela y contribuir a los objetivos

principales del proyecto.

1.2. Justificacién

La investigacién se justifica en funcion del continuo avance en el estudio de los rayos
cosmicos, que desde su descubrimiento ha impulsado el desarrollo de diversos instrumentos
para comprender su origen, propagacion en el medio interestelar y su interaccién con la
atmosfera. Entre los instrumentos mas utilizados se encuentran los satélites y los arreglos
de detectores Cherenkov en agua, distribuidos a diferentes alturas en la superficie terrestre.

Este trabajo se enmarca en la continuidad de estudios previos realizados en colabora-
cién con el proyecto LAGO, enfocados en el andlisis del flujo de particulas secundarias a
distintas alturas en varios paises de América Latina. Sin embargo, se distingue por centrar-
se en el estudio del flujo de estas particulas a diferentes altitudes en Mérida, Venezuela,
especificamente en los sitios de La Hechicera a 1630 m.s.n.m, el CIDA - Llano del Hato a
3600 m.s.n.m y el Pico Espejo a 4754 m.s.n.m.

Los resultados obtenidos a partir de esta investigacion tienen el potencial de reactivar
el proyecto LAGO en Venezuela, participando activamente en dos de sus objetivos prin-

cipales: el estudio del clima espacial y la deteccién de destellos de rayos gamma mediante



detectores ubicados en los sitios mencionados anteriormente.

Objetivo General:

La simulacion de cascadas secundarias de particulas en la atmosfera con el software
ARTI desarrollado por colaboracién LAGO.

Objetivos especificos:

= Revisar uso del software ARTI para su aplicacion en el proyecto LAGO Mérida-

Venezuela, en tres lugares a diferentes altitudes en la ciudad Mérida, Venezuela.

= Obtener el flujo de particulas secundarias para varias particulas primarias(como
electromagnéticas, muénicos y de neutrones) en tres diferentes alturas (1630, 3600

y 4754 m.s.n.m) a través de una simulacién realizada con el Software ARTI

» Conseguir el flujo de particulas secundarias para protones a las alturas 1600, 3600 y

4754 m.s.n.m., a través de una simulacion realizada con el Software ARTI



CAPITULO II

RAYOS COSMICOS

Los rayos césmicos (RC) se originan fuera de la Tierra y llegan a la atmdsfera terrestre.
Los RC pueden tener un origen galdctico (provenientes de la Via Lictea) o extra-galdcti-
co. El Fisico Austriaco Victor HESS[§] (ver figura , realizd experimentos pioneros en
la década de 1910 para estudiar la radiacion en la atmoésfera terrestre. Hess y Werner
Kolhérster [9] llevaron a cabo vuelos en globos aerostéticos equipados con detectores de
radiacién y descubrieron que la radiacion aumentaba con la altitud en lugar de disminuir,

como se esperaba.

Figura 2.1: Victor Hess mide la ionizacién a 5000m de altura [I]

Hess concluyé que la radiaciéon medida solo podia explicarse con la existencia de una
radiacién proveniente del espacio exterior, caracterizada por su alta capacidad de pene-
tracion en la materia.

En las décadas de 1930 y 1940, avances tecnoldgicos, como el uso de camaras de niebla,

permitieron investigar experimentalmente las particulas césmicas, identificando positrones,



muones, kaones y particulas A. En 1938, Auger[I2] propuso la existencia de extensas
lluvias de particulas generadas por el paso de particulas césmicas a través de la atmosfera,
estimando la energfa de las particulas primarias en aproximadamente 10! eV, la década
de 1950 presencié la expansion del espectro de energia de las particulas cosmicas y la
deteccion de eventos ultra energéticos.

En 1949, Fermi postulé un mecanismo de aceleracién basado en la interaccién con
campos magnéticos interestelares[I1], modificado en 1954 para ser mds eficiente [13]. Las
altas energias detectadas impulsaron el desarrollo de nuevos métodos de deteccién, in-
cluyendo observatorios basados en la fluorescencia atmosférica, como el Fly’s Eye, que
posteriormente fue reemplazado por HiRes.

Tras el descubrimiento del fondo de radiacién césmica (CMB) por Penzias y Willson,
Kenneth Greisen, Vadem Kuzmin y Georgi Zatsepin, se demostré que para energias su-
periores a 5 x 10%eV, los protones interactian con fotones del CMB, produciendo piones
secundarios. Esto condujo a la construccion del observatorio Pierre Auger, que combina
detectores de superficie y telescopios de fluorescencia para mejorar la determinacién de la
energfa, composicion y direccién de las particulas cédsmicas. [14]

El espectro de los rayos césmicos (RC), es unos de los aspectos mas estudiados, que
se refiere a la distribucion de las particulas cargadas de alta energia que llegan a la Tie-
rra desde el espacio exterior. Este espectro abarca una amplia gama de energias, desde
valores relativamente bajos hasta extremadamente altos. La forma exacta del espectro de
rayos cosmicos es compleja y esta influenciada por varios factores, incluyendo la fuente
de los rayos cosmicos, su trayectoria a través del espacio y las interacciones con campos
magnéticos.

En términos generales, el espectro de rayos césmicos se puede dividir en tres compo-

nentes principales:

» Componente de baja energia < 10°eV: incluye particulas de baja energia, co-
mo protones y electrones, que son mas abundantes pero menos energéticas que las
particulas de alta energia. Esta componente es la que esta més presente en la atmasfe-

ra terrestre.

» Componente de alta energia(con energias entre 10°¢V, 10 y los ultras
energéticos con energias > 10?Y): este componente abarca particulas altamente
energéticas, como nucleos atéomicos, pesados y otras particulas subatomicas. La de-
teccion y estudio de estas particulas proporcionan informacion crucial sobre procesos

astrofisicos extremadamente violentos, como explosiones de supernovas.

» Ruptura en el espectro(con energias ~ 10'%eV): en el espectro de rayos césmi-



cos, hay una ruptura en la pendiente de la distribucién de energia en un cierto
punto, conocido como “rodilla ”y “tobillo ”. La fisica detras de estos puntos de rup-
tura ain se estd investigando y proporciona desafios interesantes para comprender

la naturaleza de las particulas cosmicas de ultraalta energia.

El estudio del espectro de los rayos césmicos ha sido esencial para comprender la fisi-
ca subyacente de estas particulas y para avanzar en nuestro conocimiento sobre eventos
coésmicos extremos y la estructura del universo. La investigacién continua en este cam-
po contribuird a desentranar misterios ain no resueltos en la fisica de particulas y la

astrofisica.

2.1. Espectro de energia de los RC

Las mediciones del flujo de rayos cosmicos que alcanzan la atmosfera terrestre muestran
un amplio espectro energético que va desde 10° eV hasta 10?! eV. Este espectro ha sido
registrado por diversos experimentos y se ajusta a una distribucion de energia que sigue
una ley de potencias como: [15]

dN
57 °f E~“ (2.1)

En la figura muestra el espectro de energia de los rayos césmicos con energia
sobre los 101 GeV. Note que el espectro de energia de los rayos césmicos es afectada por
el campo magnético de la heliosfera y el campo geomagnético. El flujo de rayos césmicos

como funcién de la energfa se multiplica por la energia E? para enfatizar la forma espectral.

.

El espectro de RC contienen tres caracteristicas generales:

La “rodilla "y el “tobillo "son términos usados para hacer analogia con el fenémeno
que ocurre al haber un cambio drastico o ruptura en la manera de como decae el compor-
tamiento del flujo de particulas en funcién de la energia asociada en ciertos puntos.

Una “rodilla ”en aproximadamente 10 eV, el “tobillo ”del rayo césmico a aproxima-
damente 3 x 10'® eV, y el corte por encima de 3 x 10'? eV [1].

Las posiciones aproximadas de la “rodilla "y el “tobillo ”estan indicados con flecha en
la figura 2.2] El espectro de rayos césmicos debajo de la “rodilla "es una ley de potencia,

con indice espectral a = 2.8. Por encima del espectro de la “rodilla 7, El indice espectral



aumenta con o = 3.0. Por encima del “tobillo "el espectro de la ley de potencia se vuelve

mas plano y similar al de antes de la “tobillo ”[1].
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Figura 2.2: espectro de la energia de los rayos césmicos sobre 10MeV

Los valores de los indices del espectro muestran que debajo de la “rodilla "el flujo
disminuye por un factor de 50 cuando la energia incrementa por un orden de magnitud.
Sobre la “rodilla ”la disminucién es por un factor de 100. La energia de los rayos césmicos
sobre 10 eV son dificiles de medir por experimentos directos mediante experimentos
directos realizados con globos y satélites [1].

El flujo de RC son aproximadamente tres particulas por hora, por estereorradian en
un detector de un metro cuadrado. La particulas sobre 10'%eV pueden solo ser medidas
por conjuntos de cascadas secundarias de particulas de 4reas de mds de 10*m?, varias
cascadas experimentales tienen diferente energia que conducen a las inconsistencias en la
presentacién de espectros [1].

El pensamiento estandar en el ambito de los rayos césmicos es, que la energia de
las particulas debajo y alrededor de la “rodilla ”son aceleradas en objetos astrofisicos
galécticos, principalmente en restos de supernova y posiblemente en poderosos sistemas
binarios. La “rodilla "misma es probable un resultado de alcanzar la energia maxima de
dichos aceleradores [1].

Se cree que las particulas sobre el “tobillo ”que son de origen extra-galactico, pueden
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acelerarse en los "nucleos galdcticos activos” (AGN)”Active Galdctics Nucleus”, en las
radiogalaxias, en estallidos de rayos gamma, o en otro sistema astrofisico. No es obvio
donde las particulas sobre la rodilla y debajo del “tobillo "son aceleradas, posiblemente

en algunos aceleradores galdcticos especiales y muy eficientes [1].

2.2. Origen de las particulas de altas energias

Ademas de la forma en que se manifiesta el espectro de energia de las particulas
césmicas de alta energia, en la actualidad siguen siendo dos interrogantes fundamentales:
cudl es su naturaleza y cémo adquieren la energia que observamos.

Para estas interrogantes se han planteado dos teorias al respecto: la primera sugiere que
los RC de baja energia, alcanzan altas energias de forma progresiva mediante mecanismo
de choques de ondas de Fermi o campos magnéticos. La segunda teoria plantea que el
origen de los RC ultra energéticos observados, tiene su origen del decaimiento de particulas
supermasivas, creadas en procesos que se remontan al Universo primitivo [2].

La distribucién de las direcciones desde las cuales llegan las particulas ultra energéticas
es crucial para determinar cudl de los dos mecanismos es el responsable. Si las particu-
las provienen de un acelerador astrofisico cercano, a una distancia menor que el limi-
te GZK, deberian llegar directamente sin desviaciones significativas debido a campos
magnéticos.[14]

Por otro lado, si las particulas son el resultado del decaimiento de particulas superma-
sivas, la distribucion de las direcciones de llegada deberia ser esencialmente uniforme en
todas direcciones, correlacionada tnicamente, si se desea, con la distribucién de materia
en el Universo.

la figura [2.3] muestra como estas mediciones revelan una controversia en la regién
de ultra alta energia, donde algunos experimentos observan la presencia del corte GZK,
mientras que otros no lo detectan. Las amplias barras de error se deben a la escasez de
datos estadisticos en esa region, ademas en estas mediciones, el flujo se ha multiplicado

por E? para facilitar la identificacién de desviaciones del indice espectral o = 3.

2.3. Mecanismos de aceleracion de los rayos césmicos.

La aceleracién de particulas cargadas se puede lograr mediante las variaciones de los
campos magnéticos, que pueden crear campos eléctricos transitorios y acelerar las particu-

las. Los mecanismos de aceleraciéon deben permitir que las particulas alcancen energias
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Figura 2.3: El espectro de particulas césmicas en la region de alta energia ha sido
determinado a partir de mediciones realizadas por diversos experimentos.

ultraaltas y tener un espectro de inyeccién que se ajuste al espectro de RC de ultraaltas
energias observado[2].

El mecanismo de aceleracion mas aceptado hasta la actualidad es el propuesto por
Enrique Fermi(1949) [2] conocidos como aceleraciéon de Fermi de primer y segundo orden.

En el mecanismo de primer orden, Fermi consideré encuentros con nubes de plasma
en movimiento, como se muestra en la figura . Este mecanismo implica la existencia
de un frente de onda de choque, donde las particulas pueden quedar atrapadas entre las
corrientes a ambos lados del frente, aumentando su energia cada vez que pasan por el
frente de onda. Cuando el radio de giro de la particula excede el tamano de la region
aceleradora, la particula escapa de esta region. Este mecanismo de aceleracién produce
tipicamente particulas con un espectro de energia que sigue una ley de potencias de la
forma £~2 [11].

Sin embargo, en el mecanismo de segundo orden, senalé nubes moviéndose en direc-
ciones aleatorias (ver figura . [T1]. Este mecanismo proporciona una explicacién de
como las particulas pueden ganar energia a través de multiples interacciones con el campo

magnético.
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(a) Aceleracién por una nube de gas
parcialmente ionizada. Mecanismo de (b) Aceleracion en un frente de choque
primer orden. plano. Mecanismo de segundo orden.

Figura 2.4: Muestra los modelos de aceleracién de primer y segundo grado de fermi[2]

2.4. Transporte de rayos cosmicos

La teoria de transporte de rayos césmicos se enfoca en estudiar la interaccion entre
las particulas cargadas energéticas y el plasma del medio ambiente, como el viento solar
o el medio interestelar. Estas particulas interactian con un campo magnético suave de
fondo y campos eléctricos y magnéticos turbulentos, lo que causa su dispersién paralela y

perpendicular al campo magnético.[16]

2.4.1. Interaccién con el fondo cosmico de microondas.

La interaccién de los RC con el “fondo cosmico de microondas” CMB, también conocido
como radiacién césmica de fondo o CMB, establece un limite tedrico en la energia maxima
que pueden tener los RC durante su propagacién en el espacio.

Las posibles interacciones entre los RC y los fotones del CMB fueron propuestas de
forma independiente en 1966 por Kenneth Greisen [17], Georgi Zatsepin y Vadem Kuz’'min
[18].

Estas interacciones resultan en una disminucion de la energia de los RC que se propagan
en el espacio, lo cual se conoce como efecto GZK. El efecto GZK propone dos mecanismos
basicos de interaccion: la fotoproduccién de piones y la produccién de pares electron-
positron.

Este tltimo mecanismo es conocido como el proceso Bethe-Heitler [19]. A modo de
ejemplo, el mecanismo de foto-produccion de piones para un protén se describe de la

siguiente manera:
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pt+vemup — PP+ ¢

—n’ +at
— Alyss + 7° — pTrO7°
—pt+p° —ptr® + 7t

La energia umbral de los procesos de interaccién entre los RC y los fotones del CMB

depende de la energia del fotén del CMB involucrado.



CAPITULO III

CASCADAS DE PARTICULAS CARGADAS Y DETECTOR DE
CHERENKOV

3.1. Fenomenologia basica

Después de viajar por el espacio exterior e interactuar con los fotones de fondo, algunas
particulas cosmicas pierden energia en su propagaciéon y terminan por dispersar el resto de
su energia en la atmosfera terrestre. La interaccién de estas particulas primarias con las
moléculas de aire presentes en la atmosfera genera otras particulas, que a su vez interactian
con el aire o se desintegran. Esto da lugar a una reaccidan en cadena que produce una
cascada de particulas propagandose por la atmosfera, conocida como lluvia, chubascos o

cascada atmosférica de particulas, ver figura|3.1

Figura 3.1: Se muestra el desarrollo longitudinal y lateral de tres lluvias atmosféricas
extendidas iniciadas por diferentes particulas: un fotén (izquierda), un protén (centro) y
un nicleo de hierro (derecha). Todas las particulas tienen una energia inicial de
Ep =5 x 10" eV.[3]

En la figura |3.1]la representacién, se utilizan diferentes colores para identificar las tres
cascadas principales: electromagnética (rojo), mudnica (verde) y hadrénica (azul). Se pue-

den observar diferencias significativas entre las lluvias iniciadas por distintas particulas:
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mientras que la componente electromagnética domina en la lluvia iniciada por un fotén,
la componente hadrénica se vuelve mas importante al aumentar él numeré de nucleones
en la lluvia iniciada por un protén o un nticleo de hierro

La evolucion de una cascada de particulas esta determinada por las propiedades de la
particula primaria, como su composicion, energia inicial y angulo de incidencia, ademas
de las condiciones atmosféricas locales. Al inicio, el nimero de particulas en la cascada
aumenta rapidamente hasta alcanzar un maximo y luego disminuye a medida que su
energia cae por debajo del umbral necesario para generar nuevas particulas (ver Figura
59).

Conforme se desarrolla, las particulas secundarias se dispersan alejandose del eje for-
mado por la direccién de incidencia de la particula primaria. La distribucion espacial de
las particulas tiene una forma plana y se desplaza hacia la superficie terrestre a altas
velocidades, en la misma direccién que la particula primaria.

El area cubierta puede variar en tamano, desde unos pocos kilémetros cuadrados hasta
varias decenas de kilometros cuadrados al llegar al suelo, dependiendo de la energia de la
particula primaria, su dngulo de incidencia y la altura en la que se produce la cascada
maxima.

La densidad mas alta de particulas se encuentra en la region cercana al eje central
y disminuye rapidamente a medida que nos alejamos de este punto. En general, cuanto
mayor sea la energia de la particula primaria, mayor sera el tamano de la cascada y la

distancia a la que se pueden detectar las particulas secundarias.

Rayo Cdsmico Primario

interaccion nuclear

k¥ ’Eycon molécula de airg\\~
; ;

- T
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\ YYYY
- - + 4+
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neutrinos hadrénico electromagnético

Figura 3.2: Se muestra un esquema que representa una cascada hadrénica de particulas,
con sus tres componentes principales. [4]
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3.1.1. Cascada Electromagnética

Durante las primeras interacciones hadronicas, se producen particulas conocidas como
piones cargados y neutrones. Los neutrones, a su vez, experimentan un decaimiento en
el cual emiten radiacidn gamma (7). Este fendmeno se produce a través de los siguientes

procesos. [15]

70— 77[98.8 %]

0 — yete [1.2%)

el pion neutro decae en un 98.8% en dos v y en un 1.2% de yete™.

La cascada electromagnética se forma como resultado de las primeras interacciones, y
es responsable de disipar una gran cantidad de energia. Debido a esto, las caracteristicas
de la cascada electromagnética determinan por completo el comportamiento de las EAS
(lluvias atmosféricas extendidas).

Por lo tanto, es valido asumir que una lluvia esta compuesta por multiples sub-lluvias
electromagnéticas. Ademas, si el primario es un fotén de alta energia, el desarrollo de la

lluvia sera exclusivamente de naturaleza electromagnética.

3.1.2. Cascada Mudnica

Debido a que la mayor parte de la energia de la particula primaria se disipa a través
del canal electromagnético, existe una relacién mas directa entre la energia de la particula
primaria (Fy) y la distribucién lateral de muones.

Ademas de los piones cargados, las primeras interacciones hadronicas también producen
piones cargados. Sin embargo, en las capas superiores de la atmodsfera, estos piones tienen
una mayor probabilidad de decaer en lugar de interactuar con los dtomos presentes. El

decaimiento de los piones cargados sigue la siguiente reaccion.

" — 1 1,[99.99 %) (3.1)

Los piones cargados decaen un 99.99 % en un muén £ y en un neutrino mudnico v,
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Los mesones extranos, especialmente los kaones, generan muones como resultado de su

desintegracién mediante un proceso conocido como:

K" —uy,u* [63.43 %]
— wtq° 21.13 %)
—s atata~ 5.6 %]
— ety 4.9 %)

El proceso de decaimiento del KT puede expresarse de la siguiente manera: 63.43 %

decae en un v, y un pt, un 21.13% decae en un 7 y un 7%, un 5.6 % decae en dos 7" y

un 7~ y un 4.9 % decae en un 7°, e y un v,.

Las reacciones son aplicables a sus contrapartes de carga, a excepcién de la tultima
reacciéon, que desencadena una lluvia que contribuye a la componente electromagnética.
Por 1ltimo, los mesones encantados se desintegran en kaones antes de interactuar con
los elementos de la atmésfera, debido a su corta vida media. Este tipo de desintegracién
produce muones de alta energia, los cuales constituyen una fracciéon pequena pero muy

energética de la lluvia [20], [21] y [22].

3.1.3. Rayos césmicos y la atmosfera terrestre

Las interacciones de las particulas con la materia varfan en intensidad, segin el medio
por el que se propagan. En el caso de la atmésfera terrestre, es importante conocer su
densidad y composicion quimica para entender como se producen las cascadas de particulas
secundarias.

La atmosfera es una capa gaseosa que envuelve la Tierra y se extiende por cientos de
kilometros. E1 90 % de su masa se encuentra en los primeros 18 kilémetros, mientras que
solo el 1% se encuentra a partir de los 32 kilémetros.

Existen diversas variables de estado para describir la atmosfera, siendo la temperatura
la mas intuitiva. Esta medida refleja la energia cinética de las moléculas y estd influenciada

por varios factores.
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= La posicion del sol y de la cantidad de nubes;

= El intercambio vertical de calor entre la superficie de la Tierra y la atmosfera:
» El tipo de superficie de la tierra (nieve, agua, bosque, desierto);

» El transporte horizontal del calor por movimiento de aire;

= La altitud;

= Los vientos;

La topografia.

Otra variable que define la atmdsfera es la presién p(h), que depende de la altura,
y representa el peso del aire sobre la superficie debido a la fuerza gravitacional. Si se
considera al aire como un gas ideal, la densidad puede expresarse como una funcién de la

presion y la temperatura. las cuales se expresan en la siguiente ecuacion (13.9)).

p(h)M,,

h) = —F— 3.2
P = ) (3:2)
Donde R es la constante universal de los gases y su valor es de 8.31451 (Kmol)™!, y

M,,, es la masa molar del aire en g/mol.

3.1.4. Estructura Vertical

La atmoésfera terrestre esta estructurada verticalmente en varias regiones segin la va-
riacién de la temperatura y la composicién (figura . Hasta una altitud de aproxima-
damente 80 km, la masa molecular permanece casi constante.

Esta region se conoce como la homosfera. Por encima de la homosfera se encuentra
la heterosfera, donde los dtomos mas pesados se ubican en la parte inferior de la capa,

mientras que los mas livianos flotan en la parte superior.
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Figura 3.3: a la izquierda, la composicion vertical de la atmosfera, a la derecha, esta el
esquema del de desarrollo de una cascada secundaria de particulas

En la homésfera, la clasificacion segtin la temperatura se presenta de la siguiente ma-

nera:

1. Tropésfera: En esta region, la temperatura disminuye de manera lineal con la altura,
a un ritmo de 6.5°C por cada 1000 metros, alcanzando aproximadamente los -75°C.
La transicion entre la troposfera y la estratosfera se produce en la tropopausa, donde
la temperatura se mantiene relativamente constante, aunque su valor varia segin la

latitud.

2. Estratésfera: Comienza a unos 50 kilémetros de altitud y contiene varias capas con
temperaturas distintas. Una de estas capas es rica en ozono y se extiende hasta la

estratopausa, donde la presion es del orden de 1 hPa.

3. Mesosfera: En esta capa, la temperatura disminuye de manera similar a la troposfera.

Es la capa mas fria de la atmosfera, alcanzando temperaturas del orden de -100°C.

4. En la heterosfera se encuentra la termosfera, donde la radiacién ultravioleta del sol es

absorbida por el oxigeno molecular y atémico. Esto provoca un aumento de la tempe-
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ratura que puede variar desde aproximadamente 300°C hasta 1700°C, dependiendo

de la actividad solar.

Es crucial observar que las cascadas de particulas experimentan cambios significativos
dentro de los primeros 50 kilémetros de altitud, es decir, a partir de la estratopausa. El
punto méaximo de la lluvia de particulas se sitia en los primeros 5 kilémetros de altitud

para primarios de ultra alta energia.

3.1.5. Profundidad atmosférica

La relacion entre la altitud y la profundidad es mostrada en la figura 3.4. La presién

atmosférica en una profundidad vertical X, (como se logra apreciar en la figura|3.4)en

la atmésfera es p = X, y la densidad es p = dj,i”, integrando obtenemos:
_h
X, =Xp-e ho (3.3)

X=0

Xy X

L i o sl Al s

hi, /
h=0 TIERRA

Figura 3.4: Descripcién de los factores que determinan las condiciones atmosféricas para
determinar la profundidad atmosferica

RT
M,
para la atmosfera terrestre tiene un valor dé hg = 8.2 Km. Por lo general, la correlacion

Donde se define hg como , este término es conocido como la “escala de altura”, que

entre la altitud vertical (h,) y la longitud del camino (1) se da como R_l@'

1% - sin(0)

hw) = lcos(0) + R,

(3.4)

Por lo general, el segundo término es una correccion menor, excepto para lluvias muy
inclinadas, donde h es casi igual a la altura vertical desde la superficie. Para un angulo

del cenit 6 y Rg siendo el radio de la Tierra, la profundidad correspondiente es:
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> 1 1%sin(6)?
X = hy,dh, =
/l P cosf * 2Rg

Es evidente que la profundidad atmosférica variara dependiendo del modelo o parame-

(3.5)

trizacion de la densidad atmosférica en funcién de la altura que se aplique.

3.1.6. Observables

La cantidad de particulas producidas depende de cuanta atmosfera es atravesada por la
particula primaria, la cantidad de atmodsfera atravesada se puede representar por la ecua-
cién 3.5 La distribucién del nimero de particulas producidas por unidad de profundidad

atmosférica se conoce como perfil longitudinal de una lluvia

le+10
le+09
1e+08
le+07
le+06

No. of particles

le+05

le+04 L&/ :

0 200 400 600 800 1000
X (g/em?2)

Figura 3.5: La evolucién longitudinal de una cascada provocada por un protén con una
energfa de 102 eV.

La figura muestra cémo la particula primaria se introduce en la ctspide de la
atmosfera (100 km s.n.m), y el suelo se encuentra aproximadamente a 100 m s.n.m. El
conteo de gammas, electrones, positrones y todas las particulas cargadas atraviesan varios
niveles, como se ilustra en esta figura.

Un indicador cominmente utilizado para describir las cascadas secundarias de particu-
las es la distribucién lateral de las particulas, es decir, la cantidad de particulas en funcién
de su alejamiento del eje de la cascada.

La figura|3.6|representa la distribucion lateral de diferentes tipos de particulas, teniendo

en cuenta la distancia al niicleo en un rango de 50 a 2000 m. Este resultado se refiere a una
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tinica cascada simulada con una reduccién relativa dé 10=%. Este nivel de adelgazamiento
tan bajo es lo que permite la notable uniformidad de la distribucién, incluso a grandes

distancias del nicleo [23].

le+G F
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e+ e- ——
muons ——
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le+03
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le+01

le+M)

Particle density (1/m2)
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le-02 | |
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Figura 3.6: La distribucion lateral de varias particulas que alcanzan la superficie terrestre
se presenta. Los datos se refieren a un chubasco generado por un protén vertical con una
energia de 10'? eV, simulado con una reduccién relativa de 1078.

3.1.7. Comparacion del tamano de las cascadas de particulas secundarias

A partir de simulaciones podemos comparar el tamano de las cascadas de particulas
secundarias producidas por un fotén ( de energias 100GeV, 1TeV y 1000 TeV) y un protén
(de energias 100GeV, 1TeV y 1000 TeV)



23

Figura 3.7: Muestra el radio y tamano para fotones (100GeV, 1TeV y 1000 TeV) a 0
grados

Figura 3.8: Muestra el radio y tamano para protones (100GeV, 1TeV y 1000TeV) a 0
grados

En las 3.8 y 3.7] se observa que a medida que aumenta la energia de las particulas
primarias, sea fotones o protones, el tamano de la cascada de particulas aumenta. También
se puede apreciar que la cascada generada por un proton tiende a ser mas dispersa que las
cascadas generadas por un fotéon. Esta dispersién es mas grande las cascadas generadas

por un protén debido al gran niimero de muones que contiene la cascada.
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3.1.8. Flujo de particulas secundarias a nivel del suelo

El flujo primario de Rayos Cdsmicos Galacticos (®) se representa como un flujo que
se distribuye de manera uniforme. Este flujo interactia con la atmoésfera terrestre a una
elevacién de 112 km sobre el nivel del mar [24]. En este contexto, definimos ®,[6] mediante
la siguiente ecuacion

a(Eyp,Z,A)
O(E,, Z,A,Q) ~ jo(Z, A)Ep (3.6)
0

Donde FE, representa la energia de la particula primaria, « el indice espectral corres-
pondiente a cada tipo de particula.

Este indice espectral puede considerarse constante, es decir, « = a(Z, A), en el rango
de energia que es relevante para este estudio, que va desde unos pocos GeV hasta 1 PeV.
Los Rayos Césmicos Galécticos se distinguen por su nimero maésico (A) y nimero atémico
(Z) y jo(Z, A) es el parametro de normalizacién del flujo que se mide en la parte superior
de la atmésfera en la energia de referencia Ey = 10® GeV.

El niimero de particulas primarias se estima, realizando una integracién en ® para
cada particula primaria, desde el protén hasta el hierro (es decir, (1 < Z < 26).Es esencial
destacar que se suma el flujo integrado para determinar cudntas particulas primarias se
esperan para cada nucleo (Z, A) [25].

La integracion del flujo se realiza desde horas a dias, este flujo incide sobre un &rea
de 1 m? y se distribuye de manera isotrépica en 0 < 6 < 7/2 y — < ¢ < 7, donde 0 y
¢ representan los angulos cenital y acimutal respectivamente, medidos en el detector, que
también se conoce como el campo de vision del detector.

El flujo primario sigue una distribucién de Poisson, lo que permite, que todos los
calculos pueden efectuarse en paralelo, dado que las cascadas de particulas secundarias no
tienen interacciones entre si.

En relacion a las particulas con energias inferiores a la rodilla, los protones y luego el
helio son los que predominan en el flujo de rayos césmicos galacticos. Los demas nticleos
constituyen una fraccion pequena del flujo total. Al obtener el niimero total de particulas
a inyectar para cada primario (A, Z), se agrupan buscando uniformar todos los aspectos
informaticos.

Los aspectos fisicos, el tiempo de calculo depende no solo del niimero total de particulas
primarias, sino también de los rangos de energia y del indice espectral a(A, 7).

El impacto de la altitud del lugar no es insignificante: en lugares de gran altitud,

las cascadas alcanzan el suelo durante las primeras fases de su evolucién, pero al mismo
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tiempo, la cantidad total de particulas secundarias que necesitan ser rastreadas es mucho
mayor que en las fases posteriores del desarrollo de la cascada. Cuando la altitud del
lugar se encuentra cerca del X, de la cascada secundaria de particulas (la profundidad
atmosférica donde se logra su desarrollo maximo), la cantidad total de aire y la cascada
de particulas incrementan.

El perfil atmosférico juega un papel crucial en la generacion de particulas secundarias
a nivel del suelo. Por lo tanto, es necesario ajustar el modelo segtin la ubicacion geografica
de cada sitio, utilizando al menos los perfiles estacionales de MODTRAN [26], o el perfil
atmosférico exacto en tiempo real extraido de GDAS(Global Data Assimilation System)
[27].
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DETECTOR CHERENKOV EN AGUA PARA EL PROYECTO:Observatorio
Gigante de América LatinaLatin American Giant Observatory

Proyecto LAGO

El Proyecto LAGO, que significa Observatorio Gigante Latinoamericano, es un obser-
vatorio de astroparticulas de alcance global. Se centra en la investigacién bésica de tres
areas de la fisica de astroparticulas: el Universo Extremo, los fenémenos de Clima Espacial
y la Radiacién Atmosférica a nivel del suelo[28)].

La red de detecciéon de LAGO consiste en conjuntos de detectores de particulas dis-
tribuidos en diferentes sitios con variadas altitudes y latitudes, abarcando una amplia
gama de condiciones atmosféricas. La colaboracién LAGO, que dirige el proyecto, esté
compuesta por mas de 90 cientificos de mas de 25 instituciones en 9 paises de Améri-
ca Latina((actualmente Argentina, Bolivia, Brasil, Colombia, Ecuador, México, Peri y

Venezuela) y Espana [28].

Estudio de clima espacial en LAGO

Estudios previos han avalado la utilidad del detector cherenkov en agua( por sus siglas
en inglés WCD) para el anédlisis de fendmenos heliosféricos, como los eventos solares que
impactan el flujo de particulas en la superficie terrestre [25].

Mediante el uso de histogramas de carga del WCD, utilizado para calibrar el detector
que se obtiene integrando temporalmente los pulsos individuales medidos.

Se obtiene el flujo de particulas secundarias en diferentes bandas de energia depositada
en el detector mediante el uso de técnicas de discriminacion de forma de pulso. Estas
bandas estan dominadas por diferentes componentes de la radiacién primaria. Es lo que
se conoce como la técnica de andalisis multiespectral (MSAT).

MSAT determina el flujo en tres bandas: Ej;(componente electronagnética), p (com-
ponente muonica) y M S(multiples particulas) de forma automatizada buscando los puntos
de transicién entre estas bandas (cambios en las pendientes del histograma) en histogramas
de calibracién de 1 hora3.15][29)

El objetivo de este estudio fue: analizar el evento Forbush del 8 de marzo de 2012
con el método MSAT, usando un WCD de 1.8 m? (con 2.5 m? de agua pura y un PMT
Hamamatsu R5912 de 8”) ubicado en el sitio LAGO de Bariloche, Argentina. y los datos

fueron Recopilados durante el paso de una ICME detectada por diversos instrumentos.



27

Charge Histogram
Automatic detection of histogram features

)
2

*

2

Differential flux (counts m™= s MeV-!
=

=

V.

107

10 100
Deposited Energy (MeV)

Figura 3.9: histograma de carga de un detector de particulas WCD LAGO ubicado en
Bariloche, Argentina. Se utiliza un algoritmo automatizado para identificar las
caracteristicas del histograma (representadas por diamantes verdes) y definir bandas de
integracién (regiones sombreadas). Cada banda de integracién estd dominada por un tipo
de particula diferente: particulas electromagnéticas (amarillas), muones (naranja) y
particulas multiples (rosa).

[30]

Como resultado se observé una disminucién méxima de pico a pico, 5% la banda
electromagnética, 6 % la banda muonica y un 4 % la banda MS [3.10} Evolucién temporal
de las bandas ME y p en el evento Forbush del 8 de marzo de 2012 .

En La figura |3.10] se muestra la descripcién de la evolucién temporal de las bandas de
energia electromagnética (ME) y muones (u) durante el evento Forbush del 8 de marzo de
2012. Los datos del WCD LAGO en Bariloche, Argentina, se comparan con los datos del

monitor de neutrones Romad4.

Un evento forbush o |llamarada solar] es una explosién violenta que ocurre en la su-

perficie del Sol. Estas explosiones liberan una enorme cantidad de energia en forma de
radiacién electromagnética y particulas cargadas. Estas llamaradas se producen por la
reconfiguracion repentina del campo magnético del Sol.

Las llamaradas solares se pueden observar como &areas brillantes en la superficie del
Sol y pueden durar desde minutos hasta horas. Son las explosiones més grandes que se
pueden observar en nuestro sistema solar, con una energia equivalente a millones de bombas

atoémicas.
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Figura 3.10: Muestra los resultados del analisis multiespectral de la Disminucion de
Forbush del 8 de marzo de 2012.

Figura 3.11: Muestra una llamarada solar

La radiacion y las particulas cargadas de las llamaradas solares pueden interactuar con

el campo magnético de la Tierra y la atmosfera superior. Esto puede causar una serie de

efectos, incluyendo: apagones, comunicacién, etc.

En mayo 2024 ocurrieron varias llamaradas solares debidas a brotes solares de alta

intensidad y extensas, ya que el sol se acerca a su punto maximo de ciclo solar. El ciclo
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esta relaciona con la aparicion de las manchas solares.

A continuacién describiremos el detector cherenkov en agua de LAGO.

3.1.9. Efecto Cherenkov

Cuando una particula cargada atraviesa un medio dieléctrico, pierde energia debido
a colisiones e interacciones coulombianas(ver figura , a menos que sea mucho mas
masiva que el electron. En este caso, la energia se transmite por interaccién coulombiana
con el medio y se absorbe por completo, a menos que se cumplan las condiciones para la
radiacién Cherenkov. [5]

Si la particula viaja més rapido que la velocidad de la luz en ese medio, se produce
el efecto Cherenkov(ver figura [3.12D]). La particula se mueve mds rapido que su propio
campo eléctrico, lo que impide que las moléculas del dieléctrico la apantallen de manera
uniforme. Como resultado, las perdidas de energia no son completamente absorbidas por
el medio y el excedente se emite en forma de radiacion. [5]

El espectro de esta radiacion estd determinado por la permitividad eléctrica y la ve-
locidad de la particula, y las frecuencias emitidas se encuentran ligeramente por debajo
de la frecuencia de dispersion anémala del material dieléctrico. En el caso del agua con
frecuencias entre 180 a 700 nandmetros, este rango de frecuencias sé sitia en el rango
ultravioleta (es decir, 10 a 400 nanémetros).

- Detectores Cherenkov en Agua.

Como se puede observar en la figura [3.13] este fendémeno puede ser visualizado como
una onda de choque de sonido. Si el campo eléctrico de la particula se propaga en ondas
esféricas, y la particula se mueve mas rapido que la propagacion, entonces existe un frente
de choque cénico donde coinciden todos los frentes esféricos individuales generados durante
la trayectoria. Este cono es la radiacion Cherenkov y es similar a un destello, ya que sélo
puede ser observado cuando el frente de onda atraviesa al observador.

La ecuacion que gobierna la energia disipada por la particula que emite radiacion

Cherenkov se conoce como a férmula de Frank-Tamm, mostrada a continuacién:

dE 7> R
drdw Ewﬂ(w)v}%(w)Q

donde q es la carga, p(w) la permeabilidad, (w) el indice de refraccién, y ”x.% la coordenada
a lo largo del camino de la particula.
En este escenario, el campo de polarizacién no mantiene una simetria completa a lo

largo del eje. Aunque la simetria se mantiene en el plano azimutal, existe una resultante
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Figura 3.12: Descripcion general de las particulas en movimiento
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Figura 3.13: Muestra los Frentes de onda esféricos de una particula viajando a menor y
mayor velocidad que la velocidad de la luz en el medio. Para vp c¢=n, aparece un frente
de onda cénico electromagnético; la cual es la radiacion Cherenkov [5]
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del campo dipolar a lo largo del eje, incluso a distancias significativas de la trayectoria de
la particula. Este campo es generado temporalmente por la particula en cada punto a lo
largo de su trayectoria, y cada punto irradia un pulso electromagnético efimero.

Generalmente, las ondas emitidas desde todos los puntos de la trayectoria interfieren
de manera destructiva, por lo que, a cierta distancia del punto de radiacion, la intensidad
del campo resultante es practicamente nula.

No obstante, si la velocidad de la particula supera la velocidad de la luz en el medio,
es factible que todas las ondas a lo largo de la trayectoria estén en fase, resultando en un
campo resultante a cierta distancia del punto de observacién.

Este fenomeno se explica mediante la construccion de Huygens, tal como se ilustra en
la figura 3.3. Esta radiacion solo se observa en un angulo especifico 6 con respecto a la
trayectoria de la particula [31].

Las ondas generadas en puntos arbitrarios como P;, P, P3 en la trayectoria, se combi-
nan de manera coherente y forman una onda plana en un dngulo especifico. Esta coherencia
ocurre cuando la particula recorre la distancia AB en el mismo tiempo que la luz recorre
la distancia AC.

Si la velocidad de la particula es 3 ¢, donde c es la velocidad de la luz en el vacio y v
es el indice de refracciéon del medio, en un intervalo de tiempo d7, la particula recorre una
distancia AB = ¢ - 87, y la luz recorre una distancia AC' = §7(cv).

Por lo tanto, se deduce que: cos = %, lo que se conoce como “Radiaciéon Cherenkov”.

Como se puede observar, el angulo de emision es determinado exclusivamente por el
medio y la velocidad de la particula. En el caso de una particula ultrarelativista con E =
1 Tevy B ~ 14, que se mueve en agua, el angulo 6 es de 41 grados.

Ademas, utilizando la ecuacién anterior, podemos calcular la energia minima requerida
para que una particula emita radiacion de Cherenkov.

Si consideramos el limite cuando cos# = 1 y usamos la relacién £ = ymy, encontramos
que la energia minima F, para la emision de radiacién Cherenkov en agua estd dada por

_ 1 :
E. = Wt que es aproximadamente 1.517 my.

3.1.10. Descripcion Detector Cherenkov

Se trata de un depdsito, que podria ser de resina de polietileno, con forma cilindrica y
revestido con una capa de asfalto. Esta capa actiia como un escudo, bloqueando la entrada
de luz externa. El tamano del tanque determina la superficie libre, y contiene un volumen

de agua de al menos 1 metro de profundidad.[32]
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El agua esta contenida en una bolsa hecha de tyvekﬂ[33] (como se muestra en la figura
, con el objetivo de mejorar la reflectividad de la luz Cherenkov dentro del tanque.

La luz Cherenkov, generada por el transito de particulas relativistas a través del tan-
que, es reflejada por él tyvek y recogida desde la parte inferior por un fotomultiplicador
(PMT)[34] de 9 pulgadas.

Este PMT esta situado en el centro del tanque, en la parte superior, y se acopla lo mas
estrechamente posible al tyvek[33] para reducir al minimo la pérdida de luz Cherenkov. La

senal resultante es digitalizada por un sistema electrénico local y los datos son transmitidos

®

Tubo
Fotomultiplicador

a un ordenador.[34]

—Tanque
— Bolsa

Particula cargada (mudn)
gue atraviesa el tanque

Figura 3.14: Detector con fotomultiplicador

3.1.11. Ventajas de usar detectores Cherenkov de agua

La insensibilidad a los fotones es la principal restriccién de los detectores de deste-
llos gamma. Cuando una cascada es generada por un fotén, aproximadamente el 90 % de
las particulas que llegan al suelo son fotones. Estos fotones tienen una interacciéon muy

limitada en los centelladores plasticos debido a que son muy delgados. Los centelladores

Ityvek: es una marca de material altamente duradera y versatil fabricada por DuPont™. Es un material
sintético hilado, no tejido que se compone principalmente de fibras de polietileno de alta densidad
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pléasticos se utilizan como contadores de muones, ya que pueden ser protegidos para elimi-
nar la parte de la cascada que estd relacionada con la electricidad y asi obtener solamente
la senal de los muones.

La principal limitacion de los detectores de destellos gamma radica en su insensibilidad
a los fotones. Cuando se produce una cascada generada por un foton, aproximadamente el
90 % de las particulas resultantes en el suelo son fotones, los cuales tienen una interaccién
muy limitada con los centelladores plasticos debido a su escaso grosor. Por otro lado, los
centelladores plasticos se utilizan como contadores de muones, ya que pueden ser blindados
para eliminar la componente electromagnética de una cascada, lo que permite obtener
unicamente la senal de los muones.

Por otro lado, los detectores Cherenkov de agua detectan el paso de una particula por
la luz Cherenkov que producen al atravesar el agua. Esto garantiza la conversién de un
fotén en un par eTe™, lo que los hace sensibles a los fotones. Con igual superficie, un tanque
Cherenkov detectard diez veces mas particulas que un centellador plastico. Ademas, son

relativamente econdmicos y faciles de calibrar.

3.1.12. Calibracién con muones de fondo

Para utilizar los datos obtenidos de un detector de superficie, es crucial poder cuantifi-
car la senal generada en el mismo por el paso de particulas utilizando una unidad especifica.
Estas senales dependen de varios parametros relacionados tanto con la generacion de la
luz Cherenkov dentro del agua como con la adquisicién especifica.

Algunos de estos parametros incluyen la dimensién del detector, la calidad del agua,
la reflectividad del Tyvek, la ganancia del PMT[34], el acople éptico entre ellos y la ven-
tana a través de la cual reciben la luz producida en el agua, asi como el procesamiento
de las senales por la electronica del detector. Para calibrar el detector, se utiliza el flujo
atmosférico natural de muones en la superficie terrestre. Estos muones suelen ser relati-
vistas, atraviesan completamente el detector y tienen una distribucion en angulo cenital 0
que varfa como cos®(0)sin(6).

a unidad de calibracién adoptada es el VEM ("Muon Equivalente Vertical”), definida
como la carga promedio en un tanque cuando es atravesado por un solo muon incidente
de forma vertical sobre el centro de su tapa superior. Estos muones podrian en principio
ser identificados con dos centelladores plésticos instalados por encima y por debajo del
detector, cerca de su centro.

Sin embargo, este método resulta poco practico, ya que requeriria instalar un par de

placas en cada detector deseado. Por lo tanto, la calibracion se realiza de forma automatica
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en el detector, recopilando un espectro de muones de fondo en cada uno.

En principio, en los detectores de superficie no es posible identificar la direccion de
llegada de los muones que atraviesan completamente el detector, lo que dificultaria la dife-
renciacién entre los muones verticales y centrales, por lo tanto, el VEM. No obstante, estos
muones producen en la distribucién total de carga depositada por los muones atmosféricos
un pico o monticulo llamado Q’;?g’& (ver figura .
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Figura 3.15: Para calibrar la senal, con el fin de convertir las senales registradas por la
estacion en cuentas del conversor Analdgico-Digital FLASHDC ” Flash Analog-to-Digital
Converter” a VEMs “Equivalent Sampling Value” (unidades de senal utilizadas en el
experimento), se registra un histograma de la carga depositada en el fotomultiplicador
(PMT)” Photomultiplier Tube”. El primer pico del histograma se debe a la contribucién
electromagnética de baja energia, mientras que el segundo pico es originado por el paso
de muones verticales a través del detector.

Con el objetivo de determinar el punto de calibracion, es necesario identificar el pico
de muones omnidireccionales para el detector utilizando la electrénica prototipo de Auger.
Se inicia aplicando un voltaje moderado al fotomultiplicador (PMT).

Luego, se programa el dispositivo légico programable (PLD)” Programmable Logic De-
vice” y se toman datos durante unos pocos segundos para registrar toda la carga en un
Convertidor Analégico-Digital (ADC)” Analog-to-Digital Converter” de los fotones que
llegan al PMT[34].

A partir del histograma de carga, se identifica el pico de todos los muones al determinar
el punto méaximo del monticulo de muones en el histograma de carga. Este punto se utiliza

como referencia para una calibracién mas precisa[35].



CAPITULO IV

SOFTWARE ARTI

informacién sobre el transporte de radiacién atmosférica (por su siglas en inglés, ARTI
Atmosferical Radiation Transport Information) es un software disenado para simular las
senales producidas por las particulas secundarias resultantes de la interaccion de rayos
cbésmicos primarios individuales, multiples e incluso del flujo completo de rayos césmicos
primarios con la atmosfera. Estas senales se simulan para cualquier detector de particu-
las ubicado en cualquier lugar (latitud, longitud y altitud), incluyendo las condiciones
atmosféricas, geomagnéticas y del detector en tiempo real. [0]

ARTT es un conjunto de cédigos en C++ y Fortran, asi como scripts en Bash, Perl y
Python, es el resultado de los esfuerzos del Observatorio Gigante Latinoamericano (LA-
GO)” Latin American Giant Observatory”para obtener el efecto del flujo integrado de rayos
cosmicos galacticos (GCR)Rayos Césmicos Galdcticose muchos eventos astrofisicos tran-
sitorios a nivel del suelo [[36],[25]]. Estas herramientas estd ptblicamente disponibles en
el repositorio de GitHub de LAGO [6].

Con ARTI, es posible calcular el flujo de senal esperado en cualquier Detector Che-
renkov de Agua, y segin la configuraciéon inicial del usuario. ARTI llama a los médulos
correspondientes para interactuar con CORSIKA.

El enfoque de ARTI se divide en tres etapas:

1. Caracteristicas del sitio, célculos del espectro primario y desarrollo de las cascadas

atmosféricas extensas (EAS).
2. Analisis de las particulas secundarias en el suelo y correcciones geomagnéticas.

3. Simulacién del detector.

Estas tres etapas se acceden de forma secuencial: los resultados fisicos de una etapa se
utilizan como entrada para la siguiente.
En este trabajo, usamos CORSIKA para obtener simulaciones detalladas de cascadas

de particulas secundarias atmosféricas extensas y calcular el flujo total de senal esperada
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en 3 sitios seleccionados en Mérida-Venezuela (alturas de 1630 m.s.n.m, 3600 m.s.n.m y
4754 m.sn.m ) para un detector de Cherenkov de agua situado en estos sitios [37]. Con
ARTT se calcula y analiza el flujo total del fondo secundario de particulas y las senales
correspondientes del detector producidas por la respuesta atmosférica al flujo primario de
RC. Este analisis se implementa para varios detectores cherenkov de agua ubicados en los

sitios geograficos, y bajo las mismas condiciones atmosféricas y geomagnéticas.

4.1. Simulaciones con CORSIKA

CORSIKA es un software informatico disenado para simular Cascadas Aéreas Extensas
generadas por la interaccion de particulas de rayos césmicas de alta energia, superiores a
10'® eV. Utilizando el método Monte Carlo, este programa fue inicialmente desarrollado
para modelar el experimento KASCADE en Karlsruhe, Alemania [3§].

Este programa es capaz de simular una amplia gama de interacciones y decaimientos
de particulas como ntucleos, hadrones, muones, electrones y fotones en la atmésfera, con

energias superiores a 102 eV. CORSIKA se divide en cuatro componentes principales:

= La primera parte se encarga del decaimiento de particulas inestables, el seguimiento
de particulas considerando la pérdida de energia por ionizacion, asi como su desvia-

cién debido a la dispersién multiple causada por el campo magnético terrestre.

= La segunda parte del programa modela las interacciones entre ntcleos y hadrones

con los nicleos de los elementos presentes en el aire a altas energias.

s La tercera parte se dedica a simular las interacciones hadronicas a energias mas

bajas.

= Finalmente, la cuarta parte describe el transporte y las interacciones de electrones,

positrones y fotones en el medio atmosférico.

En CORSIKA, las interacciones hadrénicas se simulan mediante diversos modelos, los
cuales varfan segun la energia involucrada. Cuando la energia es lo suficientemente alta,
estas interacciones son tratadas por uno de los siguientes modelos: VENUS, QGSJET,
DPMJET, SIBYLL o HDPM. Estos modelos de alta energia alcanzan sus limites cuando
la energia disponible para la generacién de particulas secundarias alcanza un valor mini-

mo. En este punto, entra en funcionamiento uno de los modelos de baja energia, ya sea
GHEISHA o ISOBAR.
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Para GHEISHA, el umbral de energia de transicion es de 12 GeV, equivalente a 80 GeV
en el marco del laboratorio. Por otro lado, para ISOBAR, los valores son FEcentro de masa =
10GeV y Eja, = 50 GeV.

En el contexto de esta tesis, se emplea el modelo de alta energia QGSJET (Modelo de
Cuerdas Quark Gluén con JETS), junto con el modelo GHEISHA para la baja energia, en
funcion de la eleccion previa de QGSJET.

A continuacién se explican cada uno de los modelos:

4.1.1. Modelos de Interacciones Hadroénicas de Alta Energia

1. DPMJET (Dual Parton Model with JETSs): Este modelo se utiliza para simular in-
teracciones hadrénicas entre nicleo-hadrén o nicleo-ntcleo usando el modelo teérico
Dual Parton Model (modelo de doble partonE[).

2. EPOS(Event Generator for Proton and Nucleus Collisions): Es un modelo de apro-
ximacién multi-dispersivo, basado en partones (modelo de particulas hadrénicas
hipotéticas) y pomeronesﬂ, generalmente usado en interacciones protén-nicleo o

nucleo-nucleo.

3. HDPM (High Density Parton Model): Se utiliza generalmente para inter-
acciones entre protén-protén. QGSJET y QGSII (Quark Gluon String Model
with JETs): Modelos utilizados para interacciones hadrénicas de alta energia en-

tre hadrén-nucleén. Tales modelos utilizan el modelo de cuerdas quark gluén.

4. SIBYLL (SIberian Bologna Youngstown Monte Carlo for Air Showers ):
Modelo utilizado para simular interacciones de muy alta energia usando la teoria del
modelo mini-jet de la Cromodindmica Cuénticaf’| (QCD).

5. VENUS (Very Energetic NUclear Scattering): Modelo utilizado para las interaccio-

nes entre iones pesados ultra-relativistas.

Iparton:particulas hipotéticas que forman parte de los hadrones

2pomerones: se refieren a un tipo de intercambio de particulas que ocurre durante las colisiones de
particulas. Este concepto proviene de la teoria de la dispersién de particulas y es fundamental para
entender como las particulas interactian durante las colisiones a altas energias.

3Cromodinamica cudntica: es la teoria de las interacciones fuertes que mantienen unidos los quarks
dentro de los protones y neutrones, los constituyentes de la materia ordinaria.
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4.1.2. Modelos de Interacciones Hadrénicas de Baja Energia

[39], [40]
1. FLUKA (FLUctuanting Kascade): Modelo basado en el método Monte Carlo utili-

zado para interacciones de baja energia entre hadrén-hadron o hadrén ntcleo.

2. GHEISHA (Gamma Hadron Electron Interaction SHower code): Modelo basado

en el método Monte Carlo utilizado para interacciones hadronicas de unos 100 GeV.

3. URQMD (Ultra-relativistic Quantum Molecular Dynamics): Modelo utilizado para

describir interacciones de baja energia entre hadrén-ntcleo.

[39], [40]

En CORSIKA, el método de Monte Carlo se emplea para simular la propagacion y
la interaccién de particulas de rayos cosmicos de alta energia en la atmosfera terrestre.
Este método se utiliza para generar eventos de manera aleatoria que representan las diver-
sas interacciones y decaimientos de las particulas, teniendo en cuenta los procesos fisicos
relevantes y las probabilidades asociadas.

Al simular Cascadas Aéreas Extensas (EAS)” Shower Air Extensive.®® CORSIKA, el
método de Monte Carlo permite modelar la trayectoria de las particulas primarias y sus
interacciones con los nicleos de los elementos presentes en la atmosfera. A medida que
estas particulas primarias interactiian con la atmésfera, se generan cascadas secundarias
de particulas, que a su vez pueden interactuar y producir més particulas secundarias. El
método de Monte Carlo se utiliza para simular estos procesos, teniendo en cuenta una
variedad de factores como la energia de las particulas, las secciones eficaces de interaccién
y las condiciones atmosféricas locales.

El perfil atmosférico es otro factor critico en la producciéon de particulas secunda-
rias a nivel del suelo. Por lo tanto, necesitamos establecer el modelo para la ubica-
cion geografica de cada sitio con al menos el perfil estacional de un programa llama-
do:” TRANsmission atmosférica de resolucion MODerada” MODTRAN (MODerate reso-
lution atmospheric TRANsmission).[41]

Los perfiles estandar de MODTRAN se refieren a conjuntos predefinidos de datos
que describen las propiedades atmosféricas tipicas en diferentes condiciones y ubicaciones
geograficas. MODTRAN es un modelo de radiacion atmosférica utilizado para simular
la transferencia de radiacién a través de la atmoésfera terrestre. Estos perfiles estandar
se utilizan como entradas en el modelo MODTRAN para simular cémo la radiacién se

comporta al viajar a través de la atmdsfera en diferentes situaciones. Los perfiles pueden
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variar en funcion de factores como la altitud, la latitud, la estacion del ano y las condiciones
climaticas tipicas. [41]

En este contexto, el perfil atmosférico se refiere a la descripcion de como varian las
condiciones atmosféricas (como la temperatura, la presién, la humedad y la composicién
de gases) con respecto a la altitud y el tiempo. Este perfil influye significativamente en los
procesos de interaccién de particulas primarias (como los rayos cdsmicos) con la atmdsfera,
lo que a su vez afecta la generacién y comportamiento de las particulas secundarias en la
superficie terrestre.

Los usuarios pueden seleccionar entre varios perfiles estandar disponibles en MOD-
TRAN que mejor se adapten a sus necesidades de modelado. Estos perfiles estandar ofrecen
una representacion simplificada, pero 1til de las propiedades atmosféricas en una ubicacién
y momento dados, lo que facilita la simulacién de la radiacion atmosférica y sus efectos en

una variedad de aplicaciones, como la observacién remota, la teledeteccion y la astronomia.

4.1.3. Graficas de algunos parametros de entrada de CORSIKA

En el gréfico se muestra la distribucién con respecto al angulo 6 (indica el rango en
el que se llevard a cabo la simulacion en el angulo cenital, ver figura y ¢ (indica el
rango del angulo azimutal, ver figura . También mostramos la cantidad de materia
atravesada por las particulas primarias para iniciar la cascada secundaria de particulas
(ver ﬁgura y la distribucién de las particulas primarias con respecto a la energia (con
pendiente de -2.6 ver figura m ) v Por ultimé se muestra la posicién de las particulas
secundarias (ver ﬁgura. Todas las graficas corresponde al sitio de Pico Espejo. Todas
graficas nos ayudan a chequear que las simulaciones y verificar que tenemos la informacién
correcta.

Todos los scripts de ARTI se pueden configurar utilizando opciones y modificadores
desde la linea de comandos. El conjunto de opciones actualmente disponible en el script

do_sims.sh son:

-t es el tiempo que se utilizara para la integracian del flujo primario. Los valores tipicos
oscilan entre 3600 s a 86400 s por ejecucién. Para estas simulaciones, consideramos
un tiempo de 72600 s.

-s especifica la ubicacién geogréafica a partir de una lista de sitios predefinidos en todo el
mundo. Cada sitio tiene una altitud sobre el nivel del mar, parametros atmosféricos

y valores locales del campo electromagnético (EMF), como se describe en el Plan de
Gestién de Datos (DMP) de LAGO.
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- v representa la version CORSIKA que utilizara ARTI. La version predeterminada ac-
tual es CORSIKA 7.7402.

-c define que tipo de modelo atmosférico serian utilizados entre estas posibilidades: a)
atmosferas del modelo atmosférico MODTRAN [41]; b) atmésferas caracterizadas
por los 20 pardmetros siguiendo el conocido modelo atmosférico de Linsley; o ¢)
una extraccion en tiempo real de los perfiles atmosféricos instantaneos compilados a
partir de los Datos Globales Sistema de asimilacién (GDAS) [42].

Ademds, ARTI calcula el flujo integrado de particulas segundarias durante una hora (3600
s) para un detector volumétrico (-y) ubicado a nivel del suelo en el sitio de LAGO en
Bucaramanga, Colombia, a 965 m sobre el nivel del mar (m.s.n.m), con la versién v7.6500
de CORSIKA (las opciones predeterminadas de ARTI (-x) para las opciones no seleccio-
nadas). Todos los archivos estardan ubicados en el subdirectorio luxBGA creado en la ruta

principal del ejecutable de CORSIKA.[6]. La simulacién se encuentra desarrollada en el

apéndice [Apéndice A: detalles de la simulacion|

A continuacién se muestra los resultados obtenidos del espectro secundarios en cuatro
de los ocho sitios de LAGO con el software ARTI. Los 4 sitios son: Chacaltaya (Bolivia)
a 5240 m.s.n.m, La Serena (Chile) a 28 m.s.n.m, Lima (Perd) a 150 m.s.n.m y Marambio
(Antartida) a 200 m.s.n.m se muestran en la figura 4.2}

Las particulas secundarias se dividen en tres grupos principales: el componente electro-
magnético, que incluye ex, y =; la componente muoénico p=; y el componente hadroénico,
que comprende todos los bariones y mesones presentes en la cascada.

Como se puede observar en la[d.2] para bajo momento P; (GeV/c), el flujo es dominado
por el componente electromagnética. Para momentos altos el flujo completamente domi-
nado por muones. Incluso durante este breve periodo de integracion, es posible observar
algunos muones que podrian llegar hasta varias decenas de TeV/c.

También, se observa la disminucién del flujo total de particulas secundarias provocada
por la atmoésfera a altitudes mas bajas en todas las componentes como se puede observar al
comparar los paneles (a) y (¢) donde existe una diferencia de hasta un orden de magnitud
entre el flujo integrado en Chacaltaya (CHA), que se encuentra a mas de 5000 m.n.s.m, y
Lima, que estd a 150 m.s.n.m.

Ademas, en esta etapa, los resultados de la simulacién son tan detallados que incluso
se puede observar un incremento notable en el flujo de fotones en el rango de energia de
510—520 Kev. Esto corresponde a los fotones de 511 Kev generados durante la aniquilacién
de pares en la atmosfera. Este fendmeno también se refleja en las diferencias en el flujo de

electrones y positrones.
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Figura 4.2: Los espectros de las particulas secundarias, diferenciadas por tipo de
particula, en cuatro ubicaciones de LAGO: Chacaltaya (CHA); Bolivia (5240m.s.n.m);
La Serena (LSC); Chile (28 m.s.n.m); Lima (LIM), Perd (150 m.s.n.m) y Base Marambio
(SAWB), Antértida (200 m.s.n.m). Se evidencia que la absorcién atmosférica provoca
que el flujo total de particulas secundarias hasta un orden de magnitud de
aproximadamente 1072 [6].

La evolucién de la cascada a través de la atmdsfera puede deducirse de la proporcién
relativa de los componentes. Por ejemplo, en la altitud de Chacaltaya, la fraccién de piones
cargados a muones es mayor que a nivel del mar, dado que la mayoria del componente
muoénico proviene de la desintegracién de los piones cargados, un proceso que normalmente

ocurre por debajo de los 5000 m.s.n.m.



CAPITULO V

RESULTADOS OBTENIDOS PARA TRES SITIOS EN
MERIDA-VENEZUELA

En este trabajo, hemos seleccionado tres sitios para los cuales utilizamos el mismo perfil
atmosférico tropical, como el que utilizaron en los resultados obtenidos para Bucaramanga
(BGA, Colombia) publicado en el articulo [37]. Para los tres sitios, no contamos con el perfil
atmosférico de los lugares de estudio, por lo tanto, se consideré el perfil de Bucaramanga
para los lugares de estudio, ya que es el mas cercano a los lugares seleccionados en Mérida-
Venezuela.

La naturaleza aleatoria del flujo primario y el desarrollo de la cascada secundaria de
particulas ayuda a la normalizacién del flujo. Esto se hace considerando que todas las
particulas secundarias producidas por las particulas primarias que inciden en un drea AA
(generalmente, AA = 1 m?) en la parte superior de la atmdsfera durante el tiempo t,
llegaran al nivel del suelo en la misma superficie AA y en el mismo periodo de tiempo t.

La suposicién sobre el tiempo es facil de comprender, ya que la evolucion temporal de
la cascada es muy breve (u) en comparacion con los valores tipicos considerados para t.
Sin embargo, La relacion con el area puede no ser tan clara, ya que se basa en la idea
de muchas particulas secundarias llegando al suelo al mismo tiempo y ocupando un &rea
grande.

A continuacién presentamos los resultados obtenidos para Pico espejo (4754 m.s.n.m
ver figura [5.3), CIDA (3600 m.s.n.m ver figura y Hechicera (1630 m.s.n.m [5.1])

En la tabla se resume el flujo maximo para cada particula secundaria que llegan al
sitio de la Hechicera a 1630 m.s.n.m. Estos flujos maximos son los que se muestran en la
figura

En la tabla se resume el flujo maximo para cada particula secundaria que llegan al
sitio de Llano del hato a 3600 m.s.n.m. Estos flujos maximos son los que se muestran en
la figura 5.2

En la tabla [5.3] se resume el flujo maximo para cada particula secundaria que llegan al

sitio de Pico Espejo a 4730 m.s.n.m. Estos flujos méximos son los que se muestran en la
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Figura 5.1: Espectros de las particulas secundarias discriminadas por tipo de particula a

Tabla 5.1: Flujo maximos y total de las particulas secundarias para la Hechicera

figura [5.3]

1630 m.s.n.m (Hechicera)

Particula Valor Maximo | Flujo Total
Fotones v 65.24 1570.45
Positrones e™ 3.77333 60.8117
Electrones e~ 6.13 111.477
Muones p* 15.6883 208.787
Neutrones n 13.8067 56.32
M4s particulas p* 1.35333 11.8217
Hadrones 0.00666667 0.055
Flujo Total 73.315 2020.18

Como se puede observar en las figuras y [5.1] para bajo momento P, (GeV/c), el

flujo es dominado por el componente electromagnética, como en los resultados obtenidos

en la figura

Para momentos altos el flujo completamente dominado por muones. Incluso durante

este periodo de integracion, es posible observar algunos muones que podrian llegar hasta

~ 1 TeV/c.

La contribucion al flujo de neutrones es similar que para todas las particulas de las



45

104
Y
P e+
_, 103; — e~
'n 77
. 5] n
o 10 o+
S Hadrones
o 10%; Total
S
o)
P 100,
>
(]
el
-1
= 10
=
(T
10-2 ﬁ”
107 -5 \—3 \—1 N1 : r'3
10 10 10 10 10

Momentum, GeV/c

10°

Figura 5.2: Espectros de las particulas secundarias discriminadas por tipo de particula a

3600 m.s.n.m (CIDA)

Particulas Valor Maximo | Flujo Total
Fotones 150.59 3616.26
Positrones e™ 8.54667 137.333
Electrones e~ 13.955 252.762
Muones p* 20.1733 275.753
Neutrones n 42.93 180.147
Mas particulas 4.93167 43.245
Hadrones 0.0166667 0.11
Flujo Total 168.29 4506.69

Tabla 5.2: Flujo en el punto maximos y total de particulas secundarias para
CIDA-LLano del HATO

figuras y .3 que para los protones.

También, se observa una pequena disminucion del flujo total de particulas secundarias

provocada por la atmosfera a las diferentes altitudes en todas las componentes, como se

observa al comparar las vy b.1]

Si comparamos los resultados de Chacaltaya ( Perfil de verano subtropical) con los

de Pico Espejo (perfil tropical), se observa claramente un aumento de dos érdenes de

magnitud en el flujo debido al perfil atmosférico utilizado en cada caso.
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Figura 5.3: Espectros de las particulas secundarias discriminadas por tipo de particula a
4754 m.s.n.m (Pico Espejo)

Tabla 5.3: Flujo en el punto maximos y total de particulas secundarias para de Pico

Particulas Valor Maximo | Flujo Total
Fotones ~ 3431.41 82987.3
Positrones e™ 197.885 3238.35
Electrones e~ 318.57 5885.47
Muones p* 334.742 4624.25
Neutrones n 662.292 2967.7
Mas particulas 98.1933 915.108
Hadrones 0.326667 2.82167
Flujo Total 3843.61 100650

Espejo

Las calibraciones del detector LAGO se fundamentan en muones, y es relevante destacar

que la prediccién para el componente mudnico. Para Pico Espejo los e* dominan sobre

los muones (p*) debido al desarrollo de la cascada. Esto también se puede observar en

Chacaltaya que estd a 486 m mas alto que Pico Espejo. En la figura|5.4{se representa el flujo

de muones para Pico Espejo-Mérida, CIDA-Llano del Hato, Mérida y la Hechicera-Mérida.

Se observa un mayor flujo de muones para Pico Espejo en todo el rango de energia de
~ 107'GeV/c a ~ 10* GeV/c. El flujo para el Cida-Llano del Hato y la Hechicera-Mérida
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es similar en el rango de energia de ~ 10'GeV/c a ~ 10 GeV /c.
Se observa un mayor flujo de muones para Pico Espejo (linea y diamante de color
rojo), con muones de energias ~ 103 GeV, el flujo para el Llano del Hato y la Hechicera

es similar en todo el rango de energia.
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Figura 5.4: Flujo de muones para los tres sitios de interés.

Particula Flujo maximo m2s~!
Hechicera | LLano del hato | Pico Espejo
flux muon p 15.68 20.17 334.74

Tabla 5.4: Flujo maximo para los tres lugares de estudio

En la Figura [p.5 muestra el efecto para diferentes componentes de la cascada por
la absorcién atmosférica que cambia con la altitud. Por ejemplo, el efecto geomagnético
influye solo en las particulas primarias de baja energia y, por lo tanto, el impacto en el
flujo total de particulas secundarias en la superficie es mas importante en sitios de gran
altitud, donde el impacto de las primarias de energia muy baja es mas significativo.

En esta Figura mostramos una comparacion en el flujo de componentes electro-
magnéticos, mudnicos y de neutrones, en cinco sitios con altitudes diferentes, pero rigidez

geomagnética muy similar (=~ 11.3 GV/c) y perfil atmosférico.
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El mismo perfil tropical para Bucaramanga(BGA, Colombia) y Ciudad de Guatemala
(GUA, Guatemala), y un perfil subtropical de verano para Quito(UIO, Ecuador), Lima
(LIM, Perti) y Chacaltaya(CHA, Bolivia). Ademads, en esta gréfica incluimos nuestros tres
lugares Hechicera (H), Llano del Hato (LLH) y pico Espejo (PE), asumiendo un perfil
atmosférico tropical y una rigidez similar a los 5 sitios considerados en LAGO.

La variacién del flujo total de las componentes electromagnéticos, mudnicos y de neu-
trones para los sitios de la Hechicera, Llano del hato y Pico Espejo, es congruente con los

resultados obtenidos para los 5 sitios de LAGO.
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Figura 5.5: El flujo total de particulas secundarias en la superficie de la Tierra, en
funcién de la altitud en cinco sitios de LAGO (con rigidez geomagnética similar) y tres
sitios de Mérida-Venezuela (Con la misma rigidez, pero diferente a los otros sitios de
LAGO) con altitudes distintas. Las componentes de las cascadas son:la componente
electromagnético en cuadrados azules (v,e*,e”) el componente mudnico en tridngulos
amarillos (u",u7) v los neutrones como parte del componente hadrénico se muestran en
diamantes rojos (n). El efecto de la altitud en el flujo es visible

en la figura [5.5| se muestra la relacién que hay en el comportamiento de las tres com-
ponentes, pero en este estudio nos interesa la componente muonica y la electromagnética
por ello se realiz6 un ajuste lineal para cada uno y se encontré que:

Para la componente electromagnética (yete™):
logl0  (Flujo) = 0.0002 * Altitud + 1.89 (5.1)
Para la componente muénica(u™p™):
logl0(Flujo) = 0.0004 x Altitud + 2.39 (5.2)

La pendiente de la recta representa como cambia el valor del logaritmo base 10 cuando la
variable Altitud aumenta en una unidad. En este caso, por cada aumento de una unidad en
Altitud, el valor del logaritmo aumenta en funcién a la pendiente meiectromagnetica = 0.0002

Y Munuonica = 0.0004 y la constante b o corte con el eje en estos casos serian bejectromagnetica =
1.89 ¥ biuonica = 2.39.
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Figura 5.6: Espectros de las particulas secundarias para protones a 1630 m.s.n.m
(Hechicera)

En las figuras se muestra el flujo para los protones. Los protones representa
el 99 % de las particulas primarias que alcanzan la atmdsfera. Como se puede observar los
cambios en el flujo para los protones es similar al considerar todas las particulas primarias

de la tabla[6] Se puede observar que el flujo de muones se extiende hasta energfas en TeV.



Flujo Secundario - m=2 - s~!

103
14
e+
1024 e
[Ty
o n
Lol PR Y p+
n 1 i Hadrones
L H Total
100_
101- !
1
10—2 i li
1073 ; ; . F
10°° 103 101 10! 103

Momentum, GeV/c

51

Figura 5.7: Espectros de las particulas secundarias para protones a 3600 m.s.n.m (CIDA)
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CONCLUSIONES

En la fase inicial, ARTT lleva a cabo el cdlculo del niimero total de particulas primarias
a inyectar en la atmosfera seleccionada por el usuario y emplea rutinas especificas de
CORSIKA para simular la respuesta atmosférica al flujo primario. Posteriormente, en la
segunda etapa, ARTI analiza los resultados de la primera fase para generar el flujo de
particulas secundarias a nivel del suelo, ajustado segiin las condiciones geomagnéticas en
tiempo real [6].

El flujo total para todas las particulas secundarias obtenidas para la Hechicera (2020.18
particulas m~2s~! figura[5.1)), Llano del hato (4506.69 particulas m~2s~* figura[5.2)) y Pico
Espejo (100650.69 particulas m~2s~! figura refleja como cambia el flujo total con la
altitud.

Para Pico Espejo (figura se observa un pequeno flujo ( ~ 1073 particulas m—2s~1!)
muones, neutrones y mas particulas alrededor de 10 GeV /c. Para Llano del hato y Hechi-
cera el flujo de estas particulas no alcanza energias de 10®> GeV/c. Los muones permiten
una buena calibracién del detector por la cantidad de energia que depositan en el medio,
gracias al efecto Cherenkov.

Para realizar estudios usando gamas secundarias, el mejor sitio es Pico Espejo-Mérida,
con un flujo en la componente electromagnética de ~ 9.2 x 10%particulas m=2?s™!), ya que
su flujo es mas grande que para la Hechicera-Mérida (4.0 * 10® particulas m=2s71) y el
CIDA-Llano del Hato-Mérida (1.742 * 10 particulas m—2s™1).

Si se realizan estudios de clima espacial usando la componente muénica (ver figura
y la tabla , el mejor sitio es Pico Espejo por el flujo de muones. El siguiente sitio
es Llano del Hato y Hechicera. Ademas la componente de electromagnética se diferencia
bastante de la componente mudnica, como se observa en la figura [5.5]

A la altura de Pico Espejo se espera tener un flujo de muones 1072 particulas m=2s~!
a energias mayores a un TeV.

El flujo total de las componentes electromagnético, muodnica y hadrénica se presenta en
la figura [5.5] En los sitios de La Hechicera, CIDA-Llano del Hato(Mérida) y Pico Espejo
se observa una tendencia similar a la de los sitios de LAGO. Como se observa, el flujo

en funcién de la altitud cambia con una pendiente aproximada de 0.0002 flujo/m para
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la componente electromagnética y una pendiente de 0.0004 flujo/m para la componente
muonica.

A la altitud de Pico Espejo se considera se alcanza el maximo de produccién de particu-
las secundarias (ver imagen . Ademas, en esta figura también podemos observar
que a mayor altitud, el flujo total de las componentes hadrénica y mudnica son aproxima-
damente iguales.

Pico Espejo se presenta como un lugar idéneo para la instalacion de un detector Che-
renkov, con el proposito de llevar a cabo estudios sobre destellos de rayos gamma, dado

su alto flujo en comparacién con los otros dos sitios (ver figura [5.5)).

5.1. Trabajo a Futuro

s Utilizar ARTI-Geant4 para simular la respuesta del detector Cherenkov en agua,

simulado ante el flujo de particulas secundarias obtenidas en este trabajo.

= Una mejora a futuro es proponer la reconstruccién de la energia para un detector

Cherenkov en agua utilizando arboles de aprendizaje o redes neuronales.
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Apéndice A: detalles de la simulacién

Por defecto, ARTT divide el flujo total de particulas en 60 procesos y produce 12 scripts
de bash para distribuir la carga de simulacién en un clister de computadoras. Cada proceso
se determina teniendo en cuenta el flujo de una particula individual que constituye el fondo
primario, inyectando primarios, desde protones hasta hierro. Al final de esta primera etapa,
si se utilizé el nimero predeterminado de procesos, ARTI producira 60 archivos de control
de CORSIKA (. Input), 60 archivos binarios fortran sin formato comprimidos con bzip2
que contienen toda la informacién simulada de las cascadas secundarias de particulas
(DAT**** hz2) y 60 archivos comprimidos con bzip2 que contienen la salida producida
por CORSIKA durante la ejecucién de la simulacién (x.1st.bz2) [6].

La etapa de andlisis se puede realizar automaticamente durante el tiempo de ejecucion
o manualmente llamando al script do_showers.sh. El resultado tipico de este script son
varios archivos ASCII comprimidos con bzip2 que contienen la informacion de los primarios

inyectados (.pri.bz2), los secundarios resultantes (.sec.bz2) y cuatro archivos adicionales:

= Archivo .shw.bz2 que contiene la lista completa de particulas secundarias a nivel del

suelo e informacién sobre sus progenitores correspondientes.

= Archivo .hst que contiene la distribucion de energia de las particulas secundarias por

tipo de particula.

= Archivos .dse y .dst que contienen, respectivamente, la distribucion lateral de la

energia depositada y la distribucion lateral del nimero de particulas en el suelo.

Para nuestras simulaciones utilizamos la version de ARTTI instalada en la maquina
virtual Docker (descargar con: docker pull lagocollaboration/arti:1.9.1-dev), se ejecuta
docker run -it lagocollaboration/arti:1.9.1-dev para activar la maquina virtual.

Una vez estando en el directorio sims ejecutamos las opciones que necesitamos :
./do_sims.sh -w ../../corsika-77402-flat /run/ -p lagocida -v 77402 -u lagocida
-t 72500 -s cida .

Al ejecutar la linea anterior, tenemos que dar ( esta informacién corresponde al sitio
Llano del Hato): Zenith inicial = 0, Zenith final = 15, Altura = 360000 cm.s.n.m, Rigidez
=11.6, Campo Magnetico Bx y By (Latitud = 8.7864 N—1° 24’17”, Longitud = 70.8709
— 103° 49’18” )NGD(]|

En la tabla |5 se resumen la informacion requerida para cada sitio considerado en este

trabajo.
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Pico Espejo | Llano del Hato Hechicera
Longitud 8°31'45”N 1°24°17"N 8°36’59.9"N
Latitud 71°3’49"W | 103°49’18"W | -71°14’59.9”"W
Altura (m) 4754 3600 1630
Angulo 15° 15° 15°
Rigidez 311.6 11.6 11.6
Campo magnético vertical(nT) 16.462 16.737 33.929
Campo magnético horizontal(nT) 20.082 27.151 27.535

Tabla 5: Se muestra los valores usados para los 3 sitios

De lo anterior obtenemos los archivos (extension .sh que se encontraran en el direc-
torio /corsika-77402-flat/run) que contienen toda la informacién necesaria para hacer la
simulacion en CORSIKA. En los archivos se consideran todas las particulas, protones y
helio. En este trabajo consideramos todas las particulas (ver tabla @ ) y los protones para
obtener el flujo a las alturas de los sitios escogidos [5]

Una vez terminado de correr las simulaciones de CORSIKA, se usa la linea de cédigo:

for i in DAT??7777.bz2; do j=$(echo $i | sed —e ’'s/.bz2//);
u=%(echo $j | sed —e 's/DAT//’); bzip2 —d —k $i;

echo $j | ../../../../arti/analysis/lagocrkread |
../../../.. /] arti/analysis/analysis —p v $u; rm $j; done®

Donde se obtienen la informacién de los primarios inyectados (.pri.bz2) y los secunda-
rios resultantes (.sec.bz2).

Por tultimo ejecutamos la linea de cédigo:
bzcat xsec.bz2 | ../../../../ arti/analysis/showers —a 10 —d 10 —c¢ 3600.0 —n

Para obtener la distribuciéon lateral de la energia depositada (archivo extensién .dse),
la distribucién lateral del nimero de particulas en el suelo (archivo .dst) y distribucién de
energia de las particulas secundarias por tipo de particula (archivo extensién .hst). Estos
ultimos archivos son los que usamos para graficar el flujo con respecto a la energia de las

particulas secundarias.



Al Z | X | Nprim | E_min
0| 1 | H | 4210847 | 6.07
4 | 2 | He | 443615 | 12.567
12|16 | C 11387 37.70
6|8 | O 10975 50.26
713 ] Li 4612 19.15
15| B 2968 31.70
24 |12 | Mg | 2617 | 75.39
28 | 14 | Si 2473 87.95
14, 7| N 2275 43.98
20 | 10 | Ne 2027 62.82
56 | 26 | Fe 1543 164.47
9 | 4 | Be 1292 25.43
32116 S 401 100.51
27 | 13 | Al 340 81.95
23 | 11 | Na 294 69.39
40 | 20 | Ca 227 125.64
1919 ]| F 190 56.82
52 124 | Cr 146 151.91
40 | 18 | Ar 138 114.23
48 | 22 | Ti 129 139.35
55 | 25 | Mn 105 158.48
39119 K 83 119.64
51123 | V 68 145.93
31115 | P 66 94.51
35 |17 | Cl 57 107.071
45 | 21 | Sc 39 132.77

Tabla 6: Todas las particulas primarias. A es el nimero de masa, Z nimero atémico,

N_prim nimero de primarios [7]
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docker ps -a ——— nos muestra todos los contenedores

l
iniciar: docker start cranky_hertz

J ya estamos dentro, ir al di-
abrit  docker: docker exec -it | Fectorio sims dentro de AR-
048¢1263a9b0 /bin/sh -c bash 1

./do_sims.sh -w .. / .. /corsika-77402-flat /run/ -p lagoVe -v 77402 -u robert -t 8600 -s cida

|

altura,

angulo 6,

rigidez,

campo magnético vertical y horizontal la informacion  se

J guardan en archivos

Corremos todos los archivos .sh| ~  |.sh en .el directorio
que hay, luego debemos transfor- ../../corsika-77402-
mar este tipo de datos. flat/run

se generan datos en formato .bz2

for 1 in DAT?7?777?.bz2; do j=(echoi — sed -e ’s/.bz2//’);u=(echoj — sed
-e ’s/DAT//’); bzip2 -d -k id;echoj — ../../../../arti/analysis/lagocrkread —
../../../../arti/analysis/analysis -p v u;rmj; done

bzcat *sec.bz2 — ../../../../arti/analysis/showers -a 10 -d 10 -¢ 965.0 -n 1 1 -v salida_apsx

hemos transformado los datos a un tipo de datos que
permite el analisis de las particulas secundarias. Y los
podemos descargar a nuestra maquina.
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