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Resumen

Los rayos césmicos son ntcleos de elementos quimicos ligeros y pesados, como el hidrégeno
y el hierro, y particulas varias como protones, electrones, neutrones, gammas y antimateria
que viajan por todo el universo. Su espectro de energia se extiende a lo largo de once 6rdenes
de magnitud, considerandose altas energfas el rango 10'* — 10 eV y ultra altas energfas,
10'® —10%! eV. Este trabajo comienza con un desarrollo histérico de los rayos césmicos, desde
su descubrimiento en 1912 por V. Hess hasta la época actual con experimentos cada vez més
eficientes y con mayor capacidad para medir distintos pardmetros de un chubasco.

El objetivo principal de la presente tesis es la investigacién de los eventos observados
por el experimento KASCADE-Grande, utilizando los datos de la componente mudnica
eligiendo al modelo de interacciéon hadrénica EPOS 1.99 para corregir el nimero de muones
debido a las incertidumbres sistematicas y para asignar energia a los eventos. Hay que
aclarar que el experimento KASCADE-Grande trabaja en la regién de 104 — 10 eV de
energia primaria donde se encuentran propiedades interesantes en el espectro de energia,
registrandose un cambio de fndice espectral aproximadamente a 10'° eV, conocido como
“rodilla” y un posible segundo cambio alrededor de 10'7 eV, conocido como “segunda rodilla”.
Se reconstruyé el espectro de energia de los rayos césmicos aplicando el método de cortes a
intensidades constantes (CIC) sobre el flujo integral de muones. Este método asume que los
rayos césmicos arriban a la Tierra en forma isotrépica. El objetivo del método es extraer
las curvas de atenuacién de los muones de los chubascos en la atmdsfera, para corregir los
datos del nimero de muones en la casacada debido al efecto de la profundidad atmosférica y
combinar posteriormente la informacién proveniente de diferentes angulos cenitales en forma
independiente del modelo hadrénico. De las curvas de atenuacion se extrajo un sélo flujo de
muones a un angulo cenital de referencia.

Con ayuda de las simulaciones de Monte Carlo se calculd la funcién de calibracion, que
relaciona el flujo de muones con el espectro de energia de la particula primaria en el marco
del modelo EPOS 1.99. Enseguida se obtuvo el espectro de energia asumiendo distintas
composiciones para la particula primaria: mixta, protones y hierro. Finalmente se aplicé la
matriz de respuesta para corregir errores en la forma del espectro de energia, debidos al
fenomeno de migracion de eventos que provienen de las fluctuaciones en el desarrollo del
chubasco.

De igual manera, se compard la longitud de atenuacién reconstruida a partir de EPOS 1.99,
con aquella obtenida con QGSJET II, en ambos casos asumiendo una composicion mixta.
Estos resultados se confrontaron con los resultados experimentales para estimar la eficacia de
los modelos de interaccién hadronica en la construccién de la longitud de atenuacién de las
particulas, por efecto de la profundidad atmosférica.

Con los resultados del trabajo se puede valorar por primera vez el comportamiento de
EPOS 1.99 utilizando la componente penetrante del chubasco y aplicando el método de cortes
a intensidades constantes.
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Introduccion

LQué es esto? jpor qué ocurre? ;jcémo lo hace? jdesde cuando sucede?...

La motivacién principal del quehacer cientifico es responder a estas y mds incégnitas que
surgen al maravillarse por todo lo existente en el universo, desde lo que parece muy simple y
cotidiano como el rebote de una pelota, hasta algo complejo como el sistema meteorolégico
o el sistema planetario; basta que nos sorprendamos con alguno de sus componentes para
empezar a cuestionarnos y buscar respuestas a tan fascinante entorno.

A lo largo de los anos, como resultado de saciar la curiosidad del cientifico, se han hecho
descubrimientos en todas las areas de la ciencia y, por supuesto, la Fisica no es la excepcién. En
particular, la Astrofisica y la Fisica de Particulas han puesto énfasis en “objetos” pequenisimos
e imperceptibles a simple vista que viajan por todo el universo y consecuentemente en la
atmésfera terrestre, los cuales nos acompanan todos los dias sin siquiera darnos cuenta. Estas
pequeneces, de un interés nada pequeno, son los rayos cosmicos: nicleos cargados de elementos
quimicos y particulas varias como protones, electrones, neutrones, gammas y antimateria, o
por qué no decirlo mensajeros del espacio. Pero, jde dénde vienen? jcémo se aceleran? jcémo
se transportan? ;jqué influencia tienen sobre todos los seres vivos de nuestro planeta? La
busqueda de respuestas a estas incégnitas que parece sencillo formular pero que contestar no
lo es en absoluto, es la motivacién esencial para el estudio y entendimiento de la Fisica de
Astroparticulas; motivacién y fuente de inspiracion que comparto para desarrollar esta tesis.

Las ganas de resolver el misterio de los rayos cdésmicos se remontan a las fechas en que se
descubrié su existencia hace casi 100 anos. Desde entonces, las técnicas para su deteccién han
evolucionado. Se han implementado cada vez mas y mejores mecanismos para vislumbrar sus
propiedades, como en el caso de detectores mas sofisticados o redes de estaciones detectoras
cada vez mas eficientes y con varias técnicas de deteccién; se han propuesto mecanismos
de aceleracién congruentes con los resultados del calculo de su espectro de energia; se han
desarrollado diversos modelos hadrénicos para intentar comprender la interaccion de los rayos
cdsmicos con las moléculas que conforman la atmdésfera terrestre y se cuenta con simulaciones
Monte Carlo de los chubascos atmosféricos. En pocas palabras, el ser humano se ha esforzado
por tratar de entender estas particulas extraterrestres y qué mejor ejemplo que las grandes
colaboraciones que reunen cientos de participantes de diferentes latitudes.

El objetivo de este trabajo es el de caracterizar el comportamiento del modelo de
interaccién hadrénica EPOS 1.99 (ver capitulo 5) reconstruyendo el espectro de energia de



los rayos césmicos aplicando el método de cortes a intensidades constantes (CIC) a los datos
almacenados, a partir de la componente muénica de los chubascos de particulas detectados
por el experimento KASCADE-Grande, ubicado en el Campus Norte del Instituto Tecnolégico
de Karlsruhe, Alemania, el cual contribuye con la deteccién de particulas en el rango de
energia 104 — 10" eV. En el capitulo 4 se detalla el experimento al igual que el método de
reconstruccion de eventos y en el capitulo 7 se sigue la metodologia para la reconstruccién del
espectro de energia a partir de la componente penetrante de las cascadas, bajo la aplicacién
de EPOS 1.99.

Por otro lado, resulta educativo comparar los resultados obtenidos con distintos modelos
de interaccion hadroénica, en este caso se calculé la longitud de atenuacién de los chubascos
de particulas aplicando EPOS 1.99 y QGSJET II. Ambos resultados se compararon con los
resultados experimentales, presentados en el capitulo 8, los cuales nos permiten identificar los
alcances de los multiples modelos hadroénicos.

Las conclusiones de la presente tesis se ubican al final del escrito.

Es importante destacar que para poder llevar a buen fin este cometido ha sido necesario
entender los aspectos generales y varios particulares del funcionamiento de KASCADE-
Grande, desde los componentes electréonicos hasta la forma de calibracion de las estaciones
detectoras y los diferentes métodos de reconstruccién del espectro de energia de los rayos
césmicos. El entendimiento se logrd realizando una estancia de dos meses y medio en el
Campus Norte del Instituto Tecnoldgico de Karlsruhe, teniendo contacto directo y charlas
con los expertos disenadores y constructores del experimento, con la gente que trabaja con el
andlisis de los datos recabados y analizando los alcances y objetivos principales del proyecto en
el cual participan investigadores pertenecientes a 10 institutos de 8 paises distintos (Alemania,
Italia, Rumania, Polonia, Bélgica, Noruega, México y Brasil).

No queda méas que darle un vistazo al trabajo desarrollado en las préximas péaginas,
esperando que a través de estas lineas el lector se sienta atraido por la Fisica y la ciencia en
general y no desfallezca antes de aventurarse a desenvolver sus misterios. Que cada palabra
contribuya al mejoramiento del conocimiento humano.

...por el descubrimiento de la verdad.



Capitulo 1

Rayos cosmicos de alta energia

El universo estd compuesto por diversas clases de estructuras, entre ellas las galaxias,
diferentes tipos de estrellas, sistemas solares, cometas, meteoritos, polvo estelar, radiacién
electromagnética; estructuras exoticas, como los agujeros negros y la materia oscura, y
elementos como la energia oscura, ademds de otras componentes para que varias teorias
tengan fundamento. Mientras mas preciso y minucioso se quiera ser con el estudio de la
composicion del universo, encontraremos estructuras cada vez mas simples y esenciales, entre
ellas las particulas fundamentales que describe el Modelo Estandar [1-3]. Estas estructuras
incluyen diversas particulas cargadas altamente energéticas que permean todo el universo y
que continuamente golpean a la atmésfera de la Tierra, denominadas como rayos cdsmicos.
La mayoria de éstos consisten en ntcleos cargados y protones, ademas de una fraccion de
electrones, neutrones, gammas y antimateria.

1.1. Marco historico

Los primeros reportes acerca de la existencia de una radiacién penetrante en la atmésfera se
dieron antes de la reunién de la Sociedad Americana de Fisica (“American Physical Society”)
del 31 de Diciembre de 1902 en Washington D.C. Tales reportes provenian de dos grupos de
investigacion independientes: E. Rutherford y H. L. Cooke, en la ciudad de Montreal, y J. C.
McLennan y E. F. Burton, en la ciudad de Toronto. Al principio se creia que el origen de esta
radiacién penetrante se encontraba en la superficie de la Tierra [1,4].

Tiempo después, en 1910, T. Wulf se dié cuenta de una reduccién del 60 % en la intensidad
de ionizacién de la atmosfera con ayuda de un electrometro que colocé en la parte superior
de la torre Eiffel, aparentemente confirmando el origen terrestre de la radiacién ionizante de
la atmosfera por la disminucion que detecté respecto a la intensidad al nivel de la superficie
terrestre. Ese mismo ano, A. Gockel estim6 la conductividad eléctrica de la atmdsfera como
funcién de la altura, midiendo la razén de escape de particulas cargadas de un electrémetro
aislado de Wulf, llegando hasta una altura de 4km, ascendiendo en globo aerostatico. Se
encontré que la razon de escape de la carga era mayor a esta altura que cerca de la superficie
terrestre, lo que significaba que la ionizacién de la atmésfera era superior en comparacion
con los valores cerca del suelo. Aunque Gockel no tenia explicacién para este fenémeno, fue
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precursor del descubrimiento de la radiacién césmica [5].

Los rayos césmicos oficialmente fueron descubiertos en 1912 por el austriaco V. Hess,
homenajeado con el Premio Nobel en 1936, quien mostré que con la altura existe un
incremento en la ionizacién de la atmdsfera (previamente detectado por Gockel pero sin
explicacién alguna), con ayuda de envases de vidrio herméticamente cerrados en cuyo interior
se encontraban dos electrodos a un alto voltaje. Las muestras eran tomadas hasta una altura
de 5km gracias al uso de un globo aerostatico. Hess descubrié que se alcanza un minimo de
ionizacién de la atmésfera a una altura de aproximadamente 700 m y, ademads, se percaté de
que este efecto de ionizacién se incrementaba con la altura a partir de este punto, primero
lentamente y luego mas rapidamente, por lo tanto, se especulaba que el fenémeno debia ser
provocado por un agente proveniente del exterior de la Tierra [1,6]. El mismo ano, Wilson
desarroll6 la camara de niebla e hizo lo posible para detectar y seguir las trazas dejadas por las
particulas ionizantes. Su desarrollo de la cAmara de niebla lo hizo acreedor al Premio Nobel en
1927. En 1914 W. Kohlhoster, confirmé los resultados de Hess experimentando hasta alturas
de 9km [1,4]. Kohlhoster estimé que el coeficiente de absorcién de la radiacién extraterrestre
era de u = 0.57x1072 cm™! de agua, cantidad que después seria refutada y corregida [4].

R. A. Millikan se interesé en el estudio de los rayos césmicos mientras se encontraba
en el Instituto Tecnolégico de California. Los primeros electroscopios y barémetros fueron
construidos por él con ayuda de 1. S. Bowen, en 1922 y enviados hasta una altura de 15.5km.
Con ayuda de algunos de sus estudiantes, realizé6 mediciones en el monte Whitney a una altura
de 4130 m y en la punta del Pico de Pike a 4300 m. Millikan encontré una discrepancia con
las mediciones del coeficiente de absorcién de Kohlhoster. Fue cuando el mismo Kohlhoster
realizé nuevas mediciones de los rayos césmicos, ahora en cuevas de hielo en el glaciar Jungfrau,
Suiza, encontrando que el coeficiente de absorcién de la radiacién era de g = 0.25x 1072 cm ™!
de agua; superior a la de otros tipos de radiacién conocidos hasta el momento, lo que mostraba
el caracter penetrante de los primeros.

Millikan continué haciendo experimentos con electroscopios pero ahora en las profundi-
dades de algunos lagos, con la colaboracién de G. H. Cameron. Los lagos elegidos fueron el
lago Muir a 3540 m de altura, ubicado cerca del risco del monte Whitney, y el lago Arrowhead
a una altura de 1530 m, al sur de California. La maxima profundidad alcanzada para estos
experimentos fue 27m. Obtuvieron resultados tan finos en sus curvas de absorcién, que
marcaron el inicio de la precision de las mediciones en los trabajos concernientes a rayos
cosmicos. Dos resultados importantes se obtuvieron a partir de estos experimentos:

1. Se concluyé que la radiacion penetrante proviene de alguna parte a mayor altura que el
lago que se encuentra a mayor altitud y que ademds, segin la precisién de las mediciones,
ninguna parte de esta radiacién tiene su origen en las capas de aire ubicadas entre los
dos lagos.

2. La segunda conclusién a la que se llegd fue que la radiacién tiene varias componentes,
una denominada suave y otra dura, cuyos coeficientes de absorcién varian entre pu =
0.30cm™' y = 0.18cm™!.



1.1 Marco histérico

Fue Millikan quien, a raiz de este experimento, bautizd a esta radiacién con el nombre
de rayos cdsmicos. Después de estos experimentos, algunos otros cientificos llevaron a cabo
mediciones a diferentes alturas y profundidades en agua, encontrando mas componentes en
esta radiacién penetrante [4,7]. Millikan se habia dado cuenta de que esta radiacién detectada
podria ser una radiacién secundaria, no proveniente directamente del exterior de la Tierra.

Estudios posteriores desarrollados por fisicos como P. Auger, en 1938 [8], e independien-
temente por Kohlhoster [9], llevaron al descubrimiento de los chubascos de particulas en la
atmésfera. Esto es, cuando una particula altamente energética ingresa en la atmésfera terrestre
comienza a interactuar con los nicleos de las particulas que componen el aire, iniciando una
cascada de interacciones secundarias que dan como resultado un chubasco de fotones, leptones,
mesones y hadrones los cuales alcanzan la superficie de la Tierra, abarcando un area de hasta
20km?; cuya estructura se explica con detalle en el capitulo 2. P. Auger y sus colaboradores
hicieron las primeras estimaciones sobre el espectro de energia de las particulas que conforman
el chubasco y a partir de éstas, la energia de las particulas primarias. Usualmente la primera
particula que interacciona es llamada particula primaria, mientras que las que resultan de
las interacciones siguientes son llamadas particulas secundarias. A lo largo de las décadas
se han detectado chubascos de particulas para energias méas alld de 10'5 eV. El espectro de
energia describe el flujo de rayos césmicos como funcién de la energia, el cual presenta distintas
caracteristicas de acuerdo con el cambio en el indice de la funcién que lo parametriza, teniendo
en promedio un indice espectral de v = 3. Mayores detalles se dan en la seccién 1.3.

Uno de los fenémenos presentes en el espectro de energia es el de la “rodilla”, que se observa
alrededor de 10'° eV, donde la pendiente del espectro cambia. Este fenémeno fue dectectado
en 1958 por G. V. Kulikov y G. B. Khristiansen, a partir de la deteccién y mediciéon de la
componente cargada de los chubascos atmosféricos, con ayuda de una red de detectores de
20 x 20m? [10]. Estos cientificos realizaron estudios posteriores con la finalidad de averiguar
la anomalia que se presenta en el espectro de energfa [11].

En enero de 1989 comenzé la etapa de adquisicién de datos en el experimento EAS-TOP,
misma que culminé su trabajo en mayo del 2000. EAS-TOP se encontraba ubicado sobre
el laboratorio subterraneo Gran Sasso en el Campo Imperatore, centro de Italia, estudiando
los chubascos atmosféricos de particulas para reconstruir el espectro de energia primaria en
la regién de 10 — 10'6eV. Consistia en una red de 35 médulos de detectores de plastico
centelleador, de 10m? cada uno, distribuidos sobre una superficie de 10° m?. La principal
investigacion llevada a cabo con este experimento abarcé el estudio de la forma del espectro
de energia de los rayos césmicos, la composicién quimica de estas particulas, la investigacién
de posibles anisotropias en el flujo de los rayos césmicos y la busqueda de fuentes de
rayos 7y que podrian ser también emisores de rayos césmicos [12]; lo anterior, analizando
la componente mudnica y la electromagnética del chubasco, ademés de la relacién existente
entre la densidad promedio de muones, su distribucién a lo largo del chubasco y el nimero
de particulas cargadas, asumiendo tres grupos de masa primarios (composicién quimica):
protones o 50 % protones - 50 % helio, nitrégeno y hierro. Estos estudios arrojaron valiosas
aportaciones como [13]:

= La deteccién de un cambio en la pendiente del espectro de energfa en la regiéon E¢ ~
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(3.5£0.3) x 105 GeV (regién del fenémeno de la “rodilla”), asumiendo una composicién
primaria de helio, guiando a la conclusién de un cambio en el indice espectral, para la
composicién ligera, de v, ge > 3.1.

= Un posible cambio en la pendiente del espectro para la composicién intermedia, en la
regién de ECNO ~ (6 —7) x 106GeV, con un indice espectral de yono ~ 2.75.

= Una pendiente constante para el espectro de energia, asumiendo una composicién
pesada, yp. ~ 2.3 — 2.7, consistente con los resultados de experimentos de deteccion
directa.

= Consistencia entre la evolucién de la composicién para los distintos grupos de masa
v los modelos estandar de aceleracion y propagacion de los rayos cdésmicos en nuestra
galaxia, prediciendo una dependencia rigida entre la ruptura del espectro de energia y
las diferentes composiciones.

En 1996 comenzé el periodo de adquisicién de datos del experimento KASCADE,
construido para detectar chubascos atmosféricos en la regién de 10'* — 106 eV de energia
primaria. KASCADE ha aportado informacién acerca de la estuctura de la “rodilla” en el
espectro de energia para distintas composiciones primarias, ademds, el montado experimental
de los detectores ha permitido separar directamente la componente electromagnética y la
mudnica en cuatro umbrales de energia distintos. Por otro lado, se han examinado diversos
modelos de interaccién hadrénica [14] (ver capitulo 5) con los datos de KASCADE y se ha
desarrollado el programa de simulaciones de chubascos atmosféricos CORSIKA (“COsmic Ray
SImulations for KAscade”) basado en el céddigo Monte Carlo [15], con la versién actual 6.970
lanzada el 19 de julio del 2010. En 2003, el experimento fue ampliado a KASCADE-Grande
agregando a KASCADE, una red de 0.5km?, formada por 37 detectores de centelleo del
experimento EAS-TOP, con objeto de estudiar los rayos césmicos en la regién de 10'* —10'% eV
de energia primaria. Una de las principales metas de KASCADE-Grande es la busqueda
de una posible “rodilla” en el espectro del hierro, y una “segunda rodilla” en el espectro
primario de rayos césmicos, estructuras que quiza estdn conectadas con la “rodilla” alrededor
de 3x 10" eV en el espectro primario de energfa. En el capitulo 4 se detallan las caracteristicas
del experimento.

Mas alla de las energias estudiadas por el experimento KASCADE-Grande, se encuentra
la regién de ultra altas energias, detectandose el primer evento en 1962, arriba de 10?° eV,
empleando el experimento Volcano Ranch, ubicado en Nuevo México, Estados Unidos de
América, el cual consistia en una red de 20 detectores de centelleo con un area de 3.3 m? cada
uno, separados entre sf por una distancia de 147 m, cubriendo una superficie de 884 m? [16].

Para el estudio de los rayos césmicos a las méas altas energias, en 2004, durante su
construccion, se inicié la captura de datos con el experimento Pierre Auger ubicado en la
Pampa Amarilla, Argentina; proyecto ideado en 1991 en la Conferencia Internacional de Rayos
Césmicos en Dublin, Irlanda, con el disefio propuesto entre 1992 y 1995 por Jim Cronin de la
Universidad de Chicago, Alan Watson de la Universidad de Leeds y Murat Moratav de Paris
VI y VII [17]; inaugurando su construccién el 18 de marzo de 1999 en Malargiie, Argentina,
finalizando en junio del 2008 [18]. Abarca un 4rea de 3000 km? y est4 formado por més de 1600

6
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Figura 1.1: Se muestra la abundancia relativa (eje y) de elementos quimicos en el Sol y nuestra
galazia [24].

detectores Cherenkov de agua y por 24 telescopios de fluorescencia, lo que lo hace tinico en
su categoria: hibrido por las dos diferentes técnicas de deteccién que utiliza y el més extenso
por la enorme superficie que cubre. El observatorio esta disenado para capturar datos a ultra
altas energfas, (més alld de 10'®eV) para poder analizar fenémenos como el “tobillo”, el
efecto Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK) y estudiar el origen, energfa y propagacién de dichas
particulas [19, 20]. Actualmente se estd planeando la construccién de la segunda parte del
experimento Pierre Auger en Estados Unidos, el cual tendrd una extension aproximada de
20000km? y completara el proyecto de una gran colaboracién con lo que se tendra una visién
de ambos hemisferios terrestres [21].

1.2. Composicién de los rayos césmicos

Mediante los experimentos en la atmosfera con globos y satélites, se ha estimado que, hasta
energias de 1 — 2TeV /nucledn, aproximadamente el 98 % de estas particulas son hadrones,
mientras que el 2% restante es una mezcla de electrones y fotones. Por otra parte 87 % de
la componete hadrénica estd formada por protones, 12 % por nucleos de helio y el resto por
nicleos completamente ionizados o elementos mas pesados que los ya mencionados [22].

La abundancia de elementos quimicos observada en las mediciones de los rayos césmicos
es similar, a primera aproximacion, a la abundancia observada en el medio interestelar como
se aprecia en la figura 1.1.
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De esta figura observamos que, a pesar de que la composicién en rayos cosmicos y en el
sistema solar es muy similar, hay algunas diferencias importantes que habra que resaltar. Por
ejemplo, la abundancia de litio (Z = 3), berilio y boro es mayor en el medio interestelar que en
el sistema solar. Por otra parte, la concentracién de hierro es consistente con la abundancia en
el sistema solar, pero hay un exceso de elementos un poco més ligeros que el hierro. Ahora bien,
la composicién de hidrégeno y helio es menor en el medio interestelar que en el sistema solar.
Una forma de comprender las observaciones anteriores es asumir que en su origen, los rayos
césmicos tienen la misma abundancia que la materia solar. Como estas particulas atraviezan el
medio interestelar, interaccionan con gas y polvo y en el proceso los niicleos pesados se rompen
en nucleos mas ligeros. Modelos detallados muestran una consistencia entre la abundancia de
rayos cosmicos y la materia solar considerando que esta desintegracién de los nicleos pesados
(conocida como espalacién) proviene de los efectos de propagacién en el medio interestelar.

La composicién de los rayos cosmicos para energias entre TeV y PeV es, aproximadamente,
50 % protones, 25 % particulas a, 13 % CNO y 13 % hierro, segiin observaciones. Los electrones
comprenden < 1072 % y las particulas gamma, del orden de 1072 % [23].

La composiciéon quimica de los rayos césmicos es conocida solo para energias abajo de
10 eV ya que arriba de este valor una medicién directa de las particulas primarias es
practicamente imposible, por el poco flujo de eventos (gran cantidad de tiempo de arribo de
las particulas, abarcando superficies pequenas), debiendo estimarse a partir de mediciones
indirectas con arreglos de detectores a nivel del suelo o bajo éste, como es el caso de
KASCADE-Grande, para energfas entre 101 y 1018 eV, y el Observatorio Pierre Auger, para
energias entre 101 y 10%' eV.

Al cambiar el rango de energia de las particulas, se observa de igual manera un cambio en
la composiciéon quimica de la particula primaria, detectandose los ya mencionados cambios
en el espectro de los rayos cosmicos a distintas energias: la “rodilla”, la “segunda rodilla” y
el “tobillo”.

1.3. Espectro de energia

El espectro de energia de los rayos cosmicos se extiende por més de 11 érdenes de magnitud,
desde cientos de varios MeV, hasta 10%° eV. Se ha observado que el flujo de particulas, F,
obedece una ley de potencias:

F(E) x E7, (1.1)

donde v es el denominado indice espectral. Diversos autores prefieren incluir el signo negativo
dentro del indice espectral; nosotros utilizaremos el indice espectral sin el signo negativo.



1.3 Espectro de energia

El flujo de rayos césmicos decrece de ~ 1000m 25!, a E ~ 1 GeV, hasta 1km~2siglo~! a
las més altas energias (E =~ 10?2 eV). Esto marca un limite a las técnicas de deteccién directa
de rayos césmicos. Debajo de 10" eV el flujo es bastante grande (& > 1m™2ano~!) como
para detectar a los rayos césmicos de forma directa con experimentos en globos, satélites y
aviones. En cambio, arriba de 10'° eV el flujo disminuye rdpidamente por lo que la deteccién
directa es impractica. Se aplica entonces la observacién indirecta a través de la detecciéon de
los chubascos de particulas que los rayos césmicos producen en la atmdsfera terrestre, a su
llegada a nuestro planeta.

En el espectro de energia existen dos estructuras intrigantes que han derivado en nuevas
investigaciones. A energias F ~ 3 x 10'° eV se observa un cambio en la ley de potencias,
variando el indice espectral desde 2.7 a 3.1, dando lugar a la estructura conocida como
“rodilla”, motivo de estudio del detector KASCADE [10, 25], mientras que alrededor de
E ~ 5 x 10 eV el espectro se torna plano, el indice espectral toma el valor de 2.8, formando
el “tobillo”. Se especula que el “tobillo” se debe a un cambio de composicién galactica a
extragalactica. Algunos experimentos reportan otro cambio en la pendiente del espectro a
E ~3—7x 107 eV, formando lo que se conoce como “segunda rodilla”.

Estudiar estas estructuras es de gran interés ya que se especula que a las energias donde se
detectan estos cambios, se puede dar una transicién entre la composicién quimica dominante
de los rayos cosmicos, abriendo las puertas a la designacién, de forma mas precisa, de
candidatas a fuentes de rayos césmicos; de la misma manera, estas pueden ser energias de
referencia para distinguir entre rayos cdsmicos originados en la galaxia o rayos cdsmicos
originados extragalacticamente, permitiendo especular mas acerca del origen de los rayos
cosmicos e incluso, indagar acerca de sus mecanismos de aceleracién y transporte.

Por otro lado, la regién superior del espectro de energia sobre los 10%° eV, muestra un corte
conocido como GZK. Esta region de alta energia es objeto de investigacién del Observatorio
Pierre Auger.

FEl espectro primario de energia de rayos cosmicos se puede apreciar en la figura 1.2.

El corte GZK fue predicho por Greisen, Zatsepin y Kuzmin, en 1966 [26], el cual se debe a
que los rayos césmicos con energias mayores a 6 x 101 eV, interaccionarian con la radiacién
césmica de fondo (microondas) de la siguiente forma:

y+p—p+al, (1.2)

y4+p—=n+at, (1.3)

Los protones de mayores energias perderian energia rapidamente debido a este proceso de
interaccién, causando que el espectro se vea “cortado” a energfas alrededor de 6 x 107 eV.
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Figura 1.2: Espectro de energia de rayos césmicos, multiplicado por E*®, para observar las estructuras
del mismo. Se aprecian las regiones donde el indice espectral (v) sufre cambios drdsticos; fendmenos
que son objeto de estudio. La “rodilla” ubicada en E ~ 3 x 10 eV, la “sequnda rodilla” ubicada
en E~3—7x107eV y el “tobillo” ubicado en E ~ 5 x 10'8eV. Crédito de la imagen: Andreas
Haungs [27].

La existencia de dicho corte fue confirmada por mediciones recientes del observatorio Pierre
Auger [28,29].

1.4. Fuentes y mecanismos de aceleracién

El origen de los rayos césmicos es uno de los mayores problemas astrofisicos sin resolver.
Cuando se discute el origen de los rayos césmicos, se debe distinguir entre la fuente y los
mecanismos de aceleracién aunque ambos pueden estar estrechamente relacionados.

Los rayos césmicos pueden ser producidos por interacciones entre particulas en los lugares
de aceleracion, o bien, pueden ser parte de la materia nuclear de la fuente o el medio que los
rodea, como en los pulsares. Por supuesto que los mecanismos de aceleracién pueden estar
basados en fisica convencional usando potenciales gravitacionales o electromagnéticos, tal
como en remanentes de supernovas o en nticleos galdcticos activos [1]. Se asume generalmente
que los rayos cosmicos son acelerados en la fuente o cerca de ella.

A continuacién se discutiran algunas de las posibles fuentes de rayos césmicos y los
mecanismos de aceleracion.
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1.4.1. Fuentes

Son candidatos de fuentes de rayos césmicos y de aceleracion: las explosiones de supernovas,
pulsares, magnetares, agujeros negros con discos de acrecién y los centros de galaxias con
niicleos activos [1].

1.4.2. Mecanismos de aceleracion

Existen varios modelos de aceleracion, lo que indica que aun no se entiende en su totalidad
el mecanismo real. Cabe mencionar que es posible que diferentes mecanismos de aceleracién
estén actuando para diferentes energias.

En general, los mecanismos de aceleracién se pueden clasificar en tres tipos [9]:
= Modelos estocéasticos de aceleracion:

En este tipo de modelos, los rayos césmicos ganan su energia debido a diversas interacciones
con un frente de choque (onda de choque). El frente de choque, con respecto al medio
interestelar, esta compuesto de material expulsado por supernovas al momento de su explosion;
siendo este material niicleos cargados de elementos pesados de la familia del hierro, cobalto
y niquel. Los rayos césmicos son acelerados dentro de la regiéon de la onda de choque al estar
confinados por accién del campo magnético existente. Estas particulas se mantienen ahi hasta
que alcanzan una energia suficiente para escapar del alcance del campo magnético y, por lo
tanto, aceleradas lo suficiente. Esta aceleracion que ganan los rayos césmicos puede ser descrita
de manera acertada por el mecanismo de Fermi de primer orden [1,30]. Asumamos que el
frente de choque se mueve con velocidad uq. Detréds del frente de choque, el gas remanente se
mueve con velocidad us. Esto significa que el gas tiene una velocidad de u; — ug en el sistema
del laboratorio. Supongamos que una particula (rayo césmico) con velocidad v choca con el
frente de choque y rebota en éste, lo que da lugar a que gane una energia

AE = %m (v + (u; — UQ))2 - %mv2 = %m (2U(U1 —ug) + (u1 — u2)2) . (1.4)

Como los términos lineales dominan (v >> uy,u9; u1 > us9), de este modelo simple se obtiene
una ganancia relativa de energia

A7E - 2(’&1 — 'UQ)

- . (1.5)

Un tratamiento mas general, relativista, de aceleracién de choque, incluyendo también
angulos variables de dispersién, nos llevan a la ecuacion:

AE  dup —u

E 3 ¢ (1.6)
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Frente de ondg extifng

Figura 1.3: Representacion de dos frentes de onda de choque originados durante la explosion de una
supernova, los cuales se desplazan a distinta velocidad. El circulo central representa el remanente de
la supernova.

donde se ha asumido que la velocidad v de la particula es aproximada a la velocidad ¢ de
la luz. Resultados similares se obtienen si se asume que los rayos césmicos se ven atrapados
entre dos frentes de choque y rebotan entre estos dos, como se representa en la figura 1.3.

Usualmente el frente de choque interno tiene una velocidad mucho mayor (v2), comparada
con la velocidad del frente externo (v1), el cual es desacelerado por interacciones con la materia
interestelar. El frente de choque interno puede proveer de una velocidad hasta de 20000 km/s.
El frente de choque externo llega a suministrar velocidades entre 100 km/s y 1000 km/s

Para darnos una idea de este comportamiento, podemos hacer analogia a un juego de
ping-pong entre los dos frentes de choque. Esto significa que la energia alcanzable para las
particulas estd limitada por el tiempo de vida de la onda de choque, generando un espectro
de energfa con un comportamiento en ley de potencias de vy & 2.0 (independientemente de la
configuracién de la onda de choque).

Una particula con velocidad v, reflejada en el frente de choque interno, obtiene una energia

1 1 1
AFE; = im(v + )% — §m1)2 = §m(U% + 2002). (L.7)

Un rebote en el frente de onda externo propiciara en la particula una pérdida de energia
dada por:

1 1 1
AE, = im(vl —g)® — 57”02 = 57”(7)% — 2vvy), (1.8)

por lo que la particula gana una energia promedio de:
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1
AFE = gm (v} + 3 + 2v(v2 —v1)). (1.9)

Como los términos cuadraticos son despreciables y ademas vy > v1, obtenemos:

AE A
28 o2 (1.10)

AE ~ A
muA, = -

dando lugar al modelo de Fermi.

El modelo de Fermi es el paradigma actual en la descripcion de la aceleracién de rayos
coésmicos en el medio galdctico ya que reproduce acertadamente el comportamiento en ley
de potencias de los rayos coésmicos, con indice espectral v alrededor de 2.7, en la regiéon de
energfa primaria de 10'° hasta 10%°eV.

Ondas de choque se pueden presentar en explosiones de supernova, zona de transicién del
viento galdctico o estelar al solar. Estas fuentes pueden acelerar particulas hasta 10! eV.

= Modelos de aceleracién directa:

Estos modelos describen la aceleracién de particulas como un proceso muy eficiente donde
las particulas ganan su energia completa en tan sélo unos pasos. Los modelos proponen fuertes
campos magnéticos y eléctricos incluso para fuentes extragaldcticas. Sus fuentes pueden ser
chorros de supernovas, chorros en nucleos galacticos activos, chorros relativistas, o coronas
polares de pulsares girando rdpidamente. Estos modelos permiten acelerar particulas sobre
1010 eV.

= Modelos Top-Down:

Estos modelos describen las grandes energias hasta ahora observadas, como resultado fisico
méas alld del Modelo Estandar de particulas elementales; posiblemente la desintegracion de
una particula exética ultra pesada que posibilita la creacién de paticulas ultra energéticas
mediante su decaimiento. Como ejemplos tenemos cuerdas césmicas y en general defectos
topoldgicos, remanentes del “Big Bang” [1,2]. Estos modelos permiten acelerar particulas
alrededor y sobre los 10?0 eV.

También es posible que exista una aceleracion de rayos césmicos a través de extensas nubes
de polvo magnéticas. Estas nubes de gas son originadas entre las irregularidades de campos
magnéticos; las particulas cargadas pueden ganar energia en procesos de dispersiéon con los
constituyentes de estas nubes magnéticas.

Aun existen muchas preguntas por responder, entre las respuestas a encontrarse estin
las que nos digan cudles son los modelos de aceleraciéon que predicen y describen mejor las
observaciones y cudl es el origen certero de los rayos césmicos. Hasta el momento, los modelos
de aceleracién aqui presentados son los que se encuentran vigentes.
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Capitulo 2

Chubascos atmosféricos de
particulas

Ya se ha comentado en el capitulo 1 que en 1938 Pierre Auger junto con sus colaboradores
descubrieron los chubascos atmosféricos de particulas (EAS: “Extensive Air Showers” en
inglés) [8], al igual que Kohlhorster pero de forma independiente y a menores energias. Los
chubascos atmosféricos son cascadas iniciadas por los rayos césmicos de alta energia (F >
10'% eV) que provienen del espacio exterior (llamadas primarias), las cuales se desarrollan a
lo largo de la atmoésfera por la interaccion con los niicleos que se encuentran en el aire.

Para energfas més alld de 10! eV no existen mediciones directas de los rayos césmicos [23]
ya que la frecuencia de su flujo es muy baja, por ejemplo, alrededor de E ~ 109 eV es
aproximadamente de 1 particula - m~2 - afio~! [1], disminuyendo conforme la energia aumenta;
es por esto que se recurre a las mediciones indirectas de los rayos césmicos primarios
empleando a la atmdsfera terrestre como detector y usando grandes superficies de deteccién.
En este caso se detectan al nivel del suelo las particulas secundarias generadas en los chubascos,
los cuales abarcan desde varios m? hasta los cientos de m? y decenas de km?, con una red
de detectores. Sobre los detectores se dardan mas detalles en el capitulo 3 y, en el capitulo 4,
especificamente sobre el montado del experimento KASCADE-Grande.

Podemos dividir las particulas de la cascada atmosférica en cuatro grupos como se detalla
a continuacién:

= Componente hadrénica: conformada principalemente por hadrones secundarios; los
més abundantes son los mesones 71, 7~ y 7%, aunque también pueden aparecer
kaones con una abundancia del 10 % comparada con los piones [1]. En menor cantidad
encontramos bariones como protones y neutrones. Originada por la interaccién de
las particulas primarias, generalmente protones con aproximadamente el 85% de
probabilidad y nicleos de algunos elementos como He, C, Si, Fe y sus fragmentos. Como
la longitud de interaccién de los hadrones es aproximadamente 90 g/cm? (definida més
adelante en este capitulo), los protones primarios inician una cascada hadrénica en la

capa de la atmoésfera correspondiente a 100 mbar = 9.87 x 1072 atm, entre los 15 y
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20km de altitud, dependiendo de la energfa primaria [1]. Los piones con energia mayor
a 100 GeV pueden interaccionar contribuyendo a la componente hadrénica, o pueden
decaer de acuerdo a:

70— v+, (2.1)
= ut 4, (2.2)
T =+ Dy, (2.3)

sumando sus productos a la componente electromagnética, a la componente mudnica
vy a la componente de neutrinos. La vida media de los piones cargados es de alrededor
de 7 ~ 2.6 x 1078s. El decaimiento de los piones generalmente ocurre en las capas
superiores de la atmdsfera, donde las particulas cruzan una region de baja densidad,
debido a esto los mesones cargados tienen una gran probabilidad de decaer antes de
interactuar [22].

= Componente mudnica: conformada por muones, llamada también componente
penetrante, se origina a partir del decaimiento de los piones cargados, mostrado en
las ecuaciones (2.2) y (2.3), y algunas veces por el decaimiento de los kaones cargados.
Los muones tienen una vida media de 2.2x107%s y un factor de Lorentz v ~ 90 (no se
confunda esta 7 con el indice espectral), para energias del orden de E,, = 10 GeV, por
ésto los muones deben atravesar toda la atmédsfera practicamente antes de decaer. Los
muones pierden energia principalmente por procesos de ionizacion y procesos radiativos,
por ejemplo, debido a la desaceleracion o cambio de direccién en el movimiento, proceso
conocido como bremsstrahlung (palabra tomada del aleman). Este fendmeno se presenta
cuando una particula cargada se dispersa en el campo electromagnético de otra, como
se muestra en la figura 2.1. Muones con poca energia pueden decaer en electrones y
neutrinos antes de que alcancen el nivel del suelo de acuerdo con las relaciones:

pt = et + v+, (2.4)

P e + U+ vy, (2.5)

= Componente electromagnética: conformada por fotones y electrones. Esta compo-
nente es alimentada al inicio de la cascada por el decaimiento de los piones neutros
en dos fotones, de acuerdo con la ecuacién (2.1), lo cual ocurre 107165 después de
la creacién del pién. También puede existir una aportacién por parte de los muones
segin las ecuaciones (2.4) y (2.5). Los fotones del decaimiento del pién neutral pueden
crear pares electrén-positrén y estos a su vez pueden emitir particulas « en procesos
bremsstrahlung, alternandose con la creacién de pares, lo que da origen al desarrollo
de la cascada electromagnética. Muchas veces se producen piones neutros a lo largo de
todo el chubasco, generando diversas subcascadas electromagnéticas, que se suman a la
componente electromagnética total.
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Figura 2.1: Radiacion generada por la dispersion entre particulas cargadas debido a la desaceleracion o
cambio en la direccion de movimiento de las particulas. Este fendmeno se conoce como bremsstrahlung,
palabra alemana con la que fue denominada originalmente esta radiacion.

Figura 2.2: Cascada de particulas producida por un rayo césmico que interacciona con las moléculas
de la atmdésfera. Se muestran las distintas componentes del chubasco.

= Componente de neutrinos: como su nombre lo indica, son neutrinos y antineutrinos
generados por el decaimiento de piones o kaones, e incluso muones. Estos neutrinos
pueden ser del electrén o del muédn.
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componentes, a lo largo de la atmosfera.

Los rayos césmicos primarios se ven afectados en la atmésfera al momento de interaccionar
con las moléculas que la conforman. La probabilidad de que un rayo césmico interaccione con
alguna molécula de la atmdésfera depende de la seccién eficaz ineldstica entre la particulas (o),
la cual esta en funcién de la energia; esta probabilidad también depende de la cantidad de
moléculas que el rayo césmico encuentre a su paso, de tal manera que la densidad atmosférica
juega un papel importante en la generacion de los chubascos atmosféricos, cuyo valor se estima
que es aproximadamente 1000 g/cm?, cuando la presién atmosférica es alrededor de 100 kPa
(cerca del nivel del mar). Hay que considerar que para direcciones inclinadas el grosor de la
atmésfera aumenta fuertemente, aproximadamente como

1/cos(6). (2.6)

con 0 igual al dngulo cenital (dngulo de incidencia de las particulas respecto a la vertical) [1].
Esta dependencia se refleja en los resultados mostrados en el capitulo 7, al reconstruir el
espectro de energia.

Otro factor importante ligado a los demés, para la interaccién de los rayos césmicos con las
moléculas de la atmésfera, es la altitud sobre el nivel del mar ya que de ésta depende también
la primera interaccién con la atmosfera, la cual esta sujeta a fluctuaciones atin considerando la
misma energfa primaria, encontrandose la altitud promedio de interaccién entre 15 y 20 km [1].
Para conocer la altitud de interaccién de los rayos césmicos con las particulas atmosféricas, es
importante considerar el grosor de la atmdsfera en unidades de longitud de interaccion (medida
convencional de la densidad atmosférica que nos proporciona un referente de la distancia que
los rayos césmicos recorren en la atmosfera antes de que interaccionen con las moléculas de
aire), dada por:

A

A=
Naoh—q’

(2.7)

donde A es la masa atémica del blanco (en este caso las moléculas de aire), N4 el nimero de
Avogadro (numero de nticleos por gramo) y oj,_, la seccién eficaz total entre el rayo césmico
(hadrén) y el aire. Las unidades de la longitud de interaccién son g/cm?. Anteriormente se
ha mencionado que la longitud de interaccién para los hadrones es en promedio 90g/cm?
(para energias arriba de 10'*eV), significando que el tamafio longitudinal de la atmdsfera
equivale a 11 longitudes de interaccién para los hadrones. Con esto podemos especular que
practicamente ningin hadréon primario alcanza el nivel del mar.
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Existe otro parametro para caracterizar la dispersion tanto de los rayos cosmicos al
interaccionar con el aire, como de las particulas secundarias generadas en el chubasco. Este
parametro es llamado longitud de radiacion y es la distancia que las particulas cargadas
recorren en la atmédsfera antes de que emitan radiacién, perdiendo energia principalmente por
efecto bremsstrahlung. Las particulas ligeras, como los electrones y positrones, son las mas
propensas a este efecto por poseer menos energia que las particulas masivas. Para darnos una
idea, la longitud de radiacién para electrones y fotones, en el aire, es Xo = 36.66 g/cm? (de
aqui que la profundidad atmosférica corresponda a 27 longitudes de radiacién del electrén y
del fotén).

El chubasco se desarrolla tanto longitudinal como transversalmente. Experimentalmente
el desarrollo del chubasco se puede estudiar analizando la funcién de distribucion lateral de la
componente cargada, la distribucién lateral de la luz Cherenkov producida por las particulas
cargadas del chubasco durante su traslado en la atmésfera y la funcién de distribucién
lateral de muones producidos por decaimientos de piones y kaones. El desarrollo longitudinal
del chubasco puede ser analizado de manera indirecta calculando la distribucién lateral. A
continuaciéon se explicardn brevemente algunos detalles sobre el desarrollo longitudinal y
lateral del chubasco.

Desarrollo longitudinal: representa el cambio y generaciéon de las particulas secundarias
como funcién de la profundidad atmosférica. Para cada tipo de particula en la cascada se puede
definir una energia critica F. debajo de la cual se vuelven mas probables los decaimientos y
pérdidas de energia que la produccién de particulas secundarias. Para los rayos v este punto
se alcanza cuando toma mas importancia la dispersion Compton que la produccién de pares.
Cuando el chubasco alcanza este punto o edad, se dice que la cascada llega a su maximo
desarrollo. Después de esto, el chubasco empieza a decaer y a morir mediante su absorcién en
la atmosfera.

Para ejemplificar el desarrollo longitudinal del chubasco, tomemos como ejemplo el desa-
rrollo de la componente electromagnética de acuerdo al modelo de Heitler [32]: supongamos
que un fotén incide con energia Fy y que recorre una distancia R antes de interactuar y
crear un par electrén-positréon. Cada lepton del par electron-positron tendra, en promedio,
la mitad de la energia inicial del fotén. Después de viajar otra distancia R, cada electrén
(positrén) produce, a su vez, un par de fotones por bremsstrahlung, cada uno con energia Ey /4.
Después de haber recorrido una distancia nR se habran producido entonces 2" particulas,
cada una con una energia promedio de F;/2". Este proceso multiplicativo contintia hasta
que cada particula llegua a tener una energia promedio de E. debajo de la cual no hay
energia suficiente para seguir produciendo particulas secundarias. Este es el punto donde el
chubasco electromagnético alcanza su maximo desarrollo, definiéndose el parametro conocido
como edad. La edad es igual a 1 cuando se alcanza el maximo del chubasco; igual a cero
cuando el chubasco inicia su vida e igual a 2, cuando se ha desintegrado por completo. En
este modelo, el nimero total de fotones y electrones cuando se alcanza el maximo del chubasco
es simplemente Eqy/E..

Hasta el momento, la inica forma directa de estudiar el desarrollo longitudinal del chubasco
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Capitulo 2. Chubascos atmosféricos de particulas

es mediante la observacién directa de la fluorescencia atmosférica emitida al paso de las
particulas cargadas de la cascada a través de la atmédsfera. Anteriormente, el experimento que
podia medir esta fluorescencia de manera directa era el Fly’s Eye (HiRes, High Resolution
Fly’s Eye) de la Universidad de Utah en Estados Unidos [33]. En la actualidad, el experimento
hibrido del observatorio Pierre Auger puede hacer estas mediciones con los telescopios de
fluorescencia con los que cuenta [19,29].

Una caracteristica importante del desarrollo longitudinal de los chubascos, es que a
largas profundidades atmosféricas, después del desarrollo maximo, el tamano del chubasco
decrece exponencialmente con la profundidad, debido a procesos de ionizacién para particulas
cargadas, y dispersién Compton y efecto fotoeléctrico para fotones, cuya unidad de medida,
comunmente utilizada, es la longitud de atenuacion, distinta para cada tipo de particula. En
los capitulos 6 y 8 se meciona la relacién entre la longitud de atenuacién y el flujo del niimero
de muones en el chubasco. La relacion inversa de la longitud de atenuacién es conocida como
coeficiente de absorcion o longitud de absorcion, la cual nos da una idea de la absorcién que
tienen las particulas primarias al entrar en contacto con la atmésfera [31].

Distribucion lateral: describe la distribucién de la densidad de particulas como funcién
de la distancia al eje del chubasco. La distribucion lateral es diferente para cada componente
y es un reflejo del mecanismo de produccién de cada una de ellas y su evolucion a través de
la atmosfera.

La componente hadrénica estd concentrada cerca del eje del chubasco y estéd caracterizada
por los bajos momentos transversales con el que las particulas son producidas (pr ~ 0.4 GeV).
Si un hadrén con momento p es generado a una altura h desde el punto de observacion, su
dispersién lateral serd r = (pr/p)h [22].

La distribucién lateral de la componente electromagnética estd dominada por la dispersién
miltiple de Coulomb. El radio de Moliére, definido como ry; = E;/E. - Xo = 9.50 g/cm2
es la unidad natural del desarrollo lateral de la componente electromagnética, donde F; =
21.2MeV para electrones. A nivel del mar ry; ~ 100m [22].

La distribucion lateral que caracteriza la componente muédnica es el resultado de la
distribucion de los momentos transversales de los piones y kaones “padres” que se producen en
las interacciones hadrénicas, con una pequena contribucién debido a la dispersién multiple de
los muones, cuya probabilidad es menor por un factor de (me/my,)? ~ 2x 1075 comparado con
los electrones. Debido a esta supresion y a que los muones no son afectados por interacciones
fuertes, estas particulas penetran casi toda la atmdsfera y la recorren en linea recta [22].

El ntiimero de muones encontrados en chubascos iniciados por hadrones depende de la
probabilidad de que los piones/kaones producidos decaigan en vez de interactuar, y por lo
tanto depende de la energia del pién/kaén y de la densidad local del aire. Para altitudes
de 5km, piones con energia menor a 30 GeV son mds propensos a decaer que a interactuar;
mientras que a altitudes mayores, donde la densidad del aire es menor, piones mas energéticos
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seran mas propensos ain, a decaer. Eso significa que los muones detectados con mayor energia
a nivel del mar son el reflejo de procesos tempranos en el desarrollo del chubasco, por lo que
la componente mudnica esta relacionada con la componente hadrénica del chubasco (mientras
mas pesado sea el rayo cosmico, mayor serd el niimero mesones producidos, los cuales decaen
en muones, aumentando asi la componente penetrante del chubasco) y refleja propiedades
del hadrén inicial de forma mds directa (como energia y composicién) que la componente
electromagnética [23].

Para poder medir el tamano (cantidad de particulas) de las diferentes componentes del
chubasco, un tipico experimento que se utiliza consiste en cubrir una gran superficie con una
red de estaciones detectoras con la que se registra la distribucién de densidades laterales de
particulas del frente del chubasco. Después, usando una forma previamente definida para la
distribucion lateral, o funcién de distribucién lateral, donde el nimero total de particulas es
una constante de normalizacion, la densidad lateral de particulas es ajustada y se determina
el tamano de la componente respectiva del chubasco.

Para el procedimiento de reconstruccion de los parametros de un chubasco de particulas,
ademds del tamano del chubasco, es necesario considerar la distribucion lateral de las
componentes del chubasco. El desarrollo de este punto se lleva a cabo en el capitulo 4 del
presente trabajo donde se presentan algunos ejemplos de las funciones de distribucion lateral
utilizadas en el experimento KASCADE-Grande.

Hemos mencionado que el desarrollo de los chubascos atmosféricos depende de la seccion
eficaz de interaccion del rayo césmico primario en la atmédsfera, entonces el chubasco generado
por un protén serd diferente al de un nicleo de un elemento pesado ya que el chubasco
comienza a diferentes profundidades (distinta longitud de interaccién). Por otro lado para
particulas m&as pesadas existe mayor producciéon de mesones, siendo distinto el tamano
de las componentes electromagnética y mudnica del chubasco. Las figuras 2.3(a) y 2.3(b)
muestran una comparacion entre un chubasco generado por un protén y un niticleo de hierro,
respectivamente. En este mismo renglén podemos denotar que la seccion eficaz de interaccién
de una particula primaria depende de la naturaleza quimica de ésta (dependencia de la
carga neta), por estar relacionada con la energia que alcanza el rayo cdsmico a través de
los mecanismos de aceleracién.

Para finalizar esta seccion vale la pena mencionar que, para fines practicos, se considera
plano el frente del chubasco de particulas para poder reconstruir su direcciéon de arribo. Sin
embargo, este frente tiene una forma de disco, ligeramente mas grueso en los bordes que en
el centro (eje del chubasco) y didmetro de 1km, con el grueso de 1m cerca del ntcleo del
chubasco y acercdndose a 100 m cerca del borde del frente de particulas (a energias alrededor
de 10'7 — 10*® eV). La figura 2.4 representa la forma del frente del chubasco cerca del nivel
del suelo. El frente del chubasco toma esta forma por dos razones principales:
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Capitulo 2. Chubascos atmosféricos de particulas

Altura de la
primera
interaccion

Altura de la
primera
interaccidn

(a) Chubasco atmosférico (b) Chubasco atmosférico
generado por un proton. generado por un ntucleo de
hierro.

Figura 2.3: (a) Chubasco atmosférico originado por la interaccion entre un protdn energético y las
moléculas de la atmdsfera. Primera interaccion a una altura aprozimada de 21 km. (b)Chubasco
atmosférico originado por la interaccion entre un nicleo de hierro y las moléculas de la atmdsfera.
Primera interaccion a una altura aproximada de 24 km. Se distingue la altura en la atmdsfera a la
que empieza a interaccionar la particula primaria, reaccionando primero el nicleo de hierro debido
a su mayor seccion eficaz (menor longitud de interaccion). Ambos chubascos han sido simulados en
CORSIKA [15], con particulas primarias a 100 TeV. Las lineas azules representan la componente
hadrénica, las lineas verdes representan la componente mudnica y las lineas rojas la componente
electromagnética. Crédito de la imagen: Andreas Haungs [27].
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Figura 2.4: Estructura geométrica del chubasco de particulas en relacion con el plano de los detectores.
Las dos marcas transversales (a) y (b), nos dan una idea de cémo se incrementa el grosor del frente
del chubasco conforme crece la distancia al nicleo de la cascada. Crédito de la imagen: Gabriel Toma

[9]-

1. La velocidad de todos los componentes del chubasco es practicamente la misma,
considerada igual a la velocidad de la luz, lo que significa que las particulas alejadas
del eje del chubasco deben sufrir un “retraso” porque no pueden tener una velocidad
mayor a la de la luz, pero tienen que recorrer una mayor distancia que la componente
hadrénica, lo que da origen a la forma de disco del frente del chubasco (forma achatada).

2. El grosor del frente del chubasco aumenta en las regiones alejadas de su eje debido al

incremento de las componentes electromagnética y mudnica.

Esta forma de disco se aprecia mas cuando la particula primaria es un nicleo pesado ya que
genera mayor produccion de mesones, a mayor altitud, lo que genera una mayor dispersion
lateral de la componente penetrante.
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Capitulo 3

T'écnicas de deteccion

Como se ha ido desarrollando a lo largo de los capitulos anteriores, existen diversas técnicas
de deteccién de los rayos césmicos. Hay un parteaguas alrededor de 10' eV, donde, bajo
este umbral de energia, el flujo de rayos cdésmicos es suficientemente alto como para
permitir sus mediciones directas. Arriba de este umbral el flujo de particulas es tan pequeno
(1 particula- m~2 - afio~!), como se ha mencionado en los capitulos anteriores, y decrece muy
réapidamente (siguiendo una ley de potencias), lo que hace imposible la medicién directa de
las particulas.

3.1. Deteccion directa

Las técnicas y herramientas utilizadas son similares a las usadas en otros experimentos de
Fisica de Altas Energias. Calorimetros, emulsiones y detectores de transicién de radiacién
son montados en globos aerostaticos, en satélites y en transbordadores espaciales. Estas
técnicas proporcionan mediciones directas del espectro y la composicién de rayos césmicos
hasta energfas de 10'® eV. Esta regién de energfa se superpone a aquella que se puede lograr en
algunos experimentos con aceleradores de particulas, siendo el Gran Colisionador de Hadrones
en el CERN en Suiza (“Large Hadron Collider”, LHC), el experimento més prometedor para
estudiar colisiones tal como las que suceden en las primeras capas de la atmosfera generadas
por los rayos cosmicos. El LHC estd disenado para producir colisiones a energias mas alla de
10 eV en el sistema centro de masa, lo que permitird poner a prueba modelos de interaccién
hadrénica mas precisos que los actuales a muy altas energias y podra estimar de manera més
acertada la composicion de las particulas primarias en los rayos césmicos en estos rangos de
energia.

Una ventaja de la medicion directa de rayos cosmicos es que se puede determinar la
composiciéon quimica y su espectro de energia sin tener que recurrir a modelos hadrénicos.
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3.2. Deteccion indirecta

En el capitulo 2 hemos explicado que, a su llegada a la Tierra, los rayos césmicos (protones
o nicleos pesados) interaccionan con los nicleos de nitrégeno y oxigeno de la atmdsfera,
generando un chubasco atmosférico de particulas. Se pueden detectar y analizar a nivel del
suelo las particulas secundarias, productos del chubasco, y a partir de éstas reconstruir el
espectro de energia y estudiar la composicién de las particulas primarias. Ademaés, de esta
forma se pueden estudiar tanto su direcciéon de arribo, como su distribucién, entre otras
propiedades del chubasco. La desventaja es que no es posible obtener la composicién de la
particula primaria de manera directa, sélo a través de modelos de interaccién hadrénica
mediante los cuales se interprete la informacién que se registra en el experimento. Los
modelos de interaccién hadrénica se calibran con los resultados directos que se obtienen
de los aceleradores de particulas para que ajusten lo mejor posible los resultados conocidos
y posteriormente se extrapolan para estudiar las colisiones de rayos césmicos a muy altas
energias [23].

La mejor forma hasta ahora conocida para detectar los chubascos atmosféricos es utilizando
redes de detectores a nivel del suelo, y de gran extension. El tamano de las redes van desde
algunos cientos de metros cuadrados, hasta 3000km? hoy en dia. Como ejemplo estd el
observatorio Pierre Auger Sur ubicado en la Pampa Amarilla, Argentina [19]. El observatorio
Norte comprendera una red de 20000 km?, cuyos planes de disefio y construccién siguen en
discusion [21].

En la tabla 3.1 se muestra diferentes experimentos de rayos césmicos, el rango de energia
y la técnica con la que trabajan, ademdas de la composicién primaria a la que son sensibles.
FEn las ultimas décadas se ha hecho un gran esfuerzo por incrementar los datos en la regién
de energia de 10 TeV—10 PeV, que ha dado lugar al desarrollo de experimentos més refinados
en deteccién directa (i.e., ATIC, JACEE, RUNJOB, CREAM [23,34]) e indirecta, a través
de sistemas de detectores de diferentes clases colocados a nivel del suelo (como GRAPES,
TIBET, KASCADE, EAS-TOP [34]) sensibles a componentes especificos del chubasco.

Se han hecho estudios para revisar la congruencia y consistencia de los experimentos a
altas energias (deteccién indirecta) con los de bajas energias (deteccién directa) mostrando
resultados satisfactorios dentro de las incertidumbres experimentales en la regién de TeV-
PeV [34].

La figura 3.1 ilustra distintas técnicas de deteccién de chubascos dependiendo de la
componente con la que se quiera trabajar.

Los experimentos que pueden dar una mejor descripcién del chubasco son los que utilizan
varias técnicas de deteccién. En estos casos se puede comparar la congruencia entre los
resultados de las diferentes técnicas de medicién y ademéds se pueden estudiar diferentes
aspectos de la cascada que no podrian ser investigados con una sola técnica.
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3.2 Deteccidén indirecta

Tipo Técnica Rango de Energia Exp. y sensibilidad a composicién
dir. Espectrémetro 1 —200 GeV AMS (p-He), BESS (p,He), HEAO (CNO-Fe)
dir. Calorimetro 30 GeV-500 TeV ATIC(todas), CREAM (todas)
dir. Cédmaras de emulsién 100 — 500 TeV JACEE, RUNJOB (todas)
ind. Calorimetro de hadrones 500 GeV-1PeV KASCADE, EAS-TOP (p)
ind. Espectréometro de muones 100 GeV-10 TeV L3+C (mayormente p,He)
ind. Cherenkov + TeV p 50 — 300 TeV EAS-TOP/MACRO (p,He,CNO)
ind. Detectores de centelleo (Ne — Ny, ) 100 TeV-10 PeV GRAPES, KASCADE, EAS-TOP (todas)
ind. Cémaras de emulsién 5 — 300 TeV Tibet ASv (p,He)
ind. Telescopios de fluorescencia > 10172 eV HiRes [33]
ind. Tanques de agua Cherenkov 100 PeV-1 EeV Haverah Park [35]
ind. Cherenkov atmosféricos 100 PeV-100 EeV Yakutsk [36,37]
ind. Detectores de centelleo (Np,) 100 TeV-1 EeV KASCADE-Grande [38]
ind. Detectores de centelleo 100 PeV-100 EeV AGASA [42]
ind. Cherenkov, fluorescencia 1 — 100 EeV Observatorio Pierre Auger [20,29]

Tabla 3.1: Experimentos de rayos cdsmicos pasados y presentes [23, 34]. Simbologia: dir. =
experimentos con técnicas de deteccion directa, ind. = experimentos con técnicas de deteccion indirecta.

Mediclones de luz
Cherenkov con
telescoplos o particulas a
angules amplios de
Incidencia

Algunas de las particulas

- Primera interaccién {usualmente a

varios km de altura)

Evolucién del chubasco (particulas
son creadas y la mayoria de ellas se

detienen o decaen mas tarde)

Mediciones
de luz
fiuorescente

alcanzan el suelo
Mediciones de
emisiones de radio

cent?adures

|
Mediciones con l :
R

a0

Mediciones de particulas con
calorimetros o con detectores
de su trayectoria

Mediclones de muones con baja
energla con centelieadores o
detectores de su trayectoria

Mediclones de muones con alta
energia con detectores profundos
baje tiera
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Figura 3.1: Distintas técnicas de deteccion indirecta de rayos cosmicos, midiendo las particulas
secundarias generadas en los chubascos atmosféricos o radiacion secundaria asociada. Crédito de la
imagen: Andreas Haungs [27].

En el siguiente capitulo describiremos al detector KASCADE-Grande, el cual implementa
varias técnicas de observacion de chubascos y el cual, sera parte del motivo de atencién de la
presente tesis.
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Capitulo 4

KASCADE-Grande

KASCADE-Grande (“KArlsruhe Shower Core and Array DEtector - Grande”) es un arreglo
multidetector de particulas, ubicado en el Instituto Tecnoldgico de Karlsruhe, Campus
Norte (“Karlsruhe Institut fiir Technologie”, KIT), antes conocido como Forschungszentrum
Karlsruhe, Alemania. Ubicado en el valle del rio Rhin, se encuentra a una altitud de
110 m.s.n.m (49.1°N, 8.4°E) correspondiente a una profundidad atmosférica promedio de
1022 gr/cm?. El detector se encuentra tomando datos de forma estable desde diciembre del
2003. La figura 4.1 muestra una vista panoramica del arreglo de detectores.

KASCADE es una red de detectores que cubre un area de 200 x 200 m?, disefiado para
investigar rayos césmicos en la region de energia alrededor de 1PeV. En el ano 2003,
KASCADE fué extendido a KASCADE-Grande, mediante la instalacién de una red de 37
estaciones provenientes del experimento EAS-TOP [12], en Italia. KASCADE-Grande abarca
un area de 0.5km?. De forma complementaria existe también un pequeio arreglo llamado
Piccolo, el cual tiene el propédsito de proporcionar una respuesta rapida y coordinada entre
los componentes de KASCADE y los de Grande.

4.1. Caracteristicas del detector KASCADE

KASCADE esta disenado para realizar investigacién sobre chubascos atmosféricos de
particulas en la regién de 10 — 10'7eV de energfa primaria [43]. El experimento tiene
la capacidad de medir una gran variedad de observables, entre ellas la componente
electromagnética del chubasco, la componente penetrante o muédnica a cuatro diferentes
umbrales de energia, y la componente hadrénica [44,45].

Las principales componentes de KASCADE [45] son: una red de estaciones detectoras de
centelleo para la componente e/v y p, un detector central y un detector de trazas de muones
subterraneo (“Muon Tracking Detector”, MTD).
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Figura 4.1: KASCADE-Grande en el KIT, Campus Norte, Karlsruhe, Alemania. Cada punto rojo
representa una estacion del detector Grande, los puntos verdes formando una circunferencia son las
estaciones Piccolo, mientras el detector KASCADE se encuentra en la esquina Noreste del KIT (parte
superior derecha de la imagen aérea del KIT).

4.1.1. Estacion detectora

El arreglo de detectores de KASCADE permite calcular el nimero total de electrones
y de muones (en el umbral de energia E, > 230MeV) del chubasco. Este arreglo consta
de 252 estaciones detectoras de centelleo que en conjunto ocupan un area de 200 x 200 m?.
Los detectores estdn colocados de forma regular en una superficie cuadrangular con 13 m de
separacion entre cada estacién, organizadas electrénicamente en 16 grupos de 16 estaciones
cada uno, excepto los cuatro grupos interiores, los cuales cuentan con 15 estaciones cada uno.
La figura 4.2(a) esquematiza este arreglo.

La excelente resolucién de tiempo (< 1ns para los detectores de e/7) permite también
calcular la posicién del nicleo y la direccion de arribo del chubasco, lo iltimo es crucial en la
busqueda de anisotropias de la direccién de arribo de los rayos césmicos y en la deteccion de
fuentes puntuales de rayos césmicos.

Cada estacién cuenta con 4 detectores e/~. Algunos de ellos posicionados sobre una placa
de 10 cm de grueso de plomo y otra de 4 cm de grueso de hierro correspondiente a un umbral de
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4.1 Caracteristicas del detector KASCADE

MTD Detector Central
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(a) Esquema que muestra la instalacién de la red de detectores de
KASCADE. Se aprecian los 16 grupos en que se organiza la red.

(b) Imagen que muestra el interior de una estacién detectora e/~ de
KASCADE.

Figura 4.2: Detalles del experimento KASCADE.
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deteccion de 230 MeV para muones en direccién vertical. Por debajo del blindaje se encuentra
un plastico centellador. El blindaje y el plastico centellador hacen las veces de un detector
de muones. Los detectores e/~ contienen liquido centellador vertido en un anillo circular de
1m de didmetro y 5cm de altura, acoplado con un colector de luz de forma coénica. Las
figuras 4.2(b), 4.3(a) y 4.3(b) presentan los dispositivos que en conjunto constituyen una
estacién de KASCADE.

Para los centelladores se optdé por utilizar el liquido centellador PDP: liquido con
2g/1 de centelleador PMP (1-phenyl-3-mesityl-2-pyrazolino) en 80% parafina y 20% de
pseudocumene. El cono colector de luz estd pintado de blanco por dentro para aumentar
la eficiencia. Los fotomultiplicadores elegidos para cada cono colector de luz fueron: EMI
9822 y Valvo XP3462, de 3” de didmetro [43].

Como ya se menciond, cada estaciéon de KASCADE contiene también un detector de
muones, excepto las estaciones que se encuentran en los grupos centrales de KASCADE
debido a la saturacién que pueden tener los detectores por la gran cantidad de particulas
detectadas cerca del nicleo del chubasco.

Cada detector de muones consiste de cuatro placas de pléastico centellador de 3cm de
grosor del tipo Bicron BD-416 de 90 x 90 cm? [43] (ver figura 4.4). La luz producida en el
plastico centellador debido a la exitacion del material provocada por los muones generados
en los chubascos atmosféricos, es colectada por barras desplazadoras de longitud de onda
(“wavelength shifter bars”) y transferida a través de gufas de onda de lucita hacia cuatro
fotomultiplicadores de 1.5” del tipo EMI 9902 o Valvo XP2081, los cuales se acoplan a las
guias de onda mediante almohadillas de silicio.

4.1.2. Detector central

El detector central abarca un area de 320 m?. La parte principal del detector central consiste
de un calorimetro de hadrones para estudiar la componente hadrdénica del niicleo del chubasco.
Fl calorimetro esta compuesto por 8 hileras de blindaje de hierro intercaladas con 9 capas de
camaras de ionizacién. Ademds, cuenta con un aproximado de 11000 camaras de ionizacién
y 44000 canales de lectura. Debajo del tercer plano de absorcién, una placa de plastico
centellador se utiliza para registrar la estructura temporal de los chubascos atmosféricos,
ademds de servir para iniciar el sistema de lectura o disparo (“trigger”) en las cdmaras de
ionizacién al igual que en los detectores de muones en forma paralela al sistema de disparo
del arreglo de estaciones detectoras de KASCADE [43].

Las cdmaras de ionizacién estén llenas con tetramethylsilano (TMS) purificado o tetramethyl-
pentano (TMP).

El calorimetro de hadrones estuvo en operacién, tomando datos desde el ano 1996 hasta
el afio 2003. Dej6 de hacer mediciones porque en su periodo de operacién recabé suficientes
datos para analizar 2.4 x 10% hadrones con energia mayor a 100 GeV y 1.2 x 10 hadrones con
energia mayor a 200 GeV.

32



4.1 Caracteristicas del detector KASCADE

(a) Dentro de cada estacién e/y de KASCADE se encuentran cuatro
colectores de luz como los que se muestran en la presente figura.
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(b) Esquema que muestra los dispositivos que integran un detector de
KASCADE.

Figura 4.3: Interior de una estacion detectora de KASCADE.
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Figura 4.4: Pldstico centellador empleado para la deteccion de los muones con energia mayor a
230 MeV, en una estacion de KASCADE.

4.1.3. Detector de trazas de muones

Al norte del detector central se encuentra el detector de trazas de muones (“Muon Tracking
Detector”, MTD) [44], ubicado en un tiinel de 5.4 x 2.4 x 48 m? bajo un blindaje de concreto,
hierro y tierra correspondiente a tres longitudes de interacciéon hadrénica, lo que implica un
umbral de energia para los muones de 0.8 GeV. El MTD se extiende casi a lo largo de la
direccion Norte-Sur, con una inclinacién de 14.9° al Este. Su centro se encuentra a 54.65 m
al Norte del centro de KASCADE. La figura 4.5(a) esquematiza el detector y la figura 4.5(b)
muestra el interior de la cdmara subterranea que contiene al MTD.

Para medir la trayectoria de los muones el MTD emplea tres planos de “limited streamer
tubes” separados verticalmente 82cm uno de otro. Este arreglo permite determinar con
precision el dngulo de incidencia de los muones y extrapolar la direccién de arribo para
encontrar la altura a la que fueron creados, por medio de una triangulacién. La longitud del
detector es 32m y provee un area efectiva de deteccién de 128 m? para particulas que inciden
verticalmente. Las tres capas horizontales estan complementadas a los lados por camaras
de ionizacién verticales para poder registrar también muones con direcciones inclinadas,
incrementando la aceptancia del detector alrededor de 500 m?sr. El gas utilizado en las caras
de muones estd formado por una mezcla de 20% argén, 60 % isobutano y 20 % CO,. Cada
cdmara tiene una eficiencia del 85 % y un sistema compuesto por tres de ellas del 60 %, para
el registro del paso de un muén [43]. Los datos obtenidos con el detector central y con el
detector de traza de muones han sido usados también para probar los modelos de interaccién
hadrénica [46].
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(a) Vista transversal del MTD. Se sefialan las dimensiones reales del tinel
donde se ubica el detector.

(b) Imagen que muestra el MTD de KASCADE desde su interior. Se
puede apreciar parte de la electrénica que conforma al aparato.

Figura 4.5: Detector de trazas de muones (MTD).

4.2. Caracteristicas del detector Grande

La finalidad de haber extendido KASCADE a KASCADE-Grande fue detectar en menor
tiempo una cantidad mayor de chubascos producidos por rayos césmicos en el rango de energia
de 10'6 a 10'® eV, que permitieron un estudio estadistico de estas particulas. Dentro de este
intervalo de energia se encuentran fenémenos interesantes que hay que destacar, por ejemplo:
la posible transicion entre los rayos césmicos de origen galactico y los extragalacticos y la
existencia de una posible “rodilla” en el espectro de la componente pesada de los rayos
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Figura 4.6: Diagrama donde se muestra la distribucion de las estaciones de KASCADE-Grande y las
antenas de LOPES. Se muestra una celda hexagonal de las que forman parte del sistema de disparo
(“trigger”) de Grande.

césmicos [38,47]. Hay que destacar que la frecuencia de eventos decrece como una ley de
potencias con la energia de las particulas primarias, es por eso que se necesita monitorear una
superficie mayor para poder registrar més eventos en una cantidad de tiempo menor. Por otro
lado, al detectar chubascos de particulas més energéticos, los chubascos se encuentran mas
densamente poblados de particulas, lo que puede provocar una saturacion de los detectores
en la regién cercana al nicleo del chubasco.

Lared Grande consta de 37 estaciones distribuidas en todo el campus del KIT, cada una con
un érea efectiva de 10m? de pléstico centellador y espaciadas una de otra por una distancia
aproximada de 130m, cubriendo un &rea total de ~ 0.5km?. A diferencia de KASCADE,
Grande no cuenta con un blindaje en los detectores lo que significa que no puede separar
la componente mudnica de la electromagnética en los chubascos. La figura 4.6 muestra las
estaciones detectoras de Grande dentro de un sistema de referencia cartesiano cuyo origen
estd ubicado en el centro de KASCADE. Los ejes del sistema de referencia coordenado son
paralelos a los bordes de la red de KASCADE. Se puede distinguir también la posicién de
KASCADE y de las radio antenas del experimento LOPES (ver seccién 4.4).

Cada estacién consta de 16 cajas de acero inoxidable cuyas paredes tienen un grosor
de 1mm y estan recubiertas en su interior por una capa difusiva. Cada una de estas cajas
hospeda una placa centelladora (NE102A), con un fotomultiplicador de alta ganancia (Philips
XP3462B) colocado por debajo de la placa centelladora, mirando hacia ella, a una distancia de
30 cm. Los cuatro moédulos centrales estan equipados con un fotomultiplicador extra operado
a un alto voltaje para tener una baja ganancia y estd optimizado para tener una respuesta
lineal a un amplio rango de densidades de particulas [38]. La figuras 4.7(b) y 4.7(c) muestran

36



4.2 Caracteristicas del detector Grande

|[|H;:Mi ll]ll Il‘| p—
| ol | ‘ 14
I [ | (1] (neet
f L
! ‘I_|:|| r
(a) Imagen de una de las estaciones de (b) Fotograffa de los distintos mddulos
Grande. de cada estaciéon. Se aprecian en la

parte inferior de los médulos con forma
piramidal, los fotomultiplicadores con
los que cada médulo cuenta.
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de la imagen: Gabriel Toma [9]

Figura 4.7: Estacion detectora de Grande.

este arreglo.

En el centro de la red de KASCADE-Grande se encuentra una estacién para la adquisicion
de datos (DAQ) en la cual se recaba y guardan todos los eventos detectados por el experimento.

El arreglo Grande estd organizado en 18 grupos (“clusters”) que activan el sistema de
disparo del experimento, sobrepuestos unos con otros. La figura 4.8 muestra el esquema de
la organizacion de los grupos. Cada grupo incluye 7 estaciones detectoras: 6 formando un
hexagono irregular y el faltante ubicado en el centro del hexdgono. La activacion de las
estaciones de Grande para la adquisicion de datos se presenta cuando 4 de las 7 estaciones
de un arreglo (4/7), incluyendo siempre la estacién del centro, registran una coincidencia en
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Figura 4.8: Agrupacion de las estaciones detectoras de Grande para la activacion del sistema de disparo.
El término “cluster” refiere a los grupos de detectores. Crédito de la imagen: Fabiana Cossavella [22].

las mediciones en una ventana de tiempo de +4us alrededor del instante en el cual se activa
el sistema de disparo (razén de la activacién del sistema de disparo ~ 5Hz) o cuando se
activa el sistema de disparo central de KASCADE (razén activaciéon ~ 3.5 Hz). Cualquier
coincidencia completa 7/7 de las siete estaciones en un arreglo (razén de activacién ~ 0.5 Hz)
es transmitida también a KASCADE [38].
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4.3 Arreglo Piccolo

Detector Particula Area m? Umbral
Grande (Plésticos centelladores) Cargada 370 3MeV
Piccolo (Plésticos centelladores) Cargada 80 3MeV
KASCADE (Liquido centellador) e/vy 490 5MeV
KASCADE (Pléstico centellador blindado) p 622 230 MeV
MTD (Streamer Tubes) 1 4 x128 800 MeV
Céamaras proporcionales multialambricas DC 7 2 x129 2.4 GeV
Limited Streamer Tubes DC 1 250 2.4 GeV
Calorimetro DC hadrones 9 x304 10 — 50 GeV
Antenas de radio LOPES senales de radio - -

Tabla 4.1: Caracteristicas de los detectores de KASCADE-Grande: se muestran la componente a la
cual es sensible el detector, el drea total de deteccion y el umbral de energia para particulas que inciden
verticalmente. Simbologia: MTD = Detector de trazas de muones, DC = Detector central.

4.3. Arreglo Piccolo

El propésito principal de Piccolo es proveer a KASCADE de un sistema de disparo
(“trigger”) rapido en eventos donde el niucleo del chubasco impacte sobre Grande. Piccolo
cuenta con 8 estaciones distribuidas en un octdgono a una distancia de 20m una de otra.
Cada estacién contiene dos médulos y cada mdédulo estd hecho de 6 placas centelladoras de
300 x 30 x 3cm?, cada placa con 2 fotomultiplicadores para ampliar la sefial detectada. Las
senales que provienen de cada dos placas centelladoras son sumadas para crear el sistema de
disparo répido. Este ltimo se obtiene cuando existe senal en 2 de las 8 estaciones [38].

Piccolo estuvo en operacién desde el 2003 hasta el 2008, no siendo necesario en lo sucesivo
ya que se tiene una buena coordinacién en el sistema de disparo entre las estaciones de Grande
y KASCADE.

4.4. LOPES

Como componente especial, un sistema de 30 radio antenas LOPES [48] (“LOFAR
Prototype Station”, Estaciones Prototipo de la Red de Baja Frecuencia) ha sido instalado
dentro del area donde se ubica KASCADE-Grande. Desde que se descubrié el fenémeno de
emisién de radio de los chubascos atmosféricos de particulas, ha habido una gran actividad
para detectar emisiones de radio de la cascada. Las antenas de LOPES son capaces de
detectar radiacion emitida por chubascos originados por rayos cdsmicos con energias mayores
a 10'%eV y hasta 10%°eV, trabajando adecuadamente dentro del intervalo de energia al
que trabaja KASCADE-Grande. LOPES esta calibrado de forma que se active cuando el
sistema de disparo registra un evento con un gran nimero estaciones de KASCADE activadas
(E > 10'%¢eV) [49]. La ventaja de tener a LOPES en el arreglo de KASCADE-Grande es
que las mediciones hechas con LOPES pueden calibrarse con aquellas de técnicas estandar
empleadas por KASCADE-Grande. Las antenas de LOPES han sido organizadas en distintas
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configuraciones, dependiendo del ntimero de antenas disponibles y las mediciones que se
quieren realizar. De esta forma, se puede hablar de LOPES-10, LOPES-30, LOPESSTAE,
Recientemente se ha decidido fusionar varias antenas para crear una red capaz de detectar
emisiones de radio en 3 dimensiones.

La tabla 4.1 muestra un resumen de las caracteristicas esenciales de los detectores de
KASCADE-Grande [38].

4.5. Reconstruccion de eventos en KASCADE-Grande

En esta seccion se describe el proceso de reconstruccién de diversos parametros asociados a
los chubascos atmosféricos, a partir de la energia depositada de las particulas en los detectores.
Los parametros a reconstruir son: la posicién del ntucleo del chubasco, la direccién de arribo,
la pendiente de la funcién de distribucién lateral, el tamano del chubasco (i. e., la cantidad
de particulas cargadas) y el nimero de muones generados en el chubasco y detectados a nivel
del suelo. Para una descripcién detallada, se recomienda consultar [38].

4.5.1. Funcién de correccion de la energia lateral

El primer paso es convertir la cantidad de energia depositada en los detectores de Grande
a particulas cargadas, lo que se logra aplicando una funcién de correccién de la distribucién
lateral dada por la ecuacién:

Fcel(r) = AE(T)/ncha (41)

la cual transforma la energia depositada en particulas secundarias tomando en cuenta efectos
de frenado de las particulas y la energia liberada por la conversion de fotones en el detector y
sus alrededores. Esta funcion de correccién se obtiene por medio de simulaciones basadas en
el cédigo CORSIKA (“COsmic Ray SImulations for KAscade”) tomando en cuenta particulas
cargadas (electrones y muones) con energias mayores a 3 MeV y 100 MeV, respectivamente.
Explicitamente, la funcién de correccion utilizada es:

_ [0 751 4 0.02r 4+ 5.5 x 10772 4 5.4 x 107573, ¢ < 450m

Fea(r) = { Flet(450), r > 450m (4.2)

donde r es la distancia que hay del centro de KASCADE al niucleo del chubasco. El valor
constante arriba de 450 m de distancia del nicleo corresponde a la energia media depositada
por un muoén con incidencia vertical. Es en la regiéon r = 300 — 400 m donde la componente
muoénica comienza a ser dominante. Pequenos efectos que provienen del tamano total del
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Figura 4.9: Arribo de un chubasco con un frente plano, a las estaciones detectoras. La distancia entre
las estaciones es conocida y suponemos una velocidad de las particulas cercana a la de la luz para la
reconstruccion.

chubasco y del modelo de interacciéon hadronica utilizado en la simulacién son despreciables.

A partir de las ecuaciones (4.1) y (4.2) se obtiene el nimero de particulas cargadas
registradas en cada estacion.

4.5.2. Direccion de arribo

La direccién de los chubascos atmosféricos de particulas se reconstruye a partir de una
minimizacién y? del tiempo de arribo de las particulas detectadas por Grande y el tiempo
esperado tedricamente. En las simulaciones se encuentra que el frente del chubasco es curvo
(ver figura 2.4), este frente se parametriza y se utiliza para describir tedricamente el frente
del chubasco.

Conociendo la distancia entre las estaciones y el tiempo inicial, 79, en el que se detecto la
primera particula del frente del chubasco, entonces se puede conocer el tiempo 7 de arribo de
la primera particula en una estaciéon ubicada a una distancia D de la primera. Si consideramos
que la velocidad de las particulas es del orden de la velocidad de la luz ¢, entonces la distancia
que recorre el frente del chubasco para alcanzar al detector ubicado en D, es ¢(T—7¢). Podemos
observar en la figura 4.9 el arreglo geométrico, de donde se desprende: Dcos(p) = ¢(7 —19) =
Dsen(#), con 6 igual al dngulo cenital asociado a la direccién de arribo del chubasco. De esta
relacién obtenemos que:
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(r—m0)= Ds%n(e), (4.3)

que es el tiempo de arribo esperado tedricamente para un frente plano.

Debemos tomar en cuenta también la distribucién temporal que tienen las particulas en
el frente del chubasco. El valor promedio de las distribuciones temporales de las particulas
fue calculado a partir de simulaciones con CORSIKA, asumiendo protones como particulas
primarias a una energfa de 107 eV y a un angulo cenital de 22°. El resultado es:

_ 1.55
=243 (1 + #) ns, (4.4)
m

con r siendo la distancia al centro del nicleo. La anchura del frente corresponde a:

143 (1+ r )1'39ns (4.5)

Las simulaciones muestran que el tiempo de arribo de la primera particula a cada estacion
detectora puede ser descrito con una expresion de la forma:

t1 = (4.6)

3~

con una incertidumbre de:

I
VN’

siendo IV el nimero total de particulas cargadas detectadas en la estacién. Por lo tanto, la
incertidumbre total en la medicién del tiempo de arribo de las particulas se estima como:

(4.7)

Utl =

2
f

o = o2 +

T instr F (48)

tomando en cuenta que o2, . A~ 2ns incluye la incertidumbre sistemdtica generada al
g
momento de calibrar los detectores y considerar la influencia de otros efectos instrumentales.

Después de las ultimas cosideraciones podemos minimizar la funcién:

X2 _ Z (tmedidoi — to(Teje, ?) —U(tZ(iT;QZQ(Teje, 5))/0 — i&l’i(’r))Q7 (4.9)

i

para encontrar la direccién de arribo del chubasco. En la ecuacién (4.9) las coordenadas del
punto de impacto del chubasco se definen con 7eje ¥  es la direccién de arribo del chubasco
(la proyeccién de la direccién de arribo sobre el plano se calcula con los cosenos directores),
tmedido,i €5 €l tiempo de arribo de la primera particula, registrado en cada estacién, tg es el
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tiempo de arribo esperado si el frente del cubasco fuera plano, (z; — zp)/c considera diferencias
de altitud entre detectores y t;; toma en cuenta correcciones introducidas debido a que el
frente en realidad es curvo (calculados con CORSIKA en base a (4.6)).

Al minimizar 4.9, se obtiene una estimacién de la direccién de arribo del chubasco.

4.5.3. Funcién de distribucién lateral para particulas cargadas

La pendiente de la funcién de distribucién lateral (pardmetro de edad del chubasco, s) y
la cantidad de particulas cargadas (Ngp) son calculadas encontrando el méximo de la funcién
“log-likelihood”, construida a partir de la probabilidad de observar el ntimero de particulas
registrado por detector dado un perfil de densidad lateral tipo NKG modificado (funcién
Nishimura Kamata Greisen) [50,51]:

pon(r) = Nt k) = N €(0) (2) (14 )B (410)

ro To

donde r es la distancia al nicleo del chubasco. N, y s son los pardmetros libres a estimar.
El factor de normalizacién es C(s) =T'(8 —s)/ (271'1“8 T(s—a+2) - T(a+B—2s—2)). Los
parametros @ = 1.6, § = 3.4 y rg = 30m son obtenidos por medio de simulaciones con
CORSIKA.

La funcién “log-likelihood” esta definida como [52]:

nNie—ni 1 —(Ni—ny)? © q —(Nizny)?
L= L e i / e % dN, 4.11
1:[ N;! 1:[ 270 H N; V2mo; ( )

i

donde N; es el numero de particulas medidas en la estacién ¢ mientras que n; es el valor de
particulas esperado de acuerdo a (4.10). El primer término de la expresién (4.11) corresponde
a las estaciones con nimero de particulas detectadas N; < 10, donde la probabilidad se
modela mediante una distribuciéon de Poisson; el segundo término corresponde a estaciones
con numero de particulas detectadas N; > 10, donde se emplea una distribucién gaussiana
para la probabilidad y el tercer término es para aquellas estaciones saturadas.

La figura 4.10 muestra la distribucién lateral media para chubascos verticales (6 < 18°)
y para diferentes tamanos del chubasco (Ng;) dentro del rango 6.0 < logip(Nen) < 8.0. Se
comparan las mediciones con la funcién teérica (4.10).

4.5.4. Funcién de distribucién lateral para muones

Para reconstruir la distribucién lateral de muones, primero se debe convertir la energia
depositada en los detectores de KASCADE al niimero de particulas por medio de una funcién
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Figura 4.10: Distribucion lateral de particulas cargadas para diferentes bins de Nep y dngulo cenital
0 < 18°. Las lineas representan el ajuste con la expresion (4.10), usando el promedio del valor de s
en el intervalo de N.j, correspondiente y los puntos representan los datos experimentales medidos con
KASCADE-Grande.

de conversién de la misma manera que como se hizo para todas las particulas cargadas sélo
que ahora tomando en cuenta las caracteristicas de los detectores de muones (Fj.q(r) =
AE(r)/n,). La parametrizacién F,..(r) se presenta en la siguiente ecuacién:

Feer(r) = (7.461 + 762700166 4 0.0002886 - ) MeV. (4.12)

Como antes, las correcciones debidas a los modelos de interaccion hadrénica y a la
dependencia con el tamano del chubasco son pequenas y pueden ser despreciadas.

El niimero total de muones N, con una energia mayor a 230 MeV, en el disco del chubasco,
se deriva encontrando el maximo de la funciéon “log-likelihood” asumiendo que los muones
detectados localmente

k k
N = ZRZ/Z (f(ry) - Aj - cos(0)), (4.13)

fluctian de acuerdo con una distribucién de tipo Poisson. En la expresion anterior n; es
numero de muones medidos a una distancia r; del nicleo del chubasco en uno de los k
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detectores de muones con area efectiva A;, 6 es el angulo cenital del eje del chubasco y
f(r) la funcién de distribucién lateral apropiada. Se ha elegido una funcién de distribucién
lateral basada en una propuesta hecha por Lagutin y Raikin [53] para la componente
electromagnética,

Los pardametros p1 = —0.69, po = —2.39, ps = —1.0 y rg = 320 m son obtenidos por medio
de simulaciones con CORSIKA. Los valores empleados son casi independientes del modelo de
interaccién hadrénica que se utilice. En la funcién (4.14) sélo N, es parametro independiente
debido a que el nimero de datos por evento en este caso es menor ya que solo se usan las
estaciones detectoras de KASCADE.

La distribucién lateral de muones promedio medida en el experimento y la funcién de
distribucién lateral (4.14), resultado del ajuste, se muestran en la figura 4.11. En general, las
densidades observadas son bien descritas por la funcién de distribucién lateral en el intervalo
de r mostrado, lo cual significa que existe una buen acuerdo entre las cantidades medidas y
las reconstruidas.

El procedimiento de ajuste de la funcién de distribucién lateral para reconstruir los
parametros del chubasco se puede condensar en los siguientes puntos, pasos que son iterativos
para reconstruir las variables de manera més refinada:

1. Célculo de la posicién del chubasco (centro de masa) por medio de la densidad de
particulas detectada en cada estacion. Enseguida se hace una primera evaluacién de la
direccién de arribo del chubasco suponiendo un frente del chubasco plano como en la
figura 4.9.

2. Se calcula la direccién de arribo (dngulo cenital 6 y dngulo acimutal ¢) asumiendo el
frente del chubasco curvo.

3. La posicién del nicleo se “mueve” sobre una red de 7 x 7 celdas de 8 m de lado cada una.
En cada vértice de las celdas, s y Ngp se calculan con la ecuacién (4.10) para después
maximizar la funcién “log-likelihood” (4.11), dejando fijos todos los deméds parametros
del chubasco. El vértice en el que obtengamos el minimo x? (que contiene todos los
parametros fijos) se escoge como punto de partida.

4. La direccién de arribo es reconstruida encontrando el tiempo de arribo de las particulas
con el método x? (ecuacién (4.9)).

5. La distribucién lateral de particulas cargadas se calcula usando la expresién (4.10)
con Ng, v s como parametros libres a determinar nuevamente fijando todos los demas
parametros.
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Figura 4.11: Los puntos muestran la distribucion lateral de muones medida para dngulos cenitales 6 <
40° y diferentes intervalos de N,,. Las funciones de distribucidon lateral calculadas con la ecuacion (4.14)
se muestran con lineas continuas, para diferentes intervalos del nimero de muones.

6. El ajuste de la distribucién lateral se realiza dejando ahora a x. y y. como pardmetros
libres (dejando fijos los pardmetros calculados en los puntos anteriores). z. y y. son las
coordenadas del nicleo del chubasco.

7. Los pasos 4 y 5 se repiten para obtener los valores finales de la direcciéon de arribo del
chubasco, Ngp y s.

8. Se calcula N,, de la misma manera.

4.5.5. Precisién y resolucion en KASCADE-Grande

Se ha mencionado la reconstrucciéon de eventos en KASCADE-Grande, pero, ;jqué tan
precisa es esta? Podemos calcular las incertidumbres y la eficacia en la reconstruccién de los
eventos detectados experimentalmente comparando los reconstruidos con la red de estaciones
de Grande y los reconstruidos con KASCADE. Este anélisis es posible si consideramos un
subconjunto de eventos tales que el nicleo del chubasco abarque el drea fiducial de KASCADE
y de Grande al mismo tiempo, ademas de que se alcance maxima eficiencia para ambas redes
de detectores.

La precision en la posicion del nicleo del chubasco se deriva por medio de la distribucién:

51" = \/(xG - xK)Q + (yG' - yK)27 (415)
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donde (z¢,yq) v (K, yr) son las coordenadas de la posicién del nicleo reconstruido por
Grande y KASCADE respectivamente. La resolucién estd definida por la condicién de que
el 68 % de los eventos tienen una desviacién menor a (4.15). La precisién en la posicién del
nicleo del chubasco en funcién del tamano del chubasco (N.,) mejora desde 8 hasta 5m,
alcanzando la méxima precisién cuando N, ~ 107 [38].

La precisién en la direccién de arribo se obtiene de la distribucion angular de la direccién
de arribo reconstruida (6 y ¢) por Grande y KASCADE, definida también con la condicién
de que el 68% de los eventos tengan desviaciones menores a ésta:

0o = arccos [cos(0k) - cos(0c) + sen(0k) - sen(0q) - cos(dx — ¢a)] (4.16)

con O (¢a) v Ok (oK) los dngulos cenital y acimutal de direccién de arribo del chubasco para
Grande y KASCADE respectivamente. La precisién tiene una pequenia dependencia de N
con un minimo de desviacién angular de 0.8° cuando N, ~ 10%4, llegando hasta 1.2° cuando
N, > 107 [38].

Las incertidumbres estadisticas y sistematicas de los valores reconstruidos de N, se
obtuvieron como el valor RMS (“root mean square”) de la distribucién:

G K
Nch _Nch

SN, = 417

Se alcanza una precisién entre 10 — 15 %, siendo mejor cuando N, ~ 107 [38].

En resumen, el experimento KASCADE-Grande es distinto a otros por varias razones:

1. Es un experimento multicomponente, con un detector central que contiene un calorimetro
de hadrones, un detector de trazas de muones, una red de detectores capaz de separar la
componente mudnica del chubasco de la componente cargada total ademas de reconstruir
el numero total de estos eventos, una red de detectores que puede medir chubascos de
particulas de rayos césmicos con una energia de alrededor de 10 eV y una serie de
antenas de radio que aun siguen en la etapa de experimentacion para detectar las ondas
de radio producidas por las particulas del chubasco.

2. Su infraestructura permite detectar muones con cuatro diferentes umbrales de energia,
esencial para reconstruir chubascos de diferente tamano generados por rayos cdésmicos
a distintas energias.

47



Capitulo 4. KASCADE-Grande

10"
e o Akeno (J.Phys. G18{1992)423) v EAS-TOP (Astrop.Phys.10(1999)1)
Mediciones directas  «  AGASA (ICRC 2003) KASCADE (Astrop.Phys.24(2005)1)
1073 & HiRes! (PAL100{2008)1071101) TIBET-HI (ApJ678(2008)1185)
» HiRaesll (PAL100(2008)101101) e GAMMA (J.Phys.(G35(2008)115201)
AUGER (ICRC 2009} TUNKA (Nucl.Phys.B,Proc.Sup.165(2007)74)

A Yakutsk (Naw.l Phys11{2008)065008)
A KASCADE-Grande (QGSJET |I) Neh-hNp

10°

Flujo B>® J(E) [m? s'srieV'?]

10" ICETOP / ICECUBE

10"

!1 1 1 lllllll 'l L llllll[ L L IJIIN! 1 ' lll“li L L lllIIII L 1 II!IIII L L IIlJIIII‘| L L L Ll
10 10" 10'® 10' 10'7 10" 10® 10% 10*
Energia [ eV/particula ]

10"

Figura 4.12: Espectro de energia que muestra algunos experimentos que analizan rayos cosmicos sobre
su respectivo rango de energia.

3. El detector de trazas de muones permite reconstruir la trayectoria de los muones de
manera precisa, contribuyendo en la reconstruccién de la forma, composicién y variables
del chubasco.

4. Las distintas variables del chubasco que se pueden reconstruir ubican como buena opcién
al experimento KASCADE-Grande para poner a prueba distintos modelos de interaccion

hadrénica.

5. Sus resultados contribuyen en la interpretacién de los fendmenos de la “rodilla” y la
“segunda rodilla”.

6. KASCADE-Grande puede ser usado como experimento de calibracién de componentes
(hardware en general) de otros experimentos ya que cuenta con un sistema de disparo
muy preciso para la deteccién de eventos.

En un futuro muy cercano existirdn experimentos que estudiaréan los rayos césmicos en
la misma regién de energia que KASCADE-Grande (10'* — 10'8eV). Entre estos estdn
ICETOP/ICECUBE [39], AMIGA [40] y TA/TALE [41]. La figura 4.12 esquematiza sobre el
espectro de energia de los rayos cosmicos, los experimentos que contribuyen a conocerlos y
entenderlos en la regién de energia alrededor de la que KASCADE-Grande trabaja. Algunos
han cerrado su periodo de experimentacién mientras que otros todavia estan en construccion.
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Capitulo 5

Modelos de interaccion hadronica

En capitulos anteriores se ha mencionado que el estudio de los rayos césmicos a energias
mayores a 10 eV sélo es posible a través de los chubascos de particulas que éstos generan
en las capas de la atmésfera, detectando éstas particulas secundarias con ayuda de redes de
detectores de cientos de metros cuadrados de extension a nivel del suelo. Sin embargo, el
trabajo no es tan sencillo ya que no se sabe el comportamiento exacto de los rayos césmicos
a altas energias al momento de interaccionar con las moléculas atmosféricas. Una solucién a
este problema seria contar con colisionadores de particulas que estudien el comportamiento
de las interacciones hadrénicas a altas energias pero por el momento no se ha conseguido. En
un futuro cercano se espera que el LHC acelere particulas que alcancen al menos el rango de
energia, en el sistema del laboratiorio, en el que trabaja el experimento KASCADE-Grande
(10'* — 10! eV) al momento de colisionar.

Por ahora, el estudio de los rayos cosmicos a altas energias esta ligado con el desarrollo de
simulaciones de chubascos de particulas, las cuales dependen fuertemente de los modelos de
interaccion hadronica que, como su nombre lo dice, modelan la interaccién del rayo césmico
primario con las moléculas que componen la atmodsfera.

Es necesario resaltar que existen distintos pardmetros involucrados en las interacciones
hadroénicas, todos estos cambiando constantemente con la energia primaria y, ademas,
s6lo pueden ser medidos a bajas energias. Cuando éstos se extrapolan a altas energias
se generan una gran cantidad de incertidumbres, por lo que existe toda una variedad de
modelos de interaccién hadrénica, con ciertas caracteristicas fenomenoldgicas inherentes a
cada uno. Algunas de las caracteristicas de los modelos de interacciéon hadrénica relacionadas
directamente con el desarrollo del chubasco son [54]:

= Seccion eficaz de los hadrones a altas energias: 0,4, determina la distribucién de
los puntos de interaccién de las particulas primarias. Al mismo tiempo, estd relacionado
con las subsecuentes interacciones de las particulas hadronicas secundarias, intervinien-
do en la velocidad de desarrollo del chubasco.

= Multiplicidad de particulas secundarias: n,,,;;, esta relacionada con la distribucién
de energia entre las particulas secundarias. Un mayor n,,,;; implica una energia menor
en cada particula secundaria del chubasco.
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= Difraccién: es un fenémeno de la mecanica cuantica. En este tipo de interaccion los
hadrones proyectil y el blanco se disocian produciendo muy pocas particulas secundarias.

= Elasticidad: k. = E/E,, cuantifica qué fraccién de energia total es retenida por la
particula principal. Sélo la parte inelastica de la interaccién participa en la produccién
de particulas secundarias. Podemos clasificar como difractivas a las interacciones con
elasticidad cercana a 1, con disociacién del blanco, dejando al proyectil casi intacto,
teniendo por lo tanto poco impacto en el desarrollo del chubasco.

= Fraccién de energia en particulas electromagnéticas: r.,, = Fen/Fior, mide que
tan rapido inicia la cascada electromagnética.

Existen mas caracteristicas del modelo de interaccién hadrénica que influyen en la
simulacién del chubasco de particulas. Las senaladas aqui son sélo algunas de las més
importantes.

Como los diferentes modelos de interaccion hadroénica se pueden construir con variantes en
sus caracteristicas fenomenolégicas, estos difieren en sus predicciones a altas energias, por lo
que existe la libertad de elegir cualquiera de ellos dependiendo del tipo de investigacién
que se hace sobre los chubascos de particulas y de los rayos césmicos. Ninguno de los
modelos existentes de interaccién hadrénica es capaz de describir completamente bien los
datos experimentales que se tienen de los chubascos de particulas. En el mejor de los casos
se pueden explicar observables individuales del chubasco con un modelo hadrénico pero
siendo completamente inconsistente con los resultados para alguna otra observable. En el
experimento KASCADE-Grande se ponen a prueba predicciones de los modelos de interaccién
hadronica [14, 43,45, 47].

Aunque existe una teoria, conocida como Cromodinamica Cudantica, bien establecida para
describir la interaccién entre los hadrones (“Quantum Chromo-dinamycs”, QCD), atin no es
posible calcular todos los procesos hadrénicos de produccion de particulas. Los pardmetros
y la fenomenologia que se asume en los modelos son probados mediante mediciones en los
experimentos con aceleradores, sin embargo, esto sélo se da a bajas energias comparadas
con las utilizadas en los rayos césmicos, por lo que es comun que existan diferencias entre
las predicciones de los distintos modelos de interaccién hadroénica que hay disponibles, en
particular, si éstas son extrapoladas a ultra altas energias.

Habiendo dado un panorama general de algunas caracteristicas esenciales de los modelos
de interaccién hadrénica, podemos clasificarlos en dos grupos: los que se modelan para eventos
a bajas energias y los que se crean para modelar eventos a altas energias.

Modelos de interaccion hadronica a bajas energias: estos modelos cubren un rango
de energia hasta 200 GeV en el sistema de referencia del laboratorio. UrQMD [55], FLUKA [56]
o GEISHA [57] pertenecen a esta clase de modelos a bajas energfas. Son importantes para
bajas energias para el entendimiento de las colisiones hadrénicas a nivel de los experimentos
de colisionadores.
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Modelos de interaccion hadronica a altas energias: los modelos de interacciéon
hadrénica més usados actualmente estan basados en la teorfa de campo Gribov-Regge [58], la
cual describe el intercambio de cuasiparticulas llamadas “pomerones” y “reggeones”. Por otro
lado, la multiplicidad de particulas secundarias es dominada en gran parte por el nimero de
minichorros producidos en las colisiones hadrénicas. Ademds, aunque teorias perturbativas
de QCD son aplicadas en todos estos modelos, la region de espacio fase es diferente para cada
aplicacién y para la produccién de minichorros. Otra fuente importante de cambios entre cada
modelo es la forma en que se tratan los partones (particulas que conforman un hadrén las
cuales interaccionan en forma individual cuando se consideran energfas relativistas) dentro
de las colisiones hadrénicas.

A continuacion se listaran algunos de los modelos de interacciéon hadrénica con los que se
ha hecho investigacién en el experimento KASCADE-Grande: QGSJET versiones 98, 01 y
IT [66-68], VENUS [60], SIBYLL versiones 1.6 y 2.1 [62-64], DPMJET, NEXUS [65] y EPOS
versiones 1.61 y 1.99 [59]. Se dard mayor énfasis a los modelos EPOS dado que la presente tesis
abarca un estudio del espectro de energia con EPOS 1.99. Ademés, en el capitulo 8 se presenta
una comparacion entre distintas observables para EPOS 1.99 y QGSJET II. Describiremos
brevemente las caracteristicas de QGSJET y EPOS.

= QGSJET 01 [66-68):

Es una implementacién del modelo de cuerdas quark-gluén de Kaidalov [69,70]. En este
modelo eventos no difractivos estan caracterizados por interacciones multiples suaves y duras.
Una componente de minichorro se agregd al modelo en 1997 [66]. Se considera que QGSJET
01 describe de manera muy buena los datos de muchos detectores de chubascos de particulas,
sin embargo, hoy en dia algunas de su caracteristicas fenomenoldgicas se consideran obsoletas.
Las predicciones del modelo estan caracterizadas por la produccion de una gran cantidad de
particulas secundarias a altas energias. Por otro lado, cuenta con grandes fluctuaciones en la
multiplicidad y la inelasticidad.

= QGSJET II [71,72]:

En adicién a la fisica implementada en QGSJET 01, en este modelo se toman en cuenta las
interacciones pomerén-pomeréon. Ademas, nuevas densidades de partones son aplicadas para
la produccion de minichorros y la proporcién entre seccién eficaz difractiva y seccién eficaz
elastica disminuye al incrementarse la energia.

La implementacién de interacciones pomerdn-pomerén hace posible el uso de densidades
de partones actualizadas y mantiene un corte independiente de la energia en el momento
transversal para distinguir entre interacciones suaves y duras. Otra caracteristica es que la
multiplicidad de particulas secundarias es menor a la presentada en QGSJET 01 sobre un
amplio rango de energia, sin embargo, a ultra altas energias, este modelo produce ain ma&s
particulas secundarias que ningin otro modelo.
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Figura 5.1: Esquemas del comportamiento de los partones en colision en el modelo EPOS 1.61. (a)
Representa la dispersion partén-parton elemental con sucesiva emision de partones. (b) Escalera de
partones. (¢) Escalera de partones incluyendo remanentes.

= EPOS 1.61 [73-76]:

Nacido como el sucesor de NEXUS, es una aproximacion de dispersién miiltiple basado en la
mecdanica cuantica. Basado en un modelo simple de partones como base para las interacciones
hadrén-hadrén a altas energfas (por partén nos referimos a un quark, antiquark, diquark
o antidiquark). En este caso la seccién eficaz inclusiva estd dada como convolucién de dos
funciones de distribucién de partones con seccién eficaz parton-parton elemental. Esta seccion
eficaz se obtiene a partir de QCD perturbativa y la distribucién de partones se deduce
del fenémeno de dispersién ineldstica. La producciéon de particulas y la seccién eficaz son
calculadas consistentemente tomando en cuenta conservacién de la energia en ambos casos,
tratamiento que no se da de la misma forma en otros modelos.

Otra caracteristica diferente a la considerada en otros modelos son los efectos de alta
densidad promoviendo un comportamiento colectivo en colisiones de iones pesados (o sistemas
ligeros). Ademds, este modelo es aplicado originalmente en la fisica de aceleradores, siendo
consistente con los datos del RHIC [77] (“Relativistic Heavy Ion Collider”, Colisionador
Relativista de Iones Pesados). Probablemente esta es la mayor diferencia con otros modelos.

En este modelo se da una emisién sucesiva de partones que se puede caracterizar como
una cascada de dichas particulas. Esta cascada es conocida técnicamente como “escalera de
partones” y se presenta entre los dos hadrones que interaccionan.

La figura 5.1 muestra una interacciéon con sélo dos partones, uno como proyectil y otro
como blanco. En general podrian interaccionar mas partones generando escaleras de mayor
tamano. Otra peculiaridad de EPOS que es otra fuente de produccion de particulas es el
tratamiento especial que da a los remanetes del proyectil y del blanco dando una mejor
descripcién de la produccion barién-antibarion, consideracién que no se hace para otros
modelos de interaccién hadrénica usados para el anélisis de rayos césmicos. La figura 5.1(c)
esquematiza el tratamiento de los remanentes de partones en las colisiones.
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Podemos entonces especificar que los puntos claves del modelo EPOS son la conservacién
de la energia-momento y el tratamiento de los remanentes de las particulas en interaccion, ya
que estos aspectos influyen directamente en la multiplicidad y la inelasticidad del modelo.

Un atributo méas en EPOS es la produccién de muones en mayor medida que otros modelos
de interaccién hadrénica. Hemos mencionado detalladamente en el capitulo 2 la evolucion de
los chubascos de particulas sabiendo ahora que parte de la energia del chubasco se reparte en la
componente de mesones, tanto cargados como no cargados. Mientras el producto de los piones
neutros se suma a la componente electromagnética, los piones cargados continian la cascada
hasta decaer en muones. La proporcién entre éstas dos razones de produccién (que llamaremos
R) es una medida de la produccién de muones. Comparando EPOS con otros modelos, el valor
de R de piones neutros entre hadrones cargados, en interacciones hadrénicas individuales,
es significativamente menor, lo que incrementa la produccién de muones. Ademas, el valor
reducido de R se debe también a la realzada produccién de bariones, lo que incrementa la
creacion de subcascadas baridnicas, dando origen a una fuente adicional de muones.

Es importante denotar que EPOS 1.61 no es compatible con los datos experimentales de
KASCADE ya que la energia que llevan los hadrones, en las simulaciones, es muy baja, lo
que significa que el chubasco es muy viejo al momento de alcanzar el nivel del suelo, dado por
un problema en el cdlculo de la seccién transversal nuclear y una alta inelasticidad [47, 78].
Pero, por otro lado, las simulaciones generadas con EPOS 1.61 son consistentes con los datos
del Observatorio Pierre Auger.

Para una explicacién més detallada de EPOS 1.61 referirse a [73-76].
= EPOS 1.9 [79-81]:

Tiene la misma base mecanico cudntica que EPOS 1.61 con algunos cambios que mejoran su
funcionamiento y eficiencia. De los datos de KASCADE se aprendié que la energia contenida
por los hadrones en EPOS 1.61 es muy pequena, lo que significa que el chubasco es muy viejo
cuando alcanza el nivel del suelo, dado por un problema con el cdlculo de la seccién eficaz
nuclear y por un rompimiento de los remanentes de partones a altas energias (originando una
alta inelasticidad). Para mejorar el poder descriptivo de EPOS, el tratamiento efectivo de
efectos no lineales descritos en [73] se ha hecho consistente para describir datos de interacciones
proton-protén, hadrén-nicleo y niicleo-niicleo con una tinica escala de saturacion la cual puede
ser fijada gracias a colisiones protén-proton y al estudio del efecto Cronin en colisiones de
dAu en el RHIC.

La produccién de particulas en EPOS 1.99 se lleva a cabo de manera especial, fijando el
nimero de pomerones existentes entre el proyectil y el blanco dando lugar a que la energia
inicial sea compartida entre los pomerones y los remanentes. La produccion de particulas
estd dada entonces por el decaimiento de los remantentes y por el corte de pomerones. Un
andlisis detallado de este procedimiento se puede encontrar en [80,81]. Comparado con EPOS
1.61, EPOS 1.99 tiene una reducida probabilidad de excitacién a altas energias, incrementando
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Andreas Haungs [82].
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5.1 Simulaciones de Monte Carlo

el nimero de protones en la direccién de desarrollo del chubasco y reduciendo la inelasticidad.

Vale la pena comparar el comportamiento de los modelos hadrénicos en términos de
distintos parametros involucrados en la evolucién del chubasco de particulas. La figura 5.2
muestra el valor de la seccién eficaz ineldstica (protén-aire) en funcién de la energia del centro
de masa en la colisién.

Se aprecia claramente una diferencia entre todos los modelos de interaccién hadrénica, la
cual no se mantiene constante, variando conforme la energia cambia en la colisién hadrénica.

La figura 5.3 muestra el espectro de energia multiplicado por E?, calculado por distintos
experimentos y distintos modelos de interacciéon hadrénica. En particular se muestran los
datos de KASCADE los cuales son interpretados en términos de varios modelos hadroénicos.
Se observa en estos casos un cambio en la magnitud del espectro pero se mantiene la misma
forma.

5.1. Simulaciones de Monte Carlo

A lo largo de todo el texto se ha mencionado el uso de las simulaciones de Monte Carlo
junto con los modelos de interaccién hadrénica. Es importante dejar clara la definicion de una
simulacién de Monte Carlo.

El método Monte Carlo consiste en una serie de algoritmos computacionales, los cuales
permiten tomar muestras aleatorias de un conjunto de eventos, en nuestro caso, se toman
comportamientos aleatorios al simular las interacciones hadrénicas y los chubascos de
particulas. Este método es completamente estadistico, utilizado computacionalmente cuando
es imposible hacer un cédlculo determinista del comportamiento del fenémeno que se
esté considerando.

Las simulaciones de Monte Carlo se usan especialmente para estudiar sistemas con un gran
numero de grados de libertad (por ejemplo, miles de particulas simuladas en un chubasco),
propiedad relacionada con la incertidumbre para calcular el comportamiento exacto del
sistema.

El término “Monte Carlo” fue tomado en 1940 por fisicos trabajando en proyectos de
armas nucleares en los Laboratorios Nacionales Alamos en Estados Unidos, haciendo alusién
a un famoso casino de Moénaco.
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Capitulo 6

Método de cortes a intensidades
constantes (CIC)

Para la reconstruccién del espectro de energia de los rayos césmicos primarios se han
desarrollado varios métodos, entre ellos el método de cortes a intensidades constantes
(CIC) [31] el cual es utilizado ampliamente por la colaboracién de KASCADE-Grande en
una de las técnicas de reconstruccién del espectro de energia a partir de la componente
electromagnética [83], de la componente penetrante [84] y utilizando el parametro S(500) en
el analisis de la distribucién lateral del chubasco atmosférico de particulas [85].

El método CIC asume que los rayos césmicos arriban a la Tierra en forma isotrépica,
esto quiere decir que la intensidad o frecuencia con la que arriban los rayos césmicos, a una
energia dada, no depende de la direccién de la que provengan, trabajando con una eficiencia
de deteccién del 100% . En el experimento KASCADE-Grande se asume una distribucién
isotrépica de rayos césmicos en la regién de energia hasta 10'® eV, lo cual se justifica por las
observaciones [86]. Esto permite que apliquemos el método CIC.

La cantidad de atmdsfera que las particulas del chubasco deben atravesar (profundidad
atmosférica) depende de la direccién de arribo y se incrementa a medida que crece el dngulo
cenital 6 (ver capitulo 2, ecuacién (2.6)). La figura 6.1 ayuda a visualizar la diferencia en la
profundidad atmosférica.

Por esta razdén el nimero de particulas secundarias que conforman un chubasco atmosférico
se ve directamente relacionado con la direccién de arribo de la particula primaria y su primera
interaccion con las moléculas de la atmésfera ya que la profundidad atmosférica juega un rol
fundamental al atenuar el chubasco conforme éste recorre las distintas capas de la atmésfera.

En KASCADE-Grande se organizan los datos en 5 diferentes intervalos de angulo cenital.
Estos intervalos son:

1. 0.00° < 6 < 16.71°,
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Figura 6.1: Variacion de la profundidad atmosférica con el dngulo cenital 6. Mientras mayor sea la
inclinacion respecto a la normal con la superficie terrestre, mayor es el grosor de la capa atmosférica
que deben atravesar las particulas.

2. 16.71° < 0 < 23.99°,
3. 23.99° < 0 < 29.86°,
4. 29.86° < 0 < 35.09°,
5. 35.09° < 0 < 40.00°,
definidos asi para tener cada uno la misma aceptancia en cada caso y, por tanto, el mismo

numero de particulas primarias registradas con los detectores, por angulo sélido, por unidad
de tiempo y drea. La aceptancia se define como:

0+A0
AAy = AT - AA/ cos(0)dQY=m/2- AT - AA - [cos(20p) — cos(2(6 + AB))],  (6.1)
6

donde AA es el area efectiva del detector, AT es el tiempo efectivo de toma de datos y 4 el
angulo cenital. La integral representa el angulo sélido.

El objetivo del método CIC es extraer las curvas de atenuacién de los muones del chubasco
en la atmdsfera o de cualquier otra componente como N, o N, (en nuestro caso, lo aplicamos
en muones), para corregir su tamano debido al efecto de la profundidad atmosférica y combinar
posteriormente la informacion proveniente de diferentes angulos cenitales, para construir un
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Figura 6.2: Se muestran seis cortes a intensidad constante aplicados al flujo integral de muones medidos
con KASCADE-Grande. Del corte superior a inferior: logio(J) = —8.85, logio(J) = —9.11, logio(J) =
—9.33, logio(J) = —9.65, logio(J) = —9.90 y logio(J) = —10.29, donde [J] = m 25 tsr~ 1. A cada
corte y a cada intervalo de dngulo cenital le corresponde un tamano de muones definido. Los cortes se
aplican en la region de mdxima eficiencia y suficiente estadistica.

sélo espectro de muones a un angulo cenital de referencia. Este proceso es independiente del
modelo de interacciones hadrénicas utilizado.

El método CIC requiere la aplicacion de cortes constantes al flujo integral de muones para
los diferentes intervalos de angulo cenital, es decir, cortes que corresponden a frecuencias
de arribo constantes de las particulas. Para cada corte y flujo integral dados, el nimero
de muones correspondiente es extraido. Es importante senalar que los cortes a intensidades
constantes deben aplicarse en la regién de médxima eficiencia y suficiente estadistica para
evitar efectos provocados por las fluctuaciones en los datos. La figura 6.2 muestra un ejemplo
de como se aplican estos cortes a una frecuencia de arribo constante de muones. En esta
figura podemos ver seis distintos cortes a intensidades de flujo integral constante, medido con
KASCADE-Grande, cada uno con una recta de distinto color; de cada corte (linea horizontal)
se extraen cinco valores para N, (cantidad de muones a esa intensidad), correspondientes a
cada intervalo de dngulo cenital. La forma en la que se reconstruyen los flujos integrales se
muestra mas adelante (ver ecuaciones (6.2), (6.3) y capitulo 7).

Asumiendo isotropia, los respectivos valores de N, provenientes del mismo corte y de
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Capitulo 6. Método de cortes a intensidades constantes (CIC)

diferente angulo cenital deben corresponder a la misma energia primaria y las diferencias
provienen por los efectos de atenuacién de la atmdsfera, que como se ha mencionado, se
incrementa con el dngulo cenital. Enseguida, se construyen las curvas de atenuacion, las
cuales son una parametrizacion del nimero de muones extraidos del CIC, en funcién del
angulo cenital (sec(f) para ser precisos). De un ajuste a las curvas se extrae la longitud
de atenuacién, la cual puede ser utilizada para corregir, evento por evento, los efectos de
atenuacion atmosférica que sufren los muones de un chubasco. Finalmente, los datos de IV,
en el intervalo total # son combinados para construir un flujo de muones a un angulo cenital
de referencia.

El método es comprensible, pero jcémo es que funciona? Un sustento matemaético podria
develar esta duda [87]. Por simplicidad se asume un flujo vertical de muones dado por:

®,0(Npyw) = ©oN, 7, 8>1 (6.2)
donde N, , es el contenido de muones de un chubasco producido por un rayo césmico de
energia F interaccionando verticalmente con la atmésfera. El flujo integral es simplemente la
integral del flujo diferencial

JU(> Now) = / By (Np) N = o2, (6.3)
Nyuw -

Si se asume isotropia y considerando la atenuacién del chubasco a través de la atmosfera,
se sabe que el flujo medido a cierto angulo cenital # debe corresponder a

dNH,’U Xvsac/(\H)(l—['})
(I)Mae(NHﬂ) = ¢/I‘7U(N:U‘7’U) ! dN 0 = (D:U'/U(Nﬂve) e # Y (64)
123
donde [88]
—Xysec(6)
Nug=Nyy-e M. (6.5)

Aqui X, representa la profundidad atmosférica para 6 = 0°, A, es la longitud de atenuacién
para muones en la atmoésfera y N, es el nimero de muones detectados en un chubasco
inclinado, originado por un rayo césmico de energia [E. Se asume una eficiencia en los
detectores de 100 %. La expresion (6.5) indica que después del méximo del chubasco, el tamarno
del chubasco decrese exponencialmente, con A, representando la escala tipica de la distancia
de absorcion.

El flujo integral correspondiente al espectro (6.4) es entonces:

P o Nl_gﬂ Xysee(0)(1—5)
J7(> Nug) = / D,1,0(Npwo) ANyo = Po 1 Ii 3 e : (6.6)

Nuﬂ
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Ahora podemos ver que si aplicamos un corte a intensidad constante, se recuperard la
expresion (6.5), la cual describe la dependencia del niimero de muones con el dngulo cenital
(sec(0)). Esta relacion es la que se busca extraer del método CIC para corregir el nimero de
muones debido a los efectos de atenuacién en la atmdsfera. Aplicamos entonces los cortes, lo
que equivale a pedir

JU(> Nyuo) = J°(> Noug), (6.7)
asi que
N1-8 le Xy sec(0)(1—B)
Py = Py A 6.8
e e T T (68)

de donde se obtiene la expresién (6.5), tal y como se queria.

Con el método CIC se seleccionan los valores de NV, ¢ arriba de los cuales la frecuencia de
arribo, es decir, el nimero de eventos detectados por el experimento, por unidad de area, por
angulo sélido (AQ) y unidad de tiempo (AT'), es la misma para diferentes dngulos cenitales:

Any(> Nyp)  Ang(> Nyg)

AA,  AAy (6:9)
donde
Ang(> N, 9)
0 _ 0 w0
J(> Np0) = —Ad, (6.10)

con Ang(> N, ) siendo el niimero de eventos observados con el nimero de muones mayor
a N9 y AAy igual a la aceptancia del experimento, definida anteriormente como la
ecuacién (6.1).

Vale la pena comentar que en todo este desarrollo no se ha tomado en cuenta la influencia
de cambios en la composicién quimica de la particula primaria con la energia, ni las posibles
fluctuaciones que acompanan al chubasco.
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Capitulo 7

Reconstruccién del espectro de
energia

Se ha explicado anteriormente que el experimento KASCADE-Grande tiene la posibilidad de
separar las componentes muodnica, hadrénica y electromagnética de los chubascos atmosféricos,
esto permite encontrar la energia y composicion de los rayos césmicos de manera mas precisa,
al tener mas observables disponibles para la reconstruccion.

El trabajo desarrollado en esta tesis involucra la reconstruccién del espectro de energia
primario de los rayos cosmicos utilizando la componente penetrante como herramienta
fundamental, a partir de los datos obtenidos del experimento KASCADE-Grande. El método
CIC es aplicado a los datos experimentales para corregir los efectos de la profundidad
atmosférica, enseguida, el niimero de muones, N, correspondiente, se transforma en energia,
evento por evento, mediante una funcién de calibracién E vs N, que se obtiene de las
simulaciones dentro del marco del modelo de interaccién hadrénica EPOS 1.99. A partir
de dichos datos, se obtiene entonces el espectro de energia de los rayos cdésmicos primarios,
entre 10'6 y 10'8 eV, usando los datos de KASCADE-Grande, entre 0° y 40° de dngulo cenital.

La componente muédnica tiene la ventaja de que es sensible a la masa de la particula
primaria y contiene informacion acerca de las interacciones hadrénicas, las cuales dan lugar a
los chubascos atmosféricos. El nimero de muones aumenta con la energia primaria de los rayos
césmicos siguiendo la ley de potencias (1.1). Por otro lado, la componente muénica es mas
penetrante que la electromagnética, por lo que los efectos de las fluctuaciones son menores
en el primer caso. Por estas razones, el nimero de muones N, puede ser ventajosamente
una herramienta para el estudio del espectro primario de energia de los rayos césmicos. A
diferencia de otros detectores, la ventaja que tiene el experimento es que es capaz de medir
directamente la componente penetrante del chubasco a través de la red blindada de detectores
de KASCADE.

Para la reconstruccion del espectro se deben seguir una serie de pasos los cuales se
describiran en el presente capitulo.
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Capitulo 7. Reconstruccién del espectro de energia

Es importante hacer notar que para analizar los datos se utilizé el programa ROOT de
andlisis de datos, desarrollado en el CERN (“Organisation Européenne pour la Recherche
Nucléaire”, en espanol, Organizacién Europea de Investigacion Nuclear). Este paquete es
empleado en la mayoria de los experimentos donde se realiza investigacién en Fisica de
Particulas. La base del codigo de ROOT esta escrita en el lenguaje de programacion C++.
Para trabajar en este entorno se ha consultado un manual de ROOT y un manual de
C++ [89,90].

7.1. Cortes de calidad

Los cortes de calidad son cortes sobre las variables reconstruidas, tanto experimentales
como simuladas, los cuales nos permiten seleccionar datos de calidad eliminando aquellos con
errores sistematicos por encima de cierto valor, debido al funcionamiendo del hardware y a la
reconstruccién de eventos donde hubo errores en el sistema de disparo (“trigger”) y durante
la toma de datos, entre otros.

Dentro de las variables experimentales, existen dos tipos de cortes: aquellos que tienen
que ver con la funcionalidad del hardware y con posibles eventos de ANKA (sincrotrén en
constante uso en el KIT) y los que se aplican a los pardmetros del chubasco y la reconstruccién
de éste. Los cortes sobre las variables internas de KASCADE asociados con el hardware son
los siguientes:

= Jact AND 1: Se cumple cuando todos los detectores electromagnéticos de KASCADE
estan activos.

= Fanka < 4: Elimina posibles eventos de ANKA.
= Msch: Los 12 grupos de detectores de muones de KASCADE deben estar activos.

s ev.run: Elimina aquellos periodos de toma de datos (corridas) con problemas ob-
servados con los grupos de detectores de muones de KASCADE. Estas corridas son,
especificamente, las numeradas con 4775, 5341, 5342, 5343, 5344, 5345, 5346, 5347, en
la base de datos interna de KASCADE.

= mycut.standard(): Cortes estandar relacionados con funcionamiento del hardware de
Grande, como el niimero de estaciones activas, activando los requerimientos minimos
para poder iniciar la toma de datos.

s require clusters(18): Pide que todos los sistemas de disparo de los detectores de
Grande estén activados.

Una explicacién més detallada de estos cortes se puede encontrar en [91]. Los cortes
impuestos a los pardmetros reconstruidos del chubasco son:

= Cortes sobre el area de deteccién: Se trabajoé con el area ubicada en el centro
de Grande. Primero se tomé un area rectangular de 196100 m?, con coordenadas en los
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Figura 7.1: Red de detectores del experimento KASCADE-Grande donde se muestra con linea punteda
el corte que se ha hecho sobre el drea fiducial. Solo los eventos que caen dentro des esta region son
considerados para el andlisis y reconstruccion del espectro de energia.

bordes de: (x,y) = (-50m,-30m) y (x,y) = (-420m, -550m) dentro del sistema coordenado
que se muestra en la figura 4.6. Esto nos permite separar datos reconstruidos con errores
sistematicos grandes en la posicién del nicleo del chubasco, consecuencia de que el nticleo
de la cascada impacte cerca o fuera del borde de KASCADE-Grande. Posteriormente se
decidi6é hacer un corte adicional, eliminando dos esquinas del drea original: la esquina
ubicada hacia el noreste y la que se encuentra en el suroeste, lo que nos deja al final
con un area fiducial total de 152202m?. Estos bordes se eliminaron para descartar
eventos donde los errores sisteméticos muestran una notable dependencia con el punto
de impacto del chubasco. La figura 7.1 presenta este corte sobre el area.

= Ndtg > 11: Numero de estaciones detectoras de Grande activadas por el chubasco.

= Nflg > 0: Permite seleccionar los datos que fueron reconstruidos exitosamente por
KRETA.

= Idmx > 0: Selecciona estaciones donde la méxima energia depositada no supera el
maximo tolerado por el detector. Si la estacién identificada esta cerca de limite maximo,
entonces idmx < 0.

= Hit 7 > 0: Pide que las siete estaciones de una celda de disparo (“trigger”) se hayan
activado en el evento.

» Sizmg > 1.25x10°: Corte sobre el nimero total de muones, con energfa mayor a
240 MeV, reconstruido por Grande. Permite descartar eventos de baja energia.

» Sizeg > 10°: Corte sobre el nimero total de electrones reconstruido por Grande.
También nos ayuda a seleccionar eventos de alta energia.
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» Angulo cenital < 40°: se ha observado una discrepancia en N, entre los modelos
hadrénicos y los datos experimentales, que se incrementa con el dngulo cenital [92,93].
Para 6 < 40° se obtiene un buen acuerdo entre modelos y experimento dentro del limite
requerido para reconstruir el espectro de energia .

= -0.385 < s < 1.485: Corte sobre el parametro de edad del chubasco.

= logio(Nctot/8.5) > 1-(2.9-logi(Sizeg) - 8.4): Nctot es un pardmetro relacionado
con la suma de toda la energia depositada en las estaciones de Grande. Este corte
permite eliminar eventos que posean grandes errores sisteméaticos después de la
reconstruccion.

Dentro de las simulaciones de MC existen dos tipos de variables: las variables reconstruidas
y las variables reales. Las variables reconstruidas son aquellas que se estiman a partir de
los datos de chubascos simulados en la computadora. A estos datos se les aplica el mismo
método de reconstruccion que a los datos reales y estan guardados con el mismo formato
que estos tultimos. En las simulaciones se toma en cuenta desde la produccion del chubasco
hasta su desarrollo e interaccién con el detector (el cual es simulado en detalle, incluyendo el
comportamiento de la electrénica). Las variables reales son aquellos pardmetros iniciales que
se escogen para simular el rayo césmico primario. Sobre las variables reconstruidas también
se aplican los mismos cortes de calidad que para los datos experimentales.

Se analizaron 57400271 eventos, lo que equivale a un tiempo efectivo de medicion de
~ 1106 dfas (eliminando el tiempo muerto entre la deteccién de un evento y otro), iniciando
el 22.12.2003 y finalizando el 26.10.2009. Para estudiar y poner a prueba los métodos de
reconstruccion propuestos, se emplearon dos bases de datos generados mediante simulaciones
de Monte Carlo usando el modelo de interaccion hadrénica EPOS 1.99:

= epos_cont-2c.

= epos_cont-2d.

Los chubascos de MC fueron simulados usando CORSIKA v6.900 [15,94] y los modelos
de interacciéon hadrénica FLUKA 2008.3/EPOS 1.99 [56, 95]. Las simulaciones cubren seis
diferentes composiciones primarias: hidrégeno, helio, carbono, silicio, hierro y composicién
mixta, en donde se incluyeron los nicleos dtomicos anteriores en igual proporcién. Los datos
fueron generados en el rango de energia de 10'* — 10'® eV con un indice espectral v = 2.0 para
angulos cenitales en el intervalo 0°—40°. La distribucion de eventos se considerd isotrépica. Los
nicleos de los chubascos fueron distribuidos uniformemente sobre la superficie de KASCADE-
Grande. Finalmente, el funcionamiento de los detectores de KASCADE-Grande es simulado
con GEANT4 [96].

7.2. Indice espectral

Como se menciona en el parrafo anterior, las simulaciones fueron generadas considerando
un indice espectral v = 2.0:
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Figura 7.2: Comparacion de los espectros de energia real generados con EPOS 1.99 para v = 2y vy =
3. El factor de normalizacion entre los espectros es 1 x 108.
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donde A Neyentos Tepresenta el niimero de eventos en cada bin de energia, AA es la aceptancia
del experimento definida en la ecuacién (6.1) y AE(E;) es el intervalo de energia del bin ¢
de donde se obtienen los ANgyentos- Lias simulaciones se generan con un indice espectral de
energia de 2 con la finalidad de tener estadistica suficiente a muy altas energias y evitar la
saturacion de eventos en las regiones de baja energia, que se produciria si se usara v = 3,
lo que generaria archivos con demasiada informacién. Dado que en la naturaleza v = 3, en
el intervalo de E = 10" — 10'8 eV las simulaciones de Monte Carlo se deben multiplicar por
un factor de peso de la forma W o E~! y una constante de normalizacién extra, ®.. Al
multiplicar (7.1) por el factor de peso anterior se obtiene la relacién (7.2):

O(E) - W(E) = - E% =2/ (E). (7.2)

donde W(E) = ®.E~! ya incluye el factor de normalizacién. La figura 7.2 muestra los
espectros de energia reales con indice espectral v = 2 y 3. La base de datos con simulaciones
obtenida para v = 3 es la que se usé finalmente en el presente estudio.
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7.3. Eficiencia

Al momento de reconstruir el espectro de energia siempre se busca trabajar donde la
reconstruccién de datos y deteccién de eventos tengan su méxima eficiencia. Se analiz6 esta
eficiencia como funcién del nimero de muones real y de la energia real usando los datos de MC
para cada intervalo diferente de dngulo cenital dentro del area efectiva de la figura 7.1 y para
las seis diferentes composiciones quimicas antes mencionadas. La eficiencia de KASCADE-
Grande es obtenida mediante las férmulas:

AN(EReal)
Realy\ __
S = AN ten (Bl (73)
AN(NReal)
e NReal _ © 4
( ©w ) ANcortes(Nfeal) ) (7 )

con &(ETeal) igual a la eficiencia para la energia Ef¢4! AN (Efeal) igual al ntimero de eventos
recibidos a la energfa Ef% en la direccién y sobre la superficie consideradas, sin aplicar otros
cortes de calidad y ANCO”@S(ER“‘Z) es el numero de eventos obtenidos después de aplicar
todos los cortes de calidad en las variables reales. De igual manera, (NN, fe“l) es la eficiencia
calculada para el valor IV, fe“l dado, con AN(N, 56“1) la cantidad de eventos registrados en el
intervalo alrededor de N HRE‘” en la direccién y sobre el drea considerados y AN¢opies(IV, fsal)
el namero de eventos respectivo después de aplicar todos los cortes de calidad.

Para cada caso, la eficiencia es graficada contra la energia real y contra el ntmero de
muones real, respectivamente. Estas graficas se muestran a continuacién:
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Figura 7.3: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicién primaria de protones. EPOS 1.99.

Eficiencia mdzima arriba de logio (E/GeV) = 7.158.
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Figura 7.4: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicion primaria basada en nicleos de helio.

EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logio(E/GeV) = 7.152.
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Figura 7.5: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicion primaria basada en nicleos de
carbono. EPOS 1.99. Eficiencia mdxima arriba de logio (E/GeV) = 7.152.
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Figura 7.6: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicion primaria basada en nicleos de silicio.
EPOS 1.99. Eficiencia mdxima arriba de logio (E/GeV) = 7.300.
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Figura 7.7: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicion primaria basada en nicleos de
hierro. EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logio (E/GeV) = 7.300.
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Figura 7.8: Eficiencia vs. energia real. Se asume una composicion primaria mizta. EPOS 1.99.
Eficiencia mdzima arriba de logio (E/GeV) = 7.300.
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Figura 7.9: Eficiencia vs. numero de muones real. Se asume una composicion primaria de protones.
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EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logig (Nﬁeal) = 5.043.
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Figura 7.10: Eficiencia vs. nimero de muones real. Se asume una composicion primaria basada en
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nicleos de helio. EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logio (foe‘”) = 5.032.
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Figura 7.11: Eficiencia vs. numero de muones real. Se asume una composicion primaria basada en
nicleos de carbono. EPOS 1.99. Eficiencia mdxima arriba de logio (foe“l) = 5.043.
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Figura 7.12: Eficiencia vs. numero de muones real. Se asume una composicion primaria basada en
nicleos de silicio. EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logio (Nﬁeal) = 5.272.
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Figura 7.13: Eficiencia vs. nimero de muones real. Se asume una composicion primaria basada en
nicleos de hierro. EPOS 1.99. Eficiencia mdzima arriba de logig (mel) = 5.275.
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Figura 7.14: Eficiencia vs. nimero de muones real. Se asume una composicion primaria mixta. EPOS
1.99. Eficiencia mdzima arriba de logo (foe“l) = 5.265.
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7.4 Funcion de correcciéon de muones

De las graficas de la 7.3 a la 7.8 observamos que el umbral de energia para la eficiencia
maxima es alcanzado entre 1.419 x 1016 eV y 1.995 x 106 eV, mostrando una dependencia del
angulo cenital (mientras mayor sea la inclinacién del chubasco la eficiencia méxima se alcanza
a mayor energia) y de la composicién quimica (las curvas de eficiencia para los distintos
intervalos de dngulo cenital se separan mds mientras el niicleo considerado sea mas pesado),
factores en relacion directa con la pronfundidad atmosferica, la longitud de interaccién del
rayo cosmico y la longitud de atenuacién de las particulas secundarias, obteniendo la maxima
eficiencia a mayores energias conforme el angulo cenital aumenta. Para las gréficas de la 7.9 a
la 7.14 el umbral de ntimero de muones para eficiencia maxima se ecuentra entre 1.104 x 10°
muones para la composicién ligera y 1.883 x 10° muones para la composicién pesada, siendo
el promedio de 1.493 x 10° muones; notandose una dependencia en la composicién quimica de
la particula primaria, recorriéndose las graficas hacia la regiéon de mayor niimero de muones
conforme aumenta el peso de la particula primaria. Otro punto interesante que se puede
observar es que, mientras mayor sea el ntimero de masa de la particula primaria, la maxima
eficiencia para dangulos cenitales grandes se alcanza en un umbral con mas muones, esto debido
a la atenuacion con la profundidad atmésferica y a que se necesita una mayor cantidad de
particulas cargadas para activar los detectores de KASCADE, es decir, la atenuacién de la
atmdsfera provoca que menos particulas (electrones y muones) alcancen los detectores, lo
que genera que no se alcance el umbral necesario para que exista el disparo (“trigger”) para
comenzar la adquisicion de datos, de este modo se deben producir més particulas cargadas a
lo largo de los chubascos inclinados para que alcancen a activar a los detectores.

Para el presente trabajo se ha considerado un corte de N, > 1.25 x 10° con objeto de
trabajar en la region de méxima eficiencia. Nétese que exsiten demasiadas fluctuaciones en
la regién de maxima eficiencia, esto se debe a la falta de estadistica en esta regién por haber
realizado el andlisis con sdlo dos bases de datos simulados con EPOS 1.99. Lamentablemente
estos eran los unicos conjuntos disponibles en el momento de hacer el analisis.

7.4. Funcion de correcciéon de muones

Existen incertidumbres sistematicas asociadas a la reconstruccion del nimero de muones,
las cuales pueden parametrizarse por medio de una funcién de correccion (FC), misma que
puede ser empleada para corregir INV,. Esta funcién de correccién se obtiene por medio de
simulaciones de MC, en este caso EPOS 1.99 y toma en cuenta la dependencia de los errores
sistematicos de N, como funcién del angulo cenital ¢, del dngulo acimutal ¢, de la posicién
Ry del nicleo del chubasco (la cual se mide desde el centro de KASCADE), y del nimero
reconstruido de muones N,. Serd necesario dar una resefia de cémo se obtiene esta FC.

Podemos definir al nimero de muones corregido, V. L, por medio de

loglo(N,’L) =logi0(N,) + FC(0, ¢, Rk, Ny). (7.5)

Convenientemente se separa en términos independientes la funcién de correcciéon tal y como
se muestra a continuacion:
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Figura 7.15: Dependencia del error sistemdtico en N,, (ver férmula (7.7)) respecto a 6. Las barras
verticales representan el error sobre la media.

FC(0,¢, Ri, N,) = 0 @(0) + 0V (¢) + 0P (Ri) + c D (N,), (7.6)

Es importante aclarar que la FC tiene una dependencia con la composiciéon primaria. Ya
que desconocemos la composicién de los rayos césmicos, la FC se deriva de las simulaciones
usando una composicién quimica mixta, aunque en realidad no cambia mucho el resultado
al usar sélo un elemento quimico (A ~ +5%). Cabe mencionar que se han aplicado todo los
cortes de calidad sobre las variables reconstruidas del chubasco con objeto de derivar la FC.

La FC se obtuvo para cada uno de los cinco intervalos de dngulo cenital. Para esto se
procedié iterativamente de la siguiente forma:

1. Se graficé Aloglo(NF(LO)) vs 0 donde:

AloglO(NlSO)) = lOglo(Nfeal) - lOglO(Nu)a (77)

con N,y Nfe“l los ntimeros de muones reconstruido y real, respectivamente. Después,
se ajusto la grafica, mostrada en la figura 7.15, con una funcién polinomial de segundo
grado sobre 6, siendo esta expresién o(?)(8).

2. La dependencia acimutal de la FC se obtiene graficando Aloglo(N,sl)) vs ¢ para cada
intervalo de dngulo cenital (ver la figura 7.16). La grafica resultante se ajusté con un
polinomio de cuarto orden, obteniendo as{ 0(1)(¢). Para esta grafica se tiene que:
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Figura 7.16: Dependencia del error sistemdtico en N,Sl) (ver expresion (7.8)) respecto a ¢. Las barras
verticales representan el error sobre la media.

Alogio(NV) = logio(N ) — logio(N{V), (7.8)

donde:

logio(NM) = logio(N,) + o (6). (7.9)

3. La dependencia con Ry se tomé en cuenta utilizando la expresion:

Alogio(NP) = logio(Ne) — logio(N?), (7.10)

con
logio(N{) = logio(N{V) + o) (9). (7.11)
El ajuste de la gréfica de Alogig(N, ,52)) vs Ry, con una funcién polinomial de cuarto
orden, nos da la expresién que buscamos para 0®)(Rg). La grafica para corregir las

incertidumbres sistematicas de IV, dependientes de Ry se muestra en la figura 7.17.
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Figura 7.17: Grifico de Aloglo(N,(LQ)) vs Ry (distancia del punto de impacto del nicleo del chubasco
al centro de KASCADE). Las barras verticales representan el error sobre la media.

4. Finalmente se debe tomar en cuenta también la dependencia del error sistematico con
el nimero de muones. En este paso se ajusté la grafica de Aloglo(N£L3)) vs N, con una
funcién polinomial de cuarto orden, o(®) (N,). La figura 7.18 muestra esta grafica.

En este caso:

AlOQlo(N;(;’)) = logio(N o) — lOglO(N/SB))a (7.12)
donde
logio(NY) = logio(N?) + 0P (Rk). (7.13)

Las figuras 7.19—7.22 muestran la diferencia entre el nimero de muones real Nfe“l v
el nimero de muones corregido N;L (después de aplicar la FC a N,) vs 0, ¢, Rx y N,
respectivamente. En todos los casos:

Jloglo(NL) = loglo(Nfeal) - loglo(NL). (7.14)

Los cédlculos se hicieron usando las simulaciones de Monte Carlo.
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Figura 7.18: Grdfico de Aloglo(N,(f)) vs Ny. Las barras verticales representan el error sobre la media.
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Figura 7.19: alogio(N,,) vs 0, donde ologio(N,,) estd definido de acuerdo a la ecuacion (7.14). Las
barras verticales representan el error sobre la media.
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representan el error sobre la media.
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Figura 7.21: alogio(N),) vs Rx, donde alogio(N),) estd definido de acuerdo a la ecuacion (7.14). Las

barras verticales

representan el error sobre la media.

80

acuerdo a la ecuacion (7.14). Las



7.5 Espectro de muones

—~ 041
-3 -
Z — Simulaciones de MC | EPOS 1.99
8 %% o oo <o<t6rr
© - o o
ool O 1671°<6<23.99
- A 23.99°<0<29.86°
0.04 :_ O  29.86°<0<35.09°
L % 35.09°<0<40.00° ——
- —L—
0.02— 7
- L ﬂﬁ% 1
— — p— — —0—
o Se s el | S
— ﬂ-‘!g-._-?—’ii— 1:1;_9’_
- e =
-0.02 — T —A—
-0.04 :—
_IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
5 52 54 56 58 6 62 64 66 6.8 7

I°g10(NH)

Figura 7.22: alogio(N,,) vs Ny, donde alogio(N),) estd definido de acuerdo a la ecuacion (7.14). Las
barras verticales representan el error sobre la media.

En las figuras donde se grafica ologio(IN,) se puede observar el efecto de aplicar una
correccién al nimero de muones reconstruido. Se nota que alogyg (V. /,1)’ para cualquier intervalo
de dngulo cenital se encuentra alrededor del cero, distribuido con un valor medio de cero y
un error menor a +0.04 en todos los casos (correspondiente a un error en NL del orden
de 9.6 %). Las fluctuaciones se deben principalmente a la falta de estadistica en las bases de
datos de EPOS 1.99. Sin embargo, la correccién es buena (dado el orden de magnitud del error
sistemaético final en N L) y se puede proseguir con los analisis en N, y con la reconstruccién
del espectro de energia.

7.5. Espectro de muones

Para reconstruir el espectro de energia se requiere obtener antes el flujo de muones para
cada intervalo de angulo cenital a partir de los datos de KASCADE-Grande. En adelante IV,
fue corregido mediante la funcién de correcciéon. Se recuerda que para la reconstruccion se
aplicaron los cortes de calidad ya mencionados al inicio de este capitulo.

El flujo de muones medido por KASCADE-Grande se obtiene de acuerdo a la férmula

d® o Neventos
dN],  AAAN)’

(7.15)
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donde Neyentos €s el nimero de eventos registrados por KASCADE-Grande dentro del intervalo
AN, AA es la aceptancia del experimento, definida previamente con la férmula (6.1).
Recordando, para el andlisis de los datos en este trabajo se consideré6 un area fiducial
AA = 152202m? (ver figura 7.1) y un tiempo efectivo de toma de datos AT =~ 1106 dfas
~ 9.560 x 107 segundos. El tiempo de toma de datos AT se ha calculado sumando todos los
intervalos de tiempo entre dos eventos consecutivos de la misma corrida experimental, con el
tiempo muerto entre ellos no mayor a 120 ns, tiempo preciso que nos permite asegurar que los
eventos pertenecen a la misma corrida experimental. Se cuidé de eliminar periodos de tiempo
muerto donde hubo problemas de hardware, suspensiones por mantenimiento, etc. El tiempo
de deteccién de cada evento es calculado de la base de datos de KASCADE-Grande por medio
de la formula

Tevento = (1 x 10°)Gt + Mmn, (7.16)

donde Gt es una variable que guarda el tiempo transcurrido desde 1.1.1970 UT hasta la
deteccion del evento, en segundos y Mmn contiene el complemento de dicho tiempo en
nanosegundos. Es importante hacer notar que para el cdlculo del tiempo efectivo no se aplican
los cortes de calidad que no estan asociados con el hardware.

El error estadistico para el flujo de muones se estimé de acuerdo a la siguiente relacién:

dd Neventos
= 1
7 (dN,g) AAAN, (7.17)

asumiendo que los datos dentro de cada intervalo IV ,Q se comportan de acuerdo con una
distribuciéon de Poisson. Los espectros diferenciales de muones se grafican en las figuras
7.23—7.25.

El espectro de muones, habiendo aplicado la funcién de correccién de muones respectiva, se
presenta en la figura 7.23, el flujo multiplicado por NV, L en la figura 7.24, y el flujo multiplicado
por N, ;3 en la figura 7.25. Al multiplicar por un factor de IV, L se pueden apreciar caracteristicas
mas detalladas del espectro.

Se puede notar que el flujo diferencial disminuye al aumentar el angulo cenital. Esto se
debe a los efectos de la absorcion en la atmosfera, los cuales se incrementan al aumentar el
angulo cenital 6.

Para apreciar el efecto de los errores sistematicos de N, en el flujo se compararon los
espectros de muones antes y despues de aplicar la FC para cada intervalo de angulo cenital.
En las figuras 7.26—7.30 se presentan los flujos respectivos.
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7.5 Espectro de muones
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Figura 7.23: Espectro de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande para los distintos
intervalos de dangulo cenital, con la misma aceptancia.

— 107 E
F'; = Datos experimentales KASCADE-Grande
o0 : °
'E 10 |§— @
= F 9
z T 8
X, 10'9|§— 8
z F 8
3 - hd
% 10" = &
: 0 o By
= ® 0.00° <0<16.71 0 g
07E v 1671 <0<23.99° : % o
- v
- O 23.99°<6<29.86° 1
102 A 29.86°<6<35.09° I
- O 35.09°<6<40.00°
10-13 é 1 1 1 1 5|5 1 1 1 1 é 1 1 Il Il 6|5 Il Il Il Il 7|
I0910(N Ll)

Figura 7.24: Espectro de muones multiplicado por el factor N,’l obtenido con los datos de KASCADE-
Grande, para cada uno de los distintos intervalos de angulo cenital.
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Figura 7.25: Espectro de muones multiplicado por el factor Nl'f obtenido en KASCADE-Grande, para
cada uno de los distintos intervalos de angulo cenital.
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Figura 7.26: Flujo de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande antes y después de aplicar
la funcién de correccién de N, apropiada. Se ha hecho un ajuste de la forma ®,, = Cy - N$2 (ley de

potencias) en ambos casos para hacer notar el cambio en en el exponente Cy. Para la linea sdlida (FC)
Cy = -8.258 £ 0.039, para la linea punteada (sin FC) Cy = -3.560 £ 0.032.
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Figura 7.27: Flujo de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande antes y después de aplicar
la funcion de correccion de N, apropiada. Se ha hecho un ajuste de la forma ®, = Cy ~NE2 (ley de
potencias) en ambos casos para hacer notar el cambio en en el exponente Cs. Para la linea sélida (FC)
Cy = -8.126 + 0.036, para la linea punteada (sin FC) Cy = -3.453 + 0.03/.
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Figura 7.28: Flujo de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande antes y después de aplicar
la funcion de correccion de N, apropiada. Se ha hecho un ajuste de la forma ®, = Cy ~N52 (ley de
potencias) en ambos casos para hacer notar el cambio en en el exponente Cy. Para la linea sdlida (FC)
Cy = -8.252 £ 0.041, para la linea punteada (sin FC) Cy = -3.493 £ 0.035.
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Figura 7.29: Flujo de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande antes y después de aplicar
la funcion de correccion de N,, apropiada. Se ha hecho un ajuste de la forma ®,, = Cy -NEQ (ley de
potencias) en ambos casos para hacer notar el cambio en en el exponente Cy. Para la linea sdlida (FC)
Cy = -8.289 + 0.042, para la linea punteada (sin FC) Cy = -3.526 + 0.038.
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Figura 7.30: Flujo de muones calculado con los datos de KASCADE-Grande antes y después de aplicar
la funcion de correccion de N, apropiada. Se ha hecho un ajuste de la forma ®,, = Cy ~NE2 (ley de

potencias) en ambos casos para hacer notar el cambio en en el exponente Cy. Para la linea sdlida (FC)
Cy =-5.195 £ 0.044, para la linea punteada (sin FC) Cy = -3.487 £ 0.041.
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7.6 Flujo integral de muones y cortes a intensidad constante

De las graficas anteriores se puede observar que hay diferencias considerables en la
pendiente de los espectros de muones con y sin FC. Esto implica que los errores sistematicos
si pueden alterar la forma del espectro de energia resultante a menos que no se apliquen las
correcciones respectivas.

7.6. Flujo integral de muones y cortes a intensidad constante

Antes de aplicar el método de CIC se calculé el espectro integral de muones, definido
en (6.6), para cada intervalo de dngulo cenital, por medio de la siguiente ecuacién:

Z?:iu Neventos (Z)

AL , (7.18)

J(>N,) =

donde i = n corresponde al iltimo bin AN, //t con eventos, e 7 = i, se asocia al bin alrededor
de Nl’, Los errores estadisticos involucrados en el cédlculo del flujo integral de muones se
obtuvieron por medio de la ecuacién

Z?:iu Neventos (Z>
AA ’

o[J(>N})] = (7.19)

asumiendo que no existe correlacién entre los datos almacenados en los distintos bins.
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Figura 7.31: Flujo integral de muones para cada intervalo de dngulo cenital, con los cortes a intensidad
constante respectivos. La numeracion de los cortes lleva un orden tal que el primero es el corte a mayor
intensidad y el ultimo es el corte a menor intensidad. La region sombreada de distinto color, cada una
respectiva a un corte, es la region de donde se toman los eventos de muones para ese corte.

(3]
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logio(J/m~2s7tsr™ 1) x%/N ag aq as
-10.42 0.8866/2 4.5671 4+ 2.2491 3.2255 +3.9643 —1.5197 + 1.7387
-10.14 1.1632/2  4.9436 +1.6701  2.3597 4 2.9492 —1.1527 + 1.2950
-10.00 1.3128/2  4.9716 + 0.0645 2.2089 +0.0925 —1.0921 4+ 0.0517
-9.80 0.6541/2  5.7871 £0.0477 0.6228 +0.0753 —0.4009 + 0.0468
-9.63 1.7678/2  5.8968 +0.9399 0.2961 + 1.6594 —0.2605 =+ 0.7280
-9.37 1.6644/2 5.4640 +0.7023 0.8586 £+ 1.2474 —0.5076 + 0.5513
-9.12 0.7798/2 5.1701 £0.0248 1.1702 +0.0351 —0.6398 £ 0.0199
-8.87 1.0114/2  5.1171 £0.3912 1.0800 £ 0.6943 —0.6082 =+ 0.3066

Tabla 7.1: Parametros extraidos del ajuste cuadrdtico a las curvas de atenuacion correspondientes a
los datos experimentales de KASCADE-Grande.

La figura 7.31 muestra los flujos integrales de muones sobre los que se aplican los cortes a
intensidades constantes. El nimero de cortes es arbitrario aunque un nimero considerable de
cortes en un amplio rango de valores de J puede evitar posibles problemas con la composicién
primaria al momento de generar el espectro de energia. La figura 7.31 muestra también los
cortes empleados; todos dentro del intervalo de mayor eficiencia y estadistica.

Después de aplicar los CIC, se extrae el valor respectivo de N L a cada corte y para cada
intervalo de angulo cenital Af. Se procede de la siguiente manera: para el corte Jeore S€
busca el valor N}, ..., el cual satisface J(> N, .orte, A8) = Jeorte- Si el corte cae entre
dos puntos de la gréfica, (N, ;,Ji) v (V) ;415 Ji+1), que corresponden a 2 bins del nimero

py27 02
de muones contiguos, entonces N, ... es extraido de la interseccién entre Jeorre y una
interpolacién exponencial entre los dos puntos (N, ;,Ji) ¥ (N}, ;11 Ji+1) (la interpolacién

es lineal al momento de que se emplean coordenadas logaritmicas para el flujo integral de
muones).

7.7. Curvas de atenuacion

Cada uno de los valores N}, ... se grafica en funcién de sec(), donde 6 es el valor medio

de cada intervalo de dngulo cenital asociado a N, .,

De cada corte a intensidad constante, se obtiene una curva de atenuacion, la cual se ajusta
con un polinomio de segundo grado de la forma

logio (NIQ) = ag + ay - sec(0) + ay - sec* (), (7.20)
donde ag es un término de normalizacion, aq; es un término que describe la atenuacion del
chubasco con la profundidad atmosférica, y el tltimo término toma en cuenta desviaciones del
comportamiento lineal. La figura 7.32 muestra las curvas de atenuacién obtenidas a partir de
los CIC. La tabla 7.1 nos ensena el resultado de los pardmetros de ajuste de la ecuacién (7.20)
con sus respectivos errores.
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7.7 Curvas de atenuacion

21 6.4— Curvas de atenuacion | ajuste cuadratico Cortes a intensidades
~s - constantes
- - I 1
9 | T 8- — o log, (J)=-10.42
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Figura 7.32: Curvas de atenuacion obtenidas con el método de CIC. Cada curva se acompana de su
respectivo valor de corte a intensidad constante.

Es momento de elegir un dngulo de referencia para corregir V),(0) debido a la atenuacién
del chubasco en la atmosfera, asi, se tendra un sélo flujo de muones con todos los datos de
KASCADE-Grande. Existen errores al proyectar toda la distribuciéon angular sobre un sélo
angulo de referencia; para evitar que la propagacién de errores genere un error mayor, el
valor elegido para dngulo de referencia debe estar alrededor del valor medio de la distribucion
angular de los datos experimentales de KASCADE-Grande. El valor medio de este angulo se
muestra en la figura 7.33.

El dangulo de referencia que se eligié para corregir N/’L debido a la atenuacién atmosférica
fue 0,y = 23.1°, el cual es muy cercano al valor medio de la distribucién angular y no genera
errores de gran consideracién.

Después de elegir el angulo de referencia 0,.r, se debe encontrar, evento por evento, el
correspondiente nimero de muones a 0,.f, para esto desarrollamos una expresiéon basada en
la ecuacion (7.20) para N, (9) y para N, (0,cs). Después de algunas manipulaciones algebraicas
se puede demostrar que la expresion que relaciona N, (6) y Ny, (0cr) estd dada por la ecuacién

10g10 [N),(Ores)] = logio [N/,(0)] + a1 [sec(Oyer) — sec(0)] + az [sec®(Ores) — sec®(0)], (7.21)
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Figura 7.33: Distribucion angular de los datos experimentales de KASCADE-Grande después de aplicar
los cortes de calidad respectivos. Se presenta el valor medio de esta distribucion.

donde cada parametro a; y as depende de los ajustes cuadraticos aplicados a las curvas de
atenuacion. Hay que tener cuidado en la elecciéon de estos parametros, la que debe de ser
de acuerdo a la proximidad del evento N () con la curva de atenuacién (ver figura 7.32),
es decir, se deben seleccionar los pardametros libres de la curva méas cercana al evento Nl’“
considerando lo anterior con la finalidad de tomar en cuenta una posible evolucion de las
curvas de atecuacién generando posibles cambios con la composiciéon quimica a altas energias.

Después de utilizar la ecuacién (7.21), en cada uno de los eventos, se obtiene un espectro
equivalente de muones, para 0.y con los datos de cada intervalo de &ngulo cenital. La
reconstruccién del flujo de muones se lleva a cabo de manera similar que en la ecuacién (7.15),
solo que ahora bajo IV A'L’@T# como se muestra en la ecuacién siguiente:

dd Neventos (N;hgref)

= : (7.22)
dN’, AAAN,

797'cf 197"cf

donde AA es la aceptacia de KASCADE-Grande, ya definida en (6.1) y Neventos(N;L 97~ef)

corresponde al niimero de eventos en el intervalo AN L O La férmula anterior se aplica para
wre
los datos de cada intervalo de dngulo cenital.

Las figuras 7.34, 7.35 y 7.36 muestran los espectros de muones resultantes.
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Figura 7.34: Espectro de N,
método CIC (Brcf = 23.1°).

0. para los distintos intervalos de dngulo cenital después de aplicar el
ref
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Figura 7.35: Espectro de N;IL,e,,.ef multiplicado por el factor Nl’wmf para los distintos intervalos de

dngulo cenital después de aplicar el método CIC (0rcy = 23.1°).
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Figura 7.36: Espectro de N;/L,Gmf multiplicado por el factor N;Ejemf para los distintos intervalos de
dngulo cenital después de aplicar el método CIC (B,cy = 23.1°).
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Figura 7.37: Espectro total de muones, en el intervalo de angulo cenital de (° a 40°, después de aplicar
el método CIC y elegir un dngulo de referencia 0,.y = 23.1°.
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7.8 Férmula de calibracién. logo(E®%) vs logio(NV,,)

De éstas figuras se puede apreciar que dentro de los errores estadisticos considerados, los
espectros equivalentes de muones de diferentes intervalos Af, derivados para 6,..y, coinciden
como era de esperarse ya que con el método CIC se corrigen efectos debido a la atenuacién
atmosférica.

Ahora bien, ain se tienen cinco espectros de muones equivalentes con la misma aceptancia,
provenientes de cinco diferentes intervalos de adngulo cenital. Lo deseable es combinar la
informacién de todos estos intervalos de angulo en un mismo espectro de muones. Ya que los
espectros corresponden al mismo angulo 0,.. ¢, los cinco flujos individuales se pueden combinar
en uno solo. Es por eso que se suman todos los eventos correspondientes a un mismo bin de

N’ 1,0,0 > PEIO considerando una aceptancia con un angulo cenital total de 0° a 40°.

La ecuacién (7.23) es una modificacién de la ecuacién (7.22) para calcular este espectro
total de muones.

d(I)Tot _ ZAQ eventos (N,;’gref)

; (7.23)
dN/iveref A‘ATOtAN;uﬂeref
donde AApy,
AArot = /2 - AT - AA - [cos(2 - 0) — cos(2 - 40)] =~ 4.81 x 10* m? - s s, (7.24)

representa la aceptacia total. La figura 7.37 muestra el flujo total de muones para 0,.p. A
partir de éste flujo total de muones se construird el espectro de energia.

7.8. Férmula de calibracién. logo(E™") vs logo(N},)

Ya que se tiene el espectro equivalente de muones para 0,.r con todos los datos de
KASCADE-Grande, surge la pregunta jcémo relacionar N , ! oy COT la energia primaria? Esta
relacion se encuentra por medio de las simulaciones de MC, en ‘este caso, basadas en CORSIKA
y en el modelo de interaccién hadrénca EPOS 1.99. Con los datos de MC se extrae la relacién
entre EFed y NL reconstruido alrededor del dngulo cenital de referencia. La figura 7.38
muestra un histograma en dos dimensiones de logio(ET%) vs logio(N 1), considerando una
composicién mixta. Se puede apreciar con puntos el valor medio del comportamiento entre
EReal N;L. Para obtener la relaciéon buscada, se propone un comportamiento de ley de
potencias de la forma

logi0(E) = po + p1 - logio(N,,), (7.25)

tomando como parametros libres a py v p1. Esta funcién es llamada funcion de calibracion.
El ajuste se realiza en la regién con mayor eficiencia y estadistica.
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Figura 7.38: Calculo de la funcion de calibracion para una composicion mizta. El resultado de los
pardmetros de ajuste se muestra en la grdfica.
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Figura 7.39: Cadlculo de la funcion de calibracion para protones. El resultado de los pardmetros de
ajuste se muestra en la grifica.
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7.8 Férmula de calibracién. logo(E®%) vs logio(N,)
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Figura 7.40: Cdlculo de la funcion de calibracion para nicleos de hierro. El resultado de los pardmetros
de ajuste se muestra en la grdfica.
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Figura 7.41: Comparacion en el comportamiento de la funcion de calibracién para tres distintas
COMPOSICIONES Primarias.
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x*/N Po p1
Composiciéon mixta
0.2937/9 1.542 £ 0.454 1.078 £ 0.076
Protones
0.8127/7 1.674 £ 0.681 1.061 +0.117
Ntcleos de hierro
1.384/8 1.611 4+ 0.300 1.062 4+ 0.047

Tabla 7.2: Pardmetros extraidos, del ajuste lineal con la férmula de calibracion, a las graficas
de logio(E/GeV) wvs logio(N),), para una composicion mizta, protones y nicleos de hierro. Datos
pertenecientes a las simulaciones de MC.

El intervalo de dngulo cenital considerado para elaborar esta grafica fue 20.1° < 0 < 26.1°,
alrededor del dngulo 6,...

Cabe mencionar que cada punto de la grafica 7.38 se ubica en la posicién que determina
la media de la distribucion de eventos en cada bin de N, L — Energia y las barras de error
refieren a la desviacion estdndar o. Elegir el error de esta forma le proporciona mas peso a
los datos a muy altas energias donde las fluctuaciones de los eventos dentro de cada bin de
NJ, son menores.

Las figuras 7.39 y 7.40 presentan el ajuste de la funcién de calibracién para una composicién
pura de protones y hierro respectivamente, que son los valores extremos considerados en
nuestro andlisis. Estas dos funciones de calibracién nos ayudaran a recostruir el espectro de
energia asumiendo una composicion primaria pura. La tabla 7.2 muestra los resultados del
ajuste con la ecuacién (7.25) a las graficas de las figuras 7.38, 7.39 y 7.40.

En la figura 7.41 se comparan las funciones de calibracién para las tres composiciones
primarias ya referidas. La primera observacién que se hace es la siguiente: la funcién de
calibracién para protones estd recorrida hacia la izquierda en (funcién del niimero de muones),
la del hierro estd desplazado hacia la derecha y la composicién mixta se encuentra entre estas
dos. Este comportamiento es algo esperado y se explica debido a la menor produccién de
muones que tiene una particula ligera comparado con una particula pesada para una energia
dada, en consecuencia, la mezcla debe ubicarse en una regién intermedia. Notese sin embargo
que las graficas estan muy juntas.

Otro punto a resaltar es el comportamiento de la pendiente del ajuste de las graficas que
proviene del exponente de la ley de potencias Efe® = pyN LP 1. El valor de este parametro
es practicamente el mismo, dentro del error resultante, para protones, hierro y composicién
mixta.
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7.9. Espectro de energia

El ultimo paso para generar el espectro de energia es utilizar la ecuacién (7.25) con los
datos experimentales donde, en este caso, N, L serd N ;/m%ef' Se aplica esta ecuacién al espectro
equivalente de muones para 6,.¢, calculado con (7.23). Se reconstruyeron tres espectros de
energia: asumiento una composicién mixta, protones y nucleos de hierro, respectivamente,
utlizando los parametros de ajuste correspondientes para la funcién de calibracion. La
ecuacién usada finalmente para la reconstruccién del espectro de energia fue la siguiente:

_ AN/;v‘gref
AFE

para el intervalo de &dngulo cenital de 0° a 40°. Se debe tener cuidado de calcular
apropiadamente cada intervalo AFE a partir de la ecuacién (7.25) y de igual manera, en
considerar la aceptancia apropiada AA con la que se esta trabajando.

dPror(E)
dFE

d® Tot

/ )
le'L:aref

(7.26)

Las figuras 7.43, 7.44 y 7.45 presentan las graficas del espectro de energia total de rayos
césmicos medido con KASCADE-Grande, asumiendo composiciéon mixta, protones y hierro,
respectivamente. Como herramienta para un mejor andlisis del espectro de energia, en las
figuras 7.46, 7.47 y 7.48 se presentan los espectros multiplicados por un factor de E3.

—10™ g
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8 107 E O g Composicion mixta
b},, 10-16 _E ] .
E =
w 107 E-
S =
S o n
T 1078 E &
= & :
10" o 0.00°<0<16.71
C v 16.71°<0<23.99° g
107 = o o ? .
= O 23.99°<0<29.86 % y
107 ‘E A 29.86°<6 < 35.09° 1
= O 35.09°<6<40.00°
P I R Lo PTI
R 7.5 8 8 9

Iogm(E/GeV)

Figura 7.42: Espectro de energia asumiendo una composicion mixta, extraido de los datos de muones
de KASCADE-Grande, aplicando el método de CIC.
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Figura 7.43: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande, considerando un intervalo de
angulo cenital de (P a 40°, asumiendo una composicion mizta.
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Figura 7.44: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande, considerando un intervalo de
angulo cenital de (P a 40°, asumiendo una composicion primaria de protones.
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Figura 7.45: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande, considerando un intervalo de
angulo cenital de O° a 40°, asumiendo una composicion primaria de nicleos de hierro.
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Figura 7.46: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande y multiplicado por el factor E3,
considerando un intervalo de dngulo cenital de (° a 40°, asumiendo una composicion mizta.
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Figura 7.47: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande y multiplicado por el factor E3,
considerando un intervalo de dangulo cenital de 0° a 40°, asumiendo una composicion primaria de
protones.
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Figura 7.48: Espectro de energia total medido con KASCADE-Grande y multiplicado por el factor E3,
considerando un intervalo de dangulo cenital de 0° a 40°, asumiendo una composicion primaria de
nicleos de hierro.
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7.10. Matriz de respuesta

Antes de concluir con la reconstruccién del espectro de energia, un efecto adicional que
debe ser considerado, es la deformacion causada por las fluctuaciones en el desarrollo del
chubasco, por la reconstruccién de los eventos y la aplicacién del método para obtener el
espectro. El efecto de las fluctuaciones es hacer que los eventos migren de un bin de energia
a otro, modificando el espectro final. Para corregirlo, se construye entonces una matriz de
respuesta o migracion que se aplica posteriormente al flujo final de energia. Esta matriz se
calcula de la siguiente manera:

= Con los datos de MC (EPOS 1.99) se construye un histograma en dos dimensiones,
que relacione la energia Ef¢ con la energfa Ef°. Es importante aclarar que ambas
energias deben estar dentro del mismo rango y se debe considerar el mismo nimero de
bins que se manejo en la reconstruccion del flujo para tener consistencia en el método.

Los pasos para reconstruir la energia con los datos de EPOS 1.99 son los mismos que para
los datos experimentales: se aplican los cortes de calidad y se recontruye el espectro integral
de muones para los cinco intervalos de angulo cenital, seguido de la aplicacién del método de
CIC. Después se elige un dngulo 6,y para generar un espectro equivalente de muones para
0rc;. Este dngulo es el utilizado en los datos de KASCADE-Grande. Enseguida, usando las
férmulas de calibracién, Np’wrsf se convierte a energia E°¢, evento por evento. E7¢ es la
energia reconstruida.

La figura 7.49 muestra el flujo integral de muones para EPOS 1.99 asumiendo una
composicion mixta; la figura 7.50 muestra las curvas de atenuacién de los muones, previo
calculo del flujo integral de muones. En la figura se muestran los cortes a intensidades
constantes que se aplicaron. Con los ajustes a las curvas de atenuacién y el método explicado
en la seccién 6.7, se obtiene N L,Oref para cada evento simulado, de donde, con las funciones

de calibracién de las figuras 7.38, 7.39 y 7.40 se obtiene Eftec,

La figura 7.51 presenta el histograma en dos dimensiones que relaciona la energfa Efe?

la energfa Efec,

y

= El siguiente paso es considerar cada celda del histograma de dos dimensiones (figu-

ra 7.51) como una entrada de un matriz n(i,j) que equivale al nimero de eventos
contenidos en la celda (loglo(ERec/GeV)i, loglo(EReal/GeV)j).

= Se calcula luego la probabilidad P(i,j) de tener n(i,j) eventos con energia real
logio(EFeal /GeV); cuando se han detectado N; eventos con energia logio(EF/GeV);,
es decir, N; =3 n(i,j), v

) = nlizd)

P(i,j) = —== 7.27

(9) = "5 (7.27)

siendo (7.27) la matriz de respuesta. Esta matriz se puede construir asumiendo cualquier
composicién quimica primaria en las simulaciones.
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Figura 7.49: Flujo integral de muones calculado a partir de los datos de EPOS 1.99. Los cortes a
intensidades constantes que se aplicaron caen sobre la region de maxima eficiencia.
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Figura 7.50: Curvas de atenuacion para los datos de MC, y los CIC al flujo integral de muones
asumiendo una composicion mizta.
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Figura 7.51: Histograma en dos dimensiones de energia ET contra energia ET¢ utilizando EPOS
1.99 y asumiendo una composicion mizta. Se consideraron todos los eventos que pasaron los cortes de
calidad. La linea punteada muestra la energia umbral a partir de la cual se alcanza mdzrima eficiencia.

Lo que sigue es aplicar la matriz de respuesta, sobre el espectro de energia reconstruido
con los datos de MC para probar la técnica. Luego se aplicard con los datos experimentales.

» Para los datos de MC: Se representa como N;7’° el niimero total de eventos dentro
del bin de energfa reconstruida logyo(E%¢¢/GeV);. Para encontrar el niimero de eventos
que pertenecen al bin de energfa real log;o(E74 / GeV); se aplica la matriz de respuesta
en la forma:

N (i:7) = P(i, ) - NP (7.28)

= El nimero total de eventos reales en el bin logio(ER%/GeV); estimado a partir
del numero de eventos que se encuentran en los intervalos de energia reconstruida
logio(E®e¢/GeV); es dado por:

NgEes; = Zn;f’;’;u =" P(i,j) - NP, (7.29)
7

En la figura 7.52 se comparan el espectro de energia real de EPOS 1.99 con el espectro
de energia reconstruido y el espectro de energia obtenido al aplicar la matriz de migracién al
espectro anterior.
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Figura 7.52: Espectro de energia para datos de MC. Se compara el espectro de energia reconstruido
antes y después de aplicar la matriz de respuesta. También se incluye el espectro de energia real de
las simulaciones. La linea punteada senala la energia umbral a partir de la cual se alcanza mdzrima
eficiencia.
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Figura 7.53: Espectro de energia multiplicado por E> para datos de MC. Se compara el espectro de
energia reconstruido antes y después de aplicar la matriz de respuesta. También se incluye el espectro
de energia real de las simulaciones. La linea punteada senala la energia umbral a partir de la cual se
alcanza mdzima eficiencia.
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La figura 7.52 pone de manifiesto que a energfas arriba de 10' eV, el espectro obtenido
por medio de la aplicacién de la matriz de respuesta al espectro de energia reconstruido es
consistente con el espectro de energia real generado en las simulaciones de MC.

Para estudiar méas finamente la diferencia entre el espectro de energia real y el reconstruido
se construyeron las figuras 7.53 y 7.54, las cuales muestran el espectro de energia multiplicado
por E3 y la diferencia porcentual entre el flujo reconstruido y el real para las simulaciones de
EPOS 1.99, respectivamente. Por otra parte, la figura 7.55 muestra la diferencia porcentual
entre el flujo real y el flujo después de aplicar la matriz de respuesta al espectro reconstruido
nuevamente, para EPOS 1.99.

De las figuras 7.52—7.55 se pueden hacer las siguientes observaciones:

1. El espectro reconstruido después de aplicar la matriz de respuesta sigue la tendencia
del espectro real.

2. La matriz de respuesta introduce pequenas fluctuaciones en el espectro resultante que
se acentia debajo de la energia umbral de maxima eficiencia; pero, arriba de este
limite, trabaja adecuadamente. Dichas fluctuaciones se deben a la poca estadistica de
las simulaciones.

Hay que destacar que el efecto de la matriz de respuesta es méds importante para una
composicién pura de protones ya que en este caso las fluctuaciones en el desarrollo del
chubasco son mas importantes que para los nucleos mas pesados.

= Para los datos experimentales: Se sigue el mismo proceso que para los datos de
las simulaciones, sélo que la matriz se aplica sobre el bin de energia reconstruida
logio(ET*¢/GeV); de los datos experimentales.

El total de eventos verdaderos que pertenecen al bin de energfa logo( Efe /GeV');,
es

Ngb =S nGh (i,5) = > Pli,j) - NE™. (7.30)

A partir del nimero de eventos anterior se obtiene el espectro de energia corregido
para los datos experimentales.

En la figura 7.56 se comparan el espectro de energia reconstruido con los datos de
KASCADE-Grande, antes y después de aplicar la matriz de respuesta.
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Figura 7.54: Desviacion porcentual entre el espectro de energia reconstruido y el espectro de energia
real de los datos de EPOS 1.99. La linea punteada senala la energia umbral a partir de la cual se
alcanza mdzima eficiencia.
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Figura 7.55: Desviacion porcentual entre el espectro de energia reconstruido habiendo aplicado la matriz
de respuesta y el espectro de energia real de los datos de EPOS 1.99. La linea punteada senala la energia
umbral a partir de la cual se alcanza mdzxima eficiencia.
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Figura 7.56: Espectro de energia para los datos experimentales, asumiendo una composicion mixta. Se
compara el espectro de energia reconstruido antes y después de aplicar la matriz de respuesta. La linea
punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se alcanza mdzima eficiencia.
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Figura 7.57: Espectro de energia multiplicado por E® para los datos experimentales de KASCADE-
Grande asumiendo una composicion mizrta. Se compara el espectro de energia reconstruido antes y
después de aplicar la matriz de respuesta. La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la
cual se alcanza mdxima eficiencia.
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Figura 7.58: Desviacion porcentual entre el espectro de energia reconstruido antes y despies de aplicar

la matriz de respuesta para una composicion mizta en los datos experimentales de KASCADE-Grande.
La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se alcanza mdxima eficiencia.

La figura 7.58 muestra la diferencia porcentual entre el flujo reconstruido antes y después
de aplicar la matriz de respuesta.

Podemos notar, de la figura 7.56, dentro de la regién de maxima eficiencia, que el
espectro de energia varia ligeramente después de aplicar la matriz de respuesta aunque el
comportamiento es muy similar al espectro original. Esta variacion se puede constatar con
las figuras 7.57 y 7.58, donde se puede observar que en la regién de maxima eficiencia el flujo,
después de aplicar la matriz de respuesta, tiende a ser mayor.

El mismo proceso de reconstruccion de la matriz de respuesta y su aplicacion al espectro
de energia reconstruido se repitié asumiendo una composicién pura de protones y de nicleos
de hierro, respectivamente.

En las figuras 7.59, 7.60 y 7.61 se muestran los espectros de energia reconstruidos, los
espectros de energfa multiplicados por E? y su desviacién porcentual, antes y después de
aplicar la rspectiva matriz de respuesta para una composicion de protones. De la misma
forma, en las figuras 7.62, 7.63 y 7.64 se presentan las gréficas correspondientes para una
composicién de nucleos de hierro.
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Figura 7.59: Espectro de energia para los datos experimentales de KASCADE-Grande, asumiendo una
composicion primaria de protones. Se compara el espectro de energia reconstruido antes y después de
aplicar la matriz de respuesta. La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se
alcanza mdzrima eficiencia.
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Figura 7.60: Espectro de energia para los datos experimentales de KASCADE-Grande, multiplicado
por B3, asumiendo una composicion pura de protones. Se compara el espectro de energia reconstruido
antes y después de aplicar la matriz de respuesta. La linea punteada delimita la energia umbral a partir
de la cual se alcanza maxima eficiencia.
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Figura 7.61: Desviacion porcentual entre el espectro de energia reconstruido antes y despies de aplicar
la matriz de respuesta para una composicion primaria de protones en los datos experimentales de
KASCADE-Grande. La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se alcanza mdzxima
eficiencia.
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Figura 7.62: Espectro de energia para los datos experimentales de KASCADE-Grande, asumiendo una
composicion de nicleos de hierro. Se compara el espectro de energia reconstruido antes y después de
aplicar la matriz de respuesta. La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se
alcanza mdzima eficiencia.
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Figura 7.63: Espectro de energia para los datos experimentales de KASCADE-Grande, multiplicado por
E3, asumiendo una composicion de nicleos de hierro. Se compara el espectro de energia reconstruido
antes y después de aplicar la matriz de respuesta. La linea punteada delimita la energia umbral a partir
de la cual se alcanza maxima eficiencia.
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Figura 7.64: Desviacion porcentual entre el espectro de energia reconstruido antes y despies de aplicar
la matriz de respuesta para una composicion primaria de nicleos de hierro en los datos experimentales
de KASCADE-Grande. La linea punteada delimita la energia umbral a partir de la cual se alcanza
maxima eficiencia.
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Figura 7.65: Espectro de energia que compara los resultados de distintos experimentos y distintas
técnicas de reconstruccion, al igual que diferentes modelos de interaccion hadrdénica. Hay que destacar
que se muestra el espectro de energia sin aplicar la matriz de respuesta debido a las fluctuaciones que
ésta genera.

Aplicar la matriz de respuesta es este caso parece haber generado méas fluctuaciones de
las que se querian eliminar debido a la poca estadistica de EPOS 1.99 con la que contamos.
Para un trabajo futuro debera calcularse el espectro de energia, teniendo mas datos de las
simulaciones para poder aplicar la matriz de respuesta y descartar alguna otra razén para
notar este comportamiento.

Finalmente, la figura 7.65 presenta el espectro de energia final elevado a una potencia de
2.5 para detectar posibles cambios en el indice espectral de manera méas precisa. En la gréafica
se compara el espectro de energia reconstruido en este trabajo, con los datos mas relevantes de
experimentos que han dejado de funcionar y de otros que siguen aportando nuevos datos. Es
interesante la comparacion entre el espectro calculado con EPOS 1.99 y QGSJET II a partir de
los datos de la componente muénica. El espectro de QGSJET II para una composiciéon mixta
parece tener una forma més parecida al espectro de EPOS 1.99 al asumir una composicién
de protones. En general, la forma del espectro es buena, con un indice espectral un tanto
parecido al obtenido con QGSJET II, sin embargo, la matriz de respuesta no ha sido aplicada
a este espectro de energia debido a las fluctuaciones que genera ocacionadas por la falta de
estadistica.
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Capitulo 8

EPOS 1.99, N, y la longitud de
atenuacion de hadrones

Hasta ahora el modelo de interaccién hadrémica lo hemos utilizado para calcular varios
aspectos necesarios para obtener el espectro de energia con los eventos de muones detectados
por el experimento KASCADE-Grande. Pero, como se ha mencionado en el capitulo 5, los
modelos tienen varias caracteristicas que pueden confrontarse con los datos experimentales.

FEn este capitulo se calculara y se presentaran los resultados y comparaciones de la longitud
de atenuacién para EPOS 1.99 asumiendo una composicién mixta, protones y nucleos de
hierro. Estos resultados se compararan con los obtenidos con las observaciones experimentales.

Por otro lado, se confrontan los resultados para la longitud de atenuacién calculada con
QGSJET II y con EPOS 1.99.

Ademads, también se compara la produccién de muones y electrones en EPOS 1.99 y

QGSJET IIL

8.1. Longitud de atenuacién

En el capitulo 6 se presenté la relacién (6.5) que existe entre el nimero de muones, el
angulo cenital y la longitud de atenuaciéon. Modificando simplemente la notacion, la ecuacién
es

—Xpsec(8)

Nu(0)=Np-e M (8.1)
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Capitulo 8. EPOS 1.99, N, y la longitud de atenuacién de hadrones

donde Xy es la profundidad atmosférica vertical y A, es la longitud de atenuacién de los
muones la cual depende del angulo cenital.

Ahora, las curvas de atenuacién extraidas al aplicar el método CIC sobre el flujo integral
de muones, de la figura 7.31, para los datos experimentales de KASCADE-Grande, se ajustan
con la ecuacién (8.1), teniendo cuidado de manipularla adecuadamente para llegar a un ajuste
lineal de la forma

log10[N,(0)] = Py + P - sec(8), (8.2)

—Xg

donde Py = loglo(NB) y P1 = logio (e“u), parametros libres que se determinan con el

ajuste a las curvas de atenuacién.

La figura 8.1 muestra el ajuste lineal a las curvas de atenuacién para cada CIC aplicado
al flujo integral de muones de los datos experimentales de KASCADE-Grande. La tabla 8.1
muestra los pardmetros del ajuste a estas curvas, con sus respectivas incertidumbres.

;1 6.41— Datos experimentales KASCADE-Grande | |Cortes a intensidades
vg - Curvas de atenuacion | ajuste lineal constantes
& [ & ¢
2 o2 - > ; o Iogm(J) =-10.42
- I b X ) A log (J)=-10.14
L - - 7 - 10
N s - —:
61— A ~ = i Iogm(J) =-10.00
K Y , - —©° o log, (J)=-9.80
58~ A . ) v |Og10(J) =-9.63
B A
: " Y . A Iogw(J) =937
|
5.6 e— . . . u log, (J)=-9.12
- @
| ° Iogw(J) =-8.87
L e ey e e ey
5'41 1.05 11 1.15 1.2 1.25
sec(0)

Figura 8.1: Curvas de atenuacion obtenidas con el método de CIC. Cada curva se acompana de su
respectivo valor de corte a intensidad constante. Se ha hecho un ajuste lineal a cada curva con la
férmula (8.2).

El proceso se repitié para las simulaciones de MC tomando a EPOS 1.99 como modelo de
interaccion hadroénica. Se ajustaron las curvas de atenuacién para las composiciones mixta,
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8.1 Longitud de atenuacién

—Xg
logio(J/m=2s7lst™!)  x?/N Py =log1o(N)) P1 = logio <e Ku >
-10.42 1.6506/3 6.5286 +0.1489  —0.2376 + 0.1300
-10.14 1.9556/3 6.4274 £0.1063  —0.2641 £+ 0.0931
-10.00 2.4116/3 6.3576 £0.0881  —0.2594 + 0.0788
-9.80 0.8743/3 6.3024 +0.0750  —0.2889 £ 0.0657
-9.63 1.8959/3 6.2325 +0.0577  —0.2973 + 0.0508
-9.37 2.5120/3  6.1091 +0.0478  —0.2892 + 0.0425
-9.12 3.3387/3 5.9841 £0.0345  —0.2774 +0.0307
-8.87 4.9470/3 5.8915 4+ 0.0264  —0.2966 + 0.0236

Tabla 8.1: Parametros extraidos del ajuste lineal a las curvas de atenuacion correspondientes a los
datos experimentales de KASCADE-Grande.

pura de protones y nicleos de hierro. La figura 8.2 presenta el ajuste de las curvas de
atenuacién asumiendo una composicién mixta y la tabla 8.2 muestra los parametros del ajuste
lineal aplicado a las curvas de atenuacion de las simulaciones.

o= L - -
z L Simulaciones de MC | EPOS 1.99 | [COrtes 2 Intensidades
° L . . . constantes
D 62— Curvas de atenuacisn | ajuste lineal
2 log (J) = -10.42
L Composicion mixta @ 109, :
) __:-\-ﬁ\!?\g\% A '°910(J) =-10.14
: \e\ﬁ\g\ log (J) = -10.00
5.8 - A 10
B 7 || o log, () =-9.80
56 _—‘\\ v log, () =963
5.4 __.\\A : I°g1O(J) = -9.37
B = Iogm(J) =-9.12
2 log_(J) = -8.87
T ! ! ! ! L L o o9, ="
1 1.05 11 1.15 1.2 1.25

sec(0)

Figura 8.2: Curvas de atenuacion obtenidas con el método de CIC. Cada curva se acompana de su
respectivo valor de corte a intensidad constante. Se ha hecho un ajuste lineal a cada curva con la

formula (8.2).

Conociendo el pardametro P; de la ecuacién (8.2) para cada composicién (datos experimen-
tales y simulaciones), se puede extraer la longitud de atenuacién a partir de la ecuacién:
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Capitulo 8. EPOS 1.99, N, y la longitud de atenuacién de hadrones

PO = 10g10 (NB)

—Xo

Py =logip| e *»

logio(J/m™?s~tsr™)  x*/N
-10.42 1.3454/3
-10.14 1.7511/3
-10.00 1.0429/3
-9.80 2.0263/3
-9.63 2.1146/3
-9.37 4.3984/3
-9.12 1.4767/3
-8.87 11.0720/3

6.8047 £ 0.1566
6.6608 + 0.1200
6.6543 + 0.1033
6.5935 + 0.0821
6.5522 + 0.0627
6.3858 £ 0.0520
6.2605 = 0.0435
6.2359 + 0.0433

—0.7018 £ 0.1388
—0.6929 £ 0.1073
—0.7480 £ 0.0911
—0.7737 £ 0.0735
—0.8111 £+ 0.0553
—0.7708 £ 0.0456
—0.7726 £ 0.0385
—0.8727 £ 0.0390

Tabla 8.2: Pardmetros extraidos del ajuste lineal a las curvas de atenuacion correspondientes a una
composicion mizta de las simulaciones de MC aplicando EPOS 1.99.

_XO

Ay=—209
“ 7 Py - In(10)

(8.3)

Asumiendo Xy = 1022gr/cm? y tomando el valor respectivo de Py para cada curva de
atenuacion, obtenemos la grafica que se muestra en la figura 8.3:

NE - ° Datos experimentales KASCADE-Grande
K - v EPOS 1.99 | composicién mixta
O 3000 —
— - ] EPOS 1.99 | protones
= L
< - & EPOS 1.99 | ndcleos de hierro
2500 —
2000 —
C °
o | ‘ 14 °
! *® l ] °
1500 — o 1 .
- [ | l
1000 —
- T T
- bl . @ A T
500 — Qv ¢ Y Y mET g :
L 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I
6 6.2 6.4 6.6 6.8
lo N’
g (N')

Figura 8.3: Comparacion de la longitud de atenuacion A, en funcion de NZL entre los datos
experimentales de KASCADE-Grande y la composicion mixta, protones y nicleos de hierro con EPOS
1.99. Las barras de error se han calculado usando las reglas de propagacion de errores [52].

Los valores medios de la longitud de atenuacién para cada curva de la figura 8.3 se muestran
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8.1 Longitud de atenuacién

Composicién Longitud de atenuacién media [g/cm?]
Datos experimentales KG 1537 £+ 80.75
Mixta — EPOS 1.99 553.2 £ 13.57
Protones — EPOS 1.99 583.5 £+ 30.56
Ntcleos de hierro — EPOS 1.99 5b7.7 4+ 25.98

Tabla 8.3: Longitud de atenuacion media para EPOS 1.99 extraida de la figura 8.3.

en la tabla 8.3.

Claramente notamos que las simulaciones con EPOS 1.99 no son congruentes con los
resultados experimentales. De esta manera podemos concluir que EPOS 1.99 no reproduce la
longitud de atenuacion observada en los datos de KASCADE-Grande.

Se llevé a cabo el mismo proceso con los datos experimentales de KASCADE-Grande,
habiendo corregido N,, con las simulaciones basadas en QGSJET II. De igual manera se
calculd la longitud de atenuaciéon para QGSJET II, asumiendo composicién mixta, protones
y ntcleos de hierro. La comparacién se muestra en la figura 8.4.

NE - ° Datos experimentales KASCADE-Grande
o 1800 —
E: ) - [m] QGSJET Il | protones
- - v QGSJET Il | composicién mixta
1600 — .
< - £ QGSJET Il | ndcleos de hierro
14001 1 1 1 I I I 1
° o ° ° ° ° ° °
C 1 1 1 1 1 1 1 1
1200 —
1000 |—
80— \z V5 ¥ ¥ £ ¥ P 2 A
B s g ¥ ¥ ¥ ¥ - v o ¥
600{—
400_IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
54 5.5 5.6 5.7 5.8 5.9 6 6.1 6.2 6.3

Iog1O(N,H)

Figura 8.4: Comparacion de la longitud de atenuacion A, en funcion de N;L entre los datos

experimentales de KASCADE-Grande y la composicion mixta, protones y nicleos de hierro con
QGSJET II

La tabla 8.4 muestra los valores medios de la longitud de atenuacién para QGSJET II.

De la misma manera que EPOS 1.99, QGSJET II no reproduce satisfactoriamente la
longitud de atenuacion observada en los datos experimentales.
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Capitulo 8. EPOS 1.99, N, y la longitud de atenuacién de hadrones

Composicién Longitud de atenuacién media [g/cm?]
Datos experimentales KG 1333 £+ 20.03
Mixta — QGSJET II 776.4 +9.27
Protones — QGSJET 11 910.4 + 14.81
Nrticleos de hierro — QGSJET II 745.8 +£10.48

Tabla 8.4: Longitud de atenuacion media para QGSJET II extraida de la figura 8.4.

Una particularidad entre los diferentes modelos usados es la diferencia de algunos cientos
de g/cm? en la longitud de atenuacién entre EPOS 1.99 y QGSJET 11, siendo mayor para
QGSJET II, lo que hace también que exista una mayor diferencia entre los resultados para A,
experimentales en EPOS 1.99 con los valores de las simulaciones correspondientes (alrededor
de 1000 g/cm? de diferencia).

8.2. Produccion de muones y electrones

Las siguientes figuras muestran distintas relaciones entre N 5“”, NEeal v 1a energfa real,
para EPOS 1.99 y QGSJET IT asumiendo una composicién mixta. Todas estas gréaficas fueron
construidas sin aplicar cortes de calidad sobre alguna variable ni funcién de correccién de
muones. Se considerd al intervalo de angulo cenital total de 0° — 40°.

$_ [ Ssimulaciones de MC —o—
z> 11—
= L EPOS 1.99 e
g T -
T 65— i
- o=
L —a—
61— ——
C =
C o
55— =
- =
5 T —e—
45 :_ —e— QGSJET Il
e
Co—
4  — 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1
6 6.5 7 7.5 8 8.5 9 Real 9.5
log, (E “@IGeV)

Figura 8.5: Comparacion de la produccion de Nfeal entre EPOS 1.99 y QGSJET II, en funcion de la
energia real.

El comportamiento de todas las graficas es el esperado, consistente con la caracteristica
fenomenoldgica de EPOS de producir mayor nimero de muones que QGSJET II.
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Figura 8.6: Comparacion de la produccion de NI entre EPOS 1.99 y QGSJET II, en funcion de la
energia real.
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Figura 8.7: Comparacion de la razon de produccion de Nfc“l y NEeal entre EPOS 1.99 v QGSJET
1I, en funcion de la energia real.
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Figura 8.8: Comparacion entre EPOS 1.99 y QGSJET 11, de la produccion de Nllfc“l en funcion del
angulo cenital.
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Conclusiones

En el presente trabajo se ha examinado el comportamiento del modelo de interaccién
hadrénica EPOS 1.99, usado en la aplicacion de la funcién de correccion de muones sobre
los datos del experimento KASCADE-Grande.

El primer punto de evaluacién ha sido la eficiencia en la deteccién y reconstruccién de los
eventos generados en las simulaciones, en funcién de la energia real y el nimero de muones
real, alcanzandose la méxima eficiencia. Sin embargo, la eficiencia del 100 % no se mantiene de
forma constante por la presencia de fluctuaciones en la simulaciones de Monte Carlo generadas
con EPOS 1.99. La razén que encontramos para que se presente este efecto es la falta de
estadistica ya que sélo se usaron las unicas dos bases de datos disponibles, simuladas con
CORSIKA. Por otro lado, al comprobar la eficacia de la funcién de correccién de muones, se ha
encontrado una méaxima desviacion del 9.6 % como se aprecia en las figuras 7.19—7.22, lo que
corrige aceptablemente los errores sistemdticos asociados a la reconstruccién del ntimero de
muones. El umbral de energia a partir del cual se alcanzé una maxima eficiencia, considerando
chubascos verticales, fue de logi1o(E/GeV) = 6.944 para protones, logio(E/GeV) = 6.955
asumiendo una composicién primaria de nicleos de helio, logio(E/GeV) = 7.106 asumiendo
una composicién de nicleos de carbono, logig(F/GeV) = 6.926 para una composicién de
nucleos de silicio y logi10(E/GeV) = 6.889 para una composicién de nucleos de hierro.

Continuando con los pasos para recontruir el espectro de energia, hay efectos por resaltar
del flujo de muones en el desarrollo de los chubascos atmosféricos, como su comportamiento
en ley de potencias, nociéon que hemos comentado y verificado al reconstruirlo en el capitulo
7. En esta ténica, las figuras 7.26—7.30 nos ponen de manifiesto la importancia de corregir
los efectos de los errores sistematicos por la variacién que se percibe en el indice espectral
del flujo de muones después de aplicar la funcién de correccién (FC), dependiendo ésta del
angulo cenital y acimutal de arribo del chubasco, de la distancia al nicleo del chubasco y del
ntumero de muones reconstruido.

Cabe resaltar de nuevo la falta de estadistica con la que contamos a lo largo de todo
el trabajo, ya que encontramos este mismo efecto al momento de calcular la funcién de
calibraciéon con las simulaciones. Para hacer este cédlculo fue necesario analizar el nimero
de eventos en cada bin de (N, E) para reducir efectos de las fluctuaciones que se dan en el
chubasco y cuidadosamente ajustar las curvas dentro de la regiéon de maxima eficiencia. Esta
es la razén del ajuste llevado a cabo en las figuras 7.38—7.40. De esta manera se encontré una
relacién congruente entre las funciones de correccién para las tres composiciones quimicas
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consideradas, como lo podemos notar en la figura 7.41, donde, a la misma energia, la cantidad
de muones reconstruidos es mayor al considerar una composiciéon de nicleos de hierro que
protones. Igualmente esperado es el valor de las pendientes de los ajustes a las curvas, idéntico
dentro de las incertidumbres del ajuste para protones y nicleos de hierro, lo que vislumbra
que EPOS 1.99, al menos en el rango de eficiencia que estamos trabajando, se comporta de
la misma manera para una composicién ligera que para una pesada al momento de producir
muones al variar la energia del rayo césmico. Cosa curiosa es el cambio de pendiente que
sufre la curva de composiciéon mixta, prediciendo un cambio en la produccién de muones de
energfas cercanas a 1016 eV y hasta cerca de 1018 eV.

La aplicacién de la matriz de respuesta corrige efectos de fluctuaciones de informacién de
un bin de energia a otro, sin embargo, parece ser que al aplicar la matriz de respuesta en cada
uno de los bins de nuestro espectro de energia, se han generado mas flutuaciones de las que se
tenfan ya que hay una dispersion de algunos puntos que hacen que el espectro no tenga una
forma suave. De nuevo, la principal fuente de este resultado se debe a la poca estadistica con
la que contamos al hacer este andlisis. Sin embargo, el espectro de energia final mostrado en la
figura 7.65, tiene una muy buena apariencia y se empalma con el resultado obtenido a partir de
QGSJET II, dentro del error sistematico. Es interesante notar un posible cambio ligero en la
pendiente del espectro de energia de EPOS 1.99 respecto al de QGSJET II. Seria conveniente
hacer un analisis de nuevo en el futuro, cuando se cuente con més estadistica para EPOS 1.99
y corroborar o refutar alteraciones y cambios detectados en el espectro de energia debido a
las fluctuaciones. Ademads, con mas estadistica se puede reconstruir un espectro més fino, con
mayor numero de puntos (bins) y alcanzando posiblemente mayores energias, alrededor de
107 eV y hasta 10'® eV y se podria detectar la aparicién de una “segunda rodilla”, dejando
en claro que no se sabe con certeza la existencia de ésta. Por ahora se puede concluir que se
logré un buen espectro.

Otras caracteristica de EPOS 1.99 que hay que senalar es la reconstrucciéon que hace de
la longitud de atenuacion. El resultado es que no concuerda con los datos experimentales
y mas aun, la diferencia que se tiene entre el resultado experimental y la simulacion es
mayor a la obtenida por modelos anteriores, en este caso QGSJET II, el cual tampoco es
consistente con los datos experimentales. Habra que esperar modificaciones que se puedan
hacer a EPOS para que prediga de una manera acertada la longitud de atenuacién de los
chubascos de particulas a través de la atmédsfera. Pronto tendremos una nueva versiéon de
EPOS. Por otro lado, la comparacién de la produccion de muones y electrones con QGSJET
IT esta completamente dentro de los pardmetros esperados, al ser EPOS un modelo con mayor
produccion de muones en sus simulaciones por el tratamiento fenomenoldgico que se le aplica,
generando mayor cantidad de mesones cargados, sumando sus productos a los chubascos de
la componente penetrante. En definitiva, EPOS 1.99 no ha logrado predecir con total certeza
los datos de KASCADE-Grande. Hay que enfatizar que esta ha sido la primera vez que se
reconstruye el espectro de energia de los rayos césmicos apoyado en EPOS 1.99, utilizando
los datos de la componente muénica de los chubascos de particulas.

Finalmente debo concluir que este trabajo llevé todo un proceso de entendimiento de las
herramientas de deteccion, reconstruccién de eventos y analisis de datos. El trabajo tiene
toda una teoria de fondo, tiene una gran parte experimental donde se involucran muchos
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aspectos de electrénica y estadistica, y tiene una parte computacional al momento de analizar
los datos. Ademas, la informacién aqui mostrada y los resultados son los més recientes y de
primera fuente, directamente de los expertos en la materia, estando al dia hasta el mismo mes
de agosto del 2010. El trabajo no debe concluir aqui ya que falta hacer un analisis minucioso
de la propagacién de errores tanto estadisticos como sistemdticos, sin embargo el espacio y
tiempo para una tesis de licenciatura se ha cubierto, dejando las puertas abiertas para su
consecucion. Se prevee una publicacién de este trabajo en el momento que se concluya con el
analisis completo de las incertidumbres sistematicas.
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Nomenclatura

AGASA “Akeno Giant Air Shower Array”, Red Gigante de Chubascos Atmosféricos de
Akeno (experimento).

AMIGA “Auger Muons and Infill for the Ground Array”, Red Terrestre, Interior y de
Muones de Auger (experimento).

AMS  “Alpha Magnetic Spectrometer”, Espectrometro Magnético de particulas Alfa
(experimento).

ANKA “Synchrotron Light Source”, Sincrotrén de Fuente de Luz.

ATIC  “Advanced Thin Ionization Calorimeter”, Calorimetro de Ionizacién Avanzado
(experimento).

BESS “Balloon-borne Experiment with Superconducting Spectrometer”, Experimento en
Globo con Espectrometro Superconductor (experimento).

CIC Método de Cortes a Intensidades Constantes.

CERN “Organisation Européenne pour la Recherche Nucléaire”, Organizaciéon Europea
para la investigacion Nuclear.

CNO Ién cianato.

CORSIKA “COsmic Ray SImulations for KAscade”, Simulaciones de Rayos Césmicos para
KASCADE.

CO, Bioxido de carbono.

CREAM “Cosmic Rays Energetic and Mass” ,Rayos Césmicos Energéticos y Masa
(experimento).

DAQ “Central Data AdQuisition station”, Estacién Central para la Adquisicién de Datos
de KASCADE-Grande.

DC Detector Central de KASCADE.

DPMJET “two-component Dual Parton Model”, Modelo Dual de Partones (modelo de
interaccién hadrénica).

e Electrén.
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EAS “Extensive Air Showers”, Chubascos Atmosféricos de Particulas.

EAS-TOP “Extensive Air Shower array detector on TOP of the Gran Sasso Laboratory”,
Red Detectora de Chubascos Atmosféricos de Particulas sobre el Laboratorio Gran
Sasso (experimento).

EPOS “Energy conserving quantum mechanical approach, based on Partons, parton
ladders, strings, Off-shell remnants, and Splitting of parton ladders”, Aproximacion
de Mecédnica Cuantica de la conservacion de Energia, basada en Partones, escaleras
de partén, cuerdas, remanentes Off-shell y separacién de escaleras de parton
(modelo de interaccién hadrénica).

eV Electrén-Volt; 1leV = 1.6 x 10 J.
Fe Hierro.

FLUKA “FLUktuierende KAskade”, Cascada que Fluctia (modelo de interaccién
hadrénica).

FM Fotomultiplicador.
FC Funcién de Correccién de muones.
GEANT “GEometry ANd Tracking”, Geometria y Trazado.

GRAPES “Gamma Ray Astronomy PeV EnergieS”, Astronomia de Rayos Gamma con
Energias de PeV (experimento).

GZK  Greisen-Zatsepin-Kuzmin.
He Helio.

HEAO “High Energy Astronomy Observatory”, Observatorio Astronémico de Alta Energia
(experimento).

HiRes “High Resolution Fly’s Eye”, Detector de fluorescencia de Alta Resolucién
(experimento).

ICETOP/ICECUBE “IceCube Neutrino Detector”, Detector de Neutrinos de la Antartida
(experimento).

JACEE “Japanese-American Collaborative Emulsion Experiment”, Experimento de
Emulsién Colaborativo Japonés-Americano (experimento).

K Kaon.

KASCADE “KArlsruhe Shower Core and Array DEtector”, Red Detectectora de Nucleos de
Chubascos de Karlsruhe (experimento).

KIT “Karlsruhe Institut fiir Technologie”, Instituto Tecnoldgico de Karlsruhe.

KRETA “KASCADE REconstruction for exTensive Air showers”, Reconstruccion de
Chubascos de Particulas de KASCADE.
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LHC “Large Hadron Collider”, Gran Colisionador de Hadrones.

LOPES “LOFAR Prototype Station”, Estaciones Prototipo de la Red de Baja Frecuencia
(experimento).

L3+C Detector incluido en el LEP (Colisionador Electrén-Positrén) del CERN
(experimento).

MACRO “Monopole Astrophysics and Cosmic Ray Observatory”, Observatorio de
Astrofisica de Monopolos y Rayos Césmicos (experimento).

MC Método de simulaciones Monte Carlo.

MTD  “Muon Tracking Detector”, Detector de Trazas de Muones.
n Neutroén.

NKG  Nishimura-Kamata-Greisen.

P Proton.

QCD  “Quantum Chromo-dynamics”, Cromodindmica Cuéntica.

QGSJET “Quark, Gluon, String, Jet”, Chorro de Quarks, Gluones y Cuerdas (modelo de
interaccién hadrénica).

RHIC  “Relativistic Heavy Ion Collider”, Colisionador Relativista de Iones Pesados.

RUNJOB “RUssia-Nippon JOint Balloon”, Colaboracién Ruso-Nipona para la deteccion de
rayos césmicos a bajas energias, por medio de globos (experimento).

TA/TALE “Telescope Array Experiment/Low Energies”, Experimento de Red de
Telescopios / bajas energias (experimento).

TIBET “TIBET AS-gamma Experiment”, Experimento detector de Rayos Gamma de los
Chubascos Atmosféricos de Particulas ubicado en el Tibet (experimento).

UrQMD “Ultra-Relativistic Quantum Molecular Dynamics Model”, Modelo
Ultra-Relativista y de Dindmica Cudntica y Molecular (modelo de interaccién
hadrénica).

VENUS “Very Energetic NUclear Scattering”, Dispersién Nuclear Muy Energética (modelo
de interaccién hadrénica).

« Niicleos de helio con dos neutrones (4He).

y Dependiendo del contexto: Fotén energético, espectro de energia, en relatividad
especial factor de Lorentz.

o Muén.
v Neutrén.
T Pion.
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Seccién eficaz de interaccién.
Angulo cenital.

Angulo acimutal.
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