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Resumen

El estudio de las cascadas atmosféricas de particulas es fundamental para comprender el
origen y naturaleza de los rayos cosmicos, particulas energéticas de origen extraterrestre. Es-
tas cascadas proporcionan informaciéon clave sobre el rayo cosmico primario, especialmente
a través del analisis del contenido de muones. Se han reportado discrepancias en el conte-
nido de muones en comparaciéon con predicciones por modelos de interacciéon hadrénica en
observatorios alrededor del mundo. Este estudio tiene como objetivo analizar la densidad la-
teral de muones medida por el experimento KASCADE-Grande como funcién de la energia
primaria, considerando distintos intervalos de angulo cenital y distancias radiales. Los datos
de KASCADE-Grande calibrados con la escala de energia del observatorio Pierre Auger se
compararan con los modelos de interaccion hadréonica QGSJET-11-04, EPOS-LHC y SIBYLL
2.3d, y se contrastaran con los resultados de Haverah Park y IceTop. Ademaés, se explorara
la relacion entre la densidad de muones y la profundidad atmosférica.

Palabras clave: Cascadas atmosféricas de particulas, Rayos Cosmicos, Muones, Modelos
de interacciéon hadréonica, KASCADE-Grande.

II



Abstract

The study of extensive air showers is fundamental for understanding the origin and nature
of cosmic rays, high-energy particles of extraterrestrial origin. These showers provide key
information about the primary cosmic ray, especially through the analysis of muon content.
Discrepancies in muon content compared to predictions from hadronic interaction models
have been reported at observatories around the world. This study aims to analyze the lateral
muon density measured by the KASCADE-Grande experiment as a function of primary
energy, considering different zenith angle intervals and radial distances. KASCADE-Grande
data calibrated with the energy scale of the Pierre Auger observatory will be compared
with the hadronic interaction models QGSJET-11-04, EPOS-LHC, and SIBYLL 2.3d, and
contrasted with results from Haverah Park and IceTop. Additionally, the relationship between
muon density and atmospheric depth will be explored.

Key Words: Extensive Air Showers, Cosmic Rays, Muons, Hadronic Interaction Models,
KASCADE-Grande.
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Introduccion

Una cascada atmosférica de particulas (Extensive Air Showers en inglés) es un fenémeno fi-
sico ocasionado por la interaccion de una particula energética de origen extraterrestre (rayo
cosmico) al interaccionar con una molécula de la atmosfera de nuestro planeta. Los productos
de esta interaccion evolucionan hasta llegar al suelo donde pueden ser medidos. Esta casca-
da (o chubasco) esta formada por tres subcascadas: electromagnética, hadrénica y muénica
[1]. El estudio de estas proporciona informacion valiosa sobre el rayo césmico primario, por
ejemplo, a través del analisis en el contenido de muones. Los muones, producto de las in-
teracciones hadroénicas a altas energias, son una observable clave para inferir la composicion
de los rayos coésmicos y evaluar distintos modelos de interaccion hadrénica de altas energias
[1-4], los cudles son extrapolados de los datos tomados de colisionadores terrestres a energias
més bajas.

Se han reportado discrepancias [5-12| en los resultados del contenido de muones obtenidos
en diferentes observatorios alrededor del mundo, en comparaciéon con las predicciones de los
modelos de interaccion hadroénica de altas energias, algunos reportando excesos de muones
en sus mediciones respecto a las predicciones, mientras que otros registran un déficit o no
encuentran anomalia alguna. Este fenémeno plantea interrogantes sobre la precision de los
modelos de interacciéon hadroénica de altas energias y la interpretacion de los datos experi-
mentales a través del nimero de muones.

El presente estudio tiene como objetivo analizar la densidad lateral de muones medida por
el experimento KASCADE-Grande con distintos intervalos de dngulo cenital y distancias
radiales, estimando su dependencia con la energia primaria del rayo cosmico. Las diferen-
cias observadas podrian radicar en la existencia de diferencias entre el espectro de energia
de los muones de los chubascos reales y los simulados a energias primarias por encima de 10'7.

Para abordar esta hipdtesis, se utilizardan datos recolectados por KASCADE-Grande y ca-
librados con la escala de energia del observatorio Pierre Auger y se compararan con tres
modelos de interacciéon hadrénica post-LHC de altas energias: QGSJET-11-04, EPOS-LHC y
SIBYLL 2.3d. Ademas, se contrastaran con los estudios previos de los experimentos Haverah
Park [12] y IceTop [11], utilizando el intervalo de dngulo cenital usado por ambos (6 < 24.50°
y 6 < 18.19°, respectivamente) y se tomaré la distancia radial en comtun de r = 600 m, de
dichos experimentos. También se exploraré la relacion entre la densidad de muones y la pro-
fundidad atmosférica tomando tres intervalos de dngulo cenital dados por 6 = [0.00°,21.78°],
0 =[21.78°,31.66°] y 0 = [31.66°,40.00°], a dos distancias radiales r = 600 m y r = 200 m.



Este estudio es de gran importancia, ya que se desconoce la causa de la anomalia en la
densidad de muones en cascadas atmosféricas. Esta podria modificar el paradigma actual de
los chubascos de particulas, o llevar a una revision de los modelos actuales de interacciéon
hadrénica a energias mas altas.

La presente tesis esta estructurada en 8 capitulos: El primer capitulo hace una recopilacion
historica sobre la llamada radiaciéon césmica, con los hitos de personalidades importantes en
el campo, los descubrimientos y como se fue gestando este campo de la fisica. El segundo
capitulo aborda brevemente la naturaleza basica de los rayos césmicos, incluyendo su origen,
espectro, mecanismos de aceleracion y algunas técnicas de deteccion. El tercer capitulo se
centra en las cascadas atmosféricas de particulas, explicando sus diferentes componentes,
modelos sencillos, caracteristicas principales y se presentan algunos modelos de interacciéon
hadroénica que se usan en la simulacion de las cascadas atmosféricas. El cuarto capitulo,
describe el experimento KASCADE-Grande. En el quinto, se discute la situacion actual res-
pecto a las anomalias en el sector de la densidad de muones y el nimero total de muones,
y se presenta, especialmente, la compilacion realizada por el grupo de trabajo internacional
WHISP (Working group on Hadronic Interactions and Shower Physics). El capitulo sexto
expone detalladamente la metodologia empleada, mientras que el séptimo capitulo, muestra
los resultados obtenidos y las discusiones correspondientes. El ultimo capitulo resume las
conclusiones obtenidas.



Capitulo 1

Antecedentes Historicos

«Aparte de datomos y espacio vacio, nada existe; lo demds es opinion»
Demdcrito

%ASTREAR los pasos que dio la comunidad cientifica detréds de un descubrimiento
importante es como explorar un laberinto: lleno de caminos entrelazados, pasillos
encrucijados y callejones sin salida. Se hace énfasis en aquellos experimentos que llevaron a
resultados sorprendentes e inesperados, y en las ideas de quienes intentaron dar una primera
explicaciéon a dichos fenémenos. Resulta una tarea desafiante construir los eventos de manera
cronolégica para poder armar una narrativa cientifica, ya que en ocasiones la publicaciéon de
resultados difiere del orden en que fueron apareciendo o se propusieron originalmente. En
esta seccidon se presenta una interpretacion personal de la historia del descubrimiento de los
rayos cosmicos. Esta narrativa introduce un contexto esencial para entender el estudio de la
radiacion extraterrestre, incluyendo métodos e instrumentos de medicién, asi como una breve
discusion de la importancia de sus resultados para la construccion de una teoria fundamental
de la naturaleza: la fisica de particulas.

1.1. Ionizacioén y globos aerostaticos

Los siglos XVIII y XIX fueron periodos clave en la fisica durante los cuales, varios cientificos
realizaron experimentos para comprender la naturaleza de la electricidad y el magnetismo.
El fisico francés Charles-Augustin de Coulomb es reconocido principalmente por formular
las primeras teorias cuantitativas de la electrostatica, entre ellas la famosa ley que lleva su
nombre, la cual describe la atraccion entre dos cargas eléctricas. Realizé también numerosos
estudios sobre la friccion, el magnetismo, la mecanica y la ingenieria [13]. En 1785, Coulomb
descubri6 que un contenedor cargado y eléctricamente aislado perdia su carga de forma
espontanea, asumi6 que particulas en el aire eran las responsables, sin embargo, el problema
seguirfa siendo un enigma por mas de un siglo. [14]



Figura 1.1: Esquema del funcionamiento de un electroscopio simple. Al acercar un objeto cargado
a la esfera, se induce una carga y las laminas cargadas con la misma polaridad se repelen, siendo su
separacion una medida de la cantidad de carga que recibieron. Imagen: Wikimedia Commons [15].

A inicios del siglo XX, el inventor de la cdmara de niebla y ganador del premio Nobel en 1927,
Charles Thomson Rees Wilson y su equipo investigaban la conductividad del aire expuesto
a rayos X mediante electroscopios (Figura 1.1) encontrando un problema de descarga espon-
tanea en ellos incluso en aire puro [16, 17]. En 1903, Jonh C. McLennan y E. Rutherford se
dan cuenta que la razén de descarga disminuia al aislar el electroscopio y concluyen que se
debe a una ionizacion del medio que proviene de la roca o el aire [18]. El aparato se intento
aislar con un blindaje de plomo de hasta 9 ft de grosor, lo que bastaba para suprimir el
efecto de cualquier tipo de radiaciéon conocida, pero este se seguia produciendo. Lo anterior
indicaba que alguna forma altamente energética de radiaciéon extrana cubria el ambiente.
Las primeras suposiciones asumian que dicha radiaciéon provenia de un material radioactivo
proveniente del suelo terrestre [19].

Theodor Wulf, sacerdote jesuita y fisico, fue uno de los primeros experimentadores en repor-
tar la presencia de una radiaciéon de gran poder de penetracion en el ambiente. En el ano
de 1910, supuso que si la radiaciéon proviene de la superficie terrestre, mientras mas se aleje
uno de la fuente, la descarga del electroscopio seria mas lenta. De esta forma decide llevar
sus aparatos a la cima de la Torre Eiffel, a 300 m de altura, y encuentra que la ionizacién
decrece, pero a una razon mucho menor de lo esperado con la altura. [20].

Algunos cientificos, intrigados por estos resultados, buscaron maneras de medir la ionizacién
en el aire mayores altitudes e incorporaron el uso de instrumentos de medicién més precisos.
La propuesta de utilizar globos aerostaticos, idea atribuida por primera vez a Elster y Geitel
[14], fue utilizada ampliamente a principios del siglo XX. Franz Linke fue el primero en llevar
a la practica la idea y en el ano de 1904 se elevd a 5500 m sobre el nivel del mar y sus resul-
tados mostraron que la ionizacion se incrementaba por un factor de cuatro en comparacion
con aquella medida al nivel del suelo [21].

Anos mas tarde, Albert Gockel y Theodor Wulf midieron la ionizaciéon del aire a diferentes
altitudes en los Alpes suizos. Publicaron sus resultados en 1908, escrito donde se acuné por



Figura 1.2: Fotografia del electroscopio utilizado por T. Wulf en 1912 [19].

primera vez el término «radiacion cosmicay (cosmic radiation) [14]. En este, afirmaron que
de existir una radiacién césmica contribuyendo a la ionizacién del ambiente, contribuiria con
una pequena fraccion, ya que no hallaron dependencia de esta con la altura [22].

El fisico austriaco Victor Hess se une a las expediciones realizadas con globos aerostaticos
utilizando electroscopios méas sofisticados calibrados por él mismo. Realiz6 siete vuelos en
total, alcanzando distintas altitudes en cada uno de ellos. Estos viajes comenzaron en abril
del afio 1912 [23]. Sus primeros seis vuelos no alcanzaron alturas elevadas, siendo la maxima
de 2100 m. Durante esta toma de datos, no encontré variaciéon en la ionizacion del aire entre
el dia y la noche, llevandolo a descartar al Sol como posible fuente de la radiacién. En su
séptimo viaje, realizado el 7 de agosto de 1912 en el globo "Bohmen", consigue llegar a
una altura de 5350 metros, la méas alta en esta serie. Hess concluye en su articulo: «Inves-
tigaciones anteriores han demostrado que la radiacién penetrante observada tiene un origen
muy complejo. Parte de la radiacion proviene de las sustancias radiactivas de la superficie
terrestre y de las capas superiores del suelo y cambia relativamente poco. Una segunda par-
te, influenciada por factores meteorologicos, proviene de las sustancias radioactivas de la
atmosfera. Mis observaciones en globo parecen indicar que hay una tercera componente de
la radiacién total, la cual aumenta con la altitud y muestra extranas fluctuaciones de inten-
sidad» [23]. Hess finalmente concluye que «Los resultados de estas observaciones parecen ser
explicados por la suposiciéon de que existe una radiaciéon de alto poder de penetracién que
entra a nuestra atmosfera desde el espacio exterior» [23].

Werner Kolhorster fue un fisico prusiano que se interes6 también en este fenémeno. En
noviembre de 1913 publicé los resultados de tres vuelos en globos aerostéticos que se reali-
zaron durante el verano de ese ano, superando la altitud alcanzada por Hess, llegando a los
9000 metros en julio de 1914 [25]. Kolhorster afirmé el origen extraterrestre del fenémeno,
escribi6: «Se puede asumir que una radiaciéon penetrante de origen césmico existe, la cual
probablemente provenga del Sol. Esta planeado comprobar esta suposicién con observaciones
en el suelo, sobre y debajo de agua en diferentes tiempos, durante el eclipse solar del 21 de
agosto de 1914, y con mas vuelos a mayor altitud» [26]. Es sorprendente como llego a esta
conclusion de nuestra estrella como fuente, incluso después de que Hess habia demostrado
que el Sol no podia ser el origen de la radiaciéon coésmica en sus publicaciones anteriores. Sin
embargo, sus resultados seguian apuntando a un fenémeno proveniente del espacio exterior.
Cabe aclarar que la ionizaciéon en el aire proviene principalmente de rayos cosmicos de al-



Figura 1.3: Victor Hess partiendo de suelo vienés en 1911. Fuente: The New York Times [24].

tas energias, que no provienen del Sol ya que este emite rayos cosmicos de mas bajas energias.

Uno de los opositores a la propuesta del origen extraterrestre de la radiaciéon penetrante fue
el fisico estadounidense Robert Millikan, quien criticoé fuertemente esta idea en sus articulos
publicados en el ano de 1926. Millikan afirmé en el primero de una serie de tres reportes:
«Los resultados |[...| constituyen una prueba definitiva de que no existe tal radiacion de ori-
gen cosmico |...]» [27]. Y de observaciones realizadas en el Pico Pikes, en el segundo: «Estos
experimentos, no proporcionan evidencia definitiva de rayos penetrantes de origen césmico»
[28]. Sin embargo, los datos recabados y el uso del método cientifico lograron hacerlo cambiar
de opinién en el tercero de esta serie de articulos. Millikan disené un electroscopio con la
capacidad de recargarse y realizé mediciones en los lagos Muir (3600 m) y Arrowhead (1577
m) para comprobar su hipotesis de la presencia de material radioactivo en la atmosfera como
el causante de la ionizacion del aire, aprovechando la diferencia en profundidad atmosférica
de un lago respecto al otro y variando la profundidad sumergiendo sus electroscopios en el
agua, donde cada lectura en el lago Arrowhead correspondia a una de 6 pies méas profunda
en el lago Muir. Millikan obtuvo una curva de atenuaciéon de ionizacién equivalente para
ambos puntos de onservacion (Figura 1.4), descartando por fin a la atmosfera como fuente,
al mostrar que no se producia ionizacion extra al nivel del lago Arrowhead debido a la pre-
sencia de la columna adicional de aire sobre este lago. Sobre los experimentos de absorcion
en ambos lagos Millikan dice que «constituyen evidencia nueva y bastante inequivoca de la
existencia de rayos etéreos muy penetrantes de origen coésmico que ingresan a la Tierra de
manera uniforme en todas las direcciones» [29].

Es imposible atribuir el descubrimiento de los rayos césmicos a una sola mente, fueron varios



los aportes a lo largo de las primeras décadas del 1900 lo que llevé a la comunidad cientifica,
reticente al inicio, de aceptar la presencia de una radiaciéon césmica que nos bana en todo
momento y sobre la superficie terrestre, e incluso, a grandes profundidades debajo del nivel
del suelo o del mar.
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Figura 1.4: Variacién de la ionizacién medida por Milikan con respecto a la cantidad de material
recorrido. Grafica tomada del articulo original [29].

1.2. Nuevas particulas

El principio del siglo XX vio nacer a la fisica moderna. Recordemos que fue durante estos
anos cuando se desarrolld la teoria cuéntica por Max Planck, la relatividad general y la
teoria del efecto fotoeléctrico por Albert Einstein; el descubrimiento del nucleo atémico por
Ernest Rutherford, los aportes de Niels Bohr al modelo atémico entre una larga lista de otros
desarrollos y descubrimientos. La década de 1920 fue particularmente especial, acogiendo el
desarrollo de la mecanica cuéntica gracias al trabajo de cientificos como Erwin Schrodinger,
Werner Heisenberg y Louis de Broglie, por mencionar algunos. Todo esto trajo consigo un
nuevo campo del conocimiento natural: la fisica de particulas.

La historia no podria prescindir de las particulas elementales que fueron descubiertas gracias
a colisiones de rayos cosmicos, los cuales se podrian considerar como haces de altas energias
producidos naturalmente por aceleradores astrofisicos. Paul Dirac, uno de los exponentes en
el desarrollo de la teoria cuéntica, habria predicho en un articulo publicado en el ano de
1928 que podrian existir electrones con carga positiva [30]. Afios méas tarde, Carl Anderson
realizaba un estudio acerca de los productos generados por las interacciones de los rayos
cosmicos en la atmosfera en el Instituto Tecnologico de California, en donde utilizaba una
camara de niebla inmersa en un campo magnético, esta permite visualizar las trayectorias
de las particulas cargadas que logran atravesar su interior (Figura 1.5). En el ano de 1932,
logré captar la trayectoria de una particula que parecia corresponder a un electrén, pero cur-
vada en sentido contrario [31]. Era la particula predicha por Dirac, bautizada después como



positron, confirmando la existencia de un nuevo tipo de materia: la antimateria. Anderson
recibi6o entonces el premio Nobel de Fisica en 1936.

Figura 1.5: Izquierda: Fotografia de la cdmara de niebla con la trayectoria del primer positréon
observado en la historia. La linea horizontal gruesa es una ldmina de plomo. El positrén entrd a
la cdmara en la esquina inferior izquierda, fue desacelerado y se curvé a la izquierda por el campo
magnético que actuaba de forma perpendicular al plano de la imagen [31]. Derecha: Fotografia
presentada por Anderson y Neddermeyer, mostrando una traza casi vertical que penetra el plomo
y que presenta una carga igual a la del electron [32].

El mismo Anderson descubriria la primera particula elemental que no pertenecia a los ato-
mos convencionales que conforman la materia ordinaria: el muén, particula central en esta
tesis. Anderson y Neddermeyer realizaron mediciones de rayos cosmicos a una elevacion de
4300 metros en el Pico Pikes, Colorado, usando una cdmara de niebla inmersa en un campo
magnético de 7900 gauss [32]. Analizando las trazas dejadas por las particulas en la cdmara
de niebla (Figura 1.5, derecha) Anderson y Neddermeyer encontraron evidencia de la presen-
cia de una nueva particula de «carga unitaria, pero con masa (que quiza no tenga un valor
inico) mayor a un electréon normal y mucho més pequenia que un protéon» [33|, la cual hoy
conocemos con el nombre de muén.

Un trabajo teérico realizado por Hideki Yukawa en 1935 habia predicho la existencia de nue-
vas particulas denominadas como «mesonesy; estas particulas, mas pesadas que el electron,
eran responsables de la interaccion nuclear fuerte. Se pens6 inicialmente que el muén podria
ser esta particula predicha y se le dio el nombre de «mesén mu». Experimentos posteriores
demostraron que no presentaba el tiempo de vida media necesaria y parecian ser més ligeras;
ademas de que no participaban en la interacciéon nuclear fuerte. De esta forma, el muén fue
descartado como la particula predicha por Yukawa [34].

En 1947, Cecil Powell y colaboradores presentaron un articulo en donde mostraban la pre-
sencia de particulas con masa intermedia entre el proton y el electréon (mesones), que estaban
presentes en la radiacion cosmica a grandes altitudes y que podian interaccionar con el nu-
cleo y producir desintegraciones emitiendo particulas pesadas [35]. Esta particula, bautizada
como pién, resulto ser el mesén postulado por Yukawa.



Estos fueron sélo algunos de los descubrimientos realizados gracias al fendémeno de los rayos
cosmicos; la fisica de particulas utilizaria métodos maéas controlados en sus estudios poste-
riores usando aceleradores y colisionadores. Sin embargo, los rayos césmicos atin pueden
proporcionar informaciéon valiosa acerca de procesos ultra energéticos.

1.3. Descubrimiento de las cascadas atmosféricas de par-
ticulas

Las particulas medidas a nivel del suelo por los cientificos no eran realmente las primarias
que venian desde el espacio exterior, sino particulas secundarias resultado de la interaccion
de los nucleos primarios con una molécula atmosférica. En los primeros experimentos para
observar los productos secundarios de dichas interacciones se observaban generalmente las
trayectorias de particulas individuales, pero al estudiar con detenimiento las fotografias de
las camaras de niebla, los cientificos notaron la presencia de varias trayectorias cercanas entre
si. A este fenémeno se le dio el nombre de «cascadas localesy (local showers) y fue estudiado
desde 1928 [19]. La técnica para analizar este proceso consistia en colocar varios detectores
individuales en distintas configuraciones y buscar coincidencias en las lecturas que pudiesen
correlacionar las particulas medidas.

“Log N

-2 T Tegx
Figura 1.6: Ntmero de coincidencias de eventos tomadas por el arreglo paralelo de contadores

montado por Auger en su estudio de rayos cosmicos secundarios [36].

En 1939 Pierre Auger realizé mediciones de rayos cosmicos secundarios en los alpes berneses,
en un paso de montana llamado Jungfraujoch (Figura 1.7) a una altitude de 3500 m, utili-
zando un arreglo de detectores tipo Geiger-Miiller. Estas mediciones arrojaron coincidencias
a una distancia maxima de 300 m de separaciéon. Concluyeron entonces que este efecto si-
multaneo debia ser consecuencia de cascadas de particulas producidas en la parte superior
de la atmosfera [36].

El origen desconocido en la descarga de electroscopios llevé a algunos cientificos a aventurarse
en altas montanas y globos aerostéticos, realizando expediciones a lugares alejados de sus
aulas convencionales, cargando a sus espaldas con todo lo necesario para poder llevar a cabo



Figura 1.7: Vista del Eiger, Monch, Jungfraujoch (centro derecha) y Jungfrau; lugar donde Pierre
Auger y su equipo colocaron la red de detectores para el estudio de las cascadas atomsféricas.
Fotografia: De Steinmann - Dominio pablico https://commons.wikimedia.org/w/index.
php?curid=6832735.

las mediciones necesarias. Esta osadia llevo a descubrimientos tan exéticos como la existencia
de antimateria y la revelacion de particulas extranas. Actualmente el campo de los rayos
coésmicos y las cascadas atmosféricas siguen siendo un campo fértil de ideas y misterios, con
una comunidad activa en muchas partes del globo, construyendo observatorios cada vez més
sofisticados y precisos, contribuyendo al entendimiento del cosmos profundo y el mundo que
nos rodea.
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Capitulo 2

Naturaleza de los Rayos Cbésmicos

«Los rayos cdsmicos son mensajeros cosmicos que nos traen informacion desde las
profundidades del espacio. Estudiarlos es como abrir una ventana hacia el universo
inwvisibley

Jonh Learned

6 E conoce como rayos cosmicos, o radiaciéon cosmica, a las particulas cargadas que
se originan en el espacio exterior y viajan en el medio interestelar hasta alcanzar la
Tierra. Estas particulas se componen por nticleos atomicos (99 %), electrones (1%) y trazas
de antiparticulas e*,p (< 1%). De estos nucleos atomicos, 90 % son protones, 9 % particulas
alfa y el resto nicleos mas pesados [37]. Pueden alcanzar energias desde los 107 eV hasta los
102! eV [38], siendo las energias mas altas atribuidas a una sola particula. Los rayos cosmicos
guardan los secretos de la profundidad del cosmos. Descifrar sus mensajes requiere de un
esfuerzo continuo e interdisciplinario para estudiar desde los objetos astrofisicos masivos que
los originan, hasta los bloques més fundamentales de la naturaleza. En este capitulo se abor-
dara el paradigma actual de los rayos cosmicos, introduciendo algunas de sus propiedades
observacionales mas importantes: el espectro y la composicion. Ademaés, se discutiréan los
procesos fisicos que los generan, las fuentes creadoras de dichas particulas, su mecanismo de
aceleracion y el transporte en la galaxia.

2.1. Espectro de Energia de los Rayos Césmicos

El espectro de energia (o intensidad) de los rayos cosmicos se refiere, en general, a la fre-
cuencia con que los niicleos atémicos provenientes del espacio llegan a la tierra en relacion
con su energia, por unidad de area y por angulo s6lido de observaciéon. La unidad de energia
utilizada en investigaciones de particulas es el electronvoltio (eV) y sus multiplos (1 MeV =
10% eV, 1 GeV = 10? eV, 1 PeV = 10'%), definido como la energia adquirida por un electrén
en una diferencia de potencial de 1 V. El espectro diferencial de energia se define como:
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dN
dS,dtdQ)dE

donde dN es el niimero de particulas incidentes, dS, es un elemento de area, dt el intervalo de
tiempo, df2 el angulo sélido en direccion de 0 y ¢; y dE un intervalo de energia [E, E + dFE].
En la Figura 2.1 se presentan algunas de las cantidades involucradas en el calculo del espec-
tro de energia.

(E) = (2.1)

S
N

dS, = dScos@

7 Y

[0

Figura 2.1: Un rayo césmico que se mueve a lo largo de la linea recta punteada, incide sobre la
superficie de un detector de area dS. Para calcular el espectro se emplea el area proyectada dS; en
direccién a la particula incidente. El angulo s6lido de observacién en torno a la direccién del rayo
cosmico es dado por df2. La direccién del primario es dada por los angulos cenital  y acimutal ¢.

La intensidad total o espectro integral de energia expresa la frecuencia con que las particulas
inciden en la tierra a energias mayores o iguales a E, por unidad de area y de angulo soélido:

J(z E):[ECD(E’)dE’. (2.2)

Otras cantidades fisicas importantes que permiten dar una idea del ntimero de particulas
que puede recolectar un detector en la regiéon de maxima eficiencia por unidad de tiempo,
area y angulo de observacion son:

» Exposicion: Indica la cantidad de rayos cosmicos a la que estd expuesto un detector
durante un periodo de tiempo dado, permitiendo comparar la radiacién obtenida por
diferentes detectores o durante tiempos distintos. Se calcula como el producto de: area
efectiva x tiempo de exposicién x angulo solido de observacion. Las unidades de la
exposicion son, entonces: cm? - s-sr. Es comun utilizar una unidad de medida llamada
Linsley, donde 1 Linsley = 1 km?- yr - sr.
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*» Aceptancia: Esté relacionada con la exposicion. Representa la capacidad del detector
para medir particulas que llegan desde diferentes direcciones. Un detector con mayor
aceptancia tendra una mayor probabilidad de detectar rayos césmicos. Se define como
el area efectiva x angulo solido de observacion y tiene unidades de cm?- sr.

El espectro total de los rayos cosmicos, cae muy rapidamente siguiendo aproximadamente
una ley de potencias dada por [37]:

®(E) < B, (2.3)

donde 7y se define como el indice espectral. En la Figura 2.2 se presenta el espectro de energia
para diferentes grupos elementales de masa de los rayos cosmicos, asi como la suma de todos
los grupos. Las energias de los rayos cosmicos abarcan desde decenas de MeV (~10 x10° eV)
hasta llegar a ZeV (10?2 eV). Estas son las energias méas altas conocidas en el universo para
particulas individuales [39]. La intensidad de los rayos cosmicos a una energia de 100 GeV
es de una particula por m? por segundo, mientras que para energias alrededor de 1020 eV
decae a 1 particula por km? por siglo. El espectro total de los rayos coésmicos para un rango
de energia entre 10° eV y 108 eV esté dado por [40]:

nucleones
d~1.8E77 . 2.4
cm?-s-sr-GeV (2:4)

Se sabe que el espectro de energia exhibe un cambio en el indice espectral en ciertas regiones
de energia, por ejemplo, alrededor de 4 PeV, el indice espectral v cambia de ~ 2.7 a ~ 3.0,
dando lugar a una estructura conocida como «la rodilla» (knee en inglés) [37], mientras que
alrededor de 100 PeV, el indice espectral se modifica de ~ 3.0 a ~ 3.3, dando lugar a una
«segunda rodilla» [41]. En la region de EeV, sobre 108 eV [42], se tiene un aplanamiento
conocido como el «tobilloy (en inglés ankle) finalmente, cerca de 5 x 1019 eV [42, 43], se
tiene la presencia de un corte en el espectro, que podria deberse a efectos de pérdida de
confinamiento en la fuente o a la interacciones de los protones del flujo de rayos cosmicos
con los fotones del fondo de microondas [43].

Como se mencioné brevemente, el cambio abrupto en el espectro de energia se debe a ciertos
factores, los cuales se discutiran mas a detalle en las siguientes secciones. Estos incluyen:

» Composiciéon: Ciertos cambios en las abundancias relativas de los diferentes grupos
elementales de masa de los rayos césmicos pueden llevar a la formaciéon de estructuras,
como la rodilla y la segunda rodilla. El experimento KASCADE demostré que el cambio
de pendiente en la rodilla se debe a un cambio en la composicion primaria, mostrando
un enclinamiento en la componente ligera de los rayos cosmicos [2].

» Origen: Dependiendo de la fuente astrofisica se tendran diferencias en las abundancias
relativas de los rayos cosmicos [40], lo que podria derivar en la presencia de estructuras
a energias especificas.
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Figura 2.2: Espectro de energia de los rayos cosmicos para diferentes primarios y para el total de
los nucleos atomicos, grafica recabada por el Particle Data Group (2023) [38]. Se muestran las
mediciones de la intensidad de rayos césmicos cargados en comparacion con los espectros difusos de
los rayos gamma de la galaxia y extragalacticos, asi como el de neutrinos. Se senalan las posiciones
de algunas estructuras del espectro total de rayos césmicos. El espectro ha sido multiplicado por
un factor de la energia al cuadrado. Los datos fueron obtenidos del Cosmic Ray Database (CRDB)
[44].

» Mecanismos de aceleracion: Estos determinan la forma del espectro, contribuyen
a las abundancias relativas de los rayos cosmicos e introducen cortes en los espectros
asociados con las energias maximas del mecanismo propio de aceleracion. Las modifica-
ciones en los espectros individuales de cada elemento quimico puede dar lugar también
a estructuras en los espectros elementales o total |37, 42, 45].

*» Propagacién: Durante su propagacion a través del universo, las interacciones con la
radiacion, materia y campos magnéticos del medio interestelar y extragalactico pueden
dar lugar a estructuras en los espectros individuales o total de los rayos cosmicos [46].

2.2. Composiciéon

Los rayos cosmicos que llegan a la tierra estan compuestos principalmente por nucleos ato-
micos, de los cuales 85 % son protones, 12 % helio y el resto elementos mas pesados. También
se hallan electrones y trazas de antiparticulas en menor medida [42]. Los mesones no cons-
tituyen parte de la radiaciéon primaria, ya que debido a su inestabilidad no pueden recorrer
largas distancias [19]. La Figura 2.3 muestra como las abundancias de elementos en los ra-
yos cOsmicos y el sistema solar siguen un mismo patrén. Sin embargo, hay dos diferencias
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notables. La primera es que para niicleos con Z > 1, la suma es mayor para rayos cOsmicos;
segundo, los dos grupos de elementos Li, Be, B y Sc, Ti, V, Cr, Mn son mucho mas abun-
dantes en la radiaciéon césmica que en el material del sistema solar. Estos elementos estan
ausentes en la nucleosintesis de estrellas, pero en el caso de los rayos cosmicos, se forman
debido a productos de espalacion [42]: proceso en el cual un nicleo pesado que actiia como
blanco de niicleos mas ligeros al ser golpeado por un rayo césmico altamente energético.
En el medio interestelar algunos de los ntcleos que presentan espalaciéon son de carbono y
oxigeno, produciendo Li, Be, B; y de hierro, resultando en Sc¢, TI, V, Cr, Mn [37].
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Figura 2.3: Abundancias relativas de los elementos quimicos que componen a los rayos césmicos a
una energia de 20 GeV comparada con la del sistema solar. [44].

Como se muestra en la Figura 2.2, la composicion de los rayos cosmicos depende de la ener-
gia. A bajas energias predominan los protones y helio (E < 10'6), mientras la energia crece,
aumenta la presencia de ntcleos atoémicos mas pesados como el carbono, nitrégeno y oxigeno.
A altas energias (F 2 10'6) la composicion se vuelve més pesada con mayor abundancia de
elementos como el hierro y el silicio [2].

El experimento KASCADE reconstruyé el espectro de energia individual para cinco elemen-
tos (H, He, C, Fe y Si) que representan diferentes grupos maésicos en un intervalo de energia
de 10 eV a 10'7 eV, utilizando los modelos de interaccion hadréonica QGSJET y SIBYLL
[2], posteriormente KASCADE-Grande ampli6 la cota superior a 108 eV mediante el modelo
QGSJET [47]. Esta serie de investigaciones obtuvo resultados importantes:

» El cambio en el indice espectral en la rodilla (~ 4 PeV) se debe a una reduccion en el
flujo de la componente ligera de los rayos césmicos.

x FEl espectro de energia de la componente pesada exhibe una estructura cerca de ~ 80
PeV, lo que causa el cambio de pendiente en el espectro total de energia o segunda
rodilla.

* Se tiene una abundancia de elementos ligeros debajo de los 4 PeV, mientras que para
energias mayores a 20 PeV, los elementos pesados dominan el flujo, habiendo un cambio
importante en la composicion cerca de los 5 PeV.
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Figura 2.4: Espectro de energia para todos los elementos medido por distintos experimentos y el
espectro individual para las componentes pesadas y ligeras de los rayos césmicos primarios estimada

por KASCADE-Grande |2, 47].

2.3. Origen

Desde que esta radiacion fue descubierta gracias al fenémeno de descarga en los electrosco-
pios los cientificos comenzaron a preguntarse sobre su origen. Se mencionaron en el capitulo
anterior algunas propuestas historicas, pasando por la presencia de un nuevo material radio-
activo en el suelo terrestre, fendmenos atmosféricos que producian particulas cargadas, hasta
llegar al consenso de un origen extraterrestre. A pesar del gran progreso que se ha hecho en
el campo, el origen de la radiacion césmica sigue siendo un tema actual de investigacion. Se
sabe con seguridad, sin embargo, que las regiones de energia que cubren los rayos césmicos
se deben a diferentes fuentes astrofisicas [19]. A energias menores de 10'7 eV su creacion
esté relacionada con el ciclo de vida de las estrellas: formacion, evolucion y muerte. Para
rayos cosmicos con energias menores a 10 GeV esa estrella es nuestro propio Sol, con limites
de energia de 106 - 1010 eV, donde las fulguraciones solares liberan protones en el medio
interplanetario. [48].

Al dia de hoy, es aceptado que la mayor parte de la radiacion coésmica en el rango de los GeV
hasta energias de 107 — 10'® eV, es de origen galactico [19], y en la galaxia las principales
fuentes son las supernovas. Cuando una estrella lo suficientemente masiva muere para dar
paso a una supernova, esparce los restos de sus capas exteriores en el medio, en forma de
una remanente de supernova, donde los niicleos atémicos del medio interestelar son acelera-
dos gracias a los campos magnéticos del frente de onda en la remanente de supernova, para
después ser regresados al medio interestelar con una mayor energia [42]. Otros candidatos a
fuentes de rayos cosmicos de alta energia en nuestra galaxia son los magnetares, estallidos
de rayos gamma, y el centro galactico. Recientemente, el observatorio LHAASO (Large High
Altitude Air Shower Observatory) descubrié un PeVatron, un acelerador de particulas cos-
mico que es capaz de dar energia a las particulas del orden de PeV en nuestra galaxia, en una
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estructura astrofisica conocida como «super burbuja», ubicada en una regioén de intensa for-
macion estelar y que emite rayos v de TeV’s en la region de Cygnus X [49]. Anteriormente, el
observatorio HAWC (High-Altitude Water Cherenkov) realizé estudios donde mostraron que
esta fuente era un potencial Pevatron [50]. A ultra altas energias, las estrellas de neutrones,
nticleos de galaxias activas y galaxias con brotes estelares podrian acelerar rayos coésmicos.

2.4. Aceleracion

Es importante distinguir entre la fuente que produce los niicleos atémicos y el mecanismo
que los acelera; los rayos cosmicos pueden ser producidos por interacciones de particulas en el
sitio de aceleracion, como en supernovas o pulsares [42], y también pueden ganar velocidad
en potenciales gravitatorios o electromagnéticos del medio en que se propagan, como en
las interacciones en las nubes magnetizadas de plasma con ondas de choque, donde las
particulas cargadas pueden ganar energia [42]. En esta seccion se presentaran dos mecanismos
de aceleracion que producen una ley de potencias en el espectro de energia de los rayos
cOSmMicos.

2.4.1. Mecanismo de Fermi de segundo orden

Propuesto por Enrico Fermi en 1949 [51], este mecanismo es capaz de acelerar particulas
por medio de colisiones con nubes magnéticas en el medio interestelar. Fermi demostro que
la ganancia de energia mediante la repeticion de este proceso lleva a una ley de potencias
en la energia. Consideramos que una particula cargada con energia E incide frontalmente a
una velocidad 4 y es dispersada por una nube de gas que se mueve a velocidad constante 9
(Figura 2.5).

<l

u

m.q

nube

particula magnética

Figura 2.5: Esquema que ilustra el choque frontal de una particula de masa m y carga ¢ con una
nube magnética en el medio interestelar.

La masa de la nube magnética es mucho mayor a la masa de la particula, por lo que su

velocidad V' no se ve alterada después de la colision. En el marco de referencia de la nube
en movimiento, la energia de la particula esta dada por:
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E' =y (E+Vp), (2.5)

donde vy = (/1 - (V/c)?)1/2 es el factor de Lorentz y p el momento de la particula en el

marco de laboratorio. El valor del momento en el nuevo marco de referencia estara dado por:

VE).

pr=w (p+7. (2.6)

La energia de la particula después de la colisién se conserva E! = E} = F' y su momento
solamente cambia de direccion, de la forma p] = —p} = p'. Asi, regresando al marco de
referencia inicial:

Ey =y (B} - Vp}) (2.7)
Ef =y (E' + V). (2.8)

Sustituyendo 2.5 y 2.6 en la ecuacién anterior, se encuentra que la energia final sera:

VE
Ep=v [’Yv (E+Vp)+Vay (_02 +p)] (2.9)
2Vu V\?

Ahora, la velocidad de las nube magnética es mucho menor a la velocidad de la luz ¢, por lo
que v/c < 1y podemos expandir en v/c, de forma que:

V2 = W w1+ (V/e)2 (2.11)

La energia final de la particula después de la colision sera:

Ef = l1+(3)2] lE+ 2EZ“+2(9)Q], (2.12)

c c c
2F 2
Ef=E+ V“+2E(K) . (2.13)
c
De aqui, se obtiene una ganancia de energia:
2F 2
AE, = Ef - E; = ‘2/“+2E(9) . (2.14)
c c
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Para el caso en que la particula sigue a la nube (v — -v), se obtiene siguiendo el mismo
procedimiento una pérdida de energia dada por:

2
AEQ:—QEZ“ +2E(K) . (2.15)
c c
En promedio, la energia ganada es:
N v 2
AEZAE1+AE2=4E(—) , (216)
c

AFE v\?

—=4(- . 2.1
E (c) (2:17)

Como la energia ganada a través de este mecanismo tiene una dependencia cuadratica en la
velocidad de la nube, se le llama de segundo orden.

Existen algunas desventajas con este modelo [52]: ya que la distancia entre colisiones es del
orden de 0.1 pc, lo que lleva a una baja probabilidad de colision y los rayos cosmicos perderan
cierta energia ganada en la interaccion mientras viajan por el medio interestelar. Por ello, el
mecanismo de segundo orden de Fermi requiere mucho tiempo para alcanzar las mas altas
energias. Ademas, la velocidad de la nube es mucho menor ¢, por lo que la ganancia de
energia en las particulas seria muy lenta. Por tltimo, no genera el decaimiento observado en
el flujo a pesar de producir una ley de potencias.

2.4.2. Mecanismo de Fermi de primer orden

También conocido como aceleracion por choque difusivo (diffusive shock acceleration), este
mecanismo puede tener lugar en el frente de las ondas de choque en los remanentes de su-
pernovas, nicleos galacticos activos y vientos estelares [53]. La idea de este mecanismo de
aceleracion comenzo6 en la década de los 70s con varios articulos cientificos al respecto, tales
como los de A. R. Bell [54], W. L. Axford [55] y R. D. Blandford [56]. Esta teorfa conlleva
una aceleracion de primer orden en la velocidad y produce un espectro tipo ley de potencias
con un indice espectral de v » 2.

Las particulas son confinadas por el plasma alrededor del frente de choque, lo cual resulta
en una aceleracion debida a las particulas cruzando la onda varias veces e incrementando
su energia. Consideramos una particula incidente al frente de choque en el remanente de
una supernova (Figura 2.6). Sean E y u la energia y velocidad inicial de la particula, V; la
velocidad de la onda de choque y V4 la velocidad del material detras del frente. Consideramos
la particula relativista y u > V) > Vj..

La particula experimenta una colision frontal con el material detras de la onda de choque.

Utilizando el resultado anterior para un choque frontal (Ecuacion 2.13) y usando el hecho
de que u> V] y ufe~ 1, se tiene que la energia final de la particula es:
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E - E+2E(E). (2.18)
c
Y la ganancia de energia:
AE - 2E(E) (2.19)
c
AFE Va
—=2(— 2.2
= -2(2): (2:20)

que es de primer orden en V5.

onda de-choque B,

a

Figura 2.6: Diagrama que ilustra el principio béasico de aceleracién de primer orden de Fermi. En
este caso, una particula cargada de bajas energias del medio interestelar sufre reflexién multiple
producida por la interaccién del material magnetizado a ambos lados del frente de la onda de
choque.

La particula es dispersada en esta region sin pérdidas de energia, después puede volver a

cruzar el frente de onda, donde ganaré energia de nuevo. Para un ciclo completo, la ganancia
de energia estd dado por:

ab 42 (2.21)

Un célculo donde se considera un promedio sobre los angulos de incidencia de ambos las de
la onda de choque da como resultado [52]:
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AE 4V,
— == 2.22
FE 3c ( )

Consideramos ahora una particula con energia inicial Ey. Después de n ciclos, esta particula
tendra una energia dada por:

B, =(1+¢)"Ep, (2.23)

donde € ~ 4/3(V5/c) (Ecuacion 2.22). Para obtener el ntimero n de ciclos realizados por la
particula para alcanzar cierta energia F, se toma el logaritmo de ambos lados de la ecuacion
anterior y resolvemos para n:

In(E,) = In[(1 + €)™ - By] (2.24)

In(E/Ey)

> LT e (2.25)

Sea P la probabilidad de que unas particula permanezca dentro de la region de aceleracion
después de una colision. Después de n colisiones, habra N = Ny P" particulas. Tomando n de
la Ecuacion 2.25, se obtiene:

In(B/Eq)
N = NyP (%) (2.26)
In(E/Ep)
In(N/Ny)=———"—2L-InP. 2.2
n(N/No) In(1 +¢) . (2.27)
In P

Definiendo la constante ¢ = obtenemos un espectro dado por:

In(T+e)’

N=N, (EEO)(S (2.28)

La fraccion de particulas que escapa con energia entre E'y E + dE es:

N E (5—1)
dN = _5E00 (Fo) dE, (2.29)
dN E @D

Para obtener un valor aproximado para d, tomando In(1+¢€) ~ e =4/3-V3/c, P =1-V;/e,
InP~-Vifcy Vo=3/4-V; [52] en los modelos de plasmas, se obtiene:
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= 2.31
In(1 +¢) (2:31)
-Vi/c
‘/11//0 (2.32)
0=-1, (2.33)
y finalmente se encuentra:
AN (E\

El espectro de los rayos cosmicos observado posee un indice v = 2.7. Se pueden considerar
efectos en las distintas fuentes del frente de choque, donde el indice ~ -2 podria desplazar-
se una pequena fracciéon. Este mecanismo logra replicar un espectro tipo ley de potencias
mediante objetos astrofisicos que generan ondas de choque, entre ellos se encuentran los
remanentes de supernova, pulsares, viento estelar y nicleos galactivos activos [52].

2.5. Deteccion

La investigacion de los rayos cosmicos recae en la capacidad que se tiene para detectar las
particulas que los conforman. En el capitulo anterior se introdujo una breve historia del
descubrimiento de los rayos césmicos, mencionando ya algunos equipos de mediciéon como
electroscopios y camaras de niebla. Los métodos actuales de deteccion de particulas extra-
terrestres se clasifican en dos grandes grupos: directos e indirectos. Los métodos directos
son aquellos que observan la particula primaria, estando constreniidos a un rango de energia
menor a 1 PeV; mientras que los métodos indirectos captan los productos que originan los
nticleos primarios al interaccionar con moléculas de aire, tipicamente a energias mayores a
1 PeV. Aqui se incluyen las redes de superficies, que abordaremos con mas detalle junto al
proceso que genera estas cascadas atmosféricas en el capitulo siguiente. Esta seccion incluye
una breve descripcion del funcionamiento fisico de algunos tipos de detectores de particulas,
asi como ejemplos no exhaustivos de experimentos que los utilizan.

2.5.1. CAamara de niebla

La mencion de este tipo de detector es importante dada su relevancia historica al usarse
ampliamente el siglo pasado, especialmente por ser un instrumento con que se descubrieron
particulas nuevas. Fue inventada por el cientifico escocés Charles Wilson en 1900, la cdmara
de niebla consiste en un contenedor que es llenado con un vapor sobre saturado (Figura
2.8). Cuando algtn tipo de particula cargada logra pasar a través del vapor, esta dejara un
rastro visible al ionizar el gas, el cual esta formado por pequenas gotas de agua [57]|. Este
instrumento fue ampliamente usado en la primera mitad del siglo XX (como se mencion6 en
la introduccion histoérica), sin embargo, su uso disminuy6 gradualmente en la segunda mitad
del siglo pasado a medida que se desarrollaron detectores méas avanzados.
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Figura 2.7: Diagrama original de la cAmara de niebla inventada por C. Wilson [57].

2.5.2. Camaras de ionizacion

Son detectores disenados para medir la ionizacion producida cuando una particula incidente
atraviesa un gas. Este tipo de aparato fue usado por A. Compton en sus expediciones para
estudiar la dependencia de la ionizacién atmosférica con la latitud geomagnética [58]. Un
detector basico de este tipo consiste en una camara metalica lleno de un gas facilmente ioni-
zable, con un electrodo en su interior, creando asi un campo eléctrico debido a una diferencia
de potencial [59]. La (Figura 2.8) muestra el anodo (centro) generando un campo eléctrico
E en direccion al catodo (cilindro). Cuando la particula cargada colisiona con el gas interior,
transfiere una energia suficiente a los electrones que pueden desprenderse de la molécula,
creando iones positivos y electrones libres, mismos que estaran sujetos al campo eléctrico del
aparato, provocando que los electrones experimenten una fuerza hacia el electrodo, mientras
la carga positiva se acelera en direccion a la superficie metalica.

Amplificador

Figura 2.8: Diagrama del funcionamiento de una camara de ionizacion. Una particula cargada (linea
morada) incide ionizando las moléculas del medio, creando una corriente que puede ser medida [60].

Después de un cierto tiempo, todos estos electrones libres que se crearon, se acumularan a
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lo largo del electrodo metalico y viajaran a través del circuito, llevando basicamente a una
caida de potencial, la cual seré detectada mediante un pulso y seré la prueba de la incidencia
de una particula externa. Los electrones completan el circuito, combinandose con los iones
positivos y regresando la configuracion a su estado inicial. El tamano del pulso detectado
es proporcional a la energia de la radiaciéon incidente, ya que si esta es grande, habra una
mayor ionizacion en el gas, creando mas electrones libres y una mayor corriente.

2.5.3. Detectores de centelleo

Este tipo de detector se empezo6 a utilizar después de la década de 1940, remplazando otros
detectores antes usados [19]. La ionizacion producida por particulas cargadas excita dtomos
y moléculas de un medio liquido o sélido, y cuando estas moléculas regresan a su estado
original, emiten fotones que pueden ser detectados [59].

Radiacion inciden_te/_/-
Fotones /

Centelleador

Fotocatodo

200 V
100 V
Tubo
fotomultiplicador
(PMT)

300 V 400 V

500 V 600 V

Figura 2.9: Funcionamiento basico de un detector de centelleo, la radiacién incidente entra por el
lado superior derecho (linea morada), produciendo fotones que chocan con el fotocatodo, expidiendo
fotoelectrones que son multiplicados en los dinodos (amplificadores de la senal) y pueden ser leidos.

Estos constan de dos partes principales (Figura 2.9) el material centelleador que emite fotones
proporcionales a la energia incidente y el tubo fotomultiplicador, el cual convierte los fotones
en una senal eléctrica.

2.5.4. Detector Cherenkov

Este tipo de detectores son ampliamente usados en la investigacion de rayos cosmicos. Se
basa en el efecto Cherenkov. Si la velocidad de una particula cargada que atraviesa un medio
transparente es mayor que la velocidad de la luz en ese medio, la particula perturba el medio
electromagnético y crea un cono de luz, cuya apertura angular depende directamente de la
velocidad de la particula y el indice de refraccion del medio, de la forma [59]: cosf = 1/6n,
donde @ es el &ngulo del cono Cherenkov, n el indice de refraccion del medio y /3 la velocidad
de la particula dividida por la velocidad de la luz en el vacio. De esta forma, es necesario
que Bn > 1 para que la luz sea emitida. Después, tubos fotomultiplicadores capturan esta
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radiacion y la convierten en una senal eléctrica [61].

2.5.5. [Espectréometros magnéticos

Un espectrometro magnético es un instrumento usado para separar y analizar iones en fun-
cion de su relacion masa-carga, permitiendo analizar la composicion y energia de los rayos
coésmicos. Midiendo la trayectoria de la particula incidente al atravesar un campo magné-
tico, se puede determinar el momento de un niicleo con carga Z a través de la relacion
r; = pc/ZeB, donde B es el campo magnético que genera el iméan en el detector y ry el
radio de curvatura de la particula [37]|, ademaés, la medicion de la carga también aporta la
composicion quimica. Este tipo de detectores ha sido utilizado en mediciones directas de ra-
yos cosmicos, tal es el caso del detector instalado en la Estacion Espacial Internacional (1SS
por sus siglas en inglés) AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer) [62]; entre sus objetivos se
encuentran la busqueda de materia y energia oscura, ademés del sondeo de rayos coésmicos
primarios en un rango de energia entre 1 GeV a 2 TeV [63]. El experimento PAMELA |[64]
posee un espectrometro magnético. Este detector abordo de un satélite se dedica al estudio
de positrones y antiprotones en los rayos cosmicos [64]. Es importante mencionar los expe-
rimentos CREAM (Cosmic-Ray Energetics And Mass) [65] y NUCLEON [66] que también
utilizan espectrometros.

2.5.6. Calorimetros

Los calorimetros absorben la energia total de la particula incidente y la convierten en una
senal medible. Cuando un rayo césmico incide en el calorimetro, este produce una cascada
local de particulas, las cuales depositan su energia y elevan la temperatura. Entre los ca-
lorimetros, se encuentran de tipo electromagnético: disenados especialmente para medir la
energia de los electrones y fotones, estos utilizan materiales densos como el plomo; y calo-
rimetros hadroénicos: optimizados para medir hadrones, los cuales usan materiales como el
hierro o acero [61]. El detector chino DAMPE (Dark Matter Particle Explorer), utiliza un
calorimetro electromagnético en su observaciéon de rayos césmicos primarios en el rango de

energia de 5 GeV a 10 TeV [67].

En la actualidad, existen mas tipos de detectores y cada experimento puede tener variaciones
de una misma clase, ademas del uso simultédneo de estos, segiin sean sus necesidades. En el
siguiente capitulo se discutird un poco mas sobre como se utilizan algunos de ellos especifi-
camente para mediciones de las cascadas atmosféricas, ademéas de una breve descripciéon de
los detectores que empleo el arreglo KASCADE-Grande, experimento del que se extrajeron
los datos a analizar en este trabajo.
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Capitulo 3

Cascadas Atmosféricas de Particulas

«La tmaginacion de la naturaleza es mucho mayor que la del hombre, nunca nos dejard
descansary
Richard Feynman

6 N el afio de 1939, el fisico francés Pierre Auger descubri6 lo que hoy conocemos como
«Extensive Air Showersy» [36], en espanol se hace referencia a este fenoémeno fisico
como «Cascadasy, «Chubascos» extensos de particulas o «Cascadas atmosféricas», términos
usados en este trabajo. Las cascadas atmosféricas se originan cuando un rayo cosmico al-
canza la Tierra e incide con una molécula de su atmosfera (principalmente Ny, Oy, Ar [68])
a una altura tipica de 15 a 35 km [1], esta interaccion produce una miriada de particulas
secundarias que se dispersan en la atmosfera terrestre formando un frente en forma de disco
con una anchura de 1-3 m [42]. Algunas de estas particulas pueden sobrevivir hasta el nivel
del mar donde pueden ser detectadas mediante redes de superficie (array detectors). Estas
particulas secundarias se mueven a velocidades relativistas y pueden cubrir de decenas de
m? hasta miles de km?. Es necesario llevar a cabo una reconstruccion del chubasco para
poder inferir la energia y masa del rayo cosmico primario, lo cual se hace mediante com-
paraciones entre simulaciones Monte Carlo. En este capitulo se discutiran algunos modelos
simples de una cascada de particulas, los componentes que la forman y las redes de superficie.

3.1. Componentes de una Cascada de Particulas

Un chubasco se compone de distintos tipos de particulas en diferentes proporciones [1]:

» Componente hadroénica (<1 %) Compuesta por mesones (piones y kaones) , neutro-
nes y bariones (protones y neutrones). Resultado de numerosas colisiones hadrénicas
de la particula primaria con los nicleos atmosféricos y a su vez, la interaccion de estos
secundarios con otros més. Dominada por piones (7* y 7¥) que después decaen para
alimentar la componente electromagnética y muoénica.
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» Componente electromagnética. (90 %) Compuesta por fotones, electrones y posi-
trones es alimentada por el producto del decaimiento de varias particulas, principal-
mente por el pién neutro.

» Componente penetrante. (10%) Formada por neutrinos y muones producto del
decaimiento de piones y kaones (en menor medida) cargados.

3.1.1. Componente Hadrénica

La componente hadréonica domina el transporte de energia dentro del chubasco de particulas.
Es el resultado de colisiones hadronicas sucesivas, principalmente protones, neutrones, piones
y kaones. Las interacciones terminan hasta que la energia es menor al umbral de producciéon
del pion [68], a altitudes de algunos kilometros, los piones con energias E, < 100 GeV decaen
[38]. La componente hadrénica se distribuye ampliamente respecto al eje del chubasco [1].
Esta componente es responsable también de alimentar la componente electromagnética y la
penetrante, gracias al decaimiento de los piones neutros.

Estas colisiones hadronicas estan descritas por el régimen no perturbativo de la Cronodiné-
mica Cuéntica (QCD: Quantum Chronodynamics). Para entender el mecanismo completo de
las cascadas atmosféricas, es necesario comprender los procesos fundamentales que gobier-
nan las interacciones hadronicas: nucledén-nicleo (N - A), nicleo-nicleo (A-A) y pion-ntucleo
(m* — A) [68]. Actualmente, el estudio de los chubascos se realiza utilizando parametros ob-
tenidos por los aceleradores de particulas, sin embargo, esto presenta problemas a energias
mayores a 108 GeV, ya que se realiza una extrapolacion con los datos a menores energias, lo
que conlleva una gran incertidumbre en los resultados [40].

3.1.2. Componente Electromagnética

El producto del decaimiento de piones y kaones neutros alimenta la componente electromag-
nética, dominada por fotones, electrones y positrones. Por ejemplo, el decaimiento del pién
neutro da lugar a dos fotones de alta energia mediante la siguiente reaccion [1]:

70— 2y (3.1)

Los fotones producidos de esta forma generan electrones de altas energias mediante la crea-
cion de pares:

vy—et+e” (3.2)

mientras que los electrones producen rayos gamma por medio del bremsstrahlung (radiacion
de frenado) en el campo de los nicleos atmosféricos. Las pérdidas por ionizacion son despre-
ciadas cuando se consideran fenémenos de altas energias. Esta componente es dominante en
chubascos verticales.
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3.1.3. Componente Penetrante

Formada por muones y neutrinos. Los decaimientos que producen este tipo de particulas son
los siguientes [42]:

™ - ut+u,/D, (3.3)
K* = p* +v; (3.4)
(3.5)

Los muones también pueden alimentar la componente electromagnética si decaen de la forma:
pt —et +v.+ v, ut - e + .+, La mayoria de los muones se producen a una altitud de
~ 15 km. Los muones con energias mayores a GeV viajan sin decaer hasta el nivel del suelo,
donde pueden ser medidos. La pérdida de energia del muédn es aproximadamente de 2 MeV
g/cm? y pierden alrededor de 1.8 GeV al llegar al suelo [42].

proton

"top
of the atmosphere

hadron
component

muon
component

neutrino
UNDERGROUND component

Figura 3.1: Componentes de los chubascos de particulas. Un protén incide en la atmosfera como
particula primaria y produce subcascadas de distinta naturaleza [42].

3.2. Modelos de las Cascadas Atmosféricas

Un chubasco consiste en la superposicion de tres diferentes tipos de cascadas: la hadréni-
ca, electromagnética y penetrante. La primera es mayormente responsable del transporte de
energia, esta es el resultado de numerosas colisiones hadroénicas del rayo cosmico primario.
En cada una de estas colisiones, un nuevo nimero de particulas, dependiente de la energia,
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es generada y el decaimiento de sus particulas alimenta las otras componentes de la cascada.
Para comprender las propiedades basicas de las cascadas, en esta seccion se discutiran mode-
los sencillos, uno puramente electromagnético (modelo de Heitler [69]) y uno analogo para la
componente hadronica (modelo de Heitler-Mathhews [70]). Existen métodos mas sofisticados
para estudiar la evolucion de las cascadas de forma analitica, estos han sido abordados por
T. Gaisser [37] y B. Rossi [71], sin embargo estos tltimos, incluyendo modelos hibridos que
utilizan simulaciones de Monte Carlo o métodos numéricos [72], no seran abordados en esta
tesis.

3.2.1. Modelo de Heitler para cascadas electromagnéticas

Un modelo simple propuesto por W. Heitler en su libro Quantum Theory of Radiation [69|
ilustra algunas caracteristicas generales de las cascadas de particulas puramente electromag-
néticas. Se basa en un proceso tipo arbol (Figura 3.2). Cada segmento de linea simboliza ya
sea una particula o un paquete de energia. Los procesos dominantes en estas cascadas son:
produccién de pares de e* por los fotones y bremsstrahlung por los electrones y positrones e*.

Se considera una energia Ej de la particula primaria y cada interacciéon produce dos nuevas
particulas con energia £//2 cada una. Esta interaccién ocurre cuando la particula recorrié una
profundidad A (longitud media de interaccion). Si se denota n al nimero de generaciones en
la cascada, el namero total de particulas en la iteracion n sera N(n) = 2", y la profundidad
X estard dada por X =n- A, asi:

N(X) =25 (3.6)

y la energia por particula a una profundidad X sera:

E(X) = Ey/N(X). (3.7)

El namero de particulas en el maximo (tamano de la cascada X,,,,) basado en este modelo
sera:

N(Xmaz) = EO/Ea (38)
donde FE. es la energia critica, definida como la energia a la cual la pérdida debido a la

ionizacion iguala aquella perdida debida al bremsstrahlung. En el aire E. = 86 MeV [1].
Evaluando X,,,, en 3.6 e igualando con 3.8:

N (X o) = 28maz/, (3.9)
2Xmaa/X = BB, (3.10)

lo que resulta en:
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7O
NN

Figura 3.2: Modelo simple de arbol para una cascada electromagnética. Los vértices representan las
interacciones con particulas de la atmosfera y A la longitud que viaja en promedio una particula
alectromagnética antes de interactuar [69).

In(Ey/E.)

n2
La teorfia de las cascadas y simulaciones numéricas detalladas confirma la prediccion del
Modelo de Heitler [1]|. El ntimero de particulas en el maximo es proporcional a la energia del
primario Fj y la profundidad depende de manera logaritmica de la energia.

Xoaw = A (3.11)

3.2.2. Modelo Hadrénico de Heitler-Matthews

La complejidad de la produccion multiparticulas en las cascadas inducidas por hadrones no
permite el encontrar soluciones analiticas para ellas, es usual calcularlas mediante simulacio-
nes o métodos numéricos [1]. Sin embargo, existe un modelo simple y semi-empirico usado
para comprender el desarrollo de la componente hadrénica del chubasco de forma anéloga a
como lo hace el modelo de Heitler, propuesto por J. Matthews [70].

Se asume que la interaccion de un hadrén con energia E produce NV, particulas con energia
E [Ny cada una, dos tercios de ellas son particulas cargadas n,, correspondiente a piones
cargados 7*, y un tercio son particulas neutras 7% (Figura 3.3). Los piones neutros decaen
inmediatamente en fotones (7% - 27 ). Los piones cargados, por otra parte, después de reco-
rrer una distancia media A producen més piones neutros y cargados hasta que se energia llega
a un valor critico de 20 GeV, donde es més probable que decaiga el pién a que interaccione.
Una vez que la energia es menor a esta, se produce un muén p* por hadron 7* [1]. En cada
interaccion, un tercio de la energia se transfiere a la componente electromagnética. Después
de n generaciones, las energias de las componentes estan dadas por:

Ehqa = (g)" Ey (3.12)
Eop = [1 - (%)n] Fo (3.13)
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Figura 3.3: Componente hadrénica de una cascada inducida por un hadron [70].

donde Ey = E/n;. Cuando n ~ 6, aproximadamente el 90% de la energia inicial E, se
la llevan las particulas electromagnéticas y es depositada como energia de ionizaciéon en la
atmosfera [73|. La profundidad de maximo desarrollo de la cascadas es determinada por
el nimero maximo de particulas electromagnéticas, ya que superan en ntmero a las otras
particulas. Si Ny, es el ntiimero total de particulas producidas en la primera interaccion, y
considerando que cada pién neutro produce dos subcascadas electromagnéticas, la energia
para cada una de estas seréa:

1 Ey
Ey, == 14
Oy 9 Ntot (3 )
entonces la profundidad maxima X,,., esta dada por [70]:
In(Ey/2N;ioi E.
Xmax = XO + A n( 0/ fet ) (315)

In2

donde Xy = 59 g/cm? es la profundidad media de interaccion del hadrén primario, proceso que
continuara hasta llegar a una energia crtitica ET ~ 100 GeV [38]. Después de n interacciones,
el niimero de piones cargados N, estaré dado por:

2 n
N7T = (gNtot) (316)
y la energia de cada particula sera:
Eqy
E= . 3.17
(Niot)™ ( )

Se tiene un nimero méximo de generaciones n,,q., dependiente de Fy.:
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Eo

.
(Ntot)nmaz

(3.18)
_ In(Ey/ET)

nmar - . 319
ln(Ntot) ( )

Debido a que 7* — u*+ v, el nimero total de muones N, en el modelo de Heitler-Mathhews
se puede calcular a través de:

2 Nmaz
Ny = N7r = (gNtOt) ) (32())
de esta manera:
Ey\”
N, = (E_g) (3.21)

donde o =1n(2/3 - Nypy )/ In Nyy.

El ntimero de muones producidos en un chubasco depende asi de la energia primaria, la ener-
gia critica E7 y el nimero de particulas total Ny. Estos parametros se pueden determinar
de forma mas detallada con simulaciones [74].

3.3. Caracteristicas de una Cascada Atmosférica de Par-
ticulas

Estas caracteristicas determinan los atributos peculiares del chubasco, de modo que puedan
ser claramente distinguidos de otros eventos y ser usados para estudiar y analizar las ca-
racteristicas de la particula primaria; asi como para poner a prueba modelos de interaccion
hadrénica a muy altas energias. En esta seccién se revisaran algunas de las caracteristicas
bésicas de los chubascos, ttiles para el estudio de la energia primaria y la composiciéon de
los rayos cosmicos.

3.3.1. Tamano

El ntimero total de particulas cargadas que produce un chubasco a una altitud determinada
en la atmosfera es llamado el tamano del chubasco (Shower Size), y usualmente se identifica
con la letra N. Depende principalmente de la energia primaria del rayo césmico (Figura 3.4),
la altura en que interactu6 la particula primaria con la atmosfera y el angulo de incidencia
[68].
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Figura 3.4: Tamano N como funcién de la energia primaria FE para los modelos de interaccion
hadrénica QGSJET-II-04 (diamantes), EPOS-LHC (estrellas) y SIBYLL 2.3d (cruces). El color
azul representa primarios de hierro (Fe) y el rojo protones (H).

3.3.2. Profundidad y altura maxima de desarrollo

La profundidad se refiere al gramaje recorrido en la atmoésfera desde el tope de esta, donde
el valor de N alcanza su maximo valor. Esta cantidad usualmente se representa como X,
es medido en unidades de [g/em?]. La profundidad de maximo desarrollo se incrementa con
la energia del primario, como se puede ver en la Figura 3.6.

B 0 g/cm’

creacion de
particulas

[ TN PR TR 3
max T Xmax

absorcion en la
atmosfera

Figura 3.5: Diagrama que muestra la relaciéon entre el tamano N, la altura hp,q, v profundidad de
méximo desarrollo X,,4, de un chubasco de particulas.

La altura, h,,q., mide la posiciéon de N maximo desde el nivel del mar en unidades de longitud
(km 0 m). Xpaz ¥ Amaz estan relacionadas mediante la formula barométrica [68]:
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Figura 3.6: Profundidad media de maximo desarrollo X4, como funcién de la energia E. Se mues-
tran predicciones para distintos modelos, asi como datos de varios observatorios. Grafico tomado de
R. Engel et al [1].

X(h) = X(h=0)e™hh (3.22)

donde X (h =0) es le densidad de columna atmosférica al nivel del mar y h; la escala de la
atmosfera, una variable que depende de la altitud.

3.3.3. Eje, Frente y Ncleo de una Cascada de Particulas

Se define el eje del chubasco (Shower Azis) como la extension del vector momento de la par-
ticula primaria incidente (Figura 3.7). Esto se puede pensar como una linea imaginaria que
traza la direccion original del rayo coésmico antes de interactuar con un ntcleo atmosférico e
iniciar la cascada. Todas las particulas secundarias se dispersan lejos de este al viajar por la
atmosfera. El eje se mide mediante el angulo azimutal ¢ y el cenital 6 [68|.

Se conoce como frente del chubasco (Shower Front) a la capa de particulas que forma la
cascada (Figura 3.7). Esta es perpendicular al eje y presenta una curvatura en forma de
disco. Las particulas que lo conforman llegan en tiempos cortos diferidos dependiendo de la
distancia al eje, siendo del orden de nanosegundos (ns) cuando es muy cercano y llegando
hasta microsegundos (us) para distancias mayores [68]. La anchura del disco también incre-
menta al alejarse del eje debido a dos razones: mayores fluctuaciones en las trayectorias de
las particulas, asociadas a mayor dispersion a bajas energias y a factores de Lorentz mas
bajos [68].

El nicleo o centro del chubasco (Shower Core) es la region a nivel del suelo donde se en-
cuentra la mayor densidad de particulas en la cascada, densidad que se reduce al alejarse.

34



Es importante agregar que es posible tener multiples niicleos en una sola cascada, debido a
fluctuaciones, dispersion de nucleones que sobrevivieron a la colision del rayo césmico pri-
mario, particulas secundarias muy energéticas y eventos con alto momento transversal [68].
El analisis del niticleo se vuelve més dificil a medida que r — 0, ya que estd dominado por
la region suave de la cromodinamica cuantica y los modelos de interacciones hadrénicas atin
Nno Son MUy Precisos.

Particula incidente

. Eje del Chubasc
Disco de particulas .* e el Chubasco
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Nivel del suelo

Figura 3.7: Diagrama del frente de un chubasco atmosférico de particulas. El vector momento de la
particula primaria se muestra en morado y el eje del chubasco en azul. También se senala el frente
de la cascada, perpendicular al eje y el disco que forman las particulas secundarias.

3.3.4. Edad (s)

El parametro de edad s (Shower Age) brinda una descripcion del estado de desarrollo de un
chubasco mientras atraviesa la atmosfera terrestre, esto eso, da informaciéon de que tanto el
chubasco ha evolucionado en su camino hasta el suelo. Esta definido entre s = [0, 2], donde
s < 1 se asocia con chubascos que atn no alcanzan su maximo desarrollo, esto sugiere que la
cascada comenz6 en un punto no tan alto de la atmosfera; s = 1 para el punto de maximo
desarrollo; s > 1 para cascadas que ya tuvieron su méximo desarrollo, asociado con una inter-
accion més alta en la atmosfera y una dispersiéon mas grande de las particulas secundarias;
y finalmente s = 2 para cascadas que ya no presentan ninguna particula [68].
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3.4. Reconstruccion de una Cascada de Particulas

Ya que las obeservables se limitan a un area y tiempo pequeno de exposicion de un detector,
es practicamente imposible realizar el seguimiento completo de un chubasco atmosférico. Por
esta razoén es necesario reconstruir las caracteristicas mencionadas mediante las mediciones
realizadas al nivel del suelo. El procedimiento para la reconstrucciéon de las propiedades
de un chubasco dependen fuertemente del diseno y la configuracion fisica del experimento
considerado, aqui solamente se presentarédn principio béasicos en la reconstruccion de un
evento para las redes de superficie (Detector Arrays).

3.4.1. Redes de Superficie

El método mas utilizado para la medicion de las cascadas de particulas se basa en colocar
una red de detectores al nivel del suelo (Detector Arrays) cubriendo grandes areas, abar-
cando desde unos cuantos metros hasta kilémetros cuadrados. Algunos de los observatorios
actuales que utilizan este método son: The Pierre Auger Observatory, cubriendo 3000 km?
en Argentina [75], The IceCube Neutrino Observatory, cuyo arreglo se encuentra bajo el hielo
del Polo Sur [76], The High Altitude Air Shower Observatory (HAWC), México [77] y The
Large High Altitude Air Shower Observatory (LHAASO), China [78]. Este tipo de arreglos
son independientes del clima, pueden operar las 24 horas del dia, es una técnica no muy cos-
tosa y estable, cuya operacion puede durar anos. Sin embargo, la estimacion de la energia no
es precisa, la composicion del rayo cosmico primario presenta grandes incertidumbres y las
técnicas de calibracion de energia y composicion es dependiente de los modelos considerados.

Figura 3.8: Red de superficie del experimento KASCADE, actualmente desmantelado [79].

Los tipos de detectores usados en estos arreglos incluyen: de centelleo, calorimetros, Che-
renkov, muon tracking detectors, streamer tubes, antenas de radio y microondas, telescopios
Cherenkov o de fluorescencia, etc.

Direccion de llegada

Esta se estima midiendo la diferencia en la llegada de las particulas a los detectores, prin-
cipalmente por métodos geométricos considerando una velocidad constante igual a la de la
luz [68], es expresada en términos de los angulos cenital § y azimutal ¢.
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Ubicacion del nicleo

El primer acercamiento a la ubicacion del nicleo o centro del chubasco es considerar la
posicion de mayor densidad de particulas medida en el arreglo a nivel del suelo, para después
aplicar un procedimiento de ajuste con una funcién Nishimura-Kamata-Greisen (NKG)|68,
80], tal como:

p(r) = (é) e7/B (3.23)

donde los parametros A y B se obtienen por un método de minimos cuadrados y r es la
distancia al eje de la cascada.

Tamano, energia y edad

Una vez obtenida la posicién del nticleo mediante el ajuste de minimos cuadrados, se prueban
distintos valores para s en el rango posible s = [0,2] y se selecciona el mejor ajuste. La
energia primaria se puede estimar a partir del tamano N, ya que N es casi proporcional
a la energia del rayo cosmico primaria. También es posible sumar la energia depositada en
la red de detectores, pero esto solo es posible cuando la cascada es de gran tamano [68].
Otros métodos en la estimacioén de la energia primaria incluyen comparaciones respecto a
simulaciones.

3.5. Simulaciones y Modelos de Interacciones Hadroénicas

La producciéon de particulas secundarias en una cascada de particulas es dominada por la
region no perturbativa de la QCD (Quantum Chronodynamics) y necesita ser tratada de ma-
nera fenomenoldgica. Se han desarrollado paquetes sofisticados de simulaciones, tales como
CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) [81], un programa Monte Carlo que fue
desarrollado para realizar las simulaciones del experimento KASCADE. Este permite simu-
lar las interacciones y decaimientos de niicleos, hadrones, muones, electrones y fotones en la
atmosfera hasta energias de 10?° eV. Es posible conocer el tipo de energia, lugar, direccion
y tiempo de llegada de todas las particulas secundarias que se crean en la cascada y pasan
un nivel de observacion seleccionado. Otro programa utilizado es AIRES [82] (AIR-shower
Extended Simulations), el cual simula cascadas en un rango de energia primaria desde 500
MeV a 3 x 102! eV.

Estos programas adoptan modelos distintos para el intervalo de energia requerido. Para
interacciones hadronicas de baja energia, CORSIKA puede simular con FLUKA y GHEISHA
[81]; el programa AIRES utiliza EHSA [82]. Mientras que para procesos de alta energia,
ambos utilizan modelos de interaccién hadronica como SIBYLL [83], QGSJET [84] y EPOS
[85], con datos actualizados del LHC. Todos estos estan basados en la teoria Gribov-Regge,
la cual puede ser vista como un intercambio de «escaleras de partones»' entre el preyectil y
el blanco. A continuacion, se enlistan y describen brevemente los modelos actuales [86].

'Parton: En el modelo de partones, un hadrén estd compuesto por constituyentes puntuales llamados
partones.
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» DPMJET. Es un modelo Monte Carlo usado para iones pesados y rayos cosmicos. Es
una extension completa del modelo de partones para interacciones nucleares, pero no
incluye su estado final debido a la alta densidad. Como consecuencia, es més conve-
niente para estudiar la produccion de jets en lugar de produccion suave de particulas.

» EPOS. Es un generador de hadrones usado para interacciones de iones pesados y
produccion de chubascos atmosféricos. Su objetivo es describir la produccion suave de
particulas para cualquier sistema y energia a detalle (particulas extranas, todos los
datos posibles).

» QGSJETII. Esta optimizado para simulaciones de cascadas. Tiene un ntmero mi-
nimo de parametros para reducir la incertidumbre debida a la extrapolacién a altas
energias; como consecuencia tiene una descripcion menos detallada de la etapa final
de la interaccion (no hay produccion de particulas extranas) lo que limita los datos a
conjuntos que puedan ser comparables.

» SIBYLL. Optimizado para cascadas, es una extension minima del modelo de partones

con ntcleos ligeros usando un modelo de superposiciéon. Produce més tipos de particulas
comparado con QGSJETIIL.

Usar un diferente modelo de interaccion hadronica para simular cascadas atmosféricas de par-
ticulas resulta en diferentes valores para algunas observables, como la secciéon eficaz inelastica,
la multiplicidad, difraccion, elasticidad y la producciéon de bariones. Estas se reflejan en una
dependencia en la profundidad de méaximo desarrollo y la cantidad de muones respecto al
modelo utilizado [86]. La Figura 3.9 muestra una comparacion de estas dos cantidades entre
los diferentes modelos de interacciéon hadrénica.
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Figura 3.9: Izquierda: Numero promedio de muones producido al nivel del suelo. Derecha: (X,q4)
para chubascos iniciados por protén y hierro como funciéon de la energia primaria. Las lineas mues-
tran predicciones de diferentes modelos de interaccion hadronica [86].
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Capitulo 4

El Experimento KASCADE-Grande

«La naturaleza es un libro abierto para quien sepa leerlay
Aristoteles

QlL suroeste de Alemania, a 15 km de la frontera con Francia, se encuentra la ciudad
de Karlsruhe. Su nombre podria traducirse al espaniol com «el descanso de Carlos»
ya que fue fundada en 1715 por el Markgraf Karl IIT Wilhelm [87|. En ella, se encuentra el
Instituto Tecnologico de Karlsruhe (KIT por sus siglas en aleman: Karlsruher Institut fir
Technologie) dependencia que llevo a cabo el proyecto KASCADE-Grande. Su objetivo fue
estudiar la composicion primaria de los rayos cosmicos mediante las cascadas atmosféricas de
particulas para un rango de energia de 104 y 10 ¢V. El arreglo se encontraba a 110 m por
encima del nivel del mar, correspondiente a una profundidad atmosférica de 1022 g/cm? [88].
Este conjunto de experimentos encontré una estructura en el espectro de energia cerca de los
80 PeV al estudiar la componente pesada de los rayos cosmicos [89], extendi6 las mediciones
en el espectro hasta los 200 PeV [90] y pudo estudiar anisotropias a grandes escalas en el flujo
de los rayos cosmicos de altas energias [91], por mencionar algunos resultados importantes.
Las observaciones duraron 13 anos y el 30 de marzo de 2009 el detector fue apagado y
se encuentra completamente desmantelado al dia de hoy [79]|. Este capitulo presenta una
breve descripcion de KASCADE-Grande, asi como el procedimiento de reconstruccién para
la posicion del niicleo, direcciéon de llegada, nimero de particulas cargadas N, y ntmero de
muones N,.

4.1. Objetivos Cientificos

En el ano de 1990 fueron establecidas las metas cientificas que tendria el proyecto KASCADE
en el anteriormente Forschungszentrum Karlsruhe, hoy Karlsruher Institut fir Technologie,
Alemania. Este proyecto pretendia obtener informacién mucho mas detallada sobre las pro-
piedades de las cascadas atmosféricas y contribuir al gran nimero de preguntas abiertas
sobre el espectro de energia y la naturaleza de la radiacion césmica que llega a la Tierra.
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El objetivo principal fue obtener informacién sobre la composicién quimica de los rayos cos-
micos primarios en el rango de energia que va desde los 10 eV hasta 10'® eV. Capturar
la particula primaria en el espacio o en la alta atmoésfera antes de que interaccione con un
nucleo atmosférico es la forma mas efectiva de identificar su naturaleza quimica. Este tipo de
mediciones estan limitas a energias menores a 100 TeV ya que después de este limite, existe
un rapido descenso en el flujo de particulas incidentes y por lo tanto, existe una restriccion
en el tamano del detector que se puede colocar en érbita o vuelos en globos aerostaticos. La
unica manera factible de realizar estudios en este limite, es mediante detectores al nivel del
suelo, que capturen las particulas producidas por la colisiéon inicial del rayo cdésmico con la
atmosfera. Objetivos del proyecto [92]:

*» Estudio de la composicién quimica de los rayos césmicos en la region de
la rodilla. El espectro de rayos cosmicos sigue una ley de potencias con un quiebre
suave donde ocurre un cambio en el indice espectral, lo que ocurre entre 1 PeV y 10
PeV. La causa de este cambio es desconocido, podria ser un indicador de la pérdida
de eficiencia magnética de las fuentes que aceleran los rayos césmicos, esto se reflejaria
por un cambio en la composicion. El ciclo de Peters [93]| describe como la composicion
de los rayos cosmicos cambia con la energia. Establece que a energias mas bajas, los
rayos cosmicos estan compuestos por protones y niicleos ligeros como el helio, debido
a que estos niicleos son los més abundantes en el universo. A medida que aumenta la
energia, se observa un cambio en la composicién de los rayos coésmicos, en donde los
niicleos mas pesados son mas prominentes.

» Espectro de energia en el intervalo de 10" - 107 eV. Medir con precision el
espectro de energia de los rayos cosmicos para obtener nueva informacién sobre los
mecanismos de aceleracion en las fuentes astrofisicas; asi como la obtencién del espectro
de energia individual para la componente ligera y pesada.

Estos objetivos fueron logrados durante los 13 anos que el detector estuvo recabando infor-
macién gracias al equipo de cientificos dedicados a analizar estos datos. El dia 30 de marzo
de 2009, el arreglo de detectores KASCADE-Grande fue apagado y esta actualmente des-
mantelado [79]. La gran cantidad de informacion recabada por KASCADE-Grande atn no
estd analizada por completo y esta abierta al publico en el sitio web KCDC [94]. En las
siguientes secciones se describirdn de forma breve los detectores KASCADE-Grande.

4.2. El detector KASCADE-Grande

4.2.1. KASCADE

El experimento KASCADE (Karlsruhe Shower Core and Array Detector) estuvo localizado
en la ciudad de Karlsruhe, Alemania (8.4° E; 49.1° N, 110 m a.s.l). Este arreglo de detectores
se muestra esqueméaticamente en la Figura 4.1.

Este observatorio fue diseiado para muestrear rayos césmicos en un rango de energia entre
10 eV a 10'6 eV, medir la componente electromagnética, mudnica y electromagnética de
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Muon Tracking Detector Array Station Array Cluster e/y

Central Detector

Array Cluster e/y+[L Electronic Station Grande Station

Figura 4.1: Configuracion esquematica de KASCADE [88]. Al centro se encuentra el detector central,
mientras que cada recuadro representa una estaciéon del arreglo. En verde, estaciones de Grande,
que fueron instaladas posteriormente.

los chubascos atmosféricos, obtener el nimero de electrones N, y muones N, asi como la
direccion de llegada y posicion del nicleo de la cascada. El arreglo principal fue la red lla-
mada KASCADE. Para construirla se colocaron 252 estaciones en un area de 200 x 200 m?,
con un espacio de 13 m entre ellas. Cada una de estas estaciones contaba con detectores de
centelleo para la medicion de electrones, muones y fotones (Figura 4.2). La energia umbral de
deteccion para la componente electromagnética era de 3 MeV, contando con 1264 detectores
en el arreglo. Cada estacion incluia con 4 detectores de centelleo, con un area total de 3.2
m?, una resolucion de energia del 8% a 12 MeV. El detector central poseia un detector de
muones que se encontraba debajo de un blindaje de plomo y hierro, con una energia umbral
de 2 GeV. El arreglo sumaba un total de 316 detectores para los muones, con una energia

umbral de 300 MeV [95].

La organizacion y la lectura electronica de los detectores en las estaciones estuvo organizado
dividiéndolos en 16 grupos de 16 estaciones para periféricas y 15 para las estaciones interiores
(Figura 4.1).

4.2.2. KASCADE-Grande

KASCADE-Grande fue la ampliacion realizada al del detector KASCADE (discutido en la
seccion anterior). Su objetivo era expandir el rango de exploracion de los rayos cosmicos
101 - 10'7 eV al rango de 10'® eV [88]. Esto se hizo aumentando el area de deteccion de
KASCADE de 200 x 200 m? a 700 x 700 m? empleando una red compuesta por 37 detectores
de plastico centelleador, con un area de 10 m? cada uno. A esta red de mayor tamarfo se
le llamé Grande, y proporcioné mediciones de la componente cargada (e* y muones) de las
chubascos atmosféricos de particulas (denotada por N.;) con una energia umbral de 3 MeV,
mientras que KASCADE proporcionaba mediciones del contenido de electrones N, y de muo-
nes N,. El arreglo Grande fue usado independientemente de KASCADE para determinar la

41



Type-1 Station Detectsr Stetien

T -
. 'I’_.‘__,’r""_-ﬂ'- = = Type-II Station Detector Station
— s - e
j Carmactors } o = T —
| - - HV- md Sigeal e
AR il i A | I — ] e y
| I Viexsal (e filling) { é
Light Suide | 3 Presmrs Balonce
: | 3 Vesssl (e filling)
\J 1 o/ gammaDatactors [
| | I Ligild Scintillater | 1
| ]
::T;‘um 3 e/gammaDatectors
Liguid Scintillster
TIron Abwscber |} | L || Ij
(4 em)
TN T L e N M M N R NmnDetectace 1?‘ ;'l'_;‘_‘-_a 7
= ‘ Plastic Sclntillatars Cancrate | | ’_
e | o -
2400, i
( 2400mm ( PN )|

Figura 4.2: a) Diagrama de una estacion de KASCADE equipada con los detectores para medir
las componentes electromagnética y penetrante de las cascadas de particlas. b) El detector de
centelleo liquido de KASCADE usado para medir la componente electromagnética de los chubascos
de particulas [96].

posicion del nicleo y la direccion de llegada del chubasco atmosférico.

Las estaciones de deteccion de Grande estaban ubicadas de forma hexagonal dentro del
Karlsruhe Institute for Technology, campus norte, teniendo un espacio promedio de 137 m
entre ellas y cubriendo un area total de aproximadamente 700 x 700 m? [88§].

Grande estuvo organizado en 18 grupos de triggers, cada uno incluia 7 estaciones de detec-
cion con seis de ellas ubicadas en forma hexagonal y una central (Figura 4.3). La adquisicion
de datos se activaba de dos maneras: con una coincidencia de 4/7 del grupo o por el trigger
central de KASCADE. Cuando aparecia una coincidencia de 7/7, se transmitia al arreglo
KASCADE para una lectura completa de todas las partes del detector [88].

4.3. Reconstruccion de observables en KASCADE-Grande

4.3.1. Direccion de arribo

Los tiempos de llegada de las particulas son medidos por las estaciones de Grande y la direc-
cion se estima mediante una minimizacién x? con respecto a los lapsos esperados que presenta
la estructura del frente del chubasco, obtenidos mediante simulaciones de CORSIKA. Esta
funcién de minimizacion esta dada por [88]:

=% (tns = oo, 9>C;Z;§§a, 0) ~114(r))?

donde oy es la incertidumbre del tiempo de llegada medido, r, y € las coordenadas del eje
del chubasco, t,,; el tiempo medido en cada estacion i, t.(r,,0) el tiempo de retraso con
respecto al plano del chubasco, perpendicular al eje, que cruza el suelo a un tiempo tg y

(4.1)
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Figura 4.3: Configuraciéon esquemética del experimento KASCADE-Grande. Las estaciones de Gran-
de estén senaladas con recuadros azules, el hexagono representa un cimulo de detectores que actuaba
como trigger, el sistema DAQ en el centro y la red Piccolo en verde. Se aprecia la posicion del ti-
nel de muones y del calorimetro del detector central en la esquina superior derecha. Los pequenos
cuadros en KASCADE indican los grupos de estaciones internos y externos [88].

t1:(r) el tiempo en que llego la primer particula en la estacion i y r la distancia al nicleo
del chubasco.

4.3.2. Numero de particulas cargadas, posicion del nicleo y edad

Estas tres observables son reconstruidas de manera simultanea mediante un procedimiento
de maxima verosimilitud respecto a la siguiente funciéon de distribucion lateral de particulas
cargadas [88]:

palr) = N C) (=) (14 1)8_ﬁ. (4.2)

To

Donde C(s) es un factor de normalizacion. Los parametros «,3 y ro se obtienen mediante
simulaciones de CORSIKA, con valores: a = 1.6, 5 =3.4y ry =30 [88].

4.3.3. Numero de muones

La reconstrucciéon de la distribucion lateral de muones en KASCADE se lleva a cabo mi-
diendo la energia depositada por las particulas del chubasco en los detectores blindados y
convirtiendo, posteriormente, dicha energia a ntimero de muones incidentes por medio de una
funciéon de conversion, obtenida por simulaciones Monte Carlo, dependiente de la distancia
al nucleo del chubasco r dada por [88]:
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Figura 4.4: Fotografia del antes Forschungszentrum Karlsruhe, Alemania, lugar donde fue instalado
el detector KASCADE-Grande. KASCADE estaba situado al noreste del centro (red rectangular
muy cerca del extremos superior derecho de la foto), las estaciones de Grande estan sefialadas con
puntos rojos y el arreglo Piccolo por circulos verdes [97].

@(r) = (7.461 + (176220-0166r) 4 () 00028867) MeV (4.3)
muon
Esta funciéon se muestra en la Figura 4.5. Pequenas desviaciones relacionadas al modelo de
interaccion hadronica son despreciadas. Existe un aumento de energia depositada cerca del
nicleo del chubasco (r $ 160 m) conocido como efecto punch, debido a la produccion de
electrones, positrones y fotones energéticos. Para distancias mayores, la energia depositada
por muén alcanza ~ 7.6 MeV [88].
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Figura 4.5: Izquierda: Energia promedio depositada por muén como funcién de la distancia al nticleo
del chubasco en un detector de KASCADE. Derecha: Distribuciéon de densidad de muones medida
para angulos cenitales de 0 < 40°a diferentes intervalos en N, (puntos) y la funcién de distribucion
lateral (Ecuacion 4.5) promediada en cada intervalo (lineas) [88|.
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Para chubascos detectados por Grande, el nimero de muones N, se obtiene con una estima-
cion de maxima verosimilitud que se obtiene a partir de los datos, asumiendo que el nimero

de muones detectados por estacion sigue una estadistica tipo Poisson. El estimador toma la
forma [88]:

k
N“ = Z;nz/

)

:l(f(ri) - A; - cosf) (4.4)

)

donde n; denota el nimero de particulas medidas a una distancia radial r; y 8 es el dngulo
cenital del chubasco. La sumatoria en k representa los k detectores de muones, los cuales
tienen un area efectiva de A;, respectivamente. La funcion f(r) es la distribucion radial de
muones usada en KASCADE-Grande, la cual tiene la forma [88]:

pu=Ny- fu(r)=N,- O'_228 (L)p1 (1 N 1)” (1 + (107?7”0)2)])3 . (4.5)

rg \To 70

Los valores de los parametros, que se consideran independientes del modelo de interaccion
hadrénica utilizado, son: p; = —0.60, ps = —=2.39, p3 = —=1.0 y ro = 320 m. Estos pueden ob-
tenerse mediante simulaciones Monte Carlo empleando CORSIKA [88]. La densidad lateral
media de muones medida con KASCADE-Grande para diferentes intervalos de N, se com-
para con la funcion de distribucion lateral normalizada con el valor promedio de N, en el
rango respectivo en la Figura 4.5.

Ademés del namero total de muones por cascada, la densidad de muones a cierta distancia
radial puede ser estimada. La densidad de muones es directamente medida por los detectores
de KASCADE, los cuales estuvieron agrupados en anillos de 20 m de distancia desde el eje
del chubasco.
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Capitulo 5

Diferencias en el Contenido de Muones
Respecto a los Modelos en Cascadas
Atmosféricas

«La comunidad cientifica suele alardear de como los modelos fisicos logran describir con
precision a la naturaleza, pero esto llega a caer en el aburrimiento y la repeticion. Pienso,
que se busca con impetu la siquiente discrepancia, el proximo fallo en la teoria, el siguiente

reto a resolver, y ast, aspirar a tener algun lugar en los libros de historiay
K. H.

f S ’ URANTE varios anos de investigaciones en la componente muoénica de los chubascos
atmosféricos, se han reportado algunas desviaciones [5-12, 98| respecto a las pre-
dicciones para distintos modelos de interacciones hadrénicas. En una de estas anomalias, se
ha observado un exceso en el contenido total de muones de chubascos originados por rayos
cosmicos a energias primarias mayores a 1017 eV en comparacion con las simulaciones para
protones y nucleos de hierro. A esta discrepancia se le empez6 a conocer como muon puzzle,
término acunado en el International Symposium on Future Directions in UHECR Physics,
en febrero de 2012 [99]. El nimero total de muones es una observable de crucial importancia
para inferir la composicion del rayo céosmico primario [100]|. Esta es interpretada mediante
simulaciones de cascadas extensivas de particulas, las cuales utilizan distintos modelos de
interaccion hadronica a altas energias. Estudiar la anomalia en el niimero de muones puede
ayudar a discernir entre los distintos modelos de interaccion hadronica, asi como restringir su
rango de validez. También se pretende mejorar el paradigma de los chubascos atmosféricos
para poder determinar de forma més precisa la composicion del rayo cosmico primario.

El grupo de trabajo WHISP (Working Group on Hadronic Interactions and Hadronic Phy-
sics) ha compilado resultados de numerosos experimentos que miden el nimero total y la
densidad de muones en cascadas de particulas inducidas por hadrones [3, 4| y ha comparado
las mediciones con las predicciones a través de un parametro comin llamado z. Con esta
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compilacion, el grupo de WHISP ha llevado a cabo un anélisis combinado de los resultados
experimentales, corrigiendo por diferencias en las escalas de energia de los experimentos.
Todo ello se ha realizado en un primer intento para estudiar la anomalia previamente dicha.
En este capitulo se muestran los resultados de mediciones de algunos experimentos de rayos
coésmicos sobre el contenido total de muones, la compilaciéon hecha por WHISP y algunas
conclusiones derivadas del meta-analisis realizado por este grupo de trabajo.

5.1. Mediciones de Distintos Observatorios

Uno de los primeros observatorios en reportar un exceso de muones en comparacion con los
modelos hadronicos de alta energia, fue el Pierre Auger instalado en Argentina [98]. En el
ano de 2015, publicoé sus mediciones sobre el contenido de muones en eventos inclinados con
un angulo cenital § > 62° y energias entre 4 x 1018V y 5 x 10 eV, encontrando un exceso de
muones en los datos (Figura 5.1, izquierda) respecto a las predicciones de los modelos de in-
teraccion hadronica de altas energias, EPOS-LHC y QGSJET-II-04, cerca de los 10 eV [5].
Cinco anos después [6], un nuevo articulo de la colaboracién Pierre Auger sobre mediciones
directas en el contenido de muones, en los rangos de energia 2 x 1017 eV y 2 x 108 reporto
una densidad de muones a distancias radiales de 450 m y dngulo cenital de 35° mucho mayor
en los datos obtenidos por los detectores subterraneos ( Unerground muon detectors, UMD)
que las esperadas con los modelos QGSJET-I11-04 y EPOS-LHC (ver Figura 5.1, derecha).
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Figura 5.1: Resultados del observatorio Pierre Auger. Izquierda: Contenido promedio del
ntmero relativo de muones R,/E como funcion de la energfa de la cascada de particulas. R, se
define como el nimero total de muones dividido entre el esperado para chubascos con energias de
10! eV (usando protones y el modelo QGSJET-II-03) [5]. Los datos tomados por el Pierre Auger
se muestran en circulos con su respectivo error sistematico (paréntesis cuadrados) y estadisticos
(barras de error). Se muestran también las predicciones para el proton y nicleos atomicos del hierro
a 6 = 67° (lineas rojas y azules, respectivamente) |5]. Derecha: Densidades de muones a distancias
radiales de 450 m del centro del chubasco y para d&ngulos cenitales de 35° normalizada con la energia
primaria p3s/(E/10'%) eV como funcién de la energia E obtenida con el observatorio Pierre Auger y
comparadas con las esperadas para simulaciones de Monte Carlo usando EPOS-LHC y QGSJETII-
04 [6].

El detector SUGAR (Sydney University Giant Air-shower Recorder) también observo un
exceso de muones en sus mediciones en comparacién con las predicciones de los modelos
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hadrénicos en un estudio donde reconstruyé la dependencia del nimero total de muones en
la cascada con la energia primaria en chubascos verticales de origen hadrénico para dngulos
menores a f < 75° y para energias entre 1017 y 10'® ¢V. Las mediciones fueron comparadas
con las predicciones de los modelos de interacciones hadrénicas de altas energias QGSJET-
11-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3c (Figura 5.2). Los resultados de SUGAR mostraron que
el namero de muones con energias por encima de 0.75 GeV excede al esperado a energias
de 10'7 eV a 10'8® eV para protones y nucleos de hierro primarios, y observaron que las
diferencias entre los datos y las simulaciones se incrementaban con la energia primaria [7].

log1oNy

17.2 17.4 17.6 17.8 18.0 18.2
log4o (E/eV)

Figura 5.2: SUGAR. Ntamero de muones N, como funcién de la energia primaria F de acuerdo a
mediciones del experimento SUGAR (linea punteada). Los simbolos indican las simulaciones Monte

Carlo para QGJSET-1I-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3c¢ (protones: color rojo, hierro: color azul). La
banda azul indica la incertidumbre total en las mediciones |7].

Ahora bien, el experimento NEVOD-DECOR que estudia muones para eventos inclinados,
report6 en 2010 [8] que en las regiones centrales de los chubascos, aparece un déficit de muo-
nes en los modelos Monte Carlo respecto a los datos experimentales a energias de 10'® eV y
para eventos con 6 > 75° respecto a la vertical (Figura 5.3). En 2017, volvieron a medir esta
anomalia a energias mayores de 1017 [9].

La colaboracion del observatorio IceCube, ubicado en el Polo Sur, ha realizado estudios del
contenido de muones en chubascos atmosféricos de particulas. En particular, ha medido la
densidad de muones a energfas del orden de GeV para eventos verticales. Las densidades
fueron estimadas como funcién de la energia primaria a distancias radiales de 600 y 800 m,
respectivamente, para los intervalos de energia entre de 2.5 y 40 PeV y entre 9 y 120 PeV, de
manera correspondiente. Las mediciones realizadas fueron comparadas con las predicciones
de EPOS-LHC y QGS-JET-II-04, reportando que los modelos sobreestiman los resultados
de las mediciones (ver Figura 5.4) [11].

Existen otras investigaciones donde no se observa un exceso de muones en las mediciones
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Figura 5.3: NEVOD-DECOR. Flujo para la densidad local de muones en chubascos hadrénicos
inclinados para los intervalos de angulo cenital para (a) 6 = [30°,40°], (b) 6 = [40°,60°], (¢) 6 > 60°
y (d) 6 > 75°. Los puntos senalan los datos experimentales, las lineas solidas (punteadas), las
predicciones del modelo QGSJETO01 (SIBYLL 2.1) para protones y hierro [8].
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Figura 5.4: IceTop. Densidades promedio de muones medidas con IceTop a 600 (circulos) y 800
(cuadrados) m, con sus respectivos errores sistematicos (corchetes abiertos) y estadisticos (barras
verticanes). Se muestran también los resultados de las simulaciones para protones (lineas rojas) y
niicleos de hierro (lineas azules) primarios [11].

respecto a las predicciones de los modelos de altas energias .Tal es el caso del experimento
Yakutsk en Rusia [10]. En el experimento de Yakutsk calcula la densidad de muones a una
distancia de 600 m del eje del chubasco con una energia primaria entre £ > 1017 y E > 1018
eV con un angulo cenital de (cosf) = 0.9. Este experimento obtuvo que para los modelos
de interaccion hadronica QGSJET-01, QGSJET-11-04 y EPOS-LHC. A diferencia de lo que
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ha medido el observatorio Pierre Auger, Yakutsk no muestra un exceso de muones en sus
mediciones respecto a las simulaciones (Figura 5.5, izquierda). Por otra parte, recientemente
se compararon las mediciones de Haverah Park sobre la componente muoénica de chubas-
cos de particulas con las predicciones de los modelos de interaccion hadrénica EPOS-LHC,
QGSJET-11-04 y SIBYLL2.3d en un rango de energia primaria de 10'® a 102 eV para angulos
cenitales 6 < 24.5° (Figura 5.5, derecha) [12|. En este estudio tampoco se detect6 un exceso
de muones en los datos medidos en comparaciéon con las simulaciones.
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Figura 5.5: Yakutsk: Mediciones relativas de la densidad de muones en cascadas atmosféricas de
particulas como funcién de la energia primaria y para un conjunto de datos con angulos cenitales
(cosf) = 0.9 y para distancias laterales de 600 m. Los cuadros negros denotan los datos experimen-
tales, mientras que las lineas, las predicciones de los modelos de interaccién hadrénica. Haverah
Park. Densidad de muones a 600 m divida entre la energia primaria, los puntos representan las
densidades medidas y las lineas las predicciones de los modelos [12].

5.2. Recopilaciéon hecha por WHISP

En el ano 2019, el grupo de trabajo WHISP (Working Group on Hadronic Interactions
and Hadronic Physics) formado por colaboradores de los experimentos EAS-MSU, IceCube,
KASCADE-Grande, NEVOD-DECOR, Pierre Auger, SUGAR, Telescope Array y Yakutsk)
comenzb a compilar las mediciones de diferentes experimentos dedicados a medir el conte-
nido de muones en chubascos hadronicos de particulas con el objeto de realizar un analisis
sistematico del exceso de muones en los datos experimentales. Como primer paso, el grupo
presento6 los resultados de cada experimento en un mismo formato, usando una variable co-
mun llamada el pardmetro z, y corrigiendo por diferencias entre las escalas de energia de los
diferentes experimentos. En anos recientes, estos estudios se han ido actualizando. La tltima
version de la grafica, fue presentada en el ICRC (International Cosmic Ray Conference) 2023
[4]. En este ultimo anélisis del grupo de WHISP, se analizo los datos de 11 experimentos de
rayos cosmicos, especificamente:

*» EAS-MSU

* IceCube Neutrino Observatory
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Figura 5.6: Mapa mundial donde se senala la localizacién de algunos observatorios dedicados a
estudios de cascadas atmosféricas cuyos datos fueron incluidos en el meta-analisis de WHISP. El

cuadrado inferior indica la Antartida.

» KASCADE-Grande
» NEVOD-DECOR
* Pierre Auger

» SUGAR

» AGASA

x Telescope Array

* Yakutsk

» Haverah Park

» HiRes-MIA.

Realizar una comparacion directa entre los resultados de los distintos experimentos no es
posible, ya que las mediciones son realizadas bajo diferentes condiciones experimentales y
regiones del espacio fase, por ejemplo: la energia del rayo céosmico F, el angulo cenital 6,
altitud, distancia lateral r al eje del chubasco y umbrales de energia para los diferentes de-
tectores de muones. En la Figura 5.7 se comparan las caracteristicas del espacio fase de las
mediciones experimentales recopiladas por el grupo de trabajo WHISP.

o1



25 90 —_—
Haverah Park —»— EAS-MSU T . Telescope Array
! s Auger FD+SD

HiRes-MIA

—@— NEVOD-DECOR —B— Telescope Array 7s »U weer o
201 ~# HiRes-MIA —¥— SUGAR mn AGAS /
KASCADE-Grande  ~®~ Auger UMD+SD . NEVOD-DECOR 103 LAGASA Auger
—- AGASA —— IceCube . ce ff” IceCube s ey oo FD+SD
60
Z 15 HiRes-MIA £ | i I il Auger UMD+SD
g e o 0o coc0e
7 = |[||||||||||| T e
=T SUGAR
5
I:\S \ISU g 102 i
- 30 ;
; . i 3
* 15 5
=

EAS-MSLU

[uc(‘ubu ”I
1

1000 2000 3000 4000 5000 ’ wm 1017 1018 019 1015 1016 To17 1018 o
Xam / gem™ EleV EleV

o
=

Figura 5.7: El espacio fase investigado por los distintos experimentos considerados en la compilacién
del grupo de WHISP. A la izquierda, la energia umbral de los muones en el punto de produccion
como funcién de la profundidad atmosférica X en el sitio de observacion. Centro, él angulo cenital
0 vs la energia primaria del chubasco y derecha, la distancia radial r como funcién de la energia
primaria F [4].

Como se menciond anteriormente, el grupo de WHISP us6 el parametro z para cuantificar
la diferencia entre los datos experimentales para el contenido de muones en chubascos de
particulas y las simulaciones de Monte Carlo. Este parametro se define como [3]:

- In{N;) = In(NC) (5.1)
In(N <) = In{NMC)

donde N;* es la densidad de muones observada, N}¢ y N %,9; son las densidades predichas
por el modelo para chubascos originados por proton y nicleos de hierro respectivamente. El
parametro z tiene las siguientes caracteristicas:

* La dependencia del nimero de muones NV, con la energfa primaria desaparece.

* Su valor esta entre 0 y 1, donde un z = 0 representa cascadas producidas s6lo por
protones y z = 1, iniciadas por nticleos atémicos de hierro.

* Sesgos de comportamiento lineal en el contenido de muones se cancelan.

Para poder comparar de forma maéas adecuada las diferentes mediciones de los observatorios,
el grupo de WHISP aplica factores de correccion a la escala de energia en cada caso, los
cuales se obtienen individualmente comparando los espectros de energia proporcionados por
cada experimento, con un espectro de energia de referencia, ubicado entre las mediciones del
Telescope Array y el observatorio Pierre Auger. La Figura 5.8 muestra la gréafica del grupo
WHISP mas reciente para el parametro z como funcion de la energia primaria para diferentes
experimentos. En dicha grafica, ya fue aplicado el factor de correcciéon de energia adecuado.
En la grafica se observa que todas las mediciones caen dentro de las predicciones de los mode-
los de interacciéon hadronica de altas energias (pre-LHC y post-LHC) hasta energias de 1017
eV, pero para energias mas altas los observatorios Auger, Telescope Array, NEVOD-DECOR,
SUGAR y AGASA presentan un exceso de muones en los datos experimentales respecto a
las simulaciones, sin embargo, Yakutsk y Haverah Park no muestran ningtin problema y los
datos concuerdan con las simulaciones. Finalmente, el detector KASCADE-Grande muestra
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un aparente déficit en las mediciones cercanas a 10'® eV, usando la escala de energia del
observatorio Pierre Auger.

No todos los experimentos revelan un exceso de muones en los datos experimentales. La
razon no es clara, y podria deberse a errores sisteméticos, mediciones en diferentes regiones
del espacio fase, diferencias en los espectros de los muones en el punto de produccién o en
la cantidad de muones producidos en las interacciones secundarias en los chubascos |3, 4].
Discernir la razén requerirda un estudio més detallado de los datos y nuevas mediciones o
estudios. Este es el motivo del presente trabajo.
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Figura 5.8: Pardmetro z después de la calibraciéon como funcién de la energia primaria para los
experimentos recopilados por WHISP. Los datos se comparan con las predicciones del modelo GSF
(linea punteada) asumiendo una composicién mixta [4].

23



Capitulo 6

Estudio de la Densidad de Muones en

Chubascos de Particulas con
KASCADE-Grande

«Tengo la impresion de que el estudio constante y minucioso de los asuntos de naturaleza
cientifica es el unico modo de evitar que la imaginacion se desboque y de compensar el
vacio que parece haberse abierto en mi mentey

Ada Lovelace

EDIR la componente muoénica en las cascadas atmosféricas de particulas aporta

informacion valiosa sobre las interacciones hadrénicas a altas energias. Los rayos
cosmicos pueden alcanzar energias cercanas a 1 EeV, mayores a las alcanzadas por los acelera-
dores actuales. Sin embargo, ya que no es posible controlar el haz primario de rayos césmicos
y se desconoce, en un principio, la energia y composicién correspondientes; es necesario rea-
lizar estudios estadisticos y comparar las mediciones con las predicciones de las simulaciones
de Monte Carlo para comprender las caracteristicas de las colisiones a altas energias y para
diferentes nicleos atomicos primarios. En las simulaciones Monte Carlo, para describir las
propiedades de las colisiones hadronicas se usan modelos teéricos que son calibrados con
datos obtenidos en los colisionadores y son extrapolados a energias méas altas; debido a esto,
el error en las predicciones crece con la energia. El nimero de muones funciona como una
ventana a los procesos de mas alta energia, ya que este depende directamente de las interac-
ciones hadroénicas. Los modelos tedricos de estas interacciones predicen el niimero de muones
producido en una cascada atmosférica de particulas, por lo que comparar las predicciones
con los datos experimentales es til para probar e imponer limites en los distintos modelos de
interaccion hadroénica a dichas energias. Los muones, al ser particulas relativamente estables,
viajan grandes distancias a través de la atmosfera y pueden ser detectados al nivel del suelo.

En el estudio aqui presentado se determina la densidad promedio de muones en el frente de
chubascos de particulas de origen hadrénico a diferentes distancias radiales usando los datos
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del experimento KASCADE-Grande [88|. Las densidades se presentan como funcion de la
energia primaria, tomando la escala de energia del observatorio Pierre Auger [101] para el
presente estudio. Las mediciones asi calibradas se comparan con las predicciones de tres mo-
delos de interaccion hadrénica post-LHC de altas energias: QGSJET-11-04 [84], EPOS-LHC
[85] y SIBYLL 2.3d [83]. Las simulaciones de las cascadas se llevaron a cabo con CORSIKA
[81]. El software manejado para el analisis de datos fue ROOT, creado por el CERN [102].
Los datos se dividieron en diferentes intervalos de angulo cenital y determinaciones de la
densidad de muones a dos distancias radiales.

Primero, se decidi6é comparar las mediciones con las realizadas por Haverah Park [12] y Ice-
Top [11] a distancias radiales 7 = 600 m. Las energias umbrales de los muones observados es
diferente de las accesibles a KASCADE-Grande, por las caracteristicas de los detectores y
la altitud de los sitios de observacion. Esto permitira estudiar la evolucion de las densidades
de muones, no solo con la energia, sino también con la energia umbral de los muones y la
profundidad atmosférica. Ya que los analisis de Haverah Park y IceTop fueron realizados
para distintos dngulos cenitales, usamos los intervalos de angulo cenital empleados en cada
caso (6 < 24.5° y 0 < 18.19° respectivamente) para este primer estudio.

Segundo, para indagar la dependencia de la densidad de muones con la profundidad atmos-
férica y la energia umbral de los muones, se llevo a cabo otro anélisis en los que los datos de
KASCADE-Grande fueron divididos en tres intervalos de angulo cenital 6 = [0.0°,21.78°],
0 =[21.78°,31.66°] y 6 = [31.66°,40.0°] cada uno con aproximadamente la misma estadistica
en la region comun de maxima eficiencia. en este ultimo caso, los estudios se realizaron para
dos distancias radiales » = 600 m y r = 200 m, con el objetivo de analizar la dependencia con
la distancia lateral. La metodologia del analisis y los resultados se presentan en este capitulo.

6.1. Datos y Cortes de Seleccion

Los datos experimentales fueron obtenidos con los detectores de superficie de KASCADE-
Grande. La muestra se obtuvo durante 9 anos de observaciones, iniciando en diciembre de
2003 y concluyendo en noviembre de 2012 [103]. Este conjunto de datos contiene 1.276 x 107
eventos y fueron seleccionados mediante varios cortes de calidad, elegidos para reducir la
incertidumbre sistemaética en el estudio y establecidos mediante simulaciones de Monte Carlo.
Con dichos cortes, la energia umbral del experimento en donde se encuentra una maxima
eficiencia es de log,o(F/GeV) = 7.1£0.2 [103]. Estos fueron tomados de estudios previos [103|
y se enlistan a continuacion:

* (Cascadas reconstruidas exitosamente.

» Eventos registrados durante periodos estables de adquisicion de datos y sin problemas
de hardware.

» La (Figura 6.1) muestra el area considerada en el estudio, la cual corresponde a 2.25 x
10° m?. Esta se escogié para tener una muestra solida de datos. Se descarto el area
donde falta un detector del arreglo Grande; se considero el area central ya que tiene una
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Figura 6.1: Representacién de la configuracion de detectores superficiales de KASCADE-Grande.
Con circulos se muestra la disposicion de la red Grande, y con cuadros rojos, la delos grupos de
detectores de KASCADE. Los cuadrados rojos indican los grupos instrumentados con detectores de
muones. Los grupos representados en gris, sélo estuvieron equipados con detectores electromagnéti-
cos. El 4rea usada para el anélisis esta limitada por la linea punteada azul. Figura tomada de [104].

mayor eficiencia y una distribucion uniforme de eventos [88], ademés de que aumenta la
precision en la localizacion del centro del chubasco, para evitar el efecto punch through
en regiones cercanas al centro se pidi6 que r > 150 m y finalmente, el corte de r < 650
m evita eventos que estén muy alejados del detector de muones.

Se consideraron eventos que activaron al menos 11 estaciones de Grande, esto elimi-
na eventos de cascadas de bajas energias que suelen reconstruirse con grande errores
sistematicos.

La edad lateral de las cascadas debe estar entre -0.385 y 1.485, intervalo para el cual
el ajuste de la distribucion lateral es méas estable [105].

Ntmero de muones mayor a N, > 3 x 10. Este corte permite eliminar eventos de bajas
energias, debajo del umbral de maxima eficiencia, que no son reconstruidos con buena
precision.

Nimero de electrones mayor a N, > 1111, este ultimo es el valor asignado en el caso
de eventos mal reconstruidos.

Durante la medicion del evento, el nimero de triggers 7/7 activos de Grande debe ser
de al menos 18. Ademés, todos los grupos de detectores de KASCADE deben estar
activos.

Los eventos debieron haber activado al menos uno de los triggers 7/7 de Grande.

Después de depurar los datos, los archivos fueron guardados en archivos separados ROOT
[102| para disminuir el tiempo de computo empleado en la seleccion de los datos durante
cada una de las etapas del analisis. Posteriormente, se impusieron diferentes cortes sobre el
angulo cenital del eje del chubasco con dos objetivos: la comparaciéon con los resultados de
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los observatorios IceTop [11] y Haverah Park [12], ambos experimentos determinaron la den-
sidad de muones a una distancia radial del centro del chubasco r = 600 m, y la investigacion
por separado de la dependencia en la densidad de las mediciones con la inclinacién del chu-
basco, empleando dos distancias radiales, r = 600 m y r = 200 m. Para cada distancia radial
a estudiar, se impuso un corte adicional para seleccionar eventos que presentaran datos a
dichas distancias. Estos subconjuntos de datos se muestran en la Tabla 6.1.

Conjunto Distancia ,re‘md‘ial (m) Intervalg de angulo
para el analisis de p,, cenital (°)
1 600 10.00, 24.50]
2 600 10.00, 18.19]
3 600 10.00, 21.78]
4 600 [21.78, 31.66]
5 600 131.66, 40.00]
6 200 [0.00, 21.78]
7 200 [21.78, 31.66]
8 200 [31.66, 40.00]

Tabla 6.1: Los 8 conjuntos de datos analizados con su respectivo intervalo de angulo cenital 6 en
grados. En cada caso se indica el valor de 7 empleado en el anélisis de la densidad de muones.

6.2. Simulaciones

Las simulaciones con las que se compararon los datos experimentales y que fueron usadas en
el proceso de calibracion de la energia primaria fueron realizadas con CORSIKA v7.5 [81]. Se
generaron simulaciones para chubascos producidos por nticleos primarios de Hidrogeno (H),
Helio (He), Carbono (C), Silicio (S) y Hierro (Fe). Para simular las colisiones hadrénicas
con energias Ej, <200 GeV se utilizo Fluka 2011.2 [106] y, a energias mas altas, los modelos
post-LHC interaccion hadronica: QGSJET-11-04 [84], EPOS-LHC [85] y SIBYLL 2.3d [83].
La energia primaria de los eventos Monte Carlo se extiende dentro del rango de 10 eV a
108 eV. El espectro usado para producir los eventos fue tipo ley de potencias F2.

Para calibrar la energia primaria en nuestro andlisis es necesario emplear un modelo de
referencia para la composicion y el espectro de los rayos césmicos. En nuestro trabajo se
emplearon el espectro total de energia reportado por el observatorio Pierre Auger para
energias F > 3.16 x 106 eV [101] y las abundancias relativas del modelo GSF [3, 107] (Figura
6.2). Usamos los grupos de masa para H, He, C y Fe. Se incluy¢ la informacion del espectro
y la composicion usando pesos adecuados sobre los eventos de MC.
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Figura 6.2: Izquierda: Espectro de energia derivado de las mediciones combinadas del Observatorio
Pierre Auger [101]. Derecha: Grupos de masa del modelo GSF. En rojo el flujo atribuido a protones,
amarillo, al helio, el grupo del oxigeno en gris y el grupo del hierro en azul. Las bandas de error
representan el error total [107].

6.3. Método de Analisis

6.3.1. Estimacion de p,(r)

Para estimar la densidad de muones de un evento a una cierta distancia radial r se usé el
valor de N, proporcionando en la base de datos de KASCADE-Grande y se empled en la
funcion de distribucion lateral de muones (Muon Lateral Distribution Function) dada por:

{17 N (0 N S

donde p; = -0.60, ps = -2.39, p3 = —1.0 y o = 320 m. Esta funcién es la misma que se emplea
para obtener NV, durante la reconstruccién del evento. Para el analisis, se calcul6 la densidad
de muones para r =200 m y r = 600. Estas cantidades se designan como p,(200) y p,,(600),
respectivamente. En el panel izquierdo (derecho) de la Figura 6.3, se muestra un evento de
Monte Carlo, en comparaciéon con la funciéon de distribucion lateral correspondiente usada
para el calculo de la densidad p,(200) (p,(600)). Para un evento dado, calculamos p,(r) si
existen datos en el bin radial correspondiente. De lo contrario, el evento no se emplea en el
analisis correspondiente.

6.3.2. Determinacion de p,(r) como funcién de la energia primaria

Para encontrar p, a diferentes energfas primarias, hemos adaptado el procedimiento intro-
ducido por las colaboraciones NEVOD-DECOR [108] y SUGAR [109] en donde se compara
el flujo para la variable estudiada contra la predicha por un modelo de referencia de rayos
cosmicos. De las diferencias entre dichos espectros se estima la razén R, entre la densidad
de muones esperada a la del experimento, la cual se aplica a las simulaciones de Monte Carlo
para obtener una medida maés realista de la densidad de muones a diferentes energias. He-
mos seleccionado este método, ya que en KASCADE-Grande no se cuenta con una escala de
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Figura 6.3: Izquierda: Funcion de distribucién lateral (curva) y densidades de muones (puntos)
para un evento Monte Carlo QGSJET-II-04 generado por un primario de Fe. Derecha: Distribuciéon
promedio de muones donde todos los eventos (60,589) son considerados y ponderados para el modelo
QGSJET-II-04.

energia independiente de las simulaciones de Monte Carlo que pueda ser usada en el estudio.

Comenzamos construyendo un histograma para log;, p, en un determinado intervalo de an-
gulo cenital. El rango del histograma es de log,y(p,/cm=2) = =2.25 a 0.5 y fue dividido en
14 bines, para obtener una anchura del bin de 0.2, aproximadamente. Como ejemplo, en la
Figura 6.4 se presentan los histogramas para log;, p,(600) y dos intervalos de angulo cenital
para los datos experimentales y las predicciones de QGSJET-11-04, EPOS-LHC y SIBYLL
2.3d usando el modelo de referencia de los rayos césmicos.

Como se puede observar, existen diferencias entre los histogramas experimentales y los es-
perados, que se traducen en términos de la razon R, = p)'¢/py™. Para hallar esta razon,
se busca el factor R, que se debe aplicar a la densidad predicha a diferentes energias pa-
ra que los histogramas obtenidos describan el histograma experimental correspondiente. En
el analisis, se aplica la razén R, en escala logaritmica, a través del término de correcciéon

5# = 10%10(Ru)

La Figura 6.4 muestra los histogramas para la densidad de muones tanto de los tres modelos
considerados como de los datos experimentales. Para la estimacion de la densidad como
funciéon de la energia primaria E, desconocida en los datos experimentales y controlada en
las simulaciones; se realiz6 un ajuste de minimizaciéon x?:

2
I Neapi = Narcsi

OMCyi

donde N, es el nimero de eventos experimentales en el i-ésimo bin del histograma co-
rrespondiente, Nys¢,; el nimero de eventos esperados en el mismo bin, mientras que opc;
es la incertidumbre estadistica en el i-ésimo bin para la simulaciéon Monte Carlo, calculado
mediante la raiz cuadrada de la suma de los pesos al cuadrado [110] y m = 14 el namero
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Figura 6.4: Histogramas para la densidad experimental de muones p,(600) para dos distintos in-
tervalos de angulo cenital (circulos negros) obtenidos con los datos de KASCADE-Grande. Las
predicciones de los modelos se presentan con segmentos de linea en diferentes colores: EPOS-LHC
(verde), SIBYLL 2.3 (rojo) y QGSJET-1I-04 (azul), empleando el modelo de referencia ya descrito
en el texto para el espectro y composicion de los rayos cosmicos. Los intervalos de 6 empleados en
las graficas fueron usados en los analisis de IceTop [11| y Haverah Park [12]. Las barras de error
vertical corresponden a incertidumbres estadisticas.

total de bines en los histogramas. En el ajuste, se aplicé un pequeno desplazamiento J,, al
logaritmo de la densidad lateral de muones esperada como funcién de la energia primaria F.
Dicho desplazamiento se parametrizo mediante la siguiente funciéon continua a trozos:

ag + ay - (logyy E —8.0) + as - (log,y E - 8.0)% si log,, E < 8.0,

6.3
ag + ay - (logyy F - 8.0) + as - (log,y £ —8.0)% si log,, E > 8.0, (6.3)

5M(E) = {

donde a; con i =0,1,2,3 son los parametros de ajuste y E esta dado en GeV. La correcciéon
0, fue aplicada a las densidades predichas por los modelos de la siguiente manera:

10g10(NJ’\40,z’) =logo(Nucyi) + 6,(E). (6.4)

Esta nueva densidad de muones corregida es nuestra estimacion para la densidad del ex-
perimento y su energia puede obtenerse de las simulaciones Monte Carlo. Se procedié con
el método de minimizacion x? para cada uno de los conjuntos de datos mostrados en la
Tabla 6.1 mediante el paquete MINUIT del software ROOT [102]. Ya que en varios casos
se encontr6 que MINUIT arrojaba minimos locales para los ajustes de los parametros, fue
necesario generar «semillas» de manera aleatoria en un intervalo [-0.2,0.2] con objeto de
realizar una busqueda sistematica de los mejores pardmetros de ajuste que resultaban en
el menor valor de x? dentro del espacio fase analizado. Lo anterior se llevo a cabo con un
programa por separado, lo que facilit6 de manera considerable los ajustes, evitando que
MINUIT se estancara en minimos locales inadecuados. Estas «semillas» fueron aplicadas a
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MINUIT, obteniendo un ajuste 6ptimo para los pardmetros a;. Se pueden encontrar todos
los codigos creados para el analisis en el Apéndice A.

Los resultados de todos los ajustes, junto con su x? reducida (x2?/(ntmero de grados de
libertad)) y el valor de los parametros a; en cada caso, pueden encontrarse en el Apéndice
B, aqui solamente se expone como ejemplo el obtenido ajustando los datos experimentales
con el modelo QGSJET-II-04 para dos intervalos da angulo cenital (Figura 6.5).

[ — @
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Figura 6.5: Resultado de los ajustes 2 para obtener 9, usando los datos experimentales y el modelo
de interaccion hadrénica QGSJET-II-04. Izquierda: para el intervalo de angulo cenital usado por
IceTop (0 < 18.19°). Derecha: para el rango de 6 empleado por Haverah Park (6 < 24.5°). Los
histogramas presentados se obtuvieron para la densidad de muones p,(600).

Finalmente, después de aplicar ¢, a las simulaciones correspondientes, se calcula el valor
medio de p, como funcion de la energfa primaria £. Los resultados se presentan en las
secciones siguientes.

6.3.3. Errores Sistematicos

El estudio realizado esti sujeto a diferentes fuentes de errores sistematicos. Los mas im-
portantes son las incertidumbres en la composicion relativa de los rayos cosmicos y en la
escala de energia empleada. Para evaluar los errores sistematicos en los resultados se vario la
composicion de los grupos pesados y ligeros, y se varié la escala de energia en el modelo de
referencia. Con esto se obtuvieron cinco conjuntos de simulaciones diferentes. Basicamente,
es el mismo conjunto de simulaciones Monte Carlo usadas en el estudio, pero con diferentes
pesos para introducir los errores sisteméticos correspondientes. Cada conjunto de datos de
Monte Carlo fue guardado en archivos ROOT separados, donde se les asigné etiquetas co-
rrespondientes. En la Tabla 6.1 se muestran estas etiquetas con su respectiva descripcion.

Para evaluar el error sistematico asociado a una fuente de error determinada, se repite el
procedimiento de reconstruccion de p,, descrito en la seccion anterior, pero con las simula-
ciones correspondientes a dicho error, los resultados se comparan con el valor de referencia
obtenido en la seccién previa, y se evaltan las diferencias superior e inferior maximas corres-
pondientes. Estas variaciones se consideran el error sistematico asociado a la fuente de error
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correspondiente. Finalmente se suman en cuadratura los errores individuales para poder ob-
tener el error sisteméatico total.

Simulaciones de MC empleadas en los estudios de errores sistematicos

Etiqueta Descripcion

Modelo con un incremento en la abundancia relativa de
Fe la componente pesada de rayos cosmicos. A 100 PeV, la
correspondiente abundancia relativa es de 2.9.

Modelo con un decremento en la abundancia relativa de
H la componente pesada de rayos cosmicos. A 100 PeV, la
correspondiente abundancia relativa es de 0.99.

Max Variacion en la escala de energia primaria de +14 %

Min Variacion en la escala de energia primaria de —14 %

Tabla 6.2: Etiqueta y descripcion de los conjuntos de datos de Monte Carlo empleados en los estudios
de los errores sisteméaticos en nuestro analisis de p,(r) en chubascos de particulas como funcion de
la energia primaria.

Para evaluar el error sistemético debido a la composicion de los rayos cosmicos se modifico la
abundancia relativa del grupo de masa pesado (C+Fe) respecto al ligero (H+He) en el mo-
delo de rayos cosmicos y se generaron dos conjuntos de datos de Monte Carlo. Para el primer
conjunto se increment6 dicha abundancia relativa, de forma tal que tuviera un valor de 2.9 a
100 PeV, y para el segundo, de 0.99 a la misma escala de energia [103]. Es importante men-
cionar que para el modelo de referencia, dicha abundancia toma un valor de ~ 1.61 a 100 PeV.

Por otra parte, para estudiar el efecto del error sistematico en la escala de energia empleada
en el estudio, se introdujo una incertidumbre de +14% en dicha escala [103], la cual es re-
portada por el observatorio Pierre Auger [101]. Se emplean dichos valores, ya que se adopto
la escala de energia proporcionada por este experimento. Después, se crearon dos conjuntos
de datos Monte Carlo, uno empleando la escala de energia modificada en un +14 % y otro
con —14 %, con los cuales se repitieron los calculos de la densidad media de muones.

6.3.4. Error Estadistico

Los parametros de ajuste a; traen consigo errores asociados al ajuste. Para reflejarlos correc-
tamente en los resultados, se variaron los parametros mediante el método de bootstrap [111]
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para construir un intervalo de confianza del 68 % para el resultado de la densidad promedio.
El procedimiento se explica a continuacion:

» Tomando los errores e; del ajuste asociados a los pardmetros a;, estos se varian multipli-
candolos por una variable gaussiana aleatoria = [-1,1], y se suman a los parametros
a; para obtener nuevos pardmetros a;:

a; = a; +e;n;, (6.5)

* Se generan n conjuntos con valores aleatorios de los parametros a;. Con cada conjun-
to se evalia el valor de x? correspondiente. De dichos conjuntos, s6lo se seleccionan
aquellos que resulten dentro de cierta region de confianza dada por [112]:

X2 < szn + szu (66)

donde x?2 . es el valor minimo obtenido en los ajustes para los parametros a; y Ax?
la variacion permitida en x2 . para obtener unicamente aquellos valores permitidos de
a; con una probabilidad de 1-o (p = 0.6827). Para el caso de 6 parametros de ajuste,
Ax?=8.176 [111]. Con cada valor del conjunto a; se obtiene la densidad promedio de
muones y se compara con el valor de referencia. Como antes, las variaciones méaximas
y minimas respecto a dicho valor se registran como los errores provenientes del ajuste.

También se considero el error estadistico asociado a cada bin especifico del histograma ex-

perimental asumiendo una distribuciéon de Poisson. Para un bin ¢ con contenido N;, su error
estadistico se calcula como:

o =\/N; (6.7)

Las dos incertidumbres estadisticas descritas en esta secciéon se suman en cuadratura para
obtener el error estadistico total para la densidad promedio de muones.
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Capitulo 7

Resultados y Discusiones

«Un buen trabajo nunca termina, solo se detiene en lugares interesantes»
Anénimo

’SAS siguientes secciones muestran los resultados y discusiones del presente estudio.
Para cada conjunto de datos mostrados en la Tabla 6.1, con los tres modelos de inter-
accion hadronica QGSJET-11-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d, se estim6 la densidad media
de muones p, a dos distancias radiales diferentes, en funcién de la energfa primaria F.

Los resultados para la densidad promedio de muones se compararon con las predicciones de
los modelos de interaccion hadrénica de altas energias usados de manera correspondiente en
los ajustes empleados en el analisis y se presentan en dos formatos diferentes para cada caso;
el primero graficando log;, p, vs logyy E, y, el segundo, de la forma log,,(p./E) vs logyy E,
en donde se pueden apreciar mejor las diferencias entre las predicciones y mediciones. Los
graficos correspondientes mostrando las estimaciones para la densidad de muones a diferentes
energias usando como escala de energia la proporcionada por el observatorio Pierre Auger
[101] en las Figuras 7.1, 7.3, 7.5, 7.6, 7.7, 7.8, 7.9, y 7.10.

7.1. Densidad lateral de muones a 600 m

7.1.1. Intervalo de dngulo cenital 0 < 18.19°

Iniciamos este capitulo con la presentacion de los resultados para p,(600) empleando el in-
tervalo de angulo cenital utilizado por IceTop [11]. De las graficas en la Figura 7.1 podemos
observar que ninguno de los modelos hadronicos de altas energias (QGSJET-11-04, EPOS-
LHC y SIBYLL 2.3d) parece describir las mediciones experimentales de KASCADE-Grande,
calibradas con la escala de energia del Auger, en el intervalo de energia E = 1016 eV a 108
eV. En particular, para energias de poco mas de 107 eV, se aprecia que las predicciones de
EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d para protones (H) y nucleos de hierro (Fe) parecen sobreestimar
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los datos experimentales referidos con la calibraciéon usada. Ademas, los datos experimentales
parecen estar por debajo de las predicciones del modelo de rayos cosmicos de referencia (que
usa el espectro de Auger y la composicion proporcionada por el modelo GSF) en el mismo
intervalo de energia. En el caso de QGSJET-II-04, sin embargo, se ve un mejor acuerdo
entre los datos experimentales y el modelo de referencia para el rango de valores esperados
para ntucleos de H y Fe primarios que en los casos anteriores bajo el rango de error sistematico.
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Figura 7.1: Datos experimentales (puntos) y predicciones (lineas) para el valor medio de
log0[pu(600)] (paneles izquierdos) y log;o(pu/E) (paneles derechos) como funcion de log;q E pa-
ra el intervalo 6 < 18.19° usado por IceTop. Se consideran los modelos de interacciéon hadroénica
QGSJET-11-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d. En cada gréfico, la linea superior representa las pre-
dicciones para Fe, la linea punteada, la predicciéon del modelo de referencia y la linea inferior el valor
medio esperado para H. Las barras de error vertical representan los errores estadisticos, mientras
que la banda turquesa, el error sisteméatico total.
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Con objeto de realizar estudios comparativos con IceTop, se calculd el parametro z definido
por la colaboracion WHISP 3| (Ecuacion 5.1) el cual fue presentado en un capitulo anterior.
En la Figura 7.2 se presenta el parametro z correspondiente a los datos de la Figura 7.1 en
comparacion con los resultados de IceTop [11], basados en p,(600) y el intervalo de angulo
cenital 6 < 18.19°, los cuales fueron calibrados con la escala de energia de Auger [113]. Ice-
Top se encuentra a una mayor altitud que KASCADE-Grande, més cerca del méximo de
los chubascos, y detecta muones de méas alta energia en el punto de producciéon que en el
caso de KASCADE-Grande [114]. De la Figura 7.2 se aprecia que el parametro z de IceTop
parece estar en acuerdo con el de KASCADE-Grande en la region de 106 eV. También se
observa que en ninguno de los dos experimentos existe el exceso de muones reportado por
Auger en los datos experimentales en comparacion con las predicciones de los modelos ha-
dromicos [5, 6]. Las condiciones experimentales de Auger son diferentes a las de IceTop y
KASCADE-Grande, por lo que la ausencia de dicha anomalia en estos tltimos experimentos
podria deberse a esta causa. También debemos comentar que en el caso de IceTop, no se ha
empleado la escala de energia de Auger, por lo que esto podria influir en el hecho de que no
se observe la anomalia referida. Si este efecto se considera, los valores de z tienden a ser mas
altos y a desplazarse a valores de mayor energia de acuerdo a las consideraciones presentadas
en [114] por lo que el estudio comparativo aqui realizado debe ser considerado con cautela,
mientras no se incluya dicha correccion.
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Figura 7.2: Parametro z como funcion de log,o(E) para un intervalo de angulo cenital dado por
6 < 18.19°. Cada resultado se compar6 con los publicados por IceTop [11]. Las barras verticales
muestran el error total.

7.1.2.

Los resultados en la densidad de muones p,(600) para el intervalo de angulo cenital utilizado
por Haverah Park (6 < 24.25°)[12] se muestran en las graficas de la Figura 7.3.

Intervalo de angulo cenital 6 < 24.25°

Como puede observarse en la Figura 7.3, se tienen las mismas diferencias que se observaron
con el intervalo de dngulo cenital para IceTop: ninguno de los modelos de interaccion ha-
droénica logra describir los resultados estimados con los datos experimentales medidos por
KASCADE-Grande en el intervalo de energia de E = 106 ¢V a 10'® eV. De las graficas de
la Figura 7.3 se observa que en el caso de QGSJET-II-04, los datos y las simulaciones pare-
cen estar en mejor acuerdo hasta energias cercanas a 10'® eV, donde los valores estimados
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Figura 7.3: Datos experimentales (puntos) y predicciones (lineas) para el valor medio de
log1o[p.(600)] (paneles izquierdos) y log;o(pu/E) (paneles derechos) como funcion de log;, E para
el intervalo 6 < 24.25° usado por Haverah Park. Se consideran los modelos de interaccién hadroénica
QGSJET-1I-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d. En cada grafico, la linea superior representa las predic-
ciones para Fe, la linea punteada, la predicciéon del modelo de referencia y la linea inferior el valor
medio esperado para H. Las barras de error vertical representan los errores estadisticos, mientras
que la banda turquesa, el error sistematico total.

del experimento parecen estar debajo de las predicciones. Para los modelos EPOS-LHC y
SIBYLL 2.3d, también observamos dichas diferencias, pero son mas evidentes.

De la misma forma, se calcul6 el parametro z (ver Ecuacion 5.1) para poder realizar una
comparacion de los resultados obtenidos con los de Haverah Park [12], los cuales se muestran
en la Figura 7.4, basados en p,(600) y el intervalo de angulo cenital 6 < 24.25°. Dichos
resultados también fueron calibrados con la escala de energia del observatorio Pierre Auger.

67



En comparacion con KASCADE-Grande, Haverah Park estd a una altitud mayor y una
profundidad atmosférica menor en tan sélo 8 g/cm? [4], y la energia umbral de deteccion de
los muones al punto de produccion es mayor [4, 114].

QGSJET-II-04 EPOS-LHC

w
w

NI T[T T[T T TT T TTTT

N

6 < 24.5° B 0 < 24.5°

-

[TTT I T I TT 77T
|
e
|
— e
x
|
— 9

|
|
—
|
el
x—+
pe
>
>
o

|
-

—»— KASCADE-Grande
IceTop (2022)
P

TT++
44¥i— KASCADE-Grande +

IceTop (2022)
P

&

Fe

b
|
)

7 75 8 8.5 9 7.5 8 8.5 9
log [E/GeV] log, [E/GeV]
3 SIBYLL-2.3d
N 2 0 < 24.5°
1 ¥
C NS ST MR Sala 0
e e
: : e
1« xascapE-crande
C IceTop (2022)
2 P
_3% ' | ' s L L | L L L L | L L L L |
7 75 8 8.5

9
logw[E/GeV]

Figura 7.4: Pardmetro z como funcién de log;y E' con un intervalo de angulo cenital dado por
0 < 24.25°. Cada resultado se comparo con los publicados por Haverah Park [12]. Las barras verticales
muestran el error total.

La Figura 7.4 indica que el parametro z reportado por Haverah Park parece ser mayor al de
KASCADE-Grande cerca de los 10'® ¢V. También se aprecia que en ninguno de los dos expe-
rimentos se observa el exceso de muones reportado por Auger en los datos experimentales |5,
6]. Quiza lo anterior sugiera que dicha anomalia aparece para muones de més altas energias
que en los registrados en KASCADE-Grande. Se tiene que considerar, sin embargo, que el
analisis de Haverah Park no fue completo, ya que no se simulé en detalle la respuesta del
detector, por lo que podrian existir errores sistematicos asociados afectando sus resultados.
Es importante, entonces, realizar mas estudios comparativos similares con otros experimen-
tos en donde el analisis sea mas exhaustivo para poder verificar nuestra hipotesis.

7.1.3. Estudio de p,(600) con la profundidad atmosférica

Para explorar la posibilidad de que exista una dependencia de las anomalias con la energia
de los muones, se decidié estudiar la observable p,(600) como funciéon del dngulo cenital,
empleando asi a la atmodsfera como filtro. Para eventos inclinados se esperan muones de
mayor energia. En este andlisis se usan los intervalos # = [0.0°,21.78°], 6 = [21.78°,31.66°]
y 6 = [31.66°,40.00°], los cuales presentan una aceptancias similar en la region de energia
en comun de maxima eficiencia. Dichos intervalos fueron usados en [104]. Los resultados del
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analisis se muestran por cada modelo de interacciéon hadronica en las Figuras 7.5, 7.6 y 7.7.
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Figura 7.5: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo QGSJET-1I-04 (li-
neas) para log;o[p,(600)] (paneles izquierdos) y logio[p,.(600)/E] (panel inferior) como funcion
de log;o E. Cada columna corresponde a un intervalo de dngulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.

De las figuras presentadas podemos observar que las mediciones de KASCADE-Grande a
diferentes profundidades atmosféricas calibradas con la escala de energia del observatorio
Pierre Auger no pueden ser descritas de manera consistente por los modelos QGSJET-II-04,
EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d. En particular, para eventos verticales, las estimaciones con los
datos de KASCADE-Grande parecen estar dentro de las predicciones de los modelos de in-
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Figura 7.6: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo EPOS-LHC (lineas)
para log;o[p,(600)] (paneles izquierdos) y log;o[p.(600)/E] (paneles derechos) como funcién de
log;y E. Cada columna corresponde a un intervalo de angulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.

teraccion hadroénica para el protéon (H) y nucleos de hierro (Fe) debajo de varios 107 eV,
pero no hacia 10 e¢V. En este régimen, los modelos predicen méas muones en los chubascos
de particulas que en nuestras estimaciones experimentales calibradas con la escala de ener-
gia del observatorio Pierre Auger. Para eventos méas inclinados, los datos parecen estar en
mejor acuerdo con las simulaciones. Para el ultimo intervalo de dngulo cenital las estima-
ciones estan dentro de los limites de los modelos para los rayos cosmicos primarios de H y Fe.
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Figura 7.7: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo SIBYLL 2.3d (lineas)
para logy[p,(600)] (paneles izquierdos) y logiq[p.(600)/E] (paneles derechos) como funcion de
log;y E. Cada columna corresponde a un intervalo de angulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.

También se observa que la evolucion de p,(600) con la profundidad atmosférica tampoco es
descrita por los modelos de interaccion hadroénica, ya que se aprecia una menor atenuacion at-
mosférica en el caso de las estimaciones experimentales que en las simulaciones, este resultado
es independiente de la escala de energia usada. Es importante mencionar que KASCADE-
Grande también reporté un comportamiento similar para el ntimero total de muones NV, en
las cascadas atmosféricas de particulas de origen hadroénico [115], por lo que los estudios de
este estudio parecen estar de acuerdo con los resultados previos de la colaboracion. Ademas,
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dentro del rango de incertidumbre, los datos no revelan un exceso de muones como el de
Auger, hasta angulos cenitales de 40°.

Esto indica una interesante dependencia de las anomalias en p,(600) detectadas en KASCADE-
Grande respecto a la profundidad atmosférica y posiblemente con la energia de los muones
en el sitio de produccion. Lo anterior podria implicar diferencias en los espectros de energia
o la forma de las distribuciones laterales de los muones en cascadas de particulas de origen
hadroénico [103, 116, 117].

7.2. Densidad de muones a 200 m

7.2.1. Estudio de p,(200) con la profundidad atmosférica

Con el objetivo de indagar mas en las anomalias encontradas, se consideré una distancia
radial mas cercana al niicleo del chubasco de r = 200 m, con los mismos intervalos de angulo
cenital de la seccion anterior. La idea fue estudiar una posible dependencia de las anomalias
con la distancia radial. Los resultados se muestran en las Figuras 7.8, 7.9, y 7.10.

Antes de comenzar con la discusién de los presentes resultados se debe mencionar que el
ajuste y? no estd completamente optimizado. Los resultados aqui presentados son, por lo
tanto, muy preliminares. Sin embargo, pueden dar algunos indicios del posible comporta-
miento que se esperan en los resultados finales.

Las graficas de las Figuras 7.8, 7.9 y 7.10 muestran que el comportamiento promedio de
£,.(200) como funcion de la energia derivado a partir de los datos obtenidos por KASCADE-
Grande y usando la calibracién del observatorio Auger si se encuentra dentro de las predic-
ciones de los modelos hadrénicos para H y Fe. Dentro de los errores sistematicos, los valores
medios estimados para p,(200) en el experimento estan en acuerdo con las predicciones del
modelo de referencia de rayos cosmicos. Por otra parte, la evolucién de esta observable con
el angulo cenital y, por ende, con la profundidad atmosférica, parece estar en mejor acuerdo
con las simulaciones. Asi, vemos que los modelos QGSJET-11-04, EPOS-LHC y SIBYLL 2.3d
describen mejor nuestras estimaciones de p,(200) en KASCADE-Grande. Lo anterior parece
indicar que existe una dependencia de la anomalia con la distancia radial al centro del chu-
basco. Ademas, podrian senialar que las distribuciones laterales de los chubascos medidos son
mas pronunciadas que las esperadas en el marco de los modelos hadrénicos aqui analizado.
Es necesario refinar estos ajustes en un trabajo posterior para poder establecer conclusiones
idoneas. Sin embargo, la linea central sugiere la desaparicion de la anomalia en la densidad
de muones para los tres modelos.
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Figura 7.8: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo QGSJET-II-04 (lineas)
para log[p,(200)] (paneles izquierdos) y logig[p.(200)/E] (paneles derechos) como funcion de
log,g . Cada columna corresponde a un intervalo de angulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.
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Figura 7.9: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo EPOS-LHC (lineas)
para log;[p,(200)] (paneles izquierdos) y logig[p.(200)/E] (paneles derechos) como funcion de
log,g . Cada columna corresponde a un intervalo de &ngulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.
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Figura 7.10: Estimaciones experimentales (circulos) y predicciones del modelo SIBYLL 2.3d (lineas)
para log[p,(200)] (paneles izquierdos) y logig[p.(200)/E] (paneles derechos) como funcion de
log,g EF. Cada columna corresponde a un intervalo de angulo cenital. En cada grafico, la linea
superior representa las predicciones para Fe, la linea punteada media al modelo de referencia y la
linea inferior las predicciones para protones. Las barras de error verticales representan los errores
estadisticos, mientras que la banda turquesa, el error sistematico total.
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Capitulo 8

Conclusiones

6 N el presente trabajo se presenté una estimacion de la densidad lateral de muones en
cascadas atmosféricas de particulas como funcién de la energia primaria, utilizando los
datos obtenidos por el observatorio KASCADE-Grande, calibrados con la escala de energia
del observatorio Pierre Auger, para los intervalos de angulo cenital: 6 < 18.19°, 6 < 24.25°
a una distancia radial de r = 600 m; y para 6 = [0.00°,21.78°], 6§ = [21.78°,31.66°] y 0 =
[31.66°,40.00°] para dos distancias radiales r = 600 m y r = 200 m, de donde se concluye:

% Los modelos de interaccion hadronica post-LHC considerados (QGSJET-11-04, EPOS-
LHC y SIBYLL 2.3d) no logran describir de manera consistente las estimaciones de
las observaciones hechas por KASCADE-Grande, que fueron calibradas con la escala
de energia de Auger, en relacion con la densidad de muones a distintas profundidades
atmosféricas.

% La tasa de disminuciéon de la densidad de muones en la atmosfera, estimada con
KASCADE-Grande, parece ser mas lenta de lo que predicen los modelos de inter-
accion hadronica. Este hallazgo coincide con el estudio realizado por la colaboracion
KASCADE-Grande sobre la longitud de atenuacion efectiva de muones en la atmosfera
[115].

% No se observo un exceso de muones como lo reporté la colaboracion Auger en la region
cercana a los 1018 eV [5].

% Para una distancia radial de 600 m, los modelos solo coinciden con las estimaciones
experimentales para angulos cercanos a 6 = 40°. Sin embargo, para eventos verticales,
los modelos tienden a sobreestimar las mediciones experimentales calibrados con la
escala de energia de Auger, particularmente alrededor de los 108 V.

% La densidad promedio de muones a una distancia radial de 200 metros estimada con
KASCADE-Grande en funcién de la energia y el dangulo cenital (usando la escala de
energia primaria del Auger), muestra un buen acuerdo con las predicciones de los
modelos de interacciéon hadroénica.

% La comparacion entre las estimaciones experimentales de este trabajo para p,(600)
con las reportadas por Haverah Park [12], sugiere una posible discrepancia que podria
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depender de la energia de los muones en el punto de produccion de los chubascos de
particulas.

% El analisis comparativo entre los resultados aqui presentados para p,(600) con los
obtenidos por IceTop [11] indica un acuerdo entre ambos experimentos. No obstante,
es importante considerar que IceTop utiliza una escala de energia diferente a la de
KASCADE-Grande, lo que podria afectar la interpretacion de estos resultados.

Y Aunque el estudio es preliminar, parece indicar que existen diferencias en los espectros
de energia en el punto de produccion y/o en las distribuciones laterales de los muones
entre los resultados experimentales y las simulaciones, como se propuso en [103, 104].

Trabajo futuro

Para tener una investigacion mas completa, se pretende realizar el siguiente trabajo de
manera posterior:

» Anadir otros errores sistematicos, como el debido a la incertidumbre en la pendiente
de la funcién de distribucion lateral, usada para calcular la densidad radial.

* Optimizar el ajuste y? para la distancia radial » = 200 m.

* Analizar la densidad de muones con los mismos intervalos de angulo cenital a diferentes
distancias radiales, indagando atin més en la dependencia de la anomalia.
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Apéndice A

Programas desarrollados para el analisis
de datos

A.1. Método de minimizacion

El siguiente codigo ejecuta la minimizacion y? usando MINUIT en ROOT [102]:

-
const int numParameters = 4;
const int numBins = 14;
Float_t minBins = -2.25;

1
2
4| Float_t maxBins = 0.5;
5

6| Float_t Sizmg_this;

7| Float_t Weight_this;

8| Float_t Trep_this;

9| Float_t rho, rhoprima;
10| Float_t rho2;

11| Int_t nevents;

13| Float_t a0 =
14| Float_t al =
15| Float_t a2 =
16| Float_t a3 =

© 3
oo oo
oo oo

TFile xfile = TFile::Open("CortesHaverahPark.root", "READ") ;
TH1D xhistoEXP = new THID ("Histo_EXP", "Densidad Muones EXP", numBins, minBins, maxBins);
TH1D* histoMC = new THID("Histo_MC", "Densidad Muones MC", numBins, minBins, maxBins);

B W N

void inihistoMC (Double_t *par) {

TTree xdata = (TTreex)file->Get ("EPOSLHC_AI11l");

~

0

data->SetBranchAddress ("WeightZE", & Weight_this);
data->SetBranchAddress ("Trep", &Trep_this);
data->SetBranchAddress ("Rho", &rho) ;

W W W NNNNNNNNDN

nevents = data->GetEntries();
histoMC->Reset () ;

for (Long64_t i = 0; i<nevents;i++) {

0

data->GetEntry (i) ;
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41 if (logl0 (Trep_this)<=8.0) {

42 rhoprima = loglO(rho) + par[0] + par[l]*(loglO(Trep_this)-8.0) + par[2]x(logl0(Trep_this)
-8.0) * (loglO(Trep_this)-8.0);

43 telse{

44 rhoprima = loglO(rho) + par[0] + par[l]*(loglO(Trep_this)-8.0) + par[3]x(logl0(Trep_this)
-8.0)* (loglO(Trep_this)-8.0);

45 }

46

47 histoMC->Fill (1logl0 (TMath: :Power (10, rhoprima)) ,Weight_this);

18

49 }

50 }

51

52| void chiSquareFunction (int &npar, double xgin, double &f, double xpar, int iflag) {

53 f =10.0;

54 double model;

55 inihistoMC (par);

56 double residual;

57 double x, y, error, errormc;

58

59 for (int 1 = 1; i <= numBins; ++1i) {

60 x = histoEXP->GetBinCenter (i) ;

61 y = histoEXP->GetBinContent (i);

62 error = histoEXP->GetBinError (i) ;

63 model = histoMC->GetBinContent (i) ;

64 errormc = histoMC->GetBinError (i) ;

65

66 if(x>-1.7&&y>0&&model>0) {

67 residual = (y - model) / errormc;

68 f += residual x residual;

69 }

70 }

71|}

72

73 int chi2 () {

74

75 TTree *data2 = (TTreex)file->Get ("EXP");

76 data2->SetBranchAddress ("Rho", &rho2) ;

77

78 for (Long64_t i = 0; i< data2->GetEntries();i++) {

79

80 data2->GetEntry (i) ;

81 histoEXP->Fill (1loglO (rho2)) ;

82

83 }

84

85 histoMC—>Sumw2 () ;

86

87

88 TMinuit #*minuit = new TMinuit (numParameters) ;

89 minuit->SetFCN (chiSquareFunction) ;

90 minuit -> SetErrorDef (1);

91 minuit->SetMaxIterations (50000);

92

93

94 minuit->DefineParameter (0, "aO", a0, 0.1, -0.3, 0.3);

95 minuit->DefineParameter (1, "al", al, 0.1, -0.3, 0.3);

96 minuit->DefineParameter (2, "a2", a2, 0.1, -0.3, 0.3);

97 minuit->DefineParameter (3, "a3", a3, 0.1, -0.3, 0.3);

98

99

100 minuit->Migrad() ;

101 minuit->mnmnos () ;

102 minuit->Migrad() ;

103 minuit->Migrad() ;

104 minuit->Migrad() ;

105

106 double fitParameters[numParameters];

107 double errors[numParameters];
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108
109
110
111
112
113
114

138
139
140
141
142
143
144
145
146
147
148
149
150
151

minuit->GetParameter (0, fitParameters[0], errors[0]

) 4
minuit->GetParameter (1, fitParameters[l], errors[l]);

)

)

minuit->GetParameter (2, fitParameters[2], errors([2]);
minuit->GetParameter (3, fitParameters[3], errors[3]

’

cout << "Resultado del ajuste:" << std::endl;

cout << "Float_t " << "a0 = " << fitParameters[0] << ";" <<endl;
cout << "Float_t " << "al = " << fitParameters[l] << ";" <<endl;
cout << "Float_t " << "a2 = " << fitParameters[2] << ";" <<endl;
cout << "Float_t " << "a3 = " << fitParameters[3] << ";" <<endl;
cout << "error0 = " << errors[0] << endl;
cout << "errorl = " << errors[l] << endl;
cout << "error2 = " << errors[2] << endl;
cout << "error3 = " << errors[3] << endl;

histoEXP->SetMarkerStyle (29);

histoEXP->SetMarkerSize (1.5);

histoEXP->SetTitle ("zzz");

histoEXP->GetXaxis () —>SetTitle ("\\log_{10} (\\rho_{\\mu} (600) \\text{m} ~{2} )");
histoEXP->GetYaxis () ->SetTitle ("Eventos");

inihistoMC (fitParameters) ;
histoEXP->SetStats (0);
histoEXP->Draw ("PERROR") ;

TLegend *leyenda = new TLegend(0.65, 0.65, 0.88, 0.88);
leyenda->AddEntry (histoMC, "Ajuste");

leyenda->AddEntry (histoEXP, "KASCADE-Grande");

leyenda —-> SetLineWidth (0) ;

leyenda—>Draw ("SAME") ;
histoMC->SetLineColor (kRed) ;
histoEXP->SetLineColor (kBlack) ;
histoMC->Draw ("LSAME") ;

histoEXP->Delete () ;
histoMC->Delete () ;

return 0;

A.2. Semillas para la minimizacién

El siguiente codigo calcula semillas aleatorias para los parametros a; en un intervalo de
[-0.2,0.2], estos posteriormente son colocados en las variables iniciales que toma MINUIT
para proceder con el ajuste.

{

auto start_time = std::chrono::high_resolution_clock: :now();
cout << "Iniciando programa :: random seed ::" << endl;
const int numBins = 14;

Float_t minBins = -2.25;

Float_t maxBins = 0.5;
Double_t rl, r2, r3,r4;
Int_t nevents;

81




10| Float_t f, rho2, chi2;

11| Double_t model;

12| Double_t residual;

13| Float_t rho_this, Weight_this, Trep_this;

14| Double_t x, y, error;

15| Int_t m = 0;

16| const Int_t n = 50000;

17| Float_t chi_min, aOmin, almin, a2min, a3min, chi_aux, rhoprima;

19 chi_min = 10000;

21| TRandom *rand = new TRandom2 (0) ;

23| TFile xfilel = TFile::Open("CortesHaverahPark.root", "READ") ;

24| TH1ID* histoMC = new TH1D("Histo_MC", "Densidad Muones", numBins, minBins, maxBins);

25| THID *histoEXP = new TH1D ("Histo_ EXP", "Densidad Muones EXP", numBins, minBins, maxBins) ;
26| histoMC—->Sumw2 () ;

29| TTree *data2 = (TTreex)filel->Get ("EXP");
30| data2->SetBranchAddress ("Rho", &rho2) ;

32 for (Long64_t k = 0; k< data2->GetEntries();k++) {

33

34 data2->GetEntry (k) ;

35 histoEXP->Fill (1logl0 (rho2));

36

37 }

38

39| string nombreArbol[15] = {"QGSJETIIO4_All", "EPOSLHC_All" , "SIBYLL23d_All", "QGSJETIIO04_Fe", "

EPOSLHC_Fe" , "SIBYLL23d_Fe", "QGSJETIIO4_H", "EPOSLHC_H" , "SIBYLL23d_H", "QGSJETIIO4_Max"
"EPOSLHC_Max" , "SIBYLL23d_Max" , "QGSJETIIO4_Min", "EPOSLHC_Min", "SIBYLL23d_Min"};

40

41

42 for(int k = 0; k < 1; k++){

43 chi_min = 100000;

44

45 TString arbol (nombreArbol [k]) ;

46 TTree xdata = (TTreex)filel->Get (arbol);

47 data->SetBranchAddress ("WeightZE", & Weight_this);

48 data->SetBranchAddress ("Trep", &Trep_this);

49 data->SetBranchAddress ("Rho", &rho_this) ;

50 nevents = data->GetEntries();

51

52

53 for(Int_t 1 = 1; 1 < n; 1++){

5

55 f =0.0;

56

57 rl = 0.2 * (2.0 * rand->Rndm() - 1.0);

58 r2 = 0.2 x (2.0 x rand->Rndm() - 1.0);

59 r3 = 0.2 x (2.0 * rand->Rndm() - 1.0);

60 r4d = 0.2 » (2.0 » rand->Rndm() - 1.0);

61

62 histoMC->Reset () ;

63

64 for(Int_t k = 0; k < nevents; k++){

65 data->GetEntry (k) ;

66

67 1f(logl0(Trep_this)<=8.0) {

68 rhoprima = loglO(rho_this) + rl + r2%(loglO(Trep_this)-8.0) + r3x(loglO(
Trep_this)-8.0) % (logl0(Trep_this)-8.0);

69 telse(

70 rhoprima = loglO(rho_this) + rl + r2%(logl0(Trep_this)-8.0) + rd*(loglO(
Trep_this)-8.0) * (loglO (Trep_this)-8.0);

71 }

72

73 histoMC->Fill (loglO (TMath: :Power (10, rhoprima)) ,Weight_this);

74 }
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75

76

77 for (int 1 = 1; 1 <= numBins; ++i) {

78

79 x = histoEXP->GetBinCenter (i) ;

80 y = histoEXP->GetBinContent (i) ;

81 error = histoMC->GetBinError (i) ;

82 model = histoMC->GetBinContent (1) ;

83

84 if (y>0&&model>0&&x>-1.7) {

85 residual = (y - model) / error;

86 f += residual x residual;

87 }

88

89 }

90

91

92 if(chi_min > f){

93

94 chi_min = f;

95 almin = rl;

96 almin = r2;

97 azmin = r3;

98 a3min = r6;

99 }

100

101 }

102

103 cout << "33388838883388338882338338 W <L awlooll <<€ " 2333885338832388338838333"W << emelly
104 cout << "chi minima: " << chi_min << endl;

105 cout << "Float_t a0 = " << alOmin << ";" << endl;
106 cout << "Float_t al = " << almin << ";" << endl;
107 cout << "Float_t a2 = " << a2min << ";" << endl;
108 cout << "Float_t a3 = " << a3min << ";" << endl;
109

110 }

111

112| auto end_time = std::chrono::high_resolution_clock: :now();
113 std::chrono::duration<double> elapsed_time = end_time - start_time;
114| std::cout << "Tiempo total: " << elapsed_time.count()/60.0<< " minutos" << std::endl;
115 filel->Close () ;

116| }
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Apéndice B
Resultados del ajuste

En este apartado se muestran los resultados de los histogramas con el mejor ajuste para la
minimizacion de x2, dado por:

2
U Ne:p i_N )
X2 = Z(—p’ Mo ) (B.1)

i=1 OMC,i

donde Negp; es el nimero de eventos experimentales en el i-ésimo bin del histograma, Nysc;
el nimero de eventos esperados en el mismo bin, mientras que oy, es la incertidumbre
estadistica en el i-ésimo bin para la simulacion Monte Carlo, calculado mediante la raiz
cuadrada de la suma de los pesos al cuadrado y m = 14 el nimero de bines en los histogramas.
El desplazamiento aplicado a log;, p,, fue parametrizado por:

ap +ay - (logyg E —8.0) + ay - (log,, E —8.0)% si log,, E < 8.0,
5M(E) = . (B.2)
ag + ay - (logyy F = 8.0) + a3 - (log,, £ —8.0)% si log,, £ > 8.0,

La etiqueta All se refiere al ajuste central, mientras que las restantes (Fe, H, Max y Min)
hacen alusion a los errores sistematicos y se describen en la Tabla 6.2. Cada panel muestra
el modelo de interacciéon hadrénica e intervalo de angulo cenital considerado.
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