N

UNIVERSIDAD MICHOACANA DE SAN NICOLAS DE
HipALGO

FAacuLTaAD DE CIENCIAS

INVESTIGACION DEL ESPECTRO DE LA

COMPONENTE LIGERA DE LOS RAYOS

COSMICOS ENTRE 10 TEV v 100 TEV
USANDO EL OBSERVATORIO HAWC

TESIS

QUE PARA OBTENER EL TITULO DE:
Licenciado en Ciencias Fisico Matematicas

PRESENTA:

Jorge Antonio Morales Soto

DIRECTOR DEL TRABAJO:

Dr. Juan Carlos Arteaga Velazquez

Morelia, Michoacan. Septiembre, 2017



Resumen

La naturaleza, origen, propagaciéon y mecanismo de aceleracion de los rayos cosmicos
de altas energias son aun desconocidos. Se sabe que el espectro de los rayos césmicos y su
composicion pueden contener claves para resolver estos misterios, de ahi el interés que ha
surgido en medir estas cantidades. Una de las regiones con menor estadistica en las mediciones
del espectro de rayos cosmicos ha sido el intervalo de energia entre 10 TeV y 1 PeV, el cual es
dominado por protones y nucleos atémicos de helio de nuestra propia galaxia. Se espera que
con los datos obtenidos por HAWC se pueda obtener nueva informacién sobre esta region de
energia. El observatorio de rayos gamma HAWC es un laboratorio disenado para el estudio
de rayos gamma y rayos cosmicos con energias entre 100 GeV y 100 TeV. En este trabajo se
presentan los resultados de un estudio preliminar del espectro de la componente ligera con
los datos obtenidos por el observatorio HAWC.

Palabras clave: observatorio HAWC, rayos cosmicos, espectro de energia, composicion,
método de deconvolucion.
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Abstract

The nature, origin, propagation and the acceleration mechanism of the cosmic rays of high
energies are still unknown. It is well known that the energy spectrum and the composition of
the cosmic rays may have the keys to solve these mysteries, therefore there’s been an interest
in measuring these quantities. One of the regions with less statistics in the measurements
of the cosmic rays energy spectrum has been the energy range between 10 TeV and 1 PeV,
which is dominated by protons and helium atomic nuclei from our Galaxy. It’s expected
that from the data obtained by the HAWC observatory we can get new information about
this energy region. The High-Altitude Water Cherenkov gamma ray observatory (HAWC)
is a base-ground laboratory designed to study gamma rays and cosmic rays with energies
between 100 GeV and 100 TeV. In this work are presented the results from a preliminary
study of the cosmic ray light component energy spectrum with the measurements made by
the HAWC observatory.
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Capitulo 1

Rayos Cosmicos

“The results of this observations seems to be explained

i the easiest way by assuming that an extremely penetrating
radiation enters the atmosphere from above.”

-Victor Hess.

En el siglo XIX se dieron algunos de los descubrimientos que sentaron las bases de la fisica
moderna, tales como los estudios de Hertz sobre la naturaleza de la luz, el descubrimiento
de los rayos catodicos, el descubrimiento del electron y de la radiactividad, asi como de sus
diferentes clases (o, 3, 7).

Uno de los instrumentos méas simples empleado para la medicion de la radiactividad es
el electroscopio (ver Fig. 1.1). El electroscopio es un instrumento que permite detectar la
presencia de carga eléctrica en un cuerpo, medir el signo de la carga y determinar su valor con
cierto grado de incertidumbre. Una de las formas mas sencillas de construir un electroscopio
consiste en tomar un recipiente de vidrio, perforar su tapa e introducir por el orificio un
alambre, en uno de los extremos del alambre se colocan dos laminas de papel de aluminio y
se cierra el recipiente con las ldminas en su interior. Una vez que se induce una carga eléctrica
por medio de un cuerpo cargado al electroscopio a través del contacto con el alambre, las
placas internas se separan (en caso de que las laminas tengan cargas de mismo signo) debido
a la fuerza de repulsion electrostatica y, acto seguido, el gas, que esté en su interior, provoca
la descarga del electroscopio, ya que este se encuentra en un proceso de ionizacién continuo.
Lo anterior se puede observar cuando las placas internas se mueven una hacia la otra, y la
razéon a la cual sucede esta descarga es una medida de la cantidad de ionizaciéon en el gas
debido a la radiaciéon externa. Con un disenio adecuado los efectos de descarga debidos a la
ionizacion del gas (aire) del interior del electroscopio o al material que sostiene las placas
metalicas, pueden ser reducidos casi por completo, pero aiin asi el electroscopio no retendra
la carga de manera indefinida.

A finales del siglo XIX, el fenémeno de la conductividad del aire era tema de estudio
entre la comunidad cientifica, entre los cientificos mas destacados se encuentran C. T. R.
Wilson, H. F. Geidel y J. Elster. En esa época ya se sabia que la materia esta compuesta
por dtomos y que cada elemento quimico representa un tipo diferente de atomo y, ademés,
que estos poseen igual cantidad de cargas positivas y negativas, lo cual los hace neutros. De
acuerdo a esto, la descarga del electroscopio era explicada por el hecho de que el aire o el gas
que rodea a las placas siempre se encuentra ligeramente ionizado, lo que quiere decir que el
gas pierde su naturaleza neutra. Una molécula del gas puede perder un electréon y quedar con



un exceso de carga positiva, mientras que el electrén puede quedar libre o anadirse a otra
molécula dandole carga negativa. Por lo tanto, dentro del gas existe una pequena fracciéon
de electrones libres y moléculas cargadas, los cuales reciben el nombre de iones. Ahora, si
las placas del electroscopio estan cargadas positivamente, estas atraen iones negativos y la
carga positiva de las placas es gradualmente neutralizada hasta que las placas regresan a
su posicion original. De manera similar, si las placas tienen carga negativa, atraen iones
positivos y sucede la descarga de las placas. Como es natural, diferentes experimentos fueron
propuestos y realizados para comprender la naturaleza del fenémeno de ionizaciéon del gas al
interior del electroscopio.

Figura 1.1: En la imagen se muestra un electroscopio similar a los usados a finales del siglo
XIX. Fuente imagen [1].

J. Elster y H. F. Geiter establecieron que la radiaciéon natural de la superficie de la Tierra
(propuesta por Becquerel) y de los elementos quimicos que se encuentran en ella deberian
ser considerados como la fuente primaria de la ionizaciéon del aire [2].

Si la radiacion es de origen terrestre, entonces su efecto deberfa de ser mas fuerte cerca de
la superficie y deberia de disminuir gradualmente al incrementar la altura. En principio, esto
deberia de ser facil de comprobar al hacer mediciones de la radiacion a diferentes altitudes.
Con el proposito de corroborar esta hipotesis, se empezaron a realizar mediciones a distintas
altitudes, pero los resultados fueron contradictorios.

En 1900, Elster y Geiter compararon la ionizaciéon a nivel del mar con la medida a una
altitud de 3,000 m. Encontraron que la pérdida de carga eléctrica en un cuerpo cargado es
més grande a grandes altitudes que a nivel del mar [2].

Hermann Ebert probablemente fue la primer persona en realizar un vuelo en globo para
medir la pérdida de carga eléctrica en un cuerpo cargado a diferentes altitudes [|2]. Realizo
un total de tres vuelos en globo (junio y noviembre de 1900 y enero de 1901) alcanzando
una altitud maxima de 3,700 m encontrando un cambio con la altitud en la pérdida de carga
eléctrica del cuerpo y observo que sus resultados dependian de las condiciones climatologicas.

En 1906, Heinrich Mache y Travis Rimmer estudiaron la intensidad de la penetracion
de la radiacion y descubrieron que la radiacion cambiaba durante el dia y dependia de
las condiciones atmosféricas [2]. Posteriormente, en 1908, Mache concluy6 que la radiacion



penetrante estaba constituida por dos partes: una parte originada por elementos quimicos
contenidos en la superficie terrestre y sus respectivos productos de decaimiento y la otra
parte proveniente del decaimiento radioactivo de los elementos quimicos que se encuentran
distribuidos en la atmosfera.

El fisico austriaco, Victor Hess, especulaba que la radiaciéon no era terrestre sino de origen
extraterrestre. Hess era un aficionado a los vuelos en globo y llevé a cabo una serie de diez
vuelos en globo aerostético (varios de ellos durante la noche) con medidores de ionizacion
(electroscopios) [3-5]. En 1912, Hess realizo siete vuelos en globo, de los cuales dos fueron
de gran importancia. El primero de estos dos vuelos fue realizado en un eclipse de Sol, el
17 de Abril, entre las 11 a.m. y 1 p.m., hasta una altitud de 2,750 m. Hess descubri6 que
la radiacion alrededor de 2,000 m de altura era mayor que a nivel de mar y el eclipse no
tuvo ningun efecto sobre los resultados. Por lo tanto, el Sol fue descartado como la fuente
principal de esta radiacion, sugiriendo el origen de la misma fuera del sistema solar (aunque
hoy se sabe que hay rayos cosmicos que provienen del Sol). El segundo vuelo fue realizado
la manana del 7 de Agosto a las 6 a.m., con una duraciéon de vuelo de aproximadamente 6
hrs y una altitud aproximada de 5,300 m (ver fig. 1.2). Los resultados de este ascenso en
globo (combinados con los resultados de los vuelos previos), llevaron a la conclusion de que
la ionizacién se incrementa significativamente con la altura. Los resultados no mostraron
diferencia de dia o de noche.

Figura 1.2: Victor Hess en el aterrizaje en Austria del vuelo realizado el 7 de Agosto de 1912,
en el cual alcanzé una altitud de aproximadamente 5,300 m.



Los rayos césmicos pueden ser considerados como aquella radiaciéon extraterrestre com-
puesta por nicleos atéomicos, neutrones, electrones relativistas e incluso antiparticulas que
inciden sobre la atmosfera de la Tierra [4]. Su origen y mecanismo de propagaciéon son atn
desconocidos y siguen siendo fuente de estudio de diversas colaboraciones cientificas alre-
dedor del mundo, las cuales trabajan en modelos fisicos, calculos numeéricos, simulaciones,
mediciones del flujo y direccién de arribo de los rayos cosmicos, y que estudian los misterios
del espacio con otras ventanas astrofisicas.

Algunas de las preguntas que se espera sean respondidas con el estudio de los rayos
cOsmicos son:

1. ;Cuéles son las fuentes y los mecanismos de aceleracion de los rayos cosmicos?
2. (Qué nueva fisica se puede aprender de ellos?

3. (Cual es el espectro de energia y la composicion de masa de los rayos cosmicos prima-
rios?

4. ;Coémo se propagan por el Universo?

El estudio de los rayos cosmicos es tutil para inferir propiedades del campo magnético de
nuestra Galaxia, asi como de los procesos fisicos de alta energia que ocurren dentro de ella.

El estudio de rayos césmicos de altas energias y las observaciones astronémicas en rayos
gamma, entre otros, han arrojado pistas sobre los objetos astrofisicos que podrian ser los
responsables de la aceleracion de los rayos cosmicos. Las respuestas al parecer se encuentran
dentro y fuera de nuestra Galaxia; las fuentes de los rayos cosmicos de altas energias dentro
de la Via Lactea podrian incluir a los remanentes de supernova [6] (ver fig. 1.3), las ondas
de choque producidas por las explosiones estelares, pilsares, superburbujas, etc. Las fuentes
extra galacticas podrian incluir objetos exoéticos como agujeros negros supermasivos y los
llamados Gamma Ray Bursts.

Los rayos cosmicos ofrecen la posibilidad de analizar muestras de materia de mas alla
de nuestro sistema solar. Al identificar los diferentes tipos de nucleos atomicos que estan
presentes en la radiacién cosmica, se espera descubrir los mecanismos que los producen,
como pueden ser los procesos de nucleosintesis estelar o la fragmentaciéon de nicleos atémicos
en una colision con otra particula cargada (como puede ser otro nicleo atémico del medio
interestelar o intergalactico), a este tltimo mecanismo se le conoce como espalacion.

1.1. Breves datos historicos

A continuacion se presentan de manera cronoldgica algunos de los datos histéricos mas
relevantes en la fisica de rayos cosmicos [2, 4, 7]:

1912 Victor Hess realiza una serie de vuelos en globo y descubre que la radiaciéon ionizan-
te aumenta con la altitud. Hess llega a la conclusion de que esta radiaciéon tiene que
ser de origen cosmico. En 1919, Hess recibe el premio Lieben de la Academia Aus-
triaca de Ciencias por su descubrimiento de la Hohenstrahlung (radiacién que viene
de las alturas). Posteriormente en 1936 fue galardonado con el premio Nobel por su
descubrimiento de la radiacion césmica.



a) | b)

Figura 1.3: a) La Nebulosa del Cangrejo es el remanente de una estrella supermasiva que
termind su ciclo de vida en una explosion de supernova. En la imagen b) esta la remanente
de supernova de Tycho, la cual fue observada por primera vez en 1572 por el astronomo
danés Tycho Brahe Crédito de la imagen: a) NASA /JPL-Caltech/R. Gehrz (Universidad de
Minnesota); b) X-ray: NASA /CXC/Rutgers/K.Eriksen et al.

1914 El fisico aleman, Werner Kolhorster confirma los resultados sobre el aumento de la
ionizacion en el aire con la altitud, medida por V. Hess, realizando vuelos en globo de
hasta 9300 m s. n. m.

1928 Robert Andrews Millikan (ver fig. 1.4) acuna por primera vez el término de rayos
cosmicos. Millikan no crefa que la radiacion tuviera un origen extraterrestre y asumia
que tenia su origen en las sustancias radioactivas presentes en el aire. Asi es que Millikan
decide corroborar los resultados obtenidos por V. Hess y W. Kolhorster. Tras anos de
estudio e investigacion, Millikan propone que tnicamente una pequena fraccion de la
radiacion ionizante proviene del espacio exterior y, ademas, propone que estos son rayos
gamma de alta energia, ya que esta era la radiacién més penetrante conocida hasta ese
entonces.

1929 Dimitry Skobelzyn observa por primera vez los rayos césmicos con una cdmara de
niebla. Posteriormente, Bothe y Kolhorster demuestran que las trazas formadas por el
paso de rayos cosmicos secundarios dentro de la camara de niebla son curvadas por un
campo magnético. Esto demuestra que los rayos césmicos secundarios observados en la
superficie terrestre son particulas cargadas.

Jacob Clay observa el efecto de latitud al realizar mediciones durante sus viajes entre
Amsterdam y las islas del sur de Asia. Este efecto se manifiesta mediante una de-
pendencia de la intensidad de los rayos cosmicos con la latitud geomagnética. Bothe
y Kolhorster proponen la interpretacion correcta de este efecto como una anisotropia



Figura 1.4: Robert Andrews Millikan (1868 - 1953) [8].

inducida por el campo magnético de la Tierra, proponiendo a su vez que los rayos
cOsmicos primarios tienen carga.

1930-1945 El fisico Arthur Compton demostro que los rayos cosmicos tienen una tendencia
preferente de arribar a los polos terrestres y, que su intensidad minima se encuentra
sobre el ecuador de la Tierra. Posteriormente una extensa variedad de experimentos
determinaron que los rayos césmicos primarios son principalmente protones, y que los
rayos cosmicos secundarios producidos en la atmosfera son principalmente electrones,
muones y fotones.

1932 Carl David Anderson descubre el positron al realizar estudios en el California Institute
of Technology (Caltech) sobre los rayos cosmicos en una camara de niebla (ver fig. 1.5),
Anderson también descubrié el muon (1936) como resultado de sus estudios de la
radiacion césmica utilizando también la cdmara de niebla.

1934-1938 Bruno Rossi y Pierre Auger descubren independientemente, con resultados con-
cordantes, la existencia de cascadas extendidas de particulas secundarias que son cau-
sadas por la colision de rayos cosmicos primarios con nucleos atémicos del aire. Lo
anterior, al hacer mediciones de rayos cosmicos secundarios en la atmosfera.

1934 Hans Bethe y Walter Heinrich Heitler desarrollan la teoria de cascadas electromagné-
ticas en la atmosfera.

1949 Enrico Fermi propone que los rayos cosmicos son acelerados al ir rebotando entre nubes
magnéticas en movimiento dentro de la galaxia. A este mecanismo de aceleracion se le
conoce como aceleracion de Fermi de segundo orden.

1941 Norman Hilberry obtiene la curva de distribucion de energia de los rayos césmicos en
el rango de energia de 1x10'° eV a 5x101° eV (ver fig. 1.6).



Figura 1.5: En la imagen se puede ver la traza dejada por la ionizacion del medio causada
por el paso de un positron dentro de una camara de niebla. La particula entra por la parte
inferior de la imagen, se puede observar que su curvatura en esta regioén es menor, lo cual
indica que su energia es mayor en esta zona. El aumento en la curvatura arriba de la barrera
central indica una pérdida de energia al atravesar el bloque de metal que se observa en la
fotografia. Fuente: Carl David Anderson, 1933 |9].

Marcel Schein et al. reportaron los resultados de un experimento en globo aerostético
realizado en el campus de la Universidad de Chicago que demostraron que los rayos
cosmicos estan compuestos principalmente por protones.

1952 Se hacen las primeras observaciones de luz Cherenkov en el cielo nocturno producida
por chubascos atmosféricos de particulas usando un vidrio parabdlico de 25 ¢cm y un
fototubo de 5 cm en el UK Atomic Energy Research Establishment, Harwell, Inglaterra.
Estas mediciones fueron realizadas por William Galbraith y su colega, John V. Jelley.

1953 William Galbraith y John V. Jelley desarrollan la técnica de aire Cherenkov para
la deteccion de chubascos de particulas. Esto da paso al desarrollo de la astronomia
Cherenkov. Esta técnica permite estimar la direccion de llegada de rayos cosmicos y
rayos gamma primarios con gran precision.

2000 Se inicia la construccion del observatorio Pierre Auger en Argentina para el estudio
de cascadas extendidas de rayos césmicos ultraenergéticos (E > 108 eV). Es el primer
experimento en combinar un arreglo de detectores de agua Cherenkov y telescopios
fluorescentes para la observacion simultanea de chubascos de particulas. Un arreglo de
detectores de agua Cherenkov en la superficie trabaja todo el dia haciendo detecciones
de rayos cosmicos, mientras que un telescopio de fluorescencia sbélo puede trabajar
durante la noche con condiciones climatolégicas favorables y sin luna, pero puede hacer
mediciones con mas detalle que un detector de cascadas atmosféricas colocado en la
superficie.
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Figura 1.6: La curva de distribucion de energia (representada por la curva continua) en la
region de 10'° eV obtenida por N. Hilberry [10]. Hilberry obtuvo esta curva al hacer un ajuste
en los datos experimentales obtenidos con chubascos atmosféricos. El ajuste de los datos con
la curva completa da la expresion de ley de potencias E=27. Las curva punteada es la curva
de Bowen, Millikan y Neher y los bloques representan las observaciones experimentales de
Bowen et al. Fuente: [10].

1.2. Espectro primario de rayos cosmicos

Los rayos cosmicos primarios son aquellas particulas de altas energias que se aceleran
dentro de fuentes astrofisicas. Entre ellas encontramos electrones, protones, y niicleos de
helio, carbén, oxigeno, nedén, hierro, y otros elementos quimicos que son resultado de la nu-
cleosintesis estelar. Los rayos cosmicos secundarios generalmente se refieren a aquellos que se
producen de la interaccion de los rayos cosmicos primarios con el gas interestelar /intergaléc-
tico o con la atmosfera terrestre, y estdn compuestos por elementos que no son abundantes
en la nucleosintesis estelar, como litio, berilio y boro. Los antiprotones y positrones son se-
cundarios, pero surge un gran interés en saber si una pequena fraccion de estas componentes
son primarias [11].

En 1949, Enrico Fermi hizo una prediccion de la distribuciéon de energia de los rayos
cosmicos [12]. Fermi encontr6 que esta distribucion era de la forma de ley de potencias, sin
embargo no hizo predicciones sobre el indice de la ley de potencias, ni encontré estructuras
en dicha distribuciéon. No fue hasta 1959 que G.V. Kulikov y G. B. Khristiansen observaron
la primer estructura en el espectro de los rayos cosmicos [13] alrededor de 3 x 10'° eV, en
donde se aprecié un doblez o cambio en la pendiente del espectro. No se hicieron predicciones
ni interpretaciones sobre esta estructura y recibioé el nombre de rodilla.



Conocer como se distribuye la energia de los rayos coésmicos primarios es de suma im-
portancia. Este conocimiento es fundamental para verificar la validez de cualquier teoria
sobre el origen de los rayos cosmicos. Al niumero de particulas con energia E dentro de cierto
intervalo diferencial de energia dE se le llama espectro [5]. El espectro total de los rayos
cosmicos se extiende desde unos cuantos MeV hasta E ~ 10% eV, y decrece siguiendo una
ley de potencias del tipo dN/dE o« E7, donde ~ representa el indice espectral (y ~ —3).
La intensidad diferencial (erréneamente llamada flujo) de los rayos cosmicos usualmente se
expresa como el numero de particulas que arriban a la superficie A del detector por unida
de area, por unidad de tiempo, por angulo solido df? (en estereorradianes), por intervalo de
energia. En la fig. 1.7 se puede ver una compilaciéon de diferentes mediciones del espectro
total de rayos cosmicos.
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Figura 1.7: a) Espectro total de rayos cosmicos de alta energia. A energias de aproximada-
mente 101 eV, el flujo es de 1 particula por m? por segundo, a energias de aproximadamente
10'° eV, el flujo es de 1 particula por m? por afio y a energfas de aproximadamente 108 eV,
el flujo es de 1 particula por km? por ano. En la fig. b) el espectro de energia fue multiplicado
por una potencia de la energia, E27, para realzar las estructuras originadas por los cambios
en el indice espectral. Crédito a): A. Chantelauze [14]; Fuente b): [11].

Existen por lo menos 3 formas de mostrar al espectro de los rayos césmicos y esto es
como funcién de [11]:

1. Unidad rigidez,
2. Energia por nucleon,

3. Energia por nicleo.



Las unidades de la intensidad diferencial I son [m=2s 1sr~!e¢~!], donde € son las unidades

de las variables anteriores.

En el espectro de rayos cosmicos se pueden apreciar tres importantes estructuras de gran
interés, la rodilla aproximadamente a 5 x 10'5 eV, la denominada segunda rodilla ubicada
alrededor de 1 x 10'7 eV.,y el tobillo que se encuentra aproximadamente a 3 x 10'® eV. Las
mediciones después del tobillo son dificiles de lograr y, por tanto, el espectro arriba de estas
energias es muy dificil de medir. El indice espectral del espectro total es v ~-2.7 justo por
debajo de E~4 x 10° eV, antes de llegar a la rodilla. E1 cambio del indice espectral arriba
de la rodilla es de v ~-3.1, después toma un valor de vy &~ -2.7 arriba del tobillo [15, 16].
Los resultados de diferentes experimentos de mediciones directas e indirectas sugieren que
el cambio en el indice espectral puede ser un indicio de transiciéon en la aceleraciéon o un
cambio en el tipo de fuente, la pérdida de capacidad del campo magnético en el origen para
confinar rayos cosmicos de alta energia o un cambio en la composicion [17].

La rodilla podria reflejar el hecho de que la mayoria de los aceleradores cosmicos en
la galaxia han alcanzado su méaxima energia, lo cual se veria reflejado en un cambio en la
composicion y con un incremento en abundancia de nucleos pesados [5]. Se sabe que en esta
region de energia de 5 x 10'5 eV el espectro es dominado por la componente ligera de los
rayos cOsmicos, esto es, por protones libres y ntucleos atémicos de helio, carbono, oxigeno,
entre otros (A<16). El estudio del espectro de la componente ligera podria arrojar nuevas
pistas sobre el fenémeno de la rodilla. En general, se predice que los espectros de rayos
cosmicos para distintos grupos de masa, deberian poseer una rodilla cuya posicion depende
de la composicion. La energia de cada rodilla resulta ser proporcional a Z-Ey, donde Z es
la carga eléctrica del rayo cosmico y Eg ~ 4 x 10'® eV [18]. Esto se ha comprobado con los
experimentos de KASCADE (18] y KASCADE-Grande [19].

En la region de energia de la sequnda rodilla la componente dominante es la pesada y
esta asociada con la presencia de la rodilla en el espectro del Fe [19].

1.3. Composicién primaria de los rayos césmicos

Cerca del 79 % de los niicleos primarios dentro de la galaxia son protones libres y, aproxi-
madamente, cerca del 20 % son nicleos de He, y se infiere que esto sea general en el Universo
[20]. Para determinar la composicion elemental de los rayos cosmicos por medio de medicio-
nes directas, se realizan experimentos en globo en la atmosfera superior o en satélites que
orbitan la Tierra. El estudio de la composicién también se puede llevar a cabo por medio
del estudio de cascadas o de chubascos de particulas en la atmosfera en experimentos con
base en la Tierra, pero la informaciéon de la composiciéon es menos detallada debido a las
incertidumbres en los modelos hadronicos utilizados en las simulaciones de los chubascos que
se usan para interpretar los datos medidos.

La composiciéon quimica de los rayos coésmicos es similar a la abundancia de los elementos
en el Sistema Solar (ver fig. 1.8), indicando un origen estelar de los rayos cosmicos. Sin
embargo, hay algunas diferencias en los nucleos secundarios (Li, Be, B, Mn, V, Sc) producidos
por la espalacion de nicleos mas pesados (C, O, Fe).

Los positrones y antiprotones son componentes de los rayos coésmicos. Se considera que
estos elementos son principalmente de origen secundario, y el estudio detallado del espectro
de energia de estos elementos podria revelar nueva informaciéon sobre los mecanismos de
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Figura 1.8: Abundancias relativas de los elementos quimicos en los rayos césmicos galacticos
y en el Sistema Solar como funcion de la carga nuclear Z. Fuente Imagen: [21].

propagacion de los rayos cosmicos [22]|. Elementos como el antihelio o antideuterio no han
sido encontrados en la radiacion cosmica. Experimentos como AMS (Alpha Magnetic Spec-
trometer) tienen la mision de buscar materia oscura y antimateria en la radiacion cosmica,
asi como hacer un analisis detallado de la composiciéon y el flujo de los rayos césmicos de
bajas energias desde el espacio. AMS estudia la composicion de los rayos cosmicos primarios
explorando una nueva frontera en el campo de la fisica de particulas, buscando la antimateria
de origen primigenio y estudiando la naturaleza de la materia oscura.

1.4. Fuentes

1.4.1. Origen de rayos coésmicos galacticos

La primer suposicion es que las estrellas de masas pequenas son responsables de inyectar
rayos cosmicos de baja energia al medio interestelar debido a su actividad coronaria. Las
estrellas de masa pequena son muy activas y por tanto se espera que su contribuciéon sea
importante. Se propone que el mecanismo de entrada empieza con la aceleracion de ciertos
elementos a energias supra termales debido a la actividad coronaria, para luego ser expulsados
al medio interestelar; después de ingresar al medio interestelar son acelerados por ondas de
choque provocadas por remanentes de supernova, fuentes galacticas, el centro de la galaxia,
ete. 5]

Otra suposicion sobre el origen de los rayos cosmicos implica la ionizacion de particulas de

11



polvo interestelar. En 1949, L. Spitzer senal6 que las particulas de polvo interestelar pueden
ser acelerados a velocidades similares a la de la luz por la presion de la radiacién de las
supernovas [17]. En 1954, H. Alfvén not6 que el polvo coésmico se carga de manera ordinaria y
posteriormente es acelerado por los mismos procesos electromagnéticos que pueden producir
rayos cosmicos [17].

Esta teoria explica bien la abundancia de elementos quimicos que componen a los rayos
coésmicos junto a la que toma en cuenta la inyeccion de rayos coésmicos provenientes de la
actividad estelar.

Por ultimo, tenemos a las estrellas masivas como otra posible fuente de los rayos césmicos.
Estas estrellas pueden ser de 3 tipos [5]:

1. Estrellas con una masa estelar de entre 8 y 15 masas solares, que pueden explotar
dentro del medio interestelar.

2. Estrellas con masa de entre 15 y 25 masas solares, las cuales explotan enriqueciendo el
viento estelar principalmente con hidroégeno.

3. Estrellas con masa superior a las 25 masas solares. Estas estrellas explotan al alcanzar
la etapa de gigantes azules.

En esta teoria, la inyeccion de los rayos cosmicos al medio interestelar se da a través del
viento estelar, explicando a su vez la variedad de elementos quimicos en la composicion de
los rayos cosmicos.

1.4.2. Origen de los rayos césmicos extra galacticos

Fuentes extra galacticas energizadas por hoyos negros masivos en los centros de galaxias
son abundantes y suficientemente poderosas como para ser responsables del espectro arriba
de la rodilla, a estas fuentes se les conoce como nucleos de galaxias activas o AGN, por sus
siglas en inglés. Otra fuente de gran contribuciéon podrian ser los GRB'’s.

1.5. Aceleracion primaria

El tema de la aceleracion primaria es un campo amplio de investigacién. A continuacion
se mencionan los modelos principales utilizados para explicar la aceleracion de los rayos
cOsmicos.

1.5.1. Aceleraciéon de Fermi
Aceleracion de segundo orden de Fermi

Observaciones en los rayos césmicos indican que el proceso de aceleracion da paso a
la formaciéon de un espectro de energia de tipo ley de potencias. El espectro de los rayos
cosmicos tiene la forma dN(E) oc E7°dE, donde el exponente § se encuentra tipicamente
dentro del rango 2 a 3.

En 1949, Fermi propuso un modelo en el cual las particulas cargadas ganaban energia a
través de colisiones con nubes interestelares y asi podian ser aceleradas hasta altas energias
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[23]|. En la primera version del mecanismo de aceleracion de Fermi, las particulas cargadas
son reflejadas por espejos magnéticos que son asociados con irregularidades en el campo
magnético de la galaxia. Los espejos magnéticos se mueven de manera aleatoria con velocidad
V, de esta manera las particulas ganan energia de manera estocéstica en las colisiones [24].
Para obtener una distribucion tipo ley de potencias, las particulas deben de permanecer en
la region de aceleracion por un cierto tiempo caracteristico 7 [24].

La energia promedio ganada por colision es:

-3

De la ec. 1.1 se ve que el incremento promedio en energia es de sequndo orden en el
término V/c. A esto se le llama aceleracion de segundo orden de Fermi [24].
El espectro final de energia predicho por este modelo es:

N(E)dE = constante x E~° (1.2)
donde x = 1 + (QTese) ™', Tese €8 €l tiempo caracteristico que una particula permanece en
la region de aceleracion debido al confinamiento del campo magnético, y a = % (‘C/—z), y L

es la distancia que recorre la particula entre los espejos magnéticos.

Este modelo de Fermi presenta distintos problemas con la teoria actual, sin embargo
existe una version moderna de este modelo. Algunos de los problemas que el mecanismo de
aceleracion de segundo orden de Fermi muestra son los siguientes:

= La velocidad de las nubes interestelares de la galaxia son pequenas en comparacion con
la velocidad de la luz, V/c < 10711, lo cual resulta en una ganancia de energia muy
baja para las particulas cargadas.

= A pesar de que este modelo logra generar un espectro de la forma de ley de potencias,
no hay nada en el modelo que indique que el indice espectral debe ser aproximadamente
2.7, el cual es el valor promedio obtenido de las observaciones del espectro de los rayos
cOsmicos.

Aceleracion de primer orden de Fermi

La meta del mecanismo de aceleracion a primer orden de Fermi es obtener una ganancia
de energia que sea lineal en (V/c), esta es una condiciéon que hace maés efectivo el proceso
de aceleracion, especialmente a valores grandes de V. Esta configuraciéon ocurre cuando
las particulas relativistas colisionan con ondas de choque intensas (por ejemplo, ondas de
choque producidas por explosiones de supernovas, niicleos activos de galaxias, etc.), que
pueden alcanzar velocidades supersonicas [25].

La ganancia de energia queda expresada como:

(5)-4(2)

Y el espectro de energia obtenido es:

N(E)dE = constante x E~?dE (1.4)
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El mecanismo de aceleracion a primer orden de Fermi es muy prometedor, a pesar de que
con este modelo tampoco se obtiene el valor observado del indice espectral i.e. 2.7, pero es
mas probable que se encuentre presente en el universo en diferentes ambientes astrofisicos
y es més efectivo. A diferencia del modelo a segundo orden, aqui se encuentra un valor fijo
para el indice espectral y la diferencia con el valor observado puede deberse a los efectos de
propagacion en el medio interestelar.

Aceleracion difusiva por choque

El modelo mas aceptado desde los anos 70’s esté asociado con la aceleracion de particulas
cargadas en ondas de choque, y se le conoce como aceleracion difusiva por choque. En este
proceso la aceleracion es de primer orden en la velocidad de choque (tomando en cuenta el
modelo de aceleracion de primer orden de Fermi) y automéaticamente resulta en un espectro
de energia de ley de potencias con un indice espectral 6 ~~ 2 [24].

Las particulas se aceleran en una especie de ping-pong entre los extremos de la onda de
choque. Esto puede ocurrir en escenarios tales como explosiones de supernovas. Las trayec-
torias de los rayos cosmicos son dispersadas por las fluctuaciones del campo magnético. Si el
campo magnético local fuera uniforme, los rayos césmicos escaparian facilmente de la region
de choque al fluir a lo largo de las lineas del campo magnético. Los rayos cosmicos realizan
un viaje de manera aleatoria a lo largo de las lineas de campo a través de toda la region
de choque, resultando en un ir y venir de los rayos césmicos por la region multiples veces,
ganando energia en cada cruce.

Se han hecho observaciones de posibles rayos cosmicos galdcticos con energias cerca de
la rodilla y hasta aproximadamente 10%° eV. ;Cémo es posible que alcancen semejantes
energias? Se cree que estas particulas también son aceleradas por las ondas de choque en su-
pernovas o nucleos de galaxias activos. Otra opcién sugiere un proceso similar a la aceleracion
de Fermi entre varias ondas de choque.

1.5.2. Regiones de aceleraciéon

En 1984, A. M. Hillas encontr6 que para que una regién pueda acelerar rayos cosmicos
hasta altas energias esta debe de ser al menos el doble de grande que el radio de Larmour.
Cuando esta region es del tamano de la fuente se pierde eficiencia. Esto fija un limite en la
energia maxima de la particula acelerada en la fuente [26]:

B Rfuente 18
E ~ 7| — 10*°eV, 1.5
MAX (MG> < kpe ) X ev, (1.5)

donde Z es la carga de particula, Rfyente €s el tamano de la region de aceleracion y B es el
campo magnético en la region de aceleracion.

Existen diferentes posibles tipos de fuentes que cumplen con las caracteristicas para
acelerar rayos cosmicos hasta las energias observadas. Esto se puede observar en la llamada
grifica de Hillas|27] (fig. 1.9), donde las posibles fuentes de aceleracion se muestran en el
espacio fase del campo magnético caracteristico de la region de aceleracion, B, contra el
tamano caracteristico, R, de la fuente.

Con el modelo de Hillas se pueden identificar varias poblaciones (ver fig. 1.10) de fuentes
de rayos cosmicos de alta energia. En [29] tres tipos de fuentes con diferentes E,,q, se usan
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Figura 1.9: La grdfica de Hillas para diferentes posibles fuentes de aceleraciéon de rayos
cosmicos (en azul). Las lineas punteadas indican los limites superiores para ser considerados
aceleradores de protones en la rodilla (=~ 10'® eV), y en el tobillo (&~ 10'® ¢V). Una vez que
la particula alcanza su maxima energia, el campo magnético ya no es capaz de mantener la
particula confinada a la region de aceleracion y la particula escapa. Fuente imagen: 28].

para para el modelado del espectro de energia de los rayos coésmicos. Estas fuentes son:

Poblacién 1: Se asocia con remanentes de supernovas (SNRs), con la rodilla como indicador
del corte de energia de esta poblacion.

Poblacién 2: Esta poblacion estd considerada como una componente de rayos cosmicos

galacticos de altas energias de origen desconocido. El corte de energia de esta poblacion
esen B = 4 PeV.

Poblacién 3: Se asume que esta poblacion de rayos cosmicos ultra energéticos es de origen
extra-galactico. Esta poblacion tiene un corte de energia en E = 1.3 EeV.

1.6. Propagacion

Atn se desconocen bien los procesos de propagacion de los rayos cosmicos en el medio
interestelar. A medida que los rayos césmicos viajan por el espacio, son desviados por los
campos magnéticos del espacio e interaccionan con particulas del medio, tales como el gas
interestelar. En esta interaccién se generan diferentes emisiones de particulas tales como
rayos gamma, neutrinos y pares electron-positréon que proceden, por ejemplo, del decaimiento
de piones y neutrones. El estudio de estas emisiones puede arrojar nuevas pistas sobre la
propagacion de los rayos cosmicos, asi como sobre su origen [30].
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Figura 1.10: Modelo de las tres poblaciones que podrian explicar el espectro de los rayos
cosmicos. Fuente: [29].

Las particulas que escapan continuamente las regiones de aceleracion (pulsares, remanen-
tes de supernovas, superburbujas, etc.) son introducidos al medio interestelar y se convierten
en lo que conocemos como rayos cosmicos. Las pérdidas de energia y algunos procesos de
reaceleracion durante la propagacion e incluso el escape de la Galaxia de los rayos cosmicos
cambia el espectro inicial de las particulas.

En el modelo de la caja rota de la Via Lactea (leaky boz') se asume que los rayos cosmicos
son acelerados en el plano galéctico y se propagan dentro de una caja cilindrica de altura
H y radio R, y son reflejados en las fronteras. Existe una pequena probabilidad de que las
particulas escapen al momento de alcanzar la frontera. El confinamiento dentro de la caja
se debe a la presencia del campo magnético galéctico en el cual se propagan difusivamente.

Durante la propagacion de los rayos cosmicos existen diferentes procesos de pérdida de
energia, los tres principales procesos son [26]:

= Pérdidas adiabéticas de energia debido a la expansion del Universo,
» Produccion de pares (py — pete™),

» Produccién de piones (py — 7N).

= Interacciones tipo Compton,

» Entre otros.

Los campos magnéticos, por otra parte, afectan la direccion de arribo de los rayos cos-
micos, produciendo desviaciones de estos tltimos por lo que los rayos cosmicos dejan de
apuntar a su fuente (excepto los rayos cosmicos de energias extremas, E ~ 1020 V).

'Para mas informacion sobre este modelo, revisar: [31].
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Halo

Figura 1.11: Diagrama simple del modelo caja rota de una galaxia como la Via Lactea de
radio R. Los rayos césmicos viajan en todas direcciones en el disco galactico interactuando
con el campo magnético de la Via Lactea y el medio interestelar. Algunas particulas logran
escapar el confinamiento del campo magnético. Fuente imagen: [32].
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Capitulo 2

Técnicas de medicion directa

“Detectors can be classified into three categories:
those that don’t work, those that break down,
and those that get lost.”

-Anénimo.

El estudio preciso del flujo de los rayos cosmicos a altas y bajas energias puede arrojar
nuevas pistas sobre el origen, naturaleza e interacciones de los rayos césmicos con el medio
interestelar y la atmosfera terrestre.

Las mediciones directas realizadas por satélites y experimentos en globos aerostaticos
han explorado rangos de energia de hasta aproximadamente 10'® eV. A energias superiores
se pierde estadistica en este tipo de mediciones debido a que el flujo de particulas comienza
a decaer (a energias de 10 eV, por ejemplo, el flujo es de 1 particula/m?/ano). A energias
superiores a 1 PeV, las mediciones son realizadas indirectamente por detectores de cascadas
atmosféricas de particulas instalados a nivel del suelo los cuales, debido a su gran tamano
pueden compensar el flujo tan bajo de rayos césmicos a altas energias.

Las mediciones directas son realizadas por instrumentos situados completamente o casi
fuera de la atmosfera. Tipicamente esta clase de detectores cuenta con cuatro componentes
principales:

= Magnetos que curvan las trayectorias de las particulas cargadas para determinar la
carga de dichas particulas. Los magnetos también son utilizados en camaras de rastreo
para medir el momento de las particulas cargadas.

= Una capa delgada de plastico centellador donde los rayos césmicos cargados crean un
destello de luz. Este destello de luz, que es proporcional a la energia de la particula,
es generado debido a que los rayos cosmicos al pasar a través del plastico centellador
depositan parte de su energia en dicho material.

» Céamaras de emulsion donde el rayo césmico primario interacciona, se registran las tra-
yectorias de las particulas cargadas generadas por dicha interaccion y, posteriormente,
se reconstruye la direcciéon del rayo coésmico primario.

= Un calorimetro donde la energia de una particula es depositada. Dentro del calorime-
tro, la particula interacciona con el material por medio de colisiones e interacciones
electromagnéticas o hadronicas, dependiendo de la naturaleza de la particula primaria.
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La energia de la particula primaria es subdividida entre miltiples particulas secunda-
rias. Por dltimo, la energia primaria es disipada via ionizacion y excitacion del material
y es medida.

» Existen otros tipos de componentes (como detectores de tiempo de vuelo, de transicion
tipo Cherenkov, espectrometros, etc.), pero no se entrard mas en detalles debido a que
es un tema muy extenso.

Los experimentos que son instalados en estaciones o naves espaciales tienen una excelente
resolucion angular y energética, ademés, tienen un ciclo de trabajo muy extenso. Pero el
espacio disponible de los orbitadores en donde son montados limita el tamano del detector
y, por lo tanto, el area efectiva del mismo (< 1 m). Los experimentos en globo poseen un
area efectiva méas grande, pero estan limitados por su ciclo de trabajo corto. La limitante en
el area efectiva de estos detectores restringe las mediciones al rango E < 10'° eV.

A continuaciéon se mencionan algunos de los experimentos de medicion directa de rayos
coésmicos méas importantes que contribuyeron de manera efectiva y contribuiran al estudio
de los rayos cosmicos con energias entre 10 TeV y 1 PeV que es donde se tiene interés en este
trabajo de tesis.

2.1. PROTON

PROTON fue un programa ruso de satélites artificiales disenados para poder estudiar
rayos cosmicos de muy altas energias, E < 104 eV. Los satélites fueron disefiados por la
compania soviética de cohetes NPO Mashinostroyenia. La duracion del programa fue de
1965 a 1968. Dentro de este periodo 4 satélites fueron lanzados desde la base de lanzamiento
en Tyuratam (Baikonur Cosmodrome), U.R.S.S.

PROTON 4 fue lanzado en noviembre 16 de 1968, orbitando la Tierra por un periodo
de 250 dias. El satélite tenia forma cilindrica y poseia paneles solares, ver Fig. 2.1. Ademas
de estudiar el espectro de energia de los rayos cosmicos de altas energias [33], PROTON 4
también estudié su composiciéon quimica y las posibles interacciones de esta radiacién con
nucleos de hidrégeno, carbono y hierro. Se esperaba que durante los 250 dias en 6rbita el
satélite pudiera descubrir a la entonces hipotética particula fundamental, el quark.

El instrumento principal usado en los satélites PROTON fue un calorimetro de ionizacion.
Este consistia en una gran cantidad de barras de acero entre las cuales se encontraba un
pléastico centellador. Cuando un rayo coésmico primario colisionaba con una de las barras de
acero, las particulas secundarias originadas se esparcian para hacer mas colisiones con blancos
de acero y asi producir multiples generaciones de particulas secundarias. Posteriormente la
energia depositada en estas interacciones era estudiada.

2.2. JACEE y RUNJOB

Ambos experimentos fueron transportados por globos aerostéticos a la alta atmosfera y
emplearon cadmaras de emulsion en la medicion de rayos cosmicos. En las tablas 2.1 y 2.2 se
presenta un resumen de los datos de vuelo de ambos experimentos (altitud, fechas y lugares
de lanzamiento) [35-37].
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Figura 2.1: Imagen de uno de los satélites PROTON. Crédito de la imagen: Soviet Space
Program.. Fuente Imagen: |34]

JACEE (Japanese-American Cooperative Emulsion Ezperiment) y RUNJOB (RUssia-
Nippon JOint Balloon collaboration) presentaron resultados sobre el espectro de energia de
la componente ligera de los rayos cosmicos (nucleos de hidrogeno y helio) [35]. RUNJOB,
a su vez, también present6 datos de tres grupos de elementos intermedios y pesados, CNO,
NeMgSi, y Fe, cubriendo con sus resultados la region de energia entre 10 y 1000 TeV [37].

CHARGE
DETECTOR

TARGET

CALORIMETER

Figura 2.2: En la figura a) el vuelo namero 11 de JACEFE se extravio después de 11 dias en
el aire. El instrumento y los datos nunca fueron recuperados. En la figura b) se muestra el
diagrama del detector empleado en los vuelos de JACEE, el cual estaba compuesto por un
detector de carga, un blanco para que las particulas interaccionaran y un calorimetro [35].

JACEE realiz6 una serie de 15 vuelos en globo (ver fig. 2.2), incluyendo varios vuelos
de larga duracion desde Australia hasta el sur de América y vuelos circumpolares en la
Antéartica, presentando las mejores estadisticas en mediciones directas arriba de los 10 TeV
hasta 800 TeV. La colaboraciéon de JACEE estudi6é la composicion, espectro de energia e
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Vuelo Fecha Lugar de lanzamiento  Altitud | g/cm ™2

0 Mayo 1979 Sanriku, Jap. 8.0
1 Septiembre 1979 Palestina, TX. 3.7
2 Octubre 1980 Palestina, TX. 4.0
3 Junio 1982 Greenville, C 5.0
4 Septiembre 1983 Palestina, TX. 5.0
5 Octubre 1984 Palestina, TX. 5.0
6 Mayo 1986 Palestina, TX. 4.0
7 Enero 1987 Alice Springs, Australia 5.5
8 Febrero 1988 Alice Springs, Australia 5.0
9 Octubre 1990 Fort Sumner, NM 4.0
10 Diciembre 1990 McMurdo, Antartica 3.5
11 Diciembre 1993 McMurdo, Antértica 4.5
12 Enero 1994 McMurdo, Antéartica 5.0
13 Diciembre 1994 McMurdo, Antartica 5.0
14 Diciembre 1995 McMurdo, Antartica 5.0

Tabla 2.1: Resumen de los vuelos en globo realizados por JACEE. JACEE-11 se perdid
en el océano después de 9 dias de vuelo. La altitud se mide como funcién de la densidad
superficial integrada de aire, esto indica la cantidad total por unidad de superficie de aire
que se encontraria arriba de la altitud considerada considerando condiciones de atmosfera
estandar (International Standard Atmosphere). La atmosfera estandar se define como una
serie de condiciones teoricas de presion y temperatura del aire a nivel del mar (15 °C y 1013
mb), con una variaciéon tipica en funciéon de la altura.

interacciones nucleares de los rayos coésmicos.

En el ano del dltimo vuelo de JACFEE, la colaboracion de RUNJOB realiz6 el primer vuelo
de su detector en globo aerostatico. RUNJOB realiz6 estudios sobre el espectro de energia
y la composicion de los rayos cosmicos en la region de energia entre 10 TeV y 1000 TeV.
Los once vuelos de larga duracion de RUNJOB comenzaron en la peninsula de Kamchatka y
diez de ellos fueron recuperados cerca de la region de Volga después de alcanzar una altitud
aproximada de 32 km, entre 1995 y 1999. En la fig. 2.3 se ve la estructura de la cAmara de
emulsion de RUNJOB.

Los resultados sobre el espectro para los protones en el flujo de rayos cosmicos obtenidos
por ambos experimentos son congruentes entre si dentro de los errores estadisticos (ver
fig. 2.4), sin embargo, los resultados obtenidos para las mediciones de los nticleos de helio
son inconsistentes el uno con el otro. El espectro de energia de la componente del helio
obtenida por RUNJOB es aproximadamente 40 % menor que la obtenida por JACEE. Esta
controversia dur6 varios anos y fue resuelta posteriormente por las mediciones realizadas por
la colaboracion de CREAM.
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1995 1996

THICKNESS
: MODULE for '95 for '96
: primary 4.6mm  8.9mm

: upper calorimeter  57.7mm  91.0mm

: lower calorimeter 43.4mm 19.8mm

Figura 2.3: Diagrama de la estructura del detector empleado en el experimento RUNJOB
en los anos 1995 y 1996. La camara de emulsion estaba divida en 4 partes principales: un
modulo primario para identificar al rayo césmico primaria, un modulo de interaccion, un
modulo espaciador para separar las particulas secundarias y un modulo calorimetro para
observar las cascadas electromagnéticas. Fuente: [37].
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Figura 2.4: Comparacion de las mediciones de la componente ligera del flujo de los rayos
coésmicos obtenidas por los experimentos JACEE y RUNJOB. Como se puede ver en la
figura (a), las mediciones del espectro de los protones en el flujo de rayos cosmicos obtenidos
por ambos experimentos coinciden dentro de los errores estadisticos. En la figura (b) se puede
ver que las mediciones del espectro de energia de la componente del helio no son congruentes
entre si, ambos experimentos reportaron valores diferentes para esta componente (véase [35]

y [37])
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Vuelo Ano de lanzamiento

Tiempo de vuelo [horas]

Altitud [g/cm?|

1 1995 130.0 10.0
2 1995 167.0 9.6
3 1996 134.0 9.8
4 1996 147.5 10.2
) 1997 139.5 10.5
6 1997 139.5 10.7
7 1997 fallido fallido
8 1999 141.0 9.5
9 1999 145.0 9.2
10 1999 148.0 9.2
11 1999 146.0 9.0

Tabla 2.2: Resumen de los vuelos en globo realizados por RUNJOB. RUNJOB-7 fall6 debido

a un mal funcionamiento del sistema [37].

2.3. CREAM

El experimento en globo CREAM (Cosmic Ray Energetics And Mass) realizo mediciones
del espectro de protones y helio en el flujo de los rayos cosmicos. Fue disenado y construido
para extender las mediciones en globo de los espectros elementales de los rayos cosmicos a
las mas altas energfas posibles (& 10 eV) en una serie de vuelos en globo. En la fig. 2.5
se observa un diagrama del detector empleado en los vuelos de CREAM. Desde el 2004,
varios instrumentos de CREAM han volado exitosamente en la Antéartida. La configuracion
de cada instrumento ha variado ligeramente, debido a varias mejoras de los detectores. A
continuaciéon se hace un breve resumen con los datos més relevantes de los primeros dos
vuelos en globo aerostatico de CREAM.

2.3.1. CREAM-I1

El primer vuelo en globo de larga duracion de CREAM despegd desde la Estacion Mc-
Murdo, Antartica el 16 de Diciembre de 2004 [38]. Subsecuentemente circunnavego el Polo
Sur tres veces durante 42 dias; el vuelo terminé el 27 de Enero de 2005. Los datos fueron
recolectados a una altitud promedio de 38.5 km con una densidad superficial atmosférica
promedio de 3.9 g cm™2.

CREAM-I hizo mediciones del espectro de protones a energias entre 2.5 y 250 TeV, y
también del espectro de helio a energias entre 630 GeV nucleén™! y 63 TeV nucleén™! [38].

En la figura 2.6 se muestran los espectros de energia obtenidos por CREAM-I para las
componentes de hidrégeno y helio, y son comparados con los obtenidos por otros expe-
rimentos. Los resultados obtenidos por CREAM-I son consistentes con los obtenidos por
JACEE (35|, ambos presentan flujos mayores para la componente del helio en comparacion

con RUNJOB.
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Figura 2.5: A la izquierda se observa una foto del instrumento a bordo del primer vuelo de
CREAM antes de ser lanzado. A la derecha se tiene el diagrama del detector utilizado en el
experimento. La configuracion del detector incluye un detector de carga de tiempo (7'CD),
un detector de radiacion de transicion (7RD), un detector de radiacion Cherenkov (CD), un
detector de carga de silicio (SCD), hodoscopios para determinar la trayectoria de la particula
primaria (HDS), y un calorimetro con fibras centelladoras de tungsteno [38|. Fuente:[39, 40].

2.3.2. CRFEAM-II

CREAM-II fue lanzado el 16 de Diciembre de 2005 desde la estaciéon de McMurdo y
vold en globo sobre la Antartica durante 28 dias, a una altitud de 35 a 40 km. Todos los
detectores funcionaron de manera adecuada durante el vuelo. El segundo vuelo de CREAM
tnicamente recopild datos de nticleos atémicos de carbon a hierro, hasta energias de 10'* eV
[41]. El espectro de energia obtenido para los diferentes niicleos atémicos se muestra en la
figura 2.7.

El futuro de este experimento es el espacio exterior. El detector de CREAM sera instalado
en la Estacion Espacial Internacional (ISS), y portara el nombre de ISS-CREAM. ISS-
CREAM cubrira el rango de energia entre 102 y 105 eV. Se espera que el tiempo de
duracion del experimento sea de al menos tres anos.

Algunos de los objetivos futuros de ISS-CREAM son:

= Determinar la evolucién del espectro de energia observado de la componente de los
protones y el de otros ntucleos pesados en los rayos cosmicos.

= La busqueda de estructuras en los espectros de H y He.

» Hacer mediciones de electrones con suficiente precision y datos estadisticos para deter-
minar la existencia de fuentes cercanas de rayos cosmicos.
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Figura 2.6: Espectro de los niicleos atomicos de hidrogeno y helio obtenidos por CREAM-I
(circulos rellenos) [38]. Junto a estos resultados también se muestran las mediciones previa-
mente obtenidas por: BESS (cuadrados), CAPRICE9S (triangulos invertidos), AMS (circu-
los blancos), ATIC-2(diamantes), JACEE (estrellas) y RUNJOB (cruces).

2.4. ATIC

El experimento en globo ATIC (Advanced Thin Ionization Calorimeter) fue disefiado
para medir diferentes nucleos atémicos en el espectro de energia de los rayos cosmicos, desde
protones a hierro, en el rango de energia desde aproximadamente 50 GeV a 200 TeV. El es-
pectrometro de ATIC' consistié en una matriz de silicio, un blanco de grafito, un centellador,
y un calorimetro de bismuto germanate completamente activo [42]. El bismuto germanate
por lo general es empleado como material centellador.

Dentro del marco de trabajo del proyecto ATIC, dos vuelos en globo se lograron con éxito
en la Antartica:

= Diciembre 28, 2000 a Enero 13, 2001 (ATIC-1, vuelo de prueba).

» Diciembre 29, 2002 a Enero 18, 2003 (ATIC-2).

El calorimetro de ATIC-1 era muy delgado y, por lo tanto, detectaba solamente una parte
de la energia total de un rayo césmico primario. Debido al tamano del calorimetro, existe
un problema al momento de la reconstruccion de la energia total de la particula primaria
a partir de la energia depositada en el detector [43]. Este problema fue solucionado en el
siguiente vuelo de ATIC (ATIC-2), utilizando una mejor calibracion del calorimetro y una
mejor correccion de la sensibilidad térmica del mismo. En la fig. 2.8 se encuentra un diagrama
del instrumento utilizado en los vuelos de ATIC.

Los resultados obtenidos por ATIC-2 [43| de los espectros primarios de protones y helio
en el flujo de los rayos cosmicos se muestran en la fig. 2.9 . Los espectros de los diferentes
grupos de ntcleos atomicos medidos por ATIC-2 se muestran en la fig. 2.10.
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Figura 2.7: Espectro de energia de los grupos de niicleos atémicos obtenido por CREAM-II1
(Circulos rellenos) [41]. Estos resultados son comparados con las mediciones previamen-
te realizadas por: HEAO 3-C2 (triangulos), CRN (cuadrados), ATIC-2 (circulos blancos),
TRACER (estrellas). La linea recta representa un ajuste de ley de potencias realizado a los

datos de CREAM-II.
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Figura 2.8: Diagrama del instrumento utilizado en los dos vuelos de ATIC. Este detector fue
disenado para medir la composicion y el espectro de energia de los rayos cosmicos primarios
en el rango energético entre aproximadamente 50 GeV y 100-200 TeV por particula [44].

Existen una serie de nuevos experimentos que se encuentran en operacion y cuyos prime-
ros resultados han sido reportados en la ICRC 2017 (International Cosmic Ray Conference).
A continuacién se mencionan algunos de los experimentos cuyas mediciones son de interés

para el tema de estudio de este trabajo de tesis.
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Figura 2.10: Espectro de los nucleos atémicos de C, O, Ne, Mg, Si, Fe, obtenido por ATIC-2

[43].

2.5. DAMPE

DAMPE (DArk Matter Particle Explorer) es una de las 5 misiones en satélite promovidos
por la Academia China de Ciencias y construido en colaboracién con Italia y Suiza. El peso
total del satélite es de 1900 kg. DAMPE fue lanzado el 17 de Diciembre de 2015 a las 08:12
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tiempo de Beijing. El detector consiste en cuatro subsistemas de deteccion (ver fig 2.11): una
capa doble de tiras de plastico centellador, un convertidor-rastreador de silicio-tungsteno, un
calorimetro BGO, y un detector de neutrones. DAMPEFE fue disenado para medir electrones
y fotones entre 5 GeV y 10 TeV con una excelente resoluciéon para buscar posibles senales
de Materia Obscura, y de rayos cosmicos (protones y nicleos pesados) en un rango de entre
100 GeV y 100 TeV. DAMPE tiene gran potencial en mejorar la informacion que se tiene
sobre el origen y propagacion de los rayos cosmicos [45].

Plastic Scintillator Detector

Silicon-Tungsten Tracker

BGO Calorimeter

Figura 2.11: DAMPE consiste en una capa doble de plésticos centelladores (PSD), un rastrea-
dor de silicio-tungsteno (STK), un calorimetro de 14 capas de bismuto-germanio (BGO), y

por ultimo se encuentra un detector de neutrones (NUD) por debajo del calorimetro. Fuente:
[45].

La colaboracion de DAMPE recientemente publico resultados preliminares sobre el es-
pectro de energia de los niicleos de helio los cuales se muestran en la fig. 2.12.
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Figura 2.12: Resultados preliminares del espectro de energia de la componente de helio en
el rango de energia entre 5 GeV y 2.5 TeV presentados en la ICRC 2017. Fuente: [46].
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2.6. NUCLEON

NUCLEON es un experimento ruso disenado para estudiar el espectro de los rayos cosmi-
cos en el rango de energia entre 10 TeV y 1 PeV. Fue lanzado junto con el satélite RESURS-P
el 28 de Diciembre del 2014. El tiempo de actividad de NUCLEON se espera que sea de no
menos de 5 afios [47].

NUCLEON implementa dos técnicas diferentes para determinar la energia de los rayos
cosmicos:

» El método KLEM (Kinematic Lightweight Energy Method), basado en las mediciones
de la densidad de las particulas secundarias producidas en un blanco de carbono,

s [a técnica tradicional de un calorimetro de ionizacion.

En la figura 2.13 se muestra el diseno y composicion del instrumento de NUCLEON y
su posicion en el satélite RESURS-P.

NUCLEON

Figura 2.13: Diagrama del instrumento de NUCLEON (a) y el satélite RESURS-P (b). El
instrumento de NUCLEON esté compuesto por un sistema de medicion de carga conformado
por 4 capas de detectoras de silicio (1), el sistema de medicion de energia KLEM que incluye
un blanco de carbono para que las particulas interaccionen (2), detectores de silicio separados
por capas delgadas de tungsteno (3), seis capas centelladoras (5) y el calorimetro de ionizacion
(4). Fuente de la imagen: [47].

Los resultados preliminares de NUCLEON sobre el espectro de energia de los rayos
cosmicos para las componentes total y ligeras (H, He) se muestran en la figura 2.14.
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Figura 2.14: Espectro de energia todas las particulas de los rayos césmicos (superior) y
espectro de los nucleos atomicos de hidrogeno y helio (inferior) obtenidos por NUCLEON.
Fuente: [48].

2.7. CALET

CALET (CALorimetric Electron Telescope) es un experimento liderado por la Agencia
Espacial Japonesa (JAXA) y cuenta con la participacion de la Agencia Espacial Italiana
(ASI) yla NASA. CALET fue lanzado el 19 de Agosto de 2015, por el cohete japonés H-I1
Transfer Vehicle (HT'V-5) e instalado en el Japanese Experiment Module Exposure Facility
(JEM-EF) de la Estacion Espacial Internacional (ISS) el 24 de Agosto del mismo afio para
una mision de 2 dos afios con una posible extension de 5 afios de tiempo de actividad [49].

Una de las misiones principales de CALET es medir el espectro de energia y la composi-
cion de los rayos cosmicos en el rango de energia entre 10 GeV y 1 PeV. El instrumento de
CALET (ver fig. 2.15) consiste en un modulo de medicion de carga de las particulas prima-
rias (Charge Detector - CHM ), un calorimetro de fibras centelladoras de tungsteno (Imaging
Calorimeter - IMC') para identificar el tipo de particula, y un calorimetro de cristal PWO
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(Total Absortion Calorimeter - TASC) para determinar la energia de los rayos cosmicos.
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Figura 2.15: Diagrama del instrumento de CALET. Fuente imagen: [50].
CALET present6 los resultados preliminares sobre el analisis del espectro de energia

de protones y los nucleos atomicos ligeros (desde protones a oxigeno). Estos resultados se
muestran en las figuras 2.16 y 2.17 respectivamente.
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Figura 2.16: Resultados preliminares de las mediciones de la componente de los protones del
flujo de los rayos cosmicos obtenidos por CALET. Fuente: [51].
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Figura 2.17: Resultados preliminares de los espectros de los nicleos atémicos de hidrégeno,
helio, litio, berilio, boro, carbono, nitrégeno y oxigeno obtenidos por CALET. Fuente: [51].

CALET continuara recopilando datos desde la ISS para continuar con el el espectro
de energia y la composicion de los rayos cosmicos. Por lo pronto, esto es todo lo referente
CALET.

Para finalizar con el sumario de los experimentos de mediciones directas, se presenta una
grafica (ver fig. 2.18) obtenida por el Particle Data Group (PDG) en la cual se muestran los
resultados de diferentes experimentos de mediciones directas sobre los espectros de diferentes
nucleos atomicos (H, He, C, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca y Fe), algunos de los cuales no fueron
mencionados en este capitulo. Los datos fueron obtenidos hasta energias E ~ 106 GeV.
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Capitulo 3

Técnicas de deteccidon indirectas

“Cosmic rays are interstellar travellers.
People always wants to travel to the stars
and what’s so incredible about these rays
18 that it’s like the stars are coming to us.”
-Scott Nutter.

Dada la dificultad de mandar naves espaciales y la recuperacion de los instrumentos en
globo aerostético y el tamano limitado de los detectores de medicion directa, se han desa-
rrollado instrumentos capaces de detectar rayos cosmicos en la superficie terrestre de forma
indirecta. Estos detectores toman en cuenta la interaccion de los rayos coésmicos primarios
con la atmosfera, es por esto que es de gran importancia entender estas interacciones.

La interpretacion de los resultados depende de las simulaciones de las interacciones de
particulas primarias con las particulas de aire las cuales estan sujetas a incertidumbres teo-
ricas y experimentales. Una de las tareas mas desafiantes es la extraccion de las abundancias
de las componentes individuales del espectro de todas las particulas [52].

A diferencia de los instrumentos en globo o naves espaciales, los detectores en la superficie
no pueden medir de manera directa los rayos césmicos primarios. En lugar de esto, observan
o miden de manera directa o indirecta las cascadas de particulas secundarias producidas en
la atmosfera. Estos instrumentos poseen una gran area efectiva del orden de 10° m o mayores,
lo cual les permite hacer observaciones en el rango energético de TeV o superior donde el
flujo es menor.

En los tltimos anos se han logrado avances en la sensibilidad de los detectores de medi-
ciones indirectas en la region de TeV’s que se sobrepone con las mediciones directas en la
region de bajas energias [52].

Existen diferentes métodos de detecciéon indirectas. Algunos de estos se describen breve-
mente a continuacion [17, 53].

3.1. Arreglos de superficie

Este es el método més comin empleado en la deteccion de cascadas de particulas at-
mosféricas y se basa en la observacion y medicion a nivel del suelo del disco de particulas
atmosféricas, producidas por los rayos césmicos al interaccionar en la atmosfera, usando
detectores de particulas.
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Los primeros experimentos que emplearon este método utilizaban contadores Geiger. Los
experimentos actuales emplean detectores centelladores (ver ejemplos en [13]) y detectores de
agua o hielo Cherenkov (como por ejemplo MILAGRO, IceCube, Pierre Auger Observatory),
entre otros.

Los datos relevantes que un arreglo de detectores de particulas registra para la recons-
truccion de la cascada de particulas atmosféricas son el tiempo de arribo de las particulas
al detector con respecto a un tiempo de referencia, y la densidad de particulas en el frente
del chubasco, medida por los detectores. Frecuentemente el instante de arribo de la primer
particula del chubasco a los detectores se toma como el tiempo de referencia [17].

3.2. Arreglos de telescopios Cherenkov en aire

En este método se utilizan telescopios Opticos de alta resolucion angular que registran
emisiones Cherenkov generadas en el aire por las cascadas de particulas atmosféricas (ver

fig. 3.1).

Figura 3.1: Imagen de un detector de aire Cherenkov, también conocidos como Telescopios
Cherenkov de visualizacion atmosférica (IACT, por sus siglas en inglés). Fuente Imagen:
Colaboracion H.E.S.S.

Los detectores de aire Cherenkov detectan todos los eventos que se encuentran en su
campo visual. La principal desventaja de este método es que se requieren condiciones clima-
tologicas favorables, tales como un cielo despejado, sin precipitacién pluvial y poca conta-
minacion atmosférica. Ademas, para poder usar estos detectores también se requiere de una
noche despejada sin Luna.

Los datos relevantes que se deben registrar con un arreglo de detectores de aire Cherenkov
son el nimero y el tiempo y direccion de arribo de los fotones [17].

3.3. Detectores de fluorescencia de aire

La fluorescencia del aire se produce por la emision de luz por los iones y moléculas
excitados de nitrogeno al paso de la cascada, principalmente en el rango de 300-400 nm, y
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es emitida de manera isotropica. La emision de fluorescencia en el aire puede, en principio,
ser detectada desde todas las direcciones.

Los datos relevantes que se deben registrar son la densidad de fotones, los angulos cenital
y azimutal (las direcciones de arribo de los fotones) y el tiempo de arribo de la radiacion.

Un detector que emplea este método puede observar un gran volumen de la atmosfera
sobre una enorme superficie. Estos detectores se emplean para calibrar la energia de los
chubascos sin usar modelos hadrénicos [17].

El observatorio Fly’s Eye (1981-1983) que estuvo ubicado en Dugway, Utah, E.U., empleo
la técnica de deteccion de fluorescencia. El primer arreglo del telescopio consistio en 67
modulos disenados para la busqueda de rayos cosmicos de ultra altas energias. En la figura
3.2 se observan los telescopios que conformaron a Fly’s Eye.

Figura 3.2: En la imagen, se puede apreciar el arreglo del observatorio Fly’s Eye que fue
construido para la obtencion de datos de rayos cosmicos de Ultra Altas Energias. Los detec-
tores que componian el observatorio se encontraban limitados a un 10 % de su ciclo activo
debido a que este tipo de detectores tinicamente funciona en noches despejadas y sin Luna
[54]. Fuente imagen: Universidad de Utah.

Actualmente la técnica es empleada por los observatorios Telescope Array y Pierre Auger.

A continuacion se describen algunos detectores de mediciones indirectas que han contri-
buido a la mediciéon de la composicion de los rayos cosmicos a bajas energias y cerca de la
rodilla.

3.4. ARGO-YBJ

El experimento ARGO-YBJ es un experimento dedicado al estudio de rayos cosmicos y
rayos gammas situado en el observatorio de rayos cosmicos de Yangbajing, Tibet (ver fig.
3.6). El detector consiste de 1836 camaras de placas resistivas distribuidos en una superficie
de ~74x78 m?. ARGO-YBJ trabajo en el rango energético de 20 TeV a 5 PeV, iniciando
operaciones en noviembre de 2007 y finalizando en febrero de 2013.

ARGO-YBJ presento resultados del espectro energético de la componente ligera (H +
He), los cuales se muestran en la figura 3.3. Estos resultados fueron obtenidos con el conjunto
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de datos obtenido en el periodo de tiempo entre 2008 y 2012, y fueron reportados en el ano
2015" [56].

2
|

E%¥ & (m? sr' s (GeViparticula)'®

—— ARGO YBJ (M + He)

10*

10°
Energia [GeV/particula]

Figura 3.3: Espectro de energia de la componente ligera (hidrogeno + helio) de los rayos
cosmicos medido por ARGO YBJ [56].

3.5. KASCADE

KASCADE (Karlsruhe Shower Core and Array Detector) fue un arreglo de detectores
que recogié datos durante 20 anos de manera exitosa. Estuvo ubicado en el campus norte
del Karlsruhe Institute of Tecnology, Karlsruhe, Alemania (ver fig. 3.4). Durante sus 20 anos
de trabajo, KASCADE registr6 mas de 1.7 billones de datos. KASCADE trabaj6 en el
rango energético de 100 Tev a 100 PeV [57| para el estudio de la rodilla alrededor de 1 PeV
en el espectro de rayos cosmicos. KASCADE tuvo una extension que fue bautizada como
KASCADE-Grande, el cual trabajo en el rango de energia entre 106 eV y 108 eV.

El arreglo de KASCADE tenfa un area de 200 x 200 m? (ver fig. 3.4) y contaba con
3 componentes principales: arreglo de detectores centelladores para medir la componente
electromagnética y muones, un detector central con un calorimetro para medir la componente
hadrénica y un tinel de muones.

3.6. LHAASO

El proyecto LHAASO (Large High Altitude Air Shower Observatory) es un instrumento
de nueva generacion de rayos gamma y rayos cosmicos que serd construido a una altitud de

La colaboracion de ARGO YBJ retiro de manera oficial sus resultados mas recientes sin dar alguna
explicacion por el momento [55].
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Figura 3.4: Instalaciones del experimento KASCADE, ubicado en 49,1°N, 8 4°E. Fuente
imagen: [58].

4410 m en Yangbajing, Tibet (ver fig. 3.6), con la meta de estudiar con una sensibilidad sin
precedentes el espectro de energia, la composicion elemental y la anisotropia de los rayos
cosmicos en el rango de energia entre 10 V2 y 10 eV7 [59)].

LHAASO es un observatorio que utiliza diferentes técnicas de deteccién para la medi-
cion de los chubascos atmosféricos. Los principales arreglos que conformaran al observatorio
LHAASO para el estudio de rayos gamma y rayos cosmicos son (ver fig. 3.5):

= Un arreglo de detectores de plastico centellador distribuidos en un area circular de
aproximadamente 1 km? para medir las componentes electromagnéticas y muénicas de
los chubascos atmosféricos.

» Un arreglo de 1146 tanques de agua Cherenkov subterraneos de 36 m? cada uno para
la deteccion de muones.

» Una instalacion cerrada de agua Cherenkov ( Water Cherenkov Detector Array - WC-
DA) con un area total de aproximadamente 78000 m? y una profundidad de 4.4 m.

= 12 telescopios de aire Cherenkov de amplio campo visual.

Se estima que la primera etapa de construccion de LHAASO sea completada a finales
del ano 2018. La finalizaciéon de la construccion del observatorio LHAASO esta programada
para el ano 2021.

Se espera que este proyecto juegue un rol fundamental en la exploracion de las zonas
de méas altas energias del Universo. LHAASO permitira la reconstruccion del espectro de
energia de diferentes nicleos atéomicos de los rayos cosmicos en el rango de energia entre
10*2 y 10'7 eV con una estadistica y resolucion sin precedentes. LHAASO también podria
establecer el maximo de energia que los objetos cosmicos dentro de la Via Lactea pueden
producir.

Estos fueron algunos de los experimentos de mediciones indirectas que han contribuido
o jugaran un papel importante en el estudio del espectro de energia de los rayos césmicos.
A continuacion se presentara una gréafica con algunos de los resultados de mediciones di-
rectas (ver capitulo 2) e indirectas de diferentes experimentos sobre el espectro de energia
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Figura 3.5: La disposicién del instrumento de LHAASO se muestra en la figura. Los puntos
negros y de menor tamano representan los detectores de plastico centellador, los puntos rojos
y de mayor tamano representan los detectores de muones. Al centro del arreglo se encuentran
los tres estanques que componen el WCDA. Fuente: [60]. b) Diferentes métodos de deteccion
que seran empleados en el observatorio LHAASO. Fuente de la imagen: nature [61].

Figura 3.6: Futura base de LHAASO en la region de Yangbajing, Tibet. Se pueden observar
las instalaciones de Tibet ASy y ARGO-YBJ. Fuente imagen: [62].

de la componente ligera y de protones de los rayos cosmicos que son de interés para este
trabajo. Dicha grafica se muestra en las figuras 3.7 y 3.8, respectivamente. En ambas figuras
es apreciable que las mediciones del espectro de energia a bajas energias son dominadas
por los experimentos de mediciones directas, mientras que las mediciones a altas energias
son dominadas principalmente por experimentos de medicién indirecta. La evolucién en los
experimentos de mediciones directas e indirectas permitiran a ambas técnicas de deteccion
ampliar sus rangos de medicién. Por el momento, es claro también que la region de energia
entre entre 10 TeV y 1 PeV, previa a la rodilla, es una zona atn sin mucha exploracion.
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Figura 3.8: Recopilacion de diferentes mediciones directas e indirectas del espectro de energia
del espectro de energia de protones en los rayos cosmicos, usando datos de las referencias
[18, 36-38, 44, 63, 64]
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Capitulo 4

Cascadas de particulas atmosféricas

“There are more things in heaven and earth, Horacio,
than are dreamt of in your philosophy.”
-Shakespeare, Hamlet.

En 1938, Pierre Auger y su equipo posicionaron varios detectores de particulas en los
Alpes Suizos. Auger utiliz6 camaras de Wilson y medidores Geiger-Miiller, los cuales estaban
separados a grandes distancias y operaban simultdneamente. Descubrié que los medidores
registraban el arribo de particulas cargadas simultaneamente, concluyendo que se trataban
de particulas secundarias generadas en la atmosfera originadas por un rayo césmico primario.
Usualmente el crédito del descubrimiento de las cascadas de particulas secundarias, mejor
conocidas como cascadas atmosféricas de particulas o chubasco atmosférico de particulas,
se le otorga a P. Auger y su equipo de colaboradores, a pesar del trabajo previo de Bruno
Rossi, quien en 1934 habia propuesto que los rayos césmicos primarios producen particulas
secundarias.

Desde su descubrimiento en 1938, el estudio de las cascadas de aire ha dado como re-
sultado grandes avances en areas tales como la fisica de altas energias, fisica de particulas
y astrofisica. Sin embargo, este fenémeno atin sigue representando un reto para la fisica ya
que es muy complicado describir todas las interacciones que tienen lugar en la cascada at-
mosférica de particulas. Las cascadas de particulas en el aire pueden ser medidas utilizando
diferentes técnicas de deteccién como ya se vio en el capitulo anterior.

Las cascadas atmosféricas de particulas poseen 3 componentes principales:

Hadronica: formada por mesones, neutrones y niicleos atémicos procedentes de la es-
palacion de los ntucleos en la atmosfera.

Electromagnética: compuesta por electrones y rayos gamma.

Muonica: como su nombre lo dice, esta componente esté formada por muones.

Neutronica: esta componente esta formada por neutrinos.
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Figura 4.1: Cuando un rayo coésmico primario entra en la atmosfera y colisiona con ella se
produce una cascada de particulas secundarias, formada por 3 componentes principales: ha-
droénica, electromagnética y muodnica. Fuente Imagen: Instituto de Tecnologias en Deteccion
y Astroparticulas (ITeDA) [65].

4.1. Componente hadrénica

Es el resultado de numerosas colisiones sucesivas del rayo césmico primario, de fragmentos
del primario y de particulas secundarias (o de mayor orden) con nucleos atmosféricos de
nitrégeno y oxigeno principalmente. Las particulas secundarias producidas en las colisiones
son piones, kaones, particulas encanto, etc. que terminan decayendo.

Debido al momento transversal de las particulas secundarias que emergen de las colisiones
y como consecuencia del proceso de dispersion, la cascada se propaga lateralmente también.
La extension del desarrollo longitudinal y lateral depende principalmente de la energia de
la particula primaria. Los eventos de bajas energias alcanzan su méaximo desarrollo en las
capas exteriores de la atmosfera y tnicamente sus componentes muén/neutrino llegan a la
superficie terrestre, mientras que los eventos de altas energias alcanzan su méaximo desarrollo
cerca del nivel del mar.

La componente hadrénica es dominada principalmente por piones, los cuales son fun-
damentales para el desarrollo de la componente electromagnética. El decaimiento del piéon
neutro es:

™ = v+ (4.1)

De este decaimiento se genera una cascada dominada por fotones y electrones que puede
alcanzar grandes proporciones si la particula primaria es muy energética. Generalmente, la
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componente electromagnética es la dominante en el chubasco para eventos verticales.

El resultado principal del decaimiento de los piones y kaones cargados de la componente
hadrénica y algunas particulas encantadas, son los muones y los neutrinos, los cuales son
producidos en abundancia. Los neutrinos son practicamente indetectables para un arreglo
estandar de detectores de cascadas de aire. Los muones son mas faciles de detectar, aunque
no de forma sencilla por ser muy penetrantes.

4.2. Componente electromagnética

Los procesos més importantes en el desarrollo de la componente electromagnética son la
produccion de pares de electrones por fotones y el efecto bremsstrahlung de los electrones.
La pérdida de energia por ionizacion (en las colisiones) también esta presente.

También se tienen procesos relevantes como: efecto fotoeléctrico, radiacion Cherenkov y
emision radio.

4.3. Componente Muoénica

El resultado principal del decaimiento de los piones cargados (7 — u* 4+ 7,) y kao-

nes cargados (k* — p* + 7,), son los muones y los neutrinos, los cuales son producidos
abundantemente en la cascada. La mayoria de los muones son producidos a grandes altu-
ras en la atmosfera (=~ 15 km), y los muones que no decaen en la atmosfera tienen una
pérdida de energia de ~2 GeV antes de alcanzar la superficie terrestre [11|. Los muones
que decaen pueden contribuir con electrones a la componente electromagnética del chubasco
(Wt — et +ve+v,,u — e +7.+v,) [66]

En la mayoria de los experimentos que miden chubascos atmosféricos, los neutrinos per-
manecen sin ser detectados pero su contribucion se toma en cuenta en el célculo de la energia
total al usar métodos como el de fluorescencia.

Los muones son leptones e, por consecuencia, interaccionan electromagnética y débilmen-
te con otras particulas. Ademaés, su seccion eficaz de interaccion es inversamente proporcional
a su masa. Esto implica que al ser producidos en eventos de altas energias, estos pueden atra-
vesar varias columnas de materia sin verse muy afectados en comparacion con los electrones

17].

4.4. Modelo de Heitler

A través de un modelo sencillo conocido como el modelo de Heitler se puede describir
de manera cualitativa la dependencia del desarrollo del chubasco atmosférico con algunos
parametros basicos de la interaccion de particulas.

El modelo de Heitler fue disenado inicialmente para la reconstruccion de cascadas elec-
tromagnéticas, pero puede ser aplicado para cascadas hadrénicas. A continuaciéon se da una
descripcion general de dicho modelo en ambos casos.
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4.4.1. Cascadas electromagnéticas

Por simplicidad, en vez de tener tres tipos de particulas (v, e~ y e*) como debe ser
en las cascadas electromagnéticas, se consideraréd una particula con energia E que en una
sola interaccion electromagnética produce dos nuevas particulas de energia E/2 después
de propagarse a lo largo de la direccion caracteristica fija \., conocida como longitud de
interaccion, como se observa en la figura 4.2.

Figura 4.2: Diagrama de un modelo de generacion de una cascada (a) electromagnética y
otra (b) hadronica. En el caso de la cascada hadronica, las lineas punteadas representas
particulas neutras (7°), mientras que las lineas continuas representan particulas cargadas

(7%). Unicamente se muestra una interaccion para un hadrén cargado para cada generacion.
Fuente: |67].

El nimero de particulas a una profundidad dada (X =n - A.) viene dado por:
N(z) = 2" = 2%/ (4.2)

donde n se define como el nimero de generaciones o interacciones consecutivas.
La energia E por particula para una energia primaria, Ej, dada es:

Eo

E(I‘) = M.

(4.3)

La energia critica, F., se define como la energia umbral debajo de la cual el proceso de
pérdida de energia domina al proceso de produccion de particulas. Se puede asumir que el
maximo de la cascada se alcanza a una profundidad a la cual la energia de las particulas
secundarias llega a F.. En este punto, el nimero maximo de particulas es [67]:
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Eo

Niaz = T 4.4
i (4.4
mientras que la profundidad correspondiente es dada por:
E
Xomaz(Eo) ~ Ae - In (ﬁ) . (4.5)

4.4.2. Modelo de Heitler modificado para cascadas hadrénicas

El modelo de Heitler se puede extender a la componente hadrénica al considerar una
particula hadrénica como la particula primaria. La interacciéon hadronica de una particula
con energia £ se asume que producird ny, particulas nuevas con energia E/n,,, de las cuales
dos tercios seran particulas cargadas n. (piones cargados), y el otro tercio seran particulas
neutras n,, (piones neutros), como se muestra en la figura 4.2(b). Los piones neutros decaen
rapidamente en particulas electromagnéticas (7° — v+ ), mientras que los piones cargados
decaen en muones y neutrinos (7+ — pt + v, 77 = u= +17,) [67].

La componente electromagnética recibe aproximadamente un tercio de la energia de la
componente hadrénica en cada interacciéon hadrénica. La energia de las componentes hadro-
nica y electromagnética después de un determinado ntmero, n, de interacciones esté dada

por [67];
Ey = (g)n Ey, (4.6)

b i ()] ar

De acuerdo a los datos obtenidos en diferentes simulaciones, el niimero de interacciones
o generaciones (n) es aproximadamente entre 5y 6 [68].

Después de varias interacciones, la componente electromagnética portaré la mayor parte
de la energia (~ 90 % para n==6), atn y cuando el chubasco atmosférico haya sido iniciado por
un hadroén. Por lo tanto, la profundidad del méximo de la cascada de particulas atmosféricas
estéd dada por aquella de la componente electromagnética, X¢ . Considerando que la primera

max*

interaccion hadronica produce particulas electromagnéticas de energia ~ Ey /nyo, se obtiene
[67]:

Xnaw(Eo) ~ A + Ae - In ( Eo ) (4.8)
NiotLc
donde Ap; es la longitud de interaccion hadronica de la particula primaria. La ec. (4.8) repre-
senta una expresion aproximada para la profundidad del méximo de un chubasco atmosférico
iniciado por un hadrén.
Continuando con un modelo simple, se asume que todos los hadrones cargados decaen en
muones cuando alcanzan la energia Fy... Después de n interacciones, las particulas cargadas

alcanzaran la energia de decaimiento [67]:

Eo

(Not)™

Eiee = (4.9)
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Ahora, dado que un hadrén produce un muoén en el proceso de decaimiento después de
algunos calculos, se tiene que [67]:

E (e
N,=n" = (Edo ) : (4.10)

donde o = In(ne) /In(n40t), y nen €s el nimero de piones cargados producidos en una inter-
accion.

El principio de superposicion se puede utilizar en el caso en el que la particula primaria
sea un nicleo atéomico. De ser asi, a través del principio de superposicion se pueden deducir
las observables principales de la cascada atmosférica generada. Un nucleo de masa A y energia
Ey es considerado, con esta hipotesis, como la superposicion de A nucleones independientes
con energia Ej, = Ey/A. De esto se obtiene [67]:

E, E,

NA ~ A== = Ny 4.11

max EC EC ( )

Xiaz ~ Xmax(EO/A)a (412)
Ey/A\® .

N~ A- ( B ) = A" N, (4.13)

4.5. Modelos de interaccion

Para extraer informacion de la particula primaria es necesario contar con simulaciones de-
talladas de las cascadas de particulas atmosféricas que permitan interpretar las observaciones
en términos de las propiedades del primario.

Los pardmetros de producciéon hadronica son de los méas importantes para el desarrollo y
produccion del chubasco atmosférico. Entre estos se encuentran la seccion transversal (Ap;), la
multiplicidad de particulas atmosféricas (ny;), y la razon de produccion de particulas neutras
sobre particulas cargadas. Desafortunadamente, estos pardmetros no estan bien acotados
por las mediciones obtenidas de produccién de particulas en los aceleradores de particulas.
Dependiendo de las suposiciones para extrapolar los datos existentes de los aceleradores, las
predicciones de los modelos de interaccion hadrénica difieren considerablemente.

Existen diferentes modelos de interaccion hadrénica para la simulacion de cascadas de
particulas atmosféricas. Todos los modelos de interaccion a altas energias reproducen razona-
blemente los datos de los aceleradores de particulas, pero predicen diferentes extrapolaciones
a energias relevantes para el estudio de rayos cosmicos [67].

Algunos de los modelos de interaccion hadrénica para altas energias (Ei, > 100 GeV)
son:

= DPMJET IL55 y III [69),
= QGSJET-II [70],
= SIBYLL 2.3 [71],
= EPOS-LHC [72].
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Dentro de los modelos para bajas energias se encuentran:

= FLUKA [73],
» GHEISHA [74],

Las diferencias en el modelado de las interacciones hadrénicas son la principal fuente
de la incertidumbre en las predicciones de las cascadas de particulas atmosféricas y en los
estudios del espectro y composicion de los rayos cosmicos.

4.6. Reconstruccién basica de una cascada de particulas
atmosféricas

Los procedimientos para la reconstruccion de los parametros de una cascada de particulas
atmosféricas dependen en detalle del diseno y configuracion del arreglo del detector.

La reconstruccion de los parametros del chubasco atmosférico empiezan por la determina-
cion de la posicion del nucleo de la cascada y la direccion de arribo de la cascada atmosférica.
Estos dos tltimos parametros requieren de la medicién de la distribucién lateral del chubasco
y tiempos de arribo del frente del chubasco (ver fig. 4.3).

A continuacién se mencionan de manera general los principios para la reconstrucciéon de
un evento de cascada atmosférica.

4.6.1. Direccion de arribo

La direccion de arribo de la cascada es perpendicular al frente del chubasco y esta dada
por los angulos cenital (0) y azimutal (¢). Las diferencias en los tiempos de arribo de las
particulas son utilizadas para determinar la direcciéon de arribo, y asi mismo obtener los
valores de 0 y ¢ (ver fig. 4.3).

4.6.2. Nucleo del chubasco

La region central de un chubasco es conocido como el niicleo y en esta region es donde
se encuentra una mayor densidad de particulas, la cual disminuye rapidamente lejos del
nucleo. Algunos chubascos atmosféricos presentan distintos subnicleos o multiples ntucleos.
Esto puede ser debido a la presencia de nucleones o fragmentos de nucleo originados por
la fragmentacion de una particula primaria pesada, o por particulas secundarias de altas
energias.

4.6.3. Edad (s)

El pardmetro de edad es utilizado para la descripcion del estado de desarrollo de la
cascada de particulas en la atmosfera. Este concepto surgio gracias al estudio del desarrollo
longitudinal y lateral de la componente electromagnética generada por fotones y electrones
[75]. Sin embargo, el concepto de edad también es vélido para cascadas atmosféricas de
particulas iniciadas por hadrones tales como protones o niicleos atéomicos.

Los valores del parametro de edad en el caso de un chubasco electromagnético indican:
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Figura 4.3: En la figura se muestra el frente curvo de la cascada de particulas atmosféricas y
el disco delgado de particulas de un chubasco atmosférico inclinado. Imagen modificada de:

17].

= s=0: en la primera interaccion.
= s=1: en el maximo de la particula.

= s>1: después del maximo de la particula.

El parametro de edad longitudinal fue el primero en emplearse para describir el desarro-
llo longitudinal de las cascadas electromagnéticas generadas por fotones o electrones. Este
parametro esta relacionado con el crecimiento y decaimiento del niimero de particulas en el
chubasco y con el espectro de energia de los fotones y electrones [17].

Siguiendo un modelo simple, todos los chubascos electromagnéticos son similares entre si
cuando han alcanzado su punto de desarrollo méaximo. La similitud entre chubascos puede
ser explicada por el hecho de que en el maximo de la cascada el espectro de energia de los
electrones y de los fotones tiene la misma forma. Estas particulas tienen, ademas, la misma
distribucion lateral alrededor del eje del chubasco.

El ntimero de electrones, N.(X), en una cascada electromagnética inducida por un foton
como funcién del parametro de edad longitudinal a una profundidad X, es aproximadamente

[4]:

N, = 0'—\/331@;9 [t <1 - gln(s)>} , (4.14)
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donde S=In(E/E,), t = X/ X, la profundidad X = [ p(k')dN ~ Xoe™"/"  X(=1030 g/cm?
es la profundidad atmosférica a nivel del mar, h es el nivel de observacion, hy=8.4 km, p(h
es la densidad atmosférica, y s longitudinal tiene la forma:

3t
T it28

Uno de los parametros cominmente usados para describir la distribucion de densidad
lateral es el parametro de edad lateral del chubasco (LSAP por sus siglas en inglés) de la
funcion NKG (Nishimura-Kamata-Greisen) 76, 77|. El nombre de este pardmetro expresa la
relacion entre la forma de la distribucion lateral de los electrones y la posicion del maximo
de la cascada. Las cascadas que han sido generadas a mayores altitudes en la atmodsfera son
llamadas “viejas”, se caracterizan por un valor mayor en la edad lateral y por lo general
son eventos de bajas energias. Las cascadas atmosféricas “jovenes” fueron generadas a alti-
tudes menores dentro de la atmosfera, poseen un valor menor del pardmetro de edad, estan
relacionadas con eventos de altas energias.

La edad lateral inicialmente fue desarrollada para describir el desarrollo de las cascadas
electromagnéticas. Nishimura, Kamata y Griesen desarrollaron una funciéon que relaciona
la distribucion lateral de las particulas de la cascada con el parametro de edad [76]. Esta
funcién es llamada NKG y tiene la forma:

N R s—2 R s—4.5

donde p(R) es la densidad de particulas a una distancia R, N es numero total de particulas
secundarias del chubasco, C' es una constante de normalizacion, R es el radio de Moliere y
s es la edad lateral de la cascada [76, 77|.

La edad longitudinal y lateral de una cascada electromagnética coinciden, mientras que
en el caso de una cascada hadrénica estos dos parametros no son iguales. La edad lateral de
chubasco electromagnético varia con la distancia axial, y se obtiene a partir de la ec. (4.16):

(4.15)

2 — 6.5 —
sy = 22t ( n)
14 2r
donde r = R/Ry y a 'y 1 son parametros que se obtienen del ajuste de la distribucion lateral
de las particulas en el suelo [78].

, (4.17)
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Capitulo 5

El observatorio HAWC

“Light brings the news of the Universe.”
-Sir William Bragg.

El observatorio de agua Cherenkov a gran altura, o HAWC' por sus siglas en inglés, es un
experimento de medicién indirecta disenado para el estudio de rayos gamma y rayos cosmicos
con energias entre 100 GeV y 100 TeV, aunque para rayos cosmicos se sabe que se pueden
estudiar eventos incluso hasta de 1 PeV. La inauguracion oficial de HAWC fue llevada a cabo
el 20 de marzo del 2015, aunque el observatorio ya tomaba mediciones en diferentes etapas
de la construcciéon gracias a su diseno modular. Se encuentra ubicado dentro del Parque
Nacional Pico de Orizaba, en las faldas del volcan de Sierra Negra (18° N, 97° O) a una
altitud de 4,100 m, en el estado de Puebla.

Figura 5.1: El sitio del observatorio HAWC se encuentra a una altitud de 4,100 m sobre
el nivel del mar, lo cual corresponde a una profundidad atmosférica de 640 g/cm?. Una de
las ventajas de esta altitud es que incluso cascadas secundarias de energias tan bajas como
100 GeV pueden ser detectadas con HAWC. Después de 10 anos terminard operaciones y el
instrumento sera desmantelado para la preservacion de la zona protegida del parque nacional

del Pico de Orizaba.
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5.1. Objetivos cientificos

El objetivo principal de HAWC' es estudiar el cielo en rayos gamma de muy altas energias
con el propoésito de descubrir como se aceleran y se propagan las particulas de muy altas
energias en el Universo.

La colaboracion de HAWC' va tras diferentes objetivos cientificos en éareas clave de la
astronomia, la astrofisica y la fisica de particulas. Estos objetivos incluyen [79-82]:

Extender las observaciones celestes de rayos gamma hasta 100 TeV.

Estudiar las fuentes galécticas y extragalacticas de rayos cosmicos y rayos gamma.

Estudiar la aceleracion de particulas cargadas (rayos cosmicos primarios) en fuentes
astrofisicas.

Explorar el espectro de energia de los rayos coésmicos en el rango energético de 10 TeV
a1l PeV.

Participar en campanas multi-observacionales. Las observaciones en diferentes longi-
tudes de onda y con diferentes tipos de particulas son esenciales para entender el cielo
observado a muy altas energias. HAWC' comparte datos con (y realiza busquedas en
base a avisos de) diferentes experimentos que forman parte de la comunidad de la
astrofisica de particulas. Estos experimentos incluyen a: telescopios de Cherencov en
aire (IACTS, por sus siglas en inglés) (VERITAS, MAGIC, HESS), telescopios de
neutrinos (IceCube, ANTARES), telescopios de rayos X (SWIFT'), detectores de rayos
gamma, con energias de GeV (Fermi-LAT), y observatorios de ondas gravitacionales
(LIGO).

s Llevar a cabo estudios de fisica solar.

» Estudiar nuevos temas en la fisica méas alla del Modelo Estandar como la violaciéon
de la invariancia Lorentz, la evaporacion de agujeros negros primordiales y senales de
materia oscura.

En el area de los rayos gamma, HAWC se encargara de monitorear distintas fuentes
galacticas y extragalacticas. En el ambito galactico, HAWC observara fuentes astrofisicas
tales como la nebulosa del Cangrejo (ver figuras 1.3 y 5.2), remanentes de supernova (SNRs),
sistemas binarios, regiones extendidas, como, por ejemplo, la region de Cygnus, el plano
galactico, ciimulos jovenes de estrellas, y burbujas de Fermi, entre otros.

Para el estudio de las fuentes astrofisicas extragalacticas, la colaboracion de HAWC' me-
dir4 la emision de fotones con energias del rango de TeV provenientes niicleos activos de
galaxias (AGNs), y estallidos de rayos gamma (GRBs), y se espera que HAWC' encuentre
nuevas fuentes de rayos gamma.

En el campo de los rayos césmicos, la colaboracion de HAWC' se enfocara en el estudio
de las fuentes de rayos cosmicos de altas energias y en contribuir a un mejor entendimiento
sobre los mecanismos de aceleracion de los rayos cosmicos en el Universo. Otro objetivo
importante para HAWC' en este campo es el estudio de la distribucion y propagacion de los
rayos cosmicos en la Via Léactea usando las mediciones de la emisiéon de rayos gamma en
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Figura 5.2: Mapa de significancia de las senales de rayos gamma obtenidas por HAWC en la
direccion de la nebulosa del Cangrejo. Fuente imagen: [83].

nuestra galaxia. A bajas energias, el estudio de la fisica solar y la influencia de las emisiones
coronarias del Sol en el flujo de los rayos cosmicos galacticos (efecto Forbush) también es
parte de los objetivos cientificos de la colaboracion HAWC.

HAWC' tiene el potencial de estimar la composicion y medir el espectro de energia de
todas las particulas de los rayos cosmicos, cuya estructura es importante para comprender la
naturaleza de fuentes astrofisicas cercanas, asi como los mecanismos de aceleracién y propa-
gacion de los rayos cosmicos. Actualmente el grupo de investigacion de la de la Universidad
de Wisconsin-Madison se encuentra trabajando en el analisis del espectro total de energia
y composicion de los rayos cosmicos [84], y el grupo de investigacion de la Universidad Mi-
choacana de San Nicolas de Hidalgo estéa llevando acabo estudios sobre la composicion de
los rayos cosmicos [85, 86].

HAWC tiene la particularidad de tener un campo de vision instantédneo de 2 sr equivalente
a 15 % del cielo. Después de 24 horas hace un muestreo de 2/3 de la boveda celeste. Gracias
a esto, HAWC es capaz de realizar mapas del cielo en rayos gamma con una estadistica
sin precedentes, pero con baja resoluciéon angular en comparaciéon con los IACTS. En la
figura 5.3 se muestra un mapa estelar construido por las senales captadas por HAWC, en
donde se observan distintas fuentes galacticas y extragalacticas de rayos gamma tales como
la nebulosa del Cangrejo y la Via Léactea. La colaboracion de HAWC' ha reportado fuentes
astrofisicas que no habian sido observadas antes, como por ejemplo, 2HWC J2006+341 [87].
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Figura 5.3: Mapa estelar en coordenadas ecuatoriales obtenido por el observatorio HAWC.
El plano galéctico es visible. La nebulosa del cangrejo y otras fuentes de altas energias, de
las cuales dos de ellas extragalacticas (Markarian 501 y Markarian 421), son visibles en el
mapa. Varias constelaciones se muestran en el mapa como referencia. Fuente imagen: [83].

5.2. Arreglo experimental de HAWC

HAWC consiste de un arreglo de 300 detectores de agua Cherenkov, o WCD por sus siglas
en inglés, acomodados en una superficie plana de 22,000 m?. Por otra parte, HAWC tiene
un area activa de 12,000 m?. Cada WCD mide 4.5 m de altura y 7.3 m de didmetro, tiene
una bolsa interior de plastico negro para reducir las reflexiones de los fotones en el interior,
contiene alrededor de 188,000 litros de agua y cuenta con un arreglo de 4 fotomultiplicadores
(PMT’s) (ver fig. 5.4) distribuidos en el fondo del tanque y colocados mirando hacia arriba.
En total, HAWC cuenta con 1,200 PMTs [88]. El arreglo final del observatorio se observa en
la fig. 5.5.

El largo del area de todo el arreglo de HAWC' permite discernir entre las cascadas atmos-
féricas que se deben a rayos gamma de aquellas debidas a los rayos cosmicos (separacion de
gamma-hadron) y determinar la posicion del nicleo de las cascadas atmosféricas de particu-
las a nivel del suelo (importante para lograr una mejor resolucion angular). Para la deteccion
de las particulas secundarias de los chubascos generados por rayos gamma y rayos cosmicos,
HAWC utiliza tanques de agua para la deteccion de radiacion Cherenkov producida por las
particulas relativistas del chubasco al atravesar los tanques. Esta radiaciéon es medida por
los PMTs, detectando asi el paso del chubasco.

5.3. Radiacion Cherenkov

El observatorio HAWC' emplea la técnica Cherenkov de deteccion de particulas en agua
para el registro del paso del chubasco que arriba a la superficie terrestre. Este método de
deteccion mide la radiacion Cherenkov generada por las particulas cargadas del chubasco
atmosférico a medida que se propagan en el agua de los WCD. La radiaciéon Cherenkov
lleva el nombre de Pavel Alekseyevich Cherenkov, quien fue el primer cientifico en detectar
experimentalmente este tipo de radiacion [89).

La luz Cherenkov es el resultado de la emision electromagnética que arroja una particula
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Figura 5.4: a) Diagrama de un WCD. Se utiliza agua por su alto indice de refraccion y su
bajo costo. El sitio de HAWC' cuenta con un sistema de purificaciéon continuo de agua, que
previene la presencia de contaminantes, impurezas o microorganismos dentro de cada WCD.
b) Imagen de los WCD en el sitio de HAWC.

Figura 5.5: Arreglo completo de los 300 WCD de HAWC. El observatorio cuenta con un am-
plio campo de visién y puede tomar mediciones de dia o de noche sin importar las condiciones
climatologicas. El observatorio cuenta con una tinica construccion al centro del arreglo, en él
se encuentra el centro de adquisicion de datos (counting house). Fuente imagen: colaboracion

HAWC.

relativista cargada viajando en un medio refractivo y dieléctrico a velocidad u, tal que u es
mayor a la velocidad de propagacion de la luz en dicho medio [24]. Esta luz es el equivalente
electromagnético de un estallido sonico.

La luz Cherenkov se emite en torno a un pequeno cono alrededor de la direccion de
movimiento de la particula, como se muestra en la fig. 5.6. El angulo de apertura del cono
es:
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(5.1)

donde f=u/c, n es el indice de refraccion del medio y ¢ la velocidad de la luz en el vacio
[17].

De la ec. (5.1) se puede deducir que, para un indice de refraccion n dado, existe una
velocidad umbral [17], debajo de la cual no se emite radiacion y viene dada por la ec. (5.2).

1
umbral — - 5.2
- (5:2)

La pérdida de energia por radiaciéon Cherenkov de una particula cargada es casi despre-
ciable y representa ~0.1% de la pérdida de energia por ionizaciéon. El nimero de fotones,
Ny, radiados a lo largo de una distancia recorrida, [, es [17]:

11 1
Ny=2r2%al [ ———)-(1— 5.3
f T2 & ()\1 )\2) ( ﬁ2n2) ) ( )

donde z es la carga de la particula, a=1/137 es la constante de estructura fina, n es el indice
de refraccion del medio, y A1 y Ay son los puntos extremos del intervalo de las longitudes de
onda emitidas. Utilizando la ec. (5.1), la ec. (5.3) se puede reescribir como [17]:

1 1
Ny =2r2%al [ — — — | - sen?(0). (5.4)

A A
Un electron en el aire (n=1.00029) a nivel del mar produce ~30 fotones/m con una lon-
gitud de onda entre 350 nm y 500 nm. La energia umbral de emisién de radiacion Cherenkov
para el electron es E, =21 MeV y el angulo de emision maxima del cono Cherenkov es

de 0,0,=1.3°. En el agua se tiene n=1.33, E,,,:=260 KeV y 0,4, ~41° [17].

Figura 5.6: Esquema en 2D del mecanismo de emisiéon de radiaciéon Cherenkov. El indice de

refraccion del agua es de 1.33, si tomamos u~c el angulo del cono de luz Cherenkov es de
O~41°. Fuente: [90]
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5.4. Tubos fotomultiplicadores (PMT's)

Una vez que las particulas cargadas generadas por el chubasco atmosférico se propagan
dentro de los WCDs, la radiaciéon Cherenkov emitida es captada por los tubos fotomultipli-
cadores (PMTs) colocados al fondo de cada tanque.

Un PMT es un tipo de detector 6ptico sellado al vacio que funciona bajo el principio
del efecto fotoeléctrico. En HAWC' se emplean dos modelos de PMTs, el primer modelo
es el Hamamatsu R5912 de 8 pulgadas, y el segundo modelo es el Hamamatsu R7081 de
10 pulgadas, el cual le brinda a HAWC una mayor sensibilidad a eventos de chubascos
atmosféricos de bajas energias. Los PMTs del primer modelo provienen del experimento
MILAGRO y son utilizados en HAWC. En los PMTs usados en HAWC, la parte superior
del tubo estd cubierto por un caparazon de vidrio en cuya cara interior se encuentra una
pelicula semiconductora llamada fotocatodo (ver fig. 5.7).

focusing
electrode

Figura 5.7: a) Diagrama de un PMT [91]. b) Fotografia de un tubo fotomultiplicador modelo
Hamamatsu R5912 de 8 pulgadas usado en HAWC. Fuente: Colaboracion HAWC.

Los fotones que alcanzan el fotocatodo pueden liberar electrones desde su superficie debi-
do al efecto fotoeléctrico. Estos electrones libres se aceleran hacia una placa metélica (dinodo)
gracias a una diferencia de potencial que se encuentra por debajo del fotocatodo. Cada elec-
tron primario que colisiona con el primer dinodo genera un nuevo grupo de electrones. Este
nuevo grupo de electrones es acelerado en direcciéon a un segundo dinodo, produciendo otro
grupo de electrones. Este proceso continia en cascada hasta que los electrones alcanzan el
altimo dinodo. Los modelos de PMTs utilizados en HAWC' cuentan con una cadena de 10
dinodos consecutivos. Una vez que los electrones han alcanzado el ultimo dinodo, todos los
electrones se transfieren al anodo donde son recolectados y enviados al canal de salida del
PMT para ser medidos.
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5.4.1. Procesamiento de la senal

Cada PMT transmite las mediciones a través de un cable coaxial RG-59 al centro de
adquisicion de datos. Dentro del centro de adquisicién de datos, la senal enviada por los
PMTs es recibida por el sistema de adquisicion de datos (DAQ) (ver fig. 5.8), el cual se
encarga de amplificar, dar forma, analizar y digitalizar la senal de los PMT’s. Los dispositivos
electronicos (front end board, FEB) analogos y digitales son los encargados de amplificar y
dar forma a la senal. Los FFEBs analogos se encargan de comparar la senal contra dos umbrales
de voltaje diferentes, alto (4 PEs) y bajo (1/4 PE'). Cada vez que la senal cruza alguno
de los umbrales se genera un pulso con una duracién igual al tiempo que la senal del PMT
paso arriba del umbral especificado. Los FEBs digitales digitalizan y dan forma a los pulsos
por medio de la técnica Time Ouer Threshold (TOT) [92]. El resultado de esta técnica son
senales de tipo two-edge y four-edge. Una senal tipo two-edge se forma cuando la senal del
PMT cruza el umbral de voltaje bajo, pero no el alto. Cuando la senal del PMT cruza ambos
umbrales se obtiene una senal tipo four-edge. Una vez que la senal ha sido caracterizada y
digitalizada se pasa al TDC (Time to Digital Converter, en donde la senal se convierte a
sistema binario, para después ser enviada a un arreglo de servidores on-site donde se realiza
un proceso de seleccion para reducir la tasa de datos de ~450 MB/s a ~20 MB/s, lo cuéal
genera aproximadamente 1.7 TB/dia. Esta seleccion se realiza por medio de un trigger que
requiere que se reciba la senal de al menos 28 PMTs en un intervalo de tiempo de 150 ns
[93]. Los hits se salvan hasta 500 ns antes del trigger y hasta 1 us después del trigger para
la reconstruccion.

A partir de este punto, los datos han sido digitalizados y almacenados en discos duros
para continuar con la reconstruccion online / offline de las cascadas atmosféricas de particulas
[92, 94].

Electronics Building
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—

Figura 5.8: Diagrama del procesamiento de la senal del PMT. Fuente imagen: [91].

El sistema de adquisicion de datos esta conectado a un arreglo de servidores que realiza
la reconstruccion online de eventos de cascadas atmosféricas en tiempo real, la cual permi-
te visualizar de manera rapida los datos. El proceso de reconstrucciéon de una cascada de
particulas atmosféricas offline se lleva a cabo con otros algoritmos més precisos y de forma
posterior ya que toma mas tiempo su reconstruccion. Los datos obtenidos por la reconstruc-

LPE son las siglas en inglés para foto electron (photo electron).
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cion de offline son utilizados para el analisis detallado de las cascadas atmosféricas. Sobre
este se hablarda con mas detalle en la siguiente seccion.

5.5. Reconstruccion del chubasco atmosférico

Una vez que se han obtenido exitosamente los datos (raw data) de los PMTs se procede
a la reconstrucciéon offline de las cascadas atmosféricas. A continuacion se describen los
procesos de reconstrucciéon de las observables mas importantes del chubasco.

5.5.1. Reconstruccion del niacleo del chubasco

Al momento de la reconstruccion de las propiedades del chubasco atmostérico, el primer
paso es identificar el nucleo de la cascada o, en otras palabras, el punto donde el eje del
chubasco aterriza en el detector. El eje del chubasco se define por el camino entre la primera
interaccion de la particula primaria y la ubicaciéon en el detector en donde hubiera llegado si
no hubiera interaccionado con la atmoésfera. El nicleo del chubasco atmosférico es la parte
en donde se encuentra mayor concentracion de particulas y energia depositada, y su posicion
es usada para el ajuste de la direccion de arribo y la separacion de variables gamma/hadron.
Los chubascos atmosféricos iniciados por hadrones tienen una distribucién de carga deposi-
tada bastante irregular (ver fig. 5.9). Es de suma importancia la correcta reconstruccion del
ntcleo, ya que tiene un gran impacto en los ajustes posteriores para la reconstruccion de las
propiedades del chubasco atmosférico. El primer paso en la reconstruccion de la posicion del
nicleo es la estimacion del “centro de masa” de los hits® localizados dentro del arreglo de
detectores. Esta primera estimacion permite una estimacion inicial de la posicion del nucleo.
La estimacion de la posicion del “centro de masa” estd dada por [92]:

P LT i (5.5)

cm Z ql )
donde r; es la posicion del i-ésimo PMT en las coordenadas del arreglo y ¢; es la carga
efectiva detectada por el i-ésimo PMT. Para obtener una mejor estimacion de la posicion
del niicleo de la cascada atmosférica, se hace un ajuste x? de la distribucion lateral con una
funcion que decrece con la distancia, usando el “centro de masa” como primer aproximacion
[92]. Esta es una funciéon tipo NKG y se le conoce como Super Fast Fit Core (SFCF), cuya
forma es [93]:

1 7. T2 /202 N
S;=S(A,7Z,7)=A <ﬁe | */20% 4 05117 - ?Wo)g) : (5.6)
donde S; es la sefial en el i-6simo PMT, 7 es la posicion del nucleo, 7 esla posicion donde
se realizo la medicion, 7 es el radio de Moliére, =10 m, N=5-10°, y A la amplitud de la
senal.
En HAWC la distribucion lateral es la distribucion de carga efectiva como funcion de la
distancia al niicleo en el plano del chubasco |76, 77|.

2Un hit se define como un PMT con sefial durante el evento.

o8



y [m]

Run 4016, TS 806, Ev# 485, CXPE40= 714, RA= 231.8, Dec=23.5

Lateral distribution

320 g w'
» @ o,
a00f <) o
5 g 2
K £ ©
280 =
r o
- o
260 =
: 8
2401 =
o 4]
220~
200
180~
=
80 ;
impact parameter [m]
Lateral Distribution
320 & &
a £
F )
3001 ge &
2
£
' &
260 )
[ o
E 3
240_—
220}
200
180F
T P =6 O LTI [T S (ST il
-60 -40 -20 0 20 40 80 80 100 120

Distance from axis (m)

Figura 5.9: Distribuciones de carga depositadas en los WCD de un chubasco atmosférico
simulado iniciado posiblemente por (a) un rayo césmico primario de energia E = 10*9 GeV,
y (¢) un rayo gamma de energia E = 56 TeV. En a) y ¢) los circulos pequetios indican la
posicion de los PMT's individuales y los circulos grandes indican las posiciones de cada WCD.
El niicleo del chubasco esta indicado por una estrella localizada dentro del circulo punteado
cuyo radio es de 40 m. b) Se muestra la distribuciéon lateral del evento en a), es decir, la
carga efectiva registrada como funcion de la distancia radial del PMT que registr6 la senal.
También es visible el ajuste hecho de la distribucion lateral del evento con la férmula (5.7)
para estimar la edad del chubasco [93]. En la figura d) se puede ver la distribucion lateral
del evento generado por un rayo gamma. Para el ajuste en la distribucion lateral de los rayos
cosmicos se tiene problemas a partir de E>10% GeV, como se puede ver en b), y es tema de
estudio para la colaboracion de HAWC, mientras que para los rayos gamma este ajuste no
presenta problemas, como se aprecia en d). Fuente imagen: [83, 93|
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5.5.2. Reconstruccion de la direccion de arribo

Una vez reconstruido el nucleo del chubasco, el siguiente paso es ajustar el plano del
frente de la cascada y reconstruir la direccion de arribo de la particula primaria. El ajuste
en el plano de la cascada da informacion sobre la trayectoria del rayo césmico primario.

Para reconstruir la direccién de arribo de una particula primaria, se utilizan los datos
sobre el tiempo de arribo del chubasco al detector recolectados por los PMTs. Como una
primera aproximacion, el frente del chubasco se puede representar como un plano viajando
a la velocidad de la luz. Esto se cumple cerca del eje del chubasco, donde las particulas
secundarias se mantienen aproximadamente con la direcciéon de la particula primaria, pero
las particulas que se encuentran més alejadas del eje del chubasco recorren trayectorias mas
largas y, por lo tanto, su tiempo de arribo es mayor, lo que ocasiona que el frente del chubasco
se curve dada su velocidad finita. Ya que el frente del chubasco es curvo, el ajuste del plano
debe tomar en cuenta las diferencias de tiempo respecto a un plano en los hits alejados del
centro del chubasco [84, 93|. La correccion en la curvatura del frente de la cascada suele ser
de 0.15 ns por metro desde el niicleo de la cascada. Por tltimo, se realiza un ajuste de >
del plano del chubasco. Los angulos cenital, 8, y acimutal, ¢, obtenidos definen la direccién
estimada de la particula primaria [84].

5.5.3. Parametro de edad (s)

La edad (S) es obtenida al hacer un ajuste evento por evento de la distribucion lateral
(ver fig. 5.9) medida por los PMTs con una funcion tipo NKG [76]:

fry=A-(r/ro)2 - (1+71/ro)* ">, (5.7)

donde r es la distancia radial al eje del chubasco en el plano del disco de la cascada, rg=124.21
m es el radio de Moliére y A es un parametro de normalizacion.

5.5.4. Estimacion de la energia

Para estimar la energia de la particula primaria se utiliza la distribucion lateral experi-
mental. Por medio de la simulacién de eventos iniciados por protones, se construye una tabla
de probabilidades con bins en dngulo cenital, €, energia primaria, F, distancia de los PMTs
al nicleo del chubasco, I, y la amplitud de la senal medida por los PMTs, Q.fs. Dado un
chubasco atmosférico con la direccion de arribo y la posiciéon del nicleo reconstruidos, cada
PMT contribuye con un valor de probabilidad extraido de las tablas, esto también incluye a
los PMTs en operaciéon que no registran una senal, ya que esto también brinda informaciéon
sobre el chubasco. Para cada energia posible, se calcula la funcién de verosimilitud como el
producto de los valores de probabilidad PMTs, y el bin de energia con el méximo valor de
verosimilitud es escogido como el mejor estimador de la energia [84, 85].

Las tablas de energia de protones dan las distribuciones de probabilidad de los hits para
los eventos por bin de 6, E, R y (). Los bines usados son los siguientes:

= Tres bines del angulo cenital:

o 0y €[0°, 16.8°],

60



e 0, €[16.81°, 35.2°],
e 0, €[35.21°, 60°].

= 44 bines de energia, E €[70 GeV, 1 PeV]|, con un ancho de bin de 0.1 en el logaritmo
de la energia, esto es, Alog;oF/GeV=0.1.

= 70 bines de la distancia lateral en el rango R € |0, 350] m, con un ancho de bin de 5
m.

= 40 bines de la carga Q.s; €[1, 10°] PE, donde AQ.;;=0.15.

5.5.5. Simulacion

El paquete CORSIKA [95] (v740) es empleado para la simulacion de la generacion y
propagacion de las particulas secundarias a través de la atmosfera hasta que llega al suelo. Los
modelos de interaccion hadronicos utilizados en las simulaciones son FLUKA [73], y QGSJet-
II-03 [70], para bajas y altas energias, respectivamente. La interaccién de las particulas
secundarias con los detectores de HAWC' son simuladas via GEANTY [96]. Se entrega como
resultado un archivo con formato de salida como en el experimento que se procesa y se
reconstruye con los mismos algoritmos usados con los datos experimentales.

En las simulaciones de HAWC' se generan las ocho especies de niicleos atémicos medidas
por los vuelos de CREAM (*H, *He, 2C, %0, ?°Ne, Mg, 2Si, 5°Fe) con un espectro
diferencial de energia E=2 entre 5 GeV y 3 PeV distribuidos de manera uniforme sobre un
area circular con un radio de 1000 m [38]. El rango del angulo cenital simulado esta entre
0° y 70° con una distribucién de arribo sinfcosf, donde 6 es el dngulo cenital del eje del
chubasco. Las simulaciones son generadas para compensar la estadistica donde el ntimero de
eventos es bajo para bines en area, direcciéon de arribo y energia.

Para describir una distribuciéon mas realista se anade un peso a los datos simulados. Para
ello se utiliza el programa SWEETS (Software for Weighting Events and Eventlike Things
and Stuff) (97, 98|. Estos pesos son aplicados a los datos simulados para modelar flujos
isotropicos, fuentes puntuales, extendidas o transitorias, distribuciones por unidad de area
uniformes en el suelo y simular espectros de energia especificos.

La distribucién usada en las simulaciones es pesada por medio de la variable de SWEETS,
IWgyt, la cual describe un flujo isotrépico y con una densidad de area uniforme en la superficie
y contiene informacién del modelo para el espectro de energia. Por medio de SWEETS las
simulaciones para cada tipo de particula se pesan de acuerdo a una doble ley de potencias
ajustada con los datos de mediciones directas obtenidos por AMS [30], CREAM-II [41], y
PAMELA [99] (ver figuras 5.10 y 5.11). Dichos ajustes de doble ley de potencias son de la
forma:

A X (E%)a, para FE < Ejy,
(5 = o 55)
A X (%) (Eﬁo) , para FE > Ej.

En las tablas 5.1 y 5.2 se muestran los mejores parametros del ajuste, asi como los errores
minimos y maximos asociados [100]. Cabe mencionar que el conjunto de MC’s obtenido
reproduce el equivalente a un segundo de toma de datos en HAWC.

61



Mejor ajuste  minFlux maxFlux

Hidrégeno
A [1/(GeV m? s sr)] 0.04479 0.04445 0.0451
a -2.807 -2.818 -2.796
b -2.658 -2.667 -2.646
Eo [GeV] 100 100 100
E, [GeV] 440.6 5114 388.2
Helio
A [1/(GeV m? s sr)] 0.03308 0.03289 0.03328
a -2.734 -2.74 -2.728
b -2.547 -2.562 -2.53
Eo [GeV] 100 100 100
E, [GeV] 842.4 967.3 746.3
Carbono
A [1/(GeV m? s st)]  6.947x1075  6.779x107¢ 7.111x10°°
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 1,200 1,200 1,200
E, [GeV] 2843 3631 2421
Oxigeno
A [1/(GeV m? s st)]  4.995x1076  4.909x107¢ 5.099x10~°
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 1,600 1,600 1,600
E, [GeV] 3791 4841 3227

Tabla 5.1: Tabla de los valores de los parametros, error minimo, y error maximo del ajuste
de doble ley de potencias con los datos de hidrogeno, helio, carbono, y oxigeno [100].
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Mejor ajuste  minFlux maxFlux
Neon
A[1/(GeV m? ssr)]  6.3x1077  5.967x1077 6.645%x1077
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 2,000 2,000 2,000
E, [GeV] 4738 6051 4034
Magnesio
A [1/(GeV m? s st)]  5.683x1077  5.424x1077 5.925%x1077
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 2,400 2,400 2,400
E, [GeV] 5686 7261 4841
Silicio
A[1/(GeV m? s st)]  5.71x1077  5571x1077 5.841x1077
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 2800 2800 2800
E, [GeV] 6634 8472 5648
Hierro
A [1/(GeV m? s st)]  2.001x1077  1.965x1077 2.042x1077
a -2.756 -2.732 -2.779
b -2.554 -2.588 -2.519
Eo [GeV] 5600 5600 5600
E, [GeV] 1.327x10* 1.694x10* 1.13x10%

Tabla 5.2: Tabla de los valores de los parametros, error minimo, y error maximo del ajuste
de doble ley de potencias con los datos de neén, magnesio, silicio, y hierro [100].
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Figura 5.10: Ajustes a los datos experimentales (puntos) con dobles leyes de potencia (lineas)

de diferentes mediciones directas para (a) protones, y (b) nucleos atémicos de helio. Crédito
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Figura 5.11: Ajustes a los datos experimentales (puntos) con dobles leyes de potencia (li-
neas) de diferentes mediciones directas para los nicleos atomicos de carbono, oxigeno, neon,
magnesio, silicio y hierro, respectivamente. Crédito de la imagen: Segev Benzvi [100].
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5.5.6. Seleccidon de datos simulados

La colaboracion de HAWC' genera conjuntos de datos simulados que mejor reproduzcan
el desarrollo del chubasco y su interaccion con los detectores. El conjunto actual de datos
simulados seleccionado por la colaboraciéon son los:
test_nobroadpulse_ 10pctlogchargesmearing 0.63qe  25kHzNoise rund{81 (new best MC')?,
y fueron dados a conocer en el Weekly HAWC Collab. Meeting del 28 de septiembre del 2016
por Tolga Yapici [102].

Para este trabajo, se seleccion6 dicho conjunto de datos de MC'y elegimos los que tienen
parametro curvaturel. Este parametro se refiere a la correcciéon aplicada en el tiempo de
arribo del frente del chubasco de los eventos a los PMTs, lo cual mejora la resolucion angular
de los eventos generados por rayos cosmicos y que son detectados por HAWC.

5.5.7. Observables

Ya que la simulacién se reconstruye de la misma manera que los datos experimentales,
el formato de salida de las variables reconstruidas de ambos es igual.

Las variables reconstruidas (rec) aparecen tanto en los datos simulados y los datos ex-
perimentales. A continuaciéon se mencionan algunas de las variables reconstruidas (rec) que
son utilizadas en los datos de HAWC.

rec.nHit Nuamero de hits registrados en los PMT's después de una selecciéon estandar. Puede
tomar valores de 0 o 1 canales, esto indica si el PMT se activo o no.

rec.coreFiduScale Es un factor de escala aplicado al perimetro de HAWC' que indica donde
golped el centro de la cascada en el arreglo. Cuando rec.coreFiduScale<100 el ntucleo
reconstruido cae dentro del detector. Un nucleo localizado en el perimetro de HAWC
equivale a rec.coreFiduScale=0.

rec.coreFitUnc Error del ajuste en la posiciéon del nicleo de la cascada de particulas a
nivel del suelo.
Unidad: m.

rec.coreFitStatus Indica si el ajuste de la posicion del nicleo fue exitoso. Si es igual a cero
significa que el ajuste pas6 el método de reconstruccion del nucleo de la cascada.

rec.zenithAngle Angulo cenital de la direccion de arribo de la cascada atmosférica de
particulas.
Unidad: rad.

rec.angleFitStatus Indica si el ajuste angular fue exitoso o no.

rec.angleFitStatus=0 si el resultado del ajuste fue exitoso, rec.angleFitStatus=1 in-
dica que fallo el ajuste, rec.angleFitStatus=2 quiere decir que no se tienen datos,
rec.angleFitStatus=3 si no hay convergencia en el ajuste.

3Para més informacién sobre este conjunto de datos visitar [101].
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rec.protonlheEnergy Estimacion de la energia del evento, asumiendo que los primarios
son protones usando el algoritmo de maxima verosimilitud descrito en la subseccion
==
5.5.4.

Unidad: €V.

rec.LDFAge Parédmetro de edad del chubasco, s, calculado a partir de un ajuste a la dis-
tribucion lateral del evento usando la ec. (5.7).

rec.LDFAmp Amplitud obtenida, A, del ajuste de la distribucion lateral del evento usando
la formula (5.7).

rec.CxPE40XnCh Numero de canales activados en un radio menor a 40 m.
rec.nChAvail El namero de canales disponibles durante la deteccion del evento.

CxPE40 Energia méxima depositada en el PMT con mayor senal a un radio mayor a 40
m.

rec.coreX Posicidon estimada X del ntcleo del chubasco a nivel del suelo en el sistema de
coordenadas de HAWC.
Unidad: m.

rec.coreY Posicién estimada Y del ntcleo del chubasco a nivel del suelo en el sistema de
coordenadas de HAWC.
Unidad: m.

A continuacién se muestra una lista de algunas de las observables simuladas (mc), las
cuales unicamente son utilizadas en los datos de MC de HAWC.

mc.corsikaParticleld Tipo de la particula primaria, determinado por CORSIKA. Algunos
de los valores con su correspondiente tipo de particula son:

1: gamma, 7.
14: protoém, p.
402: helio.
1206: carbono.
1608: oxigeno.
2010: neodn.
2412: magnesio.
2814: silicio.
5626: hierro.

mc.event Weight Factor por el cual un evento puede ser multiplicado para hacer que su
distribucion en el area sea uniforme y su distribucion de energia sea plana.
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mc.coreX Posicion verdadera X del ntcleo de la cascada a nivel del suelo en el sistema de
coordenadas de HAWC, determinada por CORSIKA [95].

Unidad: m.

mc.coreY Posicion verdadera Y del ntcleo de la cascada a nivel del suelo en el sistema de
coordenadas de HAWC, determinada por CORSIKA [95].
Unidad: m.

mc.zenithAngle Angulo cenital verdadero determinado por CORSIKA.
Unidad: rad.

mc.delCore Diferencia entre la posiciéon del nicleo reconstruido y la posicion del niicleo
verdadero.

Unidad: m.

mc.logEnergy Logaritmo base diez de la energia verdadera determinada por CORSIKA
[95].

Unidad: GeV.

sweets.IWgt Este peso es utilizado para modelar una distribucién uniforme en area e iso-
tropica. Ademas, incluye iformacion del espectro de energia del modelo.

5.5.8. Cortes de calidad

Los siguientes cortes de calidad fueron empleados para disminuir los efectos de los errores
sistemaéticos en la reconstruccion de los parametros del chubasco como: energia, direccion de
arribo y posicion del nicleo del evento para los datos empleados en este trabajo. Estos
cortes fueron optimizados con estudios de las simulaciones de Monte Carlo ya descritas
anteriormente.

rec.coreFiduScale<130 Se selecciond esta escala para disminuir los efectos de los errores
sistemaéticos en la reconstruccion de los pardmetros de los eventos como: energia, direc-
cion de arribo y posicion del niicleo. Este corte se emplea principalmente para disminuir
el error de reconstruccion de los parametros anteriores en el borde del instrumento.

rec.nChAvail >0 Después del proceso de reconstruccion se producen casos en los que el
numero de canales disponibles es igual a 0. Con este corte se evitan dichos eventos.

rec.nHit>0.3*rec.nChAvail Elimina eventos de baja energia debajo de la region de ma-
xima eficiencia.

rec.nHit>75 “Seleccionado para optimizar el algoritmo empleado para la estimacion de la
energia (ver subseccion 5.5.4).

rec.angleFitStatus=0 ¢ Se seleccionan tinicamente los casos en los que el ajuste angular
es exitoso.
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rec.CxPE40XnCh>60 9 Se traza una circunferencia de radio de 40 m desde el centro del
detector. Con este corte de calidad s6lo se toman en cuenta eventos que hayan activado
al menos 60 canales dentro de esta circunferencia para ser tomados en cuenta.

Ademas de estos cortes también se hizo una seleccién de datos en el rango de angulo
cenital de 0° a 16.71°, para trabajar inicamente con cascadas verticales cuyo error sistematico
fuera menor. El niimero de eventos de los datos simulados antes y después de los cortes de
calidad se muestra en la tabla 5.3.

Datos Sin cortes de calidad Con cortes de calidad

new best MC 3787310 61959

Tabla 5.3: Nuimero de eventos antes de los cortes de calidad y después de los cortes de calidad.

El porcentaje del nimero de eventos final es del 1.63 %. Los cortes de calidad son aplicados
a los datos MC para los estudios siguientes.

Para iniciar la caracterizacion de HAW, se comienza con el estudio de la respuesta del
detector. Esto se realiza por medio del calculo del area efectiva.

5.6. Area efectiva

Como parte del estudio de la respuesta del detector se calculo el area efectiva de HAWC
para la componente de protones, hierro, y mixta. Esta tiltima componente es el resultado de
considerar todos los nucleos atomicos del modelo de referencia basado en CREAM-II (ver
subseccion 5.5.5) [41].

El area efectiva se define como el area dentro de la cudl un evento va a ser detectado,
reconstruido y va a pasar los cortes de calidad. La férmula utilizada para obtener el area
efectiva es:

N(ET)

AET ([ [y c0s(8)d92) Dpnaacty AL

Acyr = (5.9)

donde N(ET) es la distribucién (histograma) de energfa verdadera, AET se determina por el
ancho del bin de la energia verdadera, At=1 s es el tiempo total de observaciéon en segundos,
®rodeto €s €l flujo del modelo de referencia de CREAM-II, dQ = senfdfdo, y 6, =07, y
0, =16.7°. La seleccion de los eventos verticales determiné el valor de 6, y 6,.

El area efectiva es proporcional a la eficiencia, €, de detectar, recontruir y pasar los cortes
de calidad de un rayo césmico. En la figura 5.12 se muestra el area efectiva obtenida para
la componente de protones, hierro y mixta. Como se puede ver en dicha figura, a bajas
energias, E<10%, hay una pérdida de eficiencia para las componentes mixta y de protones,
mientras que a altas energias, E>10°, se observa un comportamiento casi constante en ambas

dEstos cortes fueron propuestos por Zigfried Hampel-Arias en su platica The All Particle Cosmic Ray
Spectrum Update de Junio 2016 en MSU.
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componentes. El area efectiva de los nucleos atémicos de hierro tiene una pérdida de eficiencia
a energfas E<10%®, y a mas altas energias, E>10° tiene un comportamiento mas constante.
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Figura 5.12: Area efectiva de HAWC obtenida para los nticleos atémicos de protones, hierro,
y la componente mixta obtenida con los datos simulados utilizando el modelo de referencia
de CREAM-II y el modelo de interaccion hadronica QGSJET-1I-03.

5.7. Errores Sistematicos

Se realiz6 un estudio para estudiar la calidad de los eventos de las cascadas de particulas
atmosféricas seleccionadas para la reconstruccion del espectro de los rayos cosmicos. Esto se
logré a través del analisis de los errores sisteméticos de la:

= direccién de arribo,
= la energia,

= y la posicion del nicleo de los chubascos.

Todas las muestras de MC' fueron pesadas con el modelo estandar de CREAM-II, como
ya fue descrito en la seccion 5.5.5. También se aplicaron los cortes de calidad descritos arriba.

En general, se va a definir el error sistemético (bias) como la diferencia entre la observable
verdadera y la reconstruida, y la resolucion como la region que cubre el 68 % de la distribuciéon
del bias. Para la primera parte de este estudio se seleccionaron tinicamente eventos verticales,
es decir, # <16.71°.

En adelante, para los resultados de esta seccion, la gréfica de la izquierda representa el bias
y la grafica de la derecha representa la resolucion, salvo que se indique lo contrario. Los puntos
azules representan la componente de nicleos de hidrégeno, los triangulos rojos representan
la componente de ntucleos de hierro, las estrellas negras representan a la componente mixta,
mientras que los superindices R y T representan las variables reconstruidas y verdaderas,
respectivamente.
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5.7.1. Resolucién angular

El bias angular se define como la diferencia de angulo entre la direcciéon verdadera de
arribo y la reconstruida de las cascadas, esto es:

Ao = a7 — @ = cos™ (senbrsendrcos(dr — dr) + cosOrcosdy). (5.10)

En la fig. 5.13 se puede observar que el error sistematico de la direcciéon de arribo en
general tiende a decrecer a medida que la energia verdadera crece. La resolucion angular
para el hidrogeno y el hierro es ligeramente mejor a muy altas energias. Sin embargo, resulta
claro ver que la resolucién para la componente del hierro es peor que la de la componente
del hidrogeno, esto podria deberse a que las senales del hierro son menos intensas en los
detectores.

A una energia E=10*% GeV, el error sistematico y la resolucién angular para la com-
ponente del hidrogeno son: Bias H < 0.51°, Resolucion H < 0.7°; mientras que para la
componente del Hierro se tiene: Bias Fe < 0.53°, Resolucion Fe < 0.72°.
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Figura 5.13: a) Bias en la direccién de arribo vs logigET en HAWC. b) Resolucién angular
vs logioET en HAWC.

5.7.2. Resolucién en la energia

La ecuacion para calcular el error sistematico de la energia es:

AE/E = (E" — E®)/ET. (5.11)

Tanto el bias como la resolucion de la energia tienden a mostrar mejores resultados a
mayores energias para la componente del hidrogeno y del hierro, como se puede apreciar en
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la fig. 5.14. En el caso de la componente del hierro, se puede apreciar que el error sistemético
de la energia es mas grande a bajas energias, mientras que a altas energias son parecidos.
El error sistematico de la energia del hiero tiene un maximo aproximadamente en 10%*3
GeV posiblemente debido a la caida a bajas energias que podria estar asociado con la poca
estadistica debido a los cortes de calidad.

A una energia E=10*% GeV, el error sistematico y la resolucién de la energfa son: Bias
H < 25%, Resolucion H < 40 %; mientras que para la componente del Hierro es: Bias Fe <
60 %, Resolucion Fe < 70 %.
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Figura 5.14: a) Bias en la energia vs logioE7 en HAWC. b) Resolucién en la energfa vs
log10ET en HAWC.

5.7.3. Resolucién en la posiciéon del ntcleo

El error sistemético de la posicion del niicleo estéd dado por:

AR = /(XT — XR)2 4 (YT — YR)2, (5.12)

donde X y Y representan las coordenadas de la posicion del nicleo del evento.

De la fig. 5.15 se aprecia que la tendencia en el error sisteméatico en la posiciéon del nicleo
para las cascadas atmosféricas de particulas inducidas por protones es decrecer a medida
que la energia verdadera crece. En el caso de la componente del hierro, el error sistematico
de la posicion del niicleo a bajas energias es més grande, mientras que a muy altas energias
este decrece.

Por otra parte, la resolucion de la posiciéon del nucleo de los eventos de la componente
del hidrégeno tiende a mejorar a medida que la energia verdadera crece.
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A una energia E=10%° GeV, el error sistematico y la resolucién en la posicién del niicleo
son: Bias H < 12 m, Resolucion H < 18.5 m; mientras que para la componente del Hierro
es: Bias Fe < 15 m, Resolucion Fe < 22 m.
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Figura 5.15: a) Bias en la posicion del nicleo vs logigET en HAWC. b) Resolucion en la
posicion del niicleo vs logigET en HAWC.

También se realiz6 el estudio de los errores sistematicos del detector como funciéon de la
distancia del nicleo de la cascada de particulas al centro fisico de HAWC, como se puede
ver en la figura 5.16. En dicha figura se observa que hay eventos que caen fuera del arreglo
de HAWC' y pasan los cortes de calidad aplicados. Claramente, a medida que la distancia al
centro de HAWC' aumenta, los errores sisteméticos en la energia y en la posicién del niicleo
crecen.

5.7.4. Resultados para eventos inclinados

Como se menciond previamente, el estudio anterior se realiz6 inicamente para eventos
verticales (0 <16.71°). De aqui surgi6 el interés en extender el estudio de los errores sistema-
ticos del detector a los eventos inclinados (0>16.71°), los cuales nunca habian sido sujetos
a este tipo de analisis. Los resultados del error sistematico y la resoluciéon del detector para
los eventos inclinados fueron presentados en el Cosmic Ray Group Call de los miembros de
la colaboracion HAWC' el 7 de febrero del 2017, bajo el titulo de Sistematic errors for the
reconstructed cosmic ray shower events [103].

Los siguientes resultados se obtuvieron para extender el trabajo sobre el espectro de
energia y la composicion de los rayos cosmicos a eventos inclinados. Para este estudio se
usaron datos de eventos verticales, # <16.71°, e inclinados #>16.71°.
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Figura 5.16: a) Error sistematico de la energia vs la posicion verdadera del nicleo del evento
(RT). b) Error sistematico en la posicién del nticleo como funcién de la posicion verdadera
del niicleo del evento, (RT). De ambas graficas se puede observar que el error sistematico
de la energfa y de la posicién del niicleo crece para valores grandes de RT. Se espera que
el outtriger de HAWC' ayude a reducir los errores sistematicos de la reconstruccion de las
cascadas de particulas de atmosféricas.

5.7.5. Resolucién angular

El error sistemético angular para los eventos inclinados fue calculado de acuerdo a la ec.
(5.10).

En la figura 5.17 es posible ver que el error sistematico angular para los eventos indu-
cidos por hidrogeno es casi constante hasta aproximadamente 32°, arriba de este punto el
error sistematico angular tiende a crecer. El error sisteméatico angular para los nucleos de
hierro no es tan uniforme y crece al aumentar los valores del angulo cenital verdadero. La
resolucion angular de los niicleos atémicos de hidrogeno es mejor a medida que el dngulo
cenital verdadero se hace pequeno y tiene un comportamiento constante aproximadamente
abajo de 30°. La tendencia en la resoluciéon angular de los niicleos atéomicos de hierro es la
de empeorar a medida que los valores del angulo verdadero aumentan.

A un angulo cenital §=30°, el error sistematico y la resolucién angular para la componente
del hidrogeno son: Bias H < 0.3°, Resolucion H < 0.42°; mientras que para la componente
del Hierro se tiene: Bias Fe < 0.4°) Resolucion Fe < 0.6°.

5.7.6. Resolucién para la energia

El error sistematico de la energia esta dado por la ec. (5.11). En este caso, se hizo una
seleccion en el rango de la energia entre 10%° GeV y 10° GeV.
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Figura 5.17: a) Error sisteméatico angular para eventos verticales e inclinados detectados en
HAWC' y después de aplicar los cortes de calidad como funciéon del &ngulo cenital verdadero,

67. b) Resolucion angular vs angulo cenital.

El error sistemético en la energia para los eventos inducidos por hidrégeno tiene un
comportamiento constante hasta aproximadamente 34°. Después de 32° hay un aumento
abrupto en el error sistematico de la energia para todas las componentes, como se puede ver
en la fig. 5.18.

La resolucién de la energia para ambas componentes es mejor a medida que el angulo
cenital verdadero tiende a decrecer, pero también se advierte la presencia de un compor-
tamiento extrano entre aproximadamente 34° y 46°. Este comportamiento, que ademaés es
observado en el bias de la energia para ambas componentes, es debido a un error en la es-
timacion de la energia debido a que la division en las tablas de probabilidad se encuentra
ubicado alrededor de esta energia.

A un angulo cenital 30°, el error sistemético y la resolucion de la energia son: Bias H <
20 %, Resolucion H < 25 %; mientras que para la componente del Hierro es: Bias Fe < 30 %,
Resolucion Fe < 45 %.

5.7.7. Resolucién en la posicién del nicleo

Para el célculo del error sistematico de la posicién del nucleo se utilizo la ec. (5.12), y
los resultados se muestran en la figura 5.19. En ella se puede observar un comportamiento
constante desde 0° hasta aproximadamente 48° independiente de la composicion.

A un angulo cenital 30°, el error sistematico y la resolucion en la posicion del niicleo son:
Bias H < 9.5 m, Resolucion H < 13.5 m; mientras que para la componente del Hierro es:

Bias Fe < 13.5 m, Resolucion Fe < 22 m.
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Figura 5.18: a) Error sisteméatico de la energia para eventos verticales e inclinados detectados
en HAWC después de los cortes de calidad como funcién del d&ngulo cenital verdadero, 6. b)
Resolucion de energia vs dngulo cenital. Para ambas graficas se hizo una seleccion de eventos
en el rango de energia entre 10%% GeV y 10° GeV.

Por tltimo, en las tablas 5.4 y 5.5 se realiza un sumario de los valores mas representativos
del error sistemético y la resolucion de la direccion de arribo, la energia, y la posicion del
ntucleo de las cascadas verticales e inclinadas seleccionadas para este estudio e inducidas por
la componente mixta de los rayos césmicos.

JANS! AE/E AR
Bias  <0515°  <30% <12 m
Resolucion  <0.7° <45 % <18 m

Tabla 5.4: Resultado del estudio para los errores sistematicos (bias) y de la resolucion (68 %
region de confinamiento) que fueron obtenidos en el rango de energia verdadera entre 105 y
10® para eventos verticales, §=[0°,16.7°], usando datos de MC' y la componente mixta para
varias observables de eventos hadrénicos en HAWC.
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AR [m] (bias)

Figura 5.19: a) Error sistemético de la posicion del nicleo para eventos verticales e inclinados
vs dngulo cenital verdadero, 67, después de aplicar los cortes de calidad. b) Resolucion en la
posicion del nicleo vs angulo cenital.

Aa AE/E AR
Bias <0.42° <30% <12 m
Resolucion  <0.62° <45 % <19 m

Tabla 5.5: Estos valores del error sistemético y la resoluciéon para varias observables de
eventos hadronicos en HAWC' fueron obtenidos en el rango del angulo cenital §=[40°,50°], y
el rango de energia ET=[5.5,6.0] GeV, para los eventos inclinados.
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Capitulo 6

Método de reconstrucciéon del espectro
de energia de los rayos cosmicos

“Never underestimate the joy
people derive from hearing
something they already know.”
-Enrico Fermi.

En este capitulo se describira el método de reconstruccion del espectro de energia de los
rayos cosmicos y se aplicara a los datos simulados de HAWC' para validar el método. Cabe
mencionar que el método se aplica sobre los datos seleccionados después de aplicar los cortes
de calidad de la seccién 5.5.8. Para la reconstruccion del espectro se aplic6 un método de
deconvolucion inspirado en el teorema de Bayes [104], el cual es descrito en este capitulo.

6.1. Estimacion del espectro de todas las particulas de
los rayos cosmicos

El espectro de energia medido de los rayos cosmicos se puede reconstruir a partir de los
datos seleccionados sin considerar los efectos del detector, empleando la siguiente férmula:

_ N(ET)
AER At ( Sl cos(@)dQ) A

D, (ET) (6.1)

0 01

donde N(E%) es la distribucion (histograma) de energia reconstruida®, At=1 s es el tiempo
total de observacion en segundos, el ancho del bin de la energia reconstruida determina AE®,
dS) = senfdfd¢ es el diferencial de angulo sélido que se integra sobre dngulo acimutal de 0
a 2 y angulo cenital de 6; =0" a 6, =16.7", y A=22,000 m? es el area de la superficie de
coleccion seleccionada. @4, es lo que se llama espectro crudo (raw spectrum).

La distribucion de energia y el espectro de energia respectivo obtenidos a partir de los
datos simulados (raw fluz) se pueden ver en la figura 6.1.

2E] parametro empleado para la energia reconstruida, ET, es rec.protonlheEnergy, mientras que el para-
metro para la energia verdadera, ET, es mc.logEnergy.

77



£ & -
3 10°F s -
< E hriy
Q C g -
F - - '.Cn.'
B :—,-;; - .Ill‘...... *
1% 2 .’
: Sl
; 500 .
1025_ % : « Espectro crudo
.
1oL
SRR SEETI N YT FEE T RO FNNTS SEN T SRETE I A Lo b e b v Ly L1
2 25 3 35 4 45 5 55 © 6865 3.5 4 4.5 5 5.5 " 6
log, , E"/GeV log,  E¥/GeV
a) b)

Figura 6.1: a) Distribucion inicial de la energia reconstruida para los eventos de Monte Carlo
seleccionados. b) Espectro crudo de energia para los eventos de rayos cosmicos simulados.

Para reconstruir el espectro verdadero de energia se debe seguir otro método. Para la re-
construccion es importante tomar en cuenta los efectos del detector, la eficiencia de los cortes
de calidad, el trigger y del método de reconstruccion de las cascadas sobre la distribucion de
energia. Una de las formas de lograr lo anterior es a través de un método de deconvolucion
como describiremos a continuacion.

6.2. Meétodos de deconvolucion

Al momento de hacer las mediciones en un experimento, las observables medidas tienden
a diferir de las verdaderas cantidades fisicas, esto puede ser debido a distintas causas, entre
ellas la respuesta del detector. Una de las metas principales de un experimentalista es la
de extraer la distribucion verdadera, sin distorsiones, a través de la distribuciéon observada.
Normalmente se puede construir una matriz que abarque los efectos del proceso de mediciéon
con un detector a partir de simulaciones de Monte Carlo. Esta matriz recibe el nombre de
matriz de respuesta, y por medio de esta y un método de deconvolucion adecuado se puede
dar un estimado de la distribuciéon original.

Existe una variedad de métodos de deconvoluciéon tales como el método de inversion
de la matriz, el método de Gold [105], o el método de méxima entropia [106]. El método
seleccionado para la reconstruccion del espectro de energia en este trabajo es el método de
deconvolucion de Agostini basado en el teorema de Bayes [104], y que ha sido explorado por
la colaboracion HAWC' [84]. Este método es iterativo.

Algunas de las ventajas de este método son:

= Puede ser aplicado a problemas multidimensionales.

» Puede usar celdas de diferentes tamafos para las distribuciones de los valores medidos.

78



= Da los mejores resultados si se hacen suposiciones realistas sobre la distribuciéon que
los valores reales siguen, pero, en el caso de que se tenga total ignorancia, se pueden
obtener resultados satisfactorios empezando desde una distribucién uniforme.

6.2.1. Meétodo de deconvolucién bayesiano

El teorema de Bayes se puede escribir en términos de diferentes causas independientes
(C; = 1,2,...,n.) que pueden producir un efecto (E), suponiendo que se conoce la probabi-
lidad inicial de las causas, P(C;), y la probabilidad condicional, P(F|C;), de que la i-e§ima
causa produzca el efecto. Con fines practicos, para este estudio se hara la asignacion de la
nomenclatura de las causas como la energia verdadera (C' — E7), y la de los efectos como
la energia reconstruida (E — ET). La formula de Bayes es:

P(E"|ET)P(ET)
iP(ER!E?)P(E?)

P(ET|E") = (6.2)

donde n, es el niimero de causas posibles. Si se observan N (E%) eventos con un efecto EF,
el niimero esperado de eventos que se puede asignar a cada causa es:

N(E]) = P(E{|[E")N(E"). (6.3)

Ahora bien, en general, como resultado de una medicion se tienen diferentes efectos, EJR
(j =1,2,...,ng), posibles para cada causa E]. Reescribiendo la ec. (6.2) para el caso de ng
efectos posibles, y definiendo la probabilidad inicial de las causas como Py(EY), se tiene que:

P(ER|ET)Py(ET) (6.4)

P(E]|E]) = + :
;P(EﬂEzT)Po(EzT)

La ec. (6.4) dice que habiendo observado el efecto EJR, la probabilidad de que su origen
sea debido a la causa E! es proporcional al producto de la probabilidad de la causa y la
probabilidad de la causa de producir ese efecto. Aqui los elementos P(EJR|EZT ) representan
la probabilidad de que dada una causa, E!, resulte en el efecto, EJR. Esta es la matriz de

respuesta. La matriz de respuesta es generada via simulaciones de Monte Carlo.
Se puede notar que [104]:

» Y ', By(E!)=1. Indica la probabilidad inicial de una causa, E}, y, si esta es igual a
cero siempre mantendré este valor.

= > P(E]|E)=1. Esto quiere decir que dado un efecto se tiene un conjunto de pro-
bables causas.

= > "% P(EF|ET)=1. Dada una causa se tiene un conjunto de probables efectos.

La matriz de respuesta corrige los efectos relacionados a la respuesta del detector, como
lo son los efectos de migracion. Esto no incluye la eficiencia por el momento (sin embargo,
el formalismo puede ser extendido para tomar en cuenta la eficiencia [84, 104]).

Los efectos observados se pueden relacionar con sus causas via:
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N(E])=>_ P(ET|Ef)N(Ef). (6.5)

j
=1
La matriz de convolucion, M;;, se define como M;; = P(E]|Ef), y sustituyéndola en la
ec. (6.5) se obtiene:

N(ED) = 3" My N(ED), (6.6)

donde N(ET) es el espectro verdadero de los eventos.

A partir de estos eventos deconvolucionados se pueden estimar las probabilidades finales
de las causas, P(EL):

N(ED) _ N(E)
Svr) N

=1

P(E})

Se espera que esta distribucion sea méas parecida a los datos que la anterior, Py(ET).
El proceso de deconvolucion se puede repetir reemplazando Py(ET) por P(ET) y No(ET)
por N(ET) para obtener una nueva distribuciéon que sea més parecida a los datos. Este
procedimiento se puede continuar de forma iterativa.

El proceso iterativo de deconvoluciéon continiia hasta que se satisfaga algiin criterio esta-
blecido para detener el proceso como, por ejemplo, hacer una comparaciéon x? entre N(EF)
y N*(ER), donde N*(ER)=P*(ER|ET)NK(ET), aqui el super indice k indica el nimero de
iteraciones. Al procedimiento para obtener N*(E®) es llamado forward folding. El criterio
de x? se satisface cuando el valor de x? converge a un valor menor que el valor inicial, y su
comportamiento sea constante.

En resumen, los pasos a seguir son [104]:

» Escoger la distribucién inicial Py(ET) a partir del mejor conocimiento que se tenga
sobre el proceso bajo estudio; en caso de que no se tenga ningin conocimiento, Py(C'),
se considerard como una distribucién uniforme, Py(E]) = 1/nc.

» calcular N*(ET) y P*(ET).
» Hacer una comparacion x? entre N*(E®) y N(EF).

» Reemplazar Py(ET) por P*(ET), y No(ET) por N*(ET), y comenzar de nuevo para
otra iteracion k+1 hasta que se satisfaga el criterio de x?.

6.3. Reconstruccion del espectro de energia total de los
rayos cosmicos

Siguiendo el método de deconvolucion, de la distribuciéon de energia reconstruida de los
datos, N(ET), se obtiene una estimacion de la distribucién verdadera, N(ET), de donde, el
espectro de energia total es calculado de acuerdo a la formula [84, 85]:
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N(ET)

AEAL ;7 fy2 cos(8)d2) Acgy

ol (ET) = (6.7)

donde A sy es el area efectiva, y es calculada con la ec. (5.9).

Para dar validez al método, se realizd6 un ejemplo con los datos simulados. La matriz
de respuesta y el area efectiva obtenidos a partir de los datos simulados se muestran en la
figura 6.3. El niimero de iteraciones necesarias para que el método converja fue seleccionado
de acuerdo al criterio de seleccién de x2, como se muestra en la figura 6.2. Se encontré que
a partir de 10 iteraciones el método converge.

o
pel

T 1

102

T 1 ]Ill][l

10

T 1 IHHIl

0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
lteraciones

Figura 6.2: Después de 10 iteraciones y? tiene un comportamiento constante, lo cual indica
que el método de deconvoluciéon para la reconstruccion del espectro total de energia de los
rayos cosmicos converge a partir de 10 iteraciones.

El espectro de energia deconvolucionado se muestra en la figura 6.4. Como se puede ver
en la figura, los resultados de la estimacion del espectro de energia deconvolucionado son
congruentes con el espectro asumido en el modelo en el rango de energia entre 10%° GeV y
105 GeV.

De este ejemplo se puede concluir que el método de deconvolucién aplicado a los datos
de Monte Carlo para la reconstruccion del espectro total de energia converge y funciona de
buena manera.

6.4. Reconstruccion del espectro de energia de la compo-
nente ligera de los rayos césmicos

Para obtener la componente ligera se selecciond una muestra del conjunto de datos selec-

cionados dominada por las particulas primarias en las que se tiene interés. La seleccion de
datos para la componente ligera se obtiene aplicando un corte al parametro de edad, s, de la
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Figura 6.3: a) La matriz de respuesta para HAWC, P(E®|ET), estimada a partir de los datos
simulados de la componente de todos los niicleos atémicos primarios del modelo de referencia
de CREAM-II. b) Area efectiva usada para la reconstruccion del espectro de energfa de los
rayos cosmicos, obtenida por los datos simulados usando el modelo de composiciéon descrito
en el texto. A bajas energias se observa una pérdida de eficiencia en el area efectiva debido
a los efectos de los cortes de calidad y el trigger. A altas energias, ET >10*5 GeV, se observa
un comportamiento constante.
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Figura 6.4: Espectro deconvolucionado a partir de la distribucién de energia reconstruida
N(E™) (circulos rojos) obtenido a partir de los datos simulados de MC en comparaciéon con
el espectro respectivo verdadero de los datos Monte Carlo (cuadrados).

cascada (definido en la seccion 5.5), el cual es sensible a la composicion de las particulas pri-
marias. Esto ultimo puede ser observado en la figura 6.5, izquierda. Esta gréafica fue obtenida
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S (age)

con los datos simulados (datos MC) para diferentes nicleos atémicos como primarios. En la
figura 6.5 se puede observar que el pardmetro de edad aumenta de acuerdo a la masa del
ntucleo atémico y, ademas, que decrece con el valor del logaritmo de la energia reconstruida.
Esto se debe a que las particulas ligeras interaccionan méas profundo en la atmosfera, mien-
tras que los eventos de altas energias se desarrollan més adentro en la atmosfera. Para llevar
a cabo la selecciéon se aplica un corte, sy._c, entre las curvas predichas para los nicleos de
He y C, ya que en esta region, s < sg._c, se encuentra un menor porcentaje de elementos
pesados en la submuestra, como se observa en la figura 6.5. Si los eventos satisfacen la con-
dicion s<sp._c se clasifican dentro del grupo de la componente ligera de los rayos césmicos,
de lo contrario se consideran como parte de la componente pesada [85].
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Figura 6.5: a) Parametro de edad del chubasco como funcion del logaritmo de la energia
reconstruida (Ef) para diferentes nticleos atémicos y la componente mixta. La linea segmen-
tada representa el corte sg._¢ aplicado para seleccionar la componente ligera. b) Abundancia
de la componente ligera en submuestra (circulos negros) y abundancia de la componente pe-
sada contaminante (tridngulos morados), Z>3, en la muestra ligera seleccionada con el corte
en la edad (ver texto). La pureza de la submuestra ligera es 270 % para eventos con energia
ET >10° GeV.

Ya que se ha obtenido la submuestra de la componente ligera, se construye el histogra-
ma de energia, N9 (E®) v de los datos simulados se encuentra la matriz de respuesta,
Plisht(ER|ET) | correspondiente a la submuestra (ver fig. 6.7). Enseguida se procede a la
aplicacion del método de deconvolucién bayesiano como se explico en la seccion 6.2.1 pa-
ra hallar N%9"(ET). De acuerdo al criterio de x? para encontrar el ntimero de iteraciones
necesarias para que el método converja, se encontré que dicho ntimero es 10 (ver fig. 6.6).

El espectro de energia deconvolucionado es calculado con la ec. (6.7), de donde A.sf se
define como el producto de un factor de correcciéon por la presencia de elementos pesados
contaminantes, f...., y el drea efectiva para protones y helio en la submuestra, AZCJJCH ¢, la cual

H+He

es proporcional a la eficiencia, € , para detectar un chubasco atmosférico inducido por H o
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Figura 6.6: El método de deconvolucién para la reconstruccion del espectro de energia de la
componente ligera (H + He) de los rayos cosmicos converge a partir de 10 iteraciones.
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Figura 6.7: a) La matriz de respuesta para HAWC, PU9"(ER|ET), estimada a partir de los
datos simulados para la componente ligera. b) Area efectiva, A, #f, usada para la reconstruc-
cion del espectro de la componente H + He de los rayos cosmicos. A bajas energias se observa,
una pérdida de eficiencia en el area efectiva debido a los efectos de los cortes de calidad y el
trigger.

He y clasificarlo como parte de la componente ligera. El espectro de energia obtenido, ®+#¢,
se muestra en la figura 6.8. Este procedimiento, como ya se menciond previamente, fue
aplicado a los datos simulados de MC' con la finalidad de validar el método de deconvolucion.
De este ejemplo, se puede afirmar que para la reconstruccién del espectro de energia de la
componente H + He de los rayos cosmicos el método de deconvoluciéon empleado trabajo
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adecuadamente.
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Figura 6.8: Espectro de la componente H + He deconvolucionado en los raos cosmicos a
partir de la distribucién de energia reconstruida N'9"( E®) (circulos rojos) obtenido a partir
de los datos simulados via Monte Carlo en comparaciéon con el espectro respectivo verdadero
de Monte Carlo (cuadrados blancos).

6.5. Reconstruccion del espectro de energia de la compo-
nente de los protones de los rayos césmicos

El proceso de seleccion de la submuestra de protones es anédlogo a la seleccion de la
componente ligera. La seleccion de datos para la componente ligera 2 se obtiene por medio
de un corte aplicado al parametro de edad, s, de la cascada. Para llevar a cabo la seleccion se
aplica un corte, sy, en la curva predicha en el espacio s vs log;oE* para los nticleos atémicos
de hidrogeno (ver fig. 6.9) donde la proporcion de protones es alta y la de los elementos
pesados, Z>2, es menor. Lamentable la proporcion de protones que se pudo lograr fue arriba
de 30 % para ET<10° GeV. Si los eventos satisfacen la condicion s< sy se clasifican dentro del
grupo de la componente de los protones de los rayos césmicos, de lo contrario se consideran
como parte de la componente pesada, Z>3.

Una vez obtenida la submuestra de la componente ligera 2, se construye el histograma de
energia, N'9"2(ER) v de los datos simulados se obtiene la matriz de respuesta (ver fig. 6.11),
PUgh2( BRI ET) correspondiente a la submuestra (ver fig. 6.11). Enseguida se procede a la
aplicacion del método de deconvolucion bayesiano, el cual converge después de 12 iteraciones,
como se muestra en la figura 6.10.

El espectro de energia deconvolucionado es calculado con la ec. (6.7), en donde A.sf se
define como el producto de un factor de correcciéon por la presencia de elementos pesados
contaminantes, f.,-, v el area efectiva para protones en la submuestra, Agf, la cual es
proporcional a la eficiencia, €/, para detectar un chubasco atmosférico inducido por H y
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Figura 6.9: a) Parametro de edad del chubasco como funcion del logaritmo de la energia
reconstruida (E®) para diferentes ntcleos atémicos y la componente mixta. La linea seg-
mentada representa el corte sy aplicado para la seleccion de la componente ligera 2. b)
Abundancia de protones en la submuestra (circulos negros) y abundancia de la componente
pesada contaminante (tridngulos morados), Z>2, en la muestra de protones seleccionada con
el corte, sy, en la edad (ver texto). Como se puede ver, la abundancia de los protones en la
submuestra debajo de ET=10° GeV es mayor a 30 %.
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Figura 6.10: El método de deconvoluciéon para la reconstruccion del espectro de energia de
la componente ligera 2 de los rayos cosmicos converge a partir de 12 iteraciones.
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Figura 6.11: a) La matriz de respuesta para HAWC, P'9h2(EE|ET) estimada a partir de los
datos simulados para la componente ligera 2. b) Area efectiva, A, #f, usada para la recons-
truccion del espectro de la componente de protones de los rayos césmicos. A bajas energias
se observa una pérdida de eficiencia en el area efectiva debido a los efectos de los cortes de
calidad y el trigger.

clasificarlo como parte de la componente ligera 2. El espectro de energia obtenido, ®, se
muestra en la figura 6.12.

De este ejemplo se puede ver que la aplicacion del método de deconvolucion para la
reconstruccion del espectro de la componente de protones en los rayos cosmicos a partir de
los datos MC' es eficiente y converge.
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Figura 6.12: Espectro deconvolucionado de la componente de los protones en los rayos cos-
micos a partir de la distribuciéon de energia reconstruida N#(E*) (circulos rojos) obtenido

a partir de los datos simulados via Monte Carlo en comparacion con el espectro respectivo
verdadero de MC (cuadrados blancos).
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Capitulo 7

Aplicaciéon del método de deconvolucion
a los datos experimentales de HAWC

“;sNo te parece fantdstico, Maya, que estos suspiros

de piojo podamos concebir el prodigio del Universo?

Un astronomo necesita mds imaginacion poética

que sentido comun, porque la magnifica complejidad

del Universo no puede medirse ni explicarse, solo puede intuirse.”
-Isabel Allende, El cuaderno de Maya.

En este capitulo se aplicaran los métodos de deconvolucion desarrollados en el capitulo
6 a los datos experimentales de HAWC' para la reconstrucciéon de los espectros total, ligero
(H + He), y de protones de los rayos cosmicos. La seleccion de los datos experimentales se
describiré a continuacion.

7.1. Datos experimentales

Las corridas experimentales que se emplearon fueron escogidas de acuerdo a su tiempo de
duracion y se busco que fueran similares o estuvieran cercanas a la corrida run005481, cuya
configuracion es descrita por las simulaciones Monte Carlo. Estas corridas fueron tomadas de
los meses de Abril y de Junio y se consideraron las corridas que se encontraban disponibles
al momento de realizar el estudio. Esta selecciéon de corridas tiene una duracion total de
At=284,893.409 s. En la tabla 7.1 se muestra una breve descripciéon de las corridas que se
emplean en este estudio®.

A las corridas experimentales se les aplicaron los cortes de calidad descritos en la seccion
5.5.8. La tabla 7.2 contiene el numero de eventos de cada corrida antes y después de los
cortes de calidad. El porcentaje del ntimero de eventos después de los cortes de calidad es:
1 %.

En la figura 7.1 se muestra el parametro de edad de los datos simulados y experimentales
después de los cortes de calidad como funciéon de la energia reconstruida. En dicha figura,
se observa que a altas energfas, E>10° GeV hay una desviaciéon en la curva de los datos
experimentales de la curva de los datos simulados. Esto es ocasionado por una falla en el

aPara informacion mas detallada sobre cada una de las corridas, visitar: HAWC Tranches [107].
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Corrida Fecha Duracion

run005219 2016/04/18 t=53,733.225 s
run005220 2016/04/18 t=18,617.046 s
run005481 2016/06/02 t=32,168.625 s
run005488 2016/06/05 t=59,967.202 s
run005506 2016/06/10 t=31,535.476 s
run005507 2016/06/10 t=3,755.249 s
run005508 2016/06/10 t=34,087.279 s
run005512 2016/06/11 t=32,529.543 s
run005515 2016/06/12 t=19,499.774 s

Tabla 7.1: Estas son las corridas experimentales de HAWC seleccionadas para el presente
estudio sobre el espectro y composicion de los rayos cosmicos.

Sin cortes de calidad Con cortes de calidad con sg._c  con sy

Todas las corridas 7,082,013,145 18,300,760 11,633,750 7,135,525

Tabla 7.2: Numero de eventos antes y después de aplicar los cortes de calidad sobre los ar-
chivos experimentales seleccionados. Ademés, también se muestra el nimero de eventos que
pasaron la seleccién con los cortes sy._c v sp, descritos en la secciéon 6.4 y 6.5, respectiva-
mente.
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ajuste en la funcion de distribucion lateral, como se puede ver en la figura 5.9, derecha (b),
el ajuste en la distribucion lateral es mas plano a altas energias que lo que se observa en los
datos, lo cual ocasiona que se sobreestime el parametro de edad.
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Figura 7.1: Perfil del parametro de edad, s, de los datos experimentales de HAWC' como
funcién de la energia reconstruida. Las barras de error indican el error sobre la media.
También se muestra el pardmetro de edad del conjunto de datos de MC' seleccionados para
diferentes elementos quimicos.

7.2. Estimacion del espectro total de los rayos c6smicos

Para estimar el espectro total de energia de los rayos césmicos con los datos experimen-
tales de HAWC' se sigui6 el método descrito en el capitulo 6 y se aplico el analisis a los datos
seleccionados de las corridas mostradas en la tabla 7.1.

El primer paso es construir el histograma de energia (ver fig. 7.2, izquierda) con los datos
seleccionados, N(E®), con el mismo ntimero de bines que se usaron en las simulaciones (sec-
ci6n 6.3), donde EF es la energia reconstruida. Los efectos de migracion en esta distribucion
se corrigen mediante el método de deconvoluciéon bayesiano mencionado en la seccion 6.3.
Aqui se utiliza la matriz de respuesta correspondiente a todos los niicleos atémicos del mo-
delo de referencia de CREAM-II (ver fig. 6.3 izquierda), P(ET|ET), generada con los datos
simulados. El numero de iteraciones necesario para el método de deconvoluciéon fue estimado
de acuerdo al método descrito en la secciéon 6.2.1, como se muestra en la figura 7.2, derecha,
y se encontré que el método converge a las 10 iteraciones.

Finalmente, el espectro total de energia de los rayos cosmicos es estimado con la ec.
(6.7), donde A.s se calcul6 con los datos simulados (ver fig. 6.3 derecha). El histograma de
energia, N(ET), y el espectro de energfa obtenidos, ®.,,, se muestran en la figura 7.3.
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Figura 7.2: a) Histograma de la energia reconstruida, N(E®), de los datos experimentales
de HAWC. b) Criterio de seleccion para el nimero de iteraciones requeridas para el método
de deconvolucion de la reconstruccion del espectro total de energia de los rayos césmicos.
Como se puede ver, a partir de 10 iteraciones, x? tiene un comportamiento constante, y es
asi como se determina que después de 10 iteraciones el método de deconvolucién converge.

‘IOB;— —; tetaaarsIesettiLnnana,,
- 8 1ptc ‘..
105 % Of
E o L
10 m51035—
E o E & Especiro lolal oe jos rayps cosmicos (HAWES)
E w r
L ﬂ ~
10° &
F 102 E
107 C
:I 111 | L1 1 | | ‘ 111 | L 111 | | ‘ 111 | L 111 | 111 10 | 111 | | | | | | I | | I I | | | N | |
2 25 3 35 4 45 5 55 6 65 35 4 45 5 5.5 6
log,  E"/GeV log,  E'/GeV
a) b)

Figura 7.3: a) Distribucion de energia de los datos experimentales de HAWC después de
aplicar la deconvolucién sobre N(E*). b) Espectro total de los rayos césmicos obtenido a
partir de los datos experimentales de HAWC, N(E®). Los resultados fueron corregidos por
efectos de migracion y eficiencia.
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7.3. Espectro deconvolucionado de la componente ligera
de los rayos césmicos

Para estimar el espectro de energia de la componente ligera de los rayos cosmicos (H +
He), se selecciondé una muestra de datos experimentales dominada por las particulas primarias
en las que se tiene interés. La seleccion se llevd acabo de acuerdo a las simulaciones Monte
Carlo. Para seleccionar dicha muestra experimental, se utiliza el corte basado en sy._¢ que
fue descrito en la secciéon 6.4. Los datos que logran pasar dicho corte conforman la muestra
ligera de los datos experimentales seleccionados. El niimero total de eventos después de este
corte es: 11,633,750. El porcentaje del nimero de eventos final con respecto a la muestra del
espectro total es: 63.56 %.

Ya que se ha obtenido la submuestra de la componente ligera de los datos experimentales,
se construye el histograma de energia reconstruida (ver fig. 7.4), N'ht(ER) respectivo. A
esta distribucion se le aplica el método de deconvolucion bayesiano (ver seccion 6.2.1) para
corregir los efectos de migracion y se utiliza la matriz de respuesta correspondiente a la
componente ligera que se muestra en la figura 6.7, izquierda, P'"(ER|ET) la cual fue
generada con los datos simulados. El método de deconvoluciéon converge a las 10 iteraciones
como se muestra en la fig. 7.4, derecha. El nimero de iteraciones fue determinado por el
criterio descrito en la seccion 6.2.1.
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Figura 7.4: a) Histograma de la energia reconstruida, N'"(E®) para la muestra expe-
rimental de HAWC que pasé el corte sy._¢. b) Criterio de seleccién para el nimero de
iteraciones requeridas para el método de deconvolucion de la recosntruccion del espectro de
la componente H + He. Después de 10 iteraciones se puede ver que x? tiene un comporta-
miento constante, y es asi como se determina que a partir de 10 iteraciones el método de
deconvolucién converge.

Finalmente, el espectro de energia de la componente ligera de los rayos cosmicos es
estimado con la ec. (6.7), donde A.ss se obtuvo con los datos simulados de acuerdo a la
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seccion 6.4, ( ver fig. 6.7, derecha). El espectro de energfa obtenido, @7

la figura 7.5.
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Figura 7.5: a) Distribucion de energia para la muestra ligera de los datos experimentales de
HAWC después de aplicar la deconvolucién sobre N'ht( Ef). b) Espectro de la componente
H + He de los rayos cosmicos obtenido a partir de los datos experimentales de HAWC,
Nlight(FR) . Se corrigieron los efectos de migracion y eficiencia.

7.4. Estimacion del espectro de la componente de los pro-
tones de los rayos c6smicos

Para estimar el espectro de energia de la componente de protones en los rayos coésmicos,
se selecciond una muestra a partir del conjunto de datos experimentales que tuviera un alto
porcentaje de protones. Para seleccionar dicha muestra en los datos experimentales, se utiliza
el corte basado en sy que fue introducido en la secciéon 6.5. Los datos que logran pasar dicho
corte conforman la componente ligera 2 de los datos experimentales seleccionados. El niimero
total de eventos en la muestra ligera 2 es: 7,135,525. El porcentaje del nimero de eventos
final con respecto a la muestra del espectro total es: 40 %.

Una vez obtenida la submuestra de la componente de protones de los datos experimen-
tales, se construye el histograma de energia (ver fig. 7.6), N%"2(ER) respectivo. A esta
distribucion se le aplica el método de deconvoluciéon bayesiano (ver seccion 6.2.1) para corre-
gir los efectos de migracion utilizando la matriz de respuesta correspondiente a la submuestra
ligera 2, como se muestra en la figura 6.11, izquierda, P"9"2(E®|ET), generada con los datos
simulados. De acuerdo al criterio de y? para calcular el niimero de iteraciones para que el
método de deconvolucion converja descrito en la secciéon 6.2.1, se obtuvo que dicho ntimero
de iteraciones es 12 (ver fig. 7.6).
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Figura 7.6: a) Histograma de la energfa reconstruida, N%9"2(ER) para la muestra experi-
mental de HAWC' que paso el corte sy. b) Criterio de seleccion para el ntimero de iteraciones
requeridas para el método de deconvolucion de la reconstruccion del espectro de la compo-
nente ligera 2. Después de 12 iteraciones se puede ver que x? tiene un comportamiento
constante y, por lo tanto, se determina que el niimero de iteraciones necesarias para que el
método converja es 12.

Finalmente, el espectro de energia de la componente de protones de los rayos cosmicos
es estimado con la ec. (6.7), donde A.ss se calcul6 con los datos simulados MC' de acuerdo
a la seccion 6.5 (ver fig. 6.11, derecha). El espectro de energia obtenido, @gp, se grafica en
la figura 7.7.
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Capitulo 8
Discusiéon

“If you only read the books that everyone else is reading,
you can only think what everyone else is thinking. ”
-Haruki Murakami, Norwegian Wood.

Antes que nada, en la figura 5.12, se puede ver que hay una pérdida de eficiencia a
bajas energias E<10%, y de la figura 7.1 se puede ver que hay un problema en el ajuste en la
distribucion lateral a altas energias, E>10% GeV. Debido a estos efectos, se hizo una seleccion
de los datos en el rango de energia entre 10 TeV y 100 TeV del espectro total, y para los
grupos de masa ligero (H + He), y de protones en los rayos cosmicos.

A continuacién se analizan los resultados del espectro de energia total, ligero y de los
protones de los rayos cosmicos obtenidos en esta tesis. Ademés, para cada espectro de energia
obtenido con los datos de HAWC' (este trabajo), se hace una comparacion con algunos de
los resultados de otros experimentos de mediciones directas e indirectas que trabajan en el
mismo rango de energia que HAWC.

Como se ha mencionado previamente, la regiéon energética previa a la region de la ro-
dilla no ha sido explorada con detalle, precision y suficiente estadistica por los diferentes
experimentos de deteccion de rayos cosmicos (mediciones directas e indirectas), excepto por
GRAPES y ARGO-YBJ. Con los resultados de este trabajo, se vera que con el observatorio
HAWC se puede de estudiar esta region energética son estadistica suficiente (al menos entre
10 TeV y 100 TeV).

8.1. Espectro de energia total de los rayos c6smicos

Los resultados obtenidos en este trabajo sobre la reconstruccion del espectro total de
energia se muestran en la figura 8.1.

En el espectro total de energia calculado con los datos experimentales de HAWC (este
trabajo) al parecer se observa una estructura (ver fig. 8.1) a una energfa E~10%% GeV, lo cual
parece indicar un posible cambio en el indice espectral. Esta estructura es tema de estudio
actualmente en la colaboracion de HAWC' [108].

En la figura 8.2 se hace una comparacion del espectro total de energia de los rayos cos-
micos obtenido por HAWC' con otros resultados experimentales sobre la misma componente.
Para la comparacion del espectro obtenido con los datos experimentales de HAWC' se hizo
una seleccion de algunos resultados (~ 20 anos) de mediciones directas e indirectas de otros
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Figura 8.1: Espectro total de energia de los rayos césmicos estimado en ete trabajo con los
datos experimentales de HAWC.

experimentos sobre el espectro total de los rayos césmicos. De la figura mencionada se apre-
cia que el espectro total de energia de los rayos césmicos obtenido en este trabajo esta en
acuerdo con los datos experimentales de ATIC-02 [44] en el rango de energia entre 10* GeV
y 105 GeV. En comparacion, a energias E>10 TeV, el espectro de energia que obtuvimos
tiene mayor intensidad que los resultados del modelo de CREAM-II [41] y las mediciones de
RUNJOB [37].

8.2. Espectro de energia de la componente H + He de
los rayos cosmicos

En la figura 8.3 se muestra el espectro deconvolucionado de la componente H + He de
los rayos cosmicos obtenido en esta tesis.

A una energia E~10*° se observa una posible estructura en el espectro de energia de la
componente H + He de los rayos césmicos estimado a partir de los datos experimentales
de HAWC' (este trabajo), como en el espectro total de energia de los rayos césmicos. Dicha
estructura se muestra en la figura 8.3.

Como se muestra en la figura 8.4, el espectro de energia de la componente ligera de los
rayos cosmicos obtenido en este trabajo es comparado con una seleccion de algunos resultados
(~ 20 anos) de mediciones directas e indirectas de otros experimentos sobre el espectro de
la componente H + He de los rayos cosmicos. Se puede observar que en el rango de energia
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Figura 8.2: Comparacion del espectro total de energia de los rayos césmicos obtenido por
HAWC (este trabajo) con los resultados obtenidos por otros experimentos de mediciones
directas e indirectas. El espectro de energia es multiplicado por una potencia de la energia,
E26, para facilitar la comparacién con las mediciones obtenidas por otros experimentos.
Las mediciones directas fueron tomadas ATIC-2 (circulos azules) [44], y RUNJOB (circulos
blancos) [37]. El modelo de referencia para la componente total de CREAM-II también fue
incluido (cuadrados blancos) [41]. Los datos de mediciones indirectas fueron tomados por
KASCADE y toman en cuenta diferentes modelos de interaccion hadronica (SIBYLL 2.1 y
QGSJET 01) |18]. El error estadistico para el espectro total de energia de los rayos cosmicos
es muy pequeno debido al gran niimero de eventos que se analizaron, y es menor o igual que
el tamano del marcador por lo cual no se alcanza a distinguir.

entre 10 TeV y 30 TeV los resultados obtenidos para la componente H + He con los datos
experimentales de HAWC' (este trabajo) muestran congruencia con los datos experimentales
de ATIC-02 [44]. En comparacion a energias E>10 TeV, el espectro de energia de HAWC
se encuentra un poco mas arriba que los resultados de CREAM-I y CREAM-II [38], pero
sigue la tendencia de las mediciones de los diferentes experimentos.

8.3. Espectro de energia de los protones en los rayos cos-
micos

El espectro de energia de protones en los rayos cosmicos que se obtuvo en este trabajo a
partir de los datos experimentales de HAWC se muestra en la figura 8.5.
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Figura 8.3: Espectro de energia de la componente H + He de los rayos césmicos estimado en
este trabajo con los datos experimentales de HAWC.

En el espectro de energia de los protones en los rayos césmicos estimado a partir de
los datos experimentales de HAWC' (este trabajo) parece también observarse un cambio en
la pendiente (ver fig. 8.5), alrededor de E~10** GeV, que podria estar relacionado con la
estructura observada en el espectro de energia total y ligero de los rayos césmicos. Esta
posible estructura sera tema de analisis en estudios posteriores.

El espectro de energia de la componente de los protones de los rayos céosmicos calculado
a partir de los datos experimentales de HAWC' (este trabajo) es comparado otros resultados
experimentales sobre la componente de protones en la figura 8.6. De igual manera, para
la comparacion del espectro de protones calculado en este trabajo se hizo una selecciéon
de algunos resultados de mediciones directas e indirectas del espectro de protones en los
rayos cosmicos obtenidos por otros experimentos. El espectro obtenido esté en buen acuerdo
dentro de los errores estadisticos con el espectro de energia para los protones en los rayos
cosmicos estimado por ATIC-02 y SOKOL en el rango de energia entre 10 TeV y 50 TeV. En
comparacion con los resultados experimentales de CREAM-I [38], y SOKOL [64], el espectro
de energia de la componente de los protones de los rayos cosmicos obtenido por HAWC' (este
trabajo) esta también en acuerdo dentro de los errores estadisticos de los experimentos de
mediciones directas y es ligeramente mayor que los resultados de JACEE |35| y de RUNJOB
[37], pero sigue la misma tendencia de las mediciones obtenidas por los otros experimentos.

El analisis del espectro de los rayos cosmicos esta sujeto a incertidumbres estadisticas
y sistematicas, las cuales se tienen que considerar para obtener una mejor estimacion del
espectro. Dichas incertidumbres se encuentran bajo estudio por la colaboracion HAWC (84,
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Figura 8.4: Comparacion del espectro de energia de la componente ligera (H + He) de los
rayos cosmicos obtenido por HAWC (este trabajo) con algunos resultados de mediciones
directas e indirectas de otros experimentos sobre el espectro de la componente ligera de
los rayos cosmicos. El espectro de energia es multiplicado por una potencia de la energia,
E26, para facilitar la comparacion con las mediciones obtenidas por otros experimentos. Las
mediciones directas fueron tomadas por CREAM I (cruces azules) [38], y ATIC-2 (trangulos
en blanco) [44]. El modelo de referencia para la componente ligera de CREAM-II también fue
incluido (cuadrados blancos) [41]. Los datos de mediciones de chubascos atmosféricos fueron
tomados por KASCADE tomando en cuenta diferentes modelos de interacciéon hadrénica
(SIBYLL 2.1 y QGSJET 01) [18]. El error estadistico para el espectro de energia de la
componente H + He de los rayos coésmicos es muy pequeno debido al gran niimero de eventos
que se analizaron, y es menor o igual que el tamano del marcador por lo cual no se alcanza

a distinguir.

85].

Las incertidumbres estadisticas que se pueden tomar en cuenta para la reconstruccion
del espectro de energia de los rayos cosmicos son los errores estadisticos debidos a la matriz
de respuesta o el area efectiva. Por otra parte, las principales fuentes de errores sistematicos
en la reconstruccion del espectro de energia de los rayos cosmicos son:

= Modelo de interaccion hadrénico de altas energias utilizado en las simulaciones de las
cascadas atmosféricas de particulas.

= Modelo de composicién de los rayos césmicos.
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Figura 8.5: Espectro de energia de la componente H + He de los rayos cosmicos estimado
con los datos experimentales de HAWC.

La posicion del corte que fue aplicado para obtener la submuestra ligera (el corte se
encuentra entre las curvas predichas para la componente de He y de C en el espacio de
s vs logyoEf).

Los errores en el método de deconvolucién.

El desempeno de los PMTs.

Entre otros.

los cuales se encuentran bajo estudio [85, 108|.

En general, se puede decir que los resultados del espectro de energia total, ligero y de
protones de los rayos cosmicos obtenidos en esta tesis estan en buen acuerdo con los resultados
de mediciones directas e indirectas obtenidos por otros experimentos, excepto ATIC-2. Sin
embargo, hay una diferencia en la magnitud de los resultados del espectro obtenidos en esta
tesis, los cuales estan ligeramente més altos que las mediciones de otros experimentos. Esto
podria ser debido al modelo de interaccion hadroénico utilizado o al modelo de composicion.
Estas suposiciones se encuentran bajo investigacion.
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Figura 8.6: Comparacion del espectro de energia de la componente de los protones en los
rayos cosmicos obtenido por HAWC' con algunos resultados de mediciones directas e indi-
rectas estimados por otros experimentos sobre la misma componente. El espectro de energia
es multiplicado por una potencia de la energia, E>%, para facilitar la comparacién con las
mediciones obtenidas por otros experimentos. Las mediciones directas fueron tomadas por
JACFEE (triangulos en blanco) [35], RUNJOB (circulos en blanco) [37], CREAM I (cua-
drados en blanco) [38], ATIC-2 (rombos en blanco), y SOKOL (cruces en blanco) [64]. Los
datos de mediciones indirectas fueron tomados por KASCADE y toman en cuenta diferentes
modelos de interaccion hadronica (SIBYLL 2.1 y QGSJET 01) [18]. El error estadistico
para el espectro de energia de protones en los rayos césmicos es muy pequeno debido al gran
numero de eventos que se analizaron, y es menor o igual que el tamano del marcador por lo
cual no se alcanza a distinguir en la figura.
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Capitulo 9

Conclusiones

“Ser fisico es como ser musico o escritor,
es una cosa que uno hace por pasion, es como un mal de amor.”
-Arturo Menchaca.

De este estudio se obtuvo el espectro de energia total, y de los grupos de masa ligero (H
+ He) y de protones en los rayos cosmicos usando datos de gran precision y estadistica. Los
resultados se encuentran en buen acuerdo dentro de los errores estadisticos con las mediciones
de ATIC-2 en el rango de energia entre 10 TeV y 100 TeV aproximadamente, y tienden a
tener una magnitud mayor que la de otros experimentos. Con este estudio se comienza a
construir un puente entre los resultados de las mediciones directas e indirectas sobre la
composicion de los rayos cosmicos, tarea comenzada por TIBET, GRAPES y ARGO-YBJ.
Por otra parte, entre 10 TeV y 100 TeV los resultados parecen indicar la presencia de una
posible nueva estructura en el espectro de energia total de los rayos cosmicos (senalada
en [84]) a una energia E~10*® GeV, la cual se encuentra bajo estudio por la colaboracion
HAWC. Lo mismo parece ocurrir para el espectro de energia de H + He y de protones de los
rayos cOsmicos.

Cabe senalar que esta es una de las primeras estimaciones del espectro de energia de
los protones en los rayos cosmicos a bajas energias, E=[10%105] GeV, con un experimento
de medicion indirecta. Asi, los resultados preliminares del espectro demuestran que HAWC
puede extender el alcance de los experimentos de mediciéon indirecta al rango de energia
cubierto por los experimentos de medicion directa.

En este trabajo también se calcularon los errores sistematicos (bias) y la resolucion para
varias observables de chubascos de particulas verticales,  <16.71°, inducidos por hadrones
en HAWC. Este estudio se extendi6 a los eventos inclinados, #>16.71°, con la finalidad de
analizar el potencial de incorporar estos eventos en la estimacion del espectro y la composi-
cion de los rayos cosmicos. Esta es la primera caracterizacion de la respuesta de HAWC en
este régimen con los rayos cosmicos.

Para la reconstruccion del espectro de energia total, ligero y de protones de los rayos
cosmicos se esté trabajando en la estimacion de los errores sistematicos. Entre las principales
fuentes de incertidumbres sisteméaticas en el procedimiento de la construccion del espectro de
energia estan el modelo de interaccion hadronico, y la dependencia en la composicion de los
rayos cosmicos de la matriz de respuesta y el area efectiva. Se tiene planeado, como trabajo
a futuro, realizar este tipo de anélisis con diferentes modelos de interaccion hadrénica y con
distintos modelos de composicion [85].
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Finalmente, con este trabajo se demuestra que HAWC' tiene el potencial de llevar acabo
estudios de la composicion de los rayos cosmicos en el rango de energia entre 10 TeV y 100

TeV.

105



Apéndice A
Trabajo en sitio

“Basic research is what I am doing
when I don’t know what I am doing

b2

-Werriher von Braun.

Como parte del trabajo de tesis, se realizd una visita al sitio del experimento de HAWC
los dias 29, 30 de Junio y 1 de Julio del 2017. Se realizaron actividades conjuntas con un grupo
de miembros colaboradores de HAWC' provenientes de la Universidad Auténoma de Hidalgo
(ver fig. A.1) encargado de las labores de monitoreo del nivel de agua de los tanques de
HAWC' y del diagnoéstico y mantenimiento de los sensores de profundidad de agua instalados
dentro de los WCDs. Este grupo esta conformado por el Dr. Pedro Miranda Romagnoli y
el Dr. Roberto Noriega Papaqui y la estudiante de licenciatura Gabriela Lopez Ruiz. Por
parte de la Universidad Michoacana de San Nicolas de Hidalgo participamos el estudiante
de doctorado, Juan de Dios Alvarez Romero, y Jorge Antonio Morales Soto, quien redacta
esta tesis.

Figura A.1: De izquierda a derecha: Dr. Pedro Miranda Romagnoli, Gabriela Lopez Ruiz,
Juan de Dios Alvarez Romero y Dr. Roberto Noriega Papaqui.
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El trabajo realizado en los dias mencionados consisti6 en el diagnoéstico y mantenimiento
de los sensores de profundidad de los WCDs. El nivel de agua y funcionamiento de cada
sensor de profundidad puede ser monitoreado desde una pégina web interna llamada HOMER
(HAWC Observatory Monitoring for Ezperiment and Reconstruction) (ver fig. A.2) [109].

Last updated at:
2017-06-29 04:00;11 UTC
[2017-06-28 23:00:11 MX]

(16 minutes 22 seconds ago)
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Figura A.2: Diagrama online del monitoreo de los niveles de agua de los WCD. Los tanques en
color gris presentan mediciones problematicas (niveles de profundidad negativos, calibracion
incorrecta, o posible problema con la instrumentacion); los tanques en color rojo tienen menos
de 4 metros de nivel de agua; los tanques en color verde se encuentran en buen estado. Estos
datos corresponden al dia 28 de Junio del 2017. El estado actual de cada tanque se puede
revisar en [109].

El trabajo inicié con la revisién de las conexiones de los sensores de profundidad, iden-
tificando los sensores que presentaban fallas. Posteriormente se inspeccionaron los cables de
los sensores de profundidad a diagnosticar. La distribuciéon de los cables de los WCDs se
encuentra por pares y los canales de salida de cada sensor (cada sensor tiene 4 canales se
salida, de los cuales unicamente se utilizan 3) estan acoplados a un cable de ethernet cat5.
Cada cable ethernet contiene la salida de dos sensores de profundidad. El cable ethernet llega
a el Spark Gap, y de aqui surge otro cable ethernet cat 5 que conecta la senal al Counting
House. De esta manera, en la terminal del Counting House se recibid la senal de dos sen-
sores de profundidad en un mismo canal de entrada. De acuerdo a las mediciones recibidas
dentro del Counting House se determinaba la posible causa del problema en los sensores de
profundidad. Si la mediciéon del sensor era correcta, pero el estado del sensor en HOMER
se encontraba en color gris, la posible causa podria ser un error en los conectores ubicados
dentro del Counting House. Si no se recibia ninguna medicién era necesario revisar los co-
nectores ubicados en los W(CDs o la continuidad de la senal desde los WCDs Spark Gap y
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del Spark Gap al Counting House.

Ya que se descartd la posibilidad de que la falla se encontrara en los conectores del
Counting House, se procedio6 a inspeccionar los conectores de entrada y salida de los sensores
de profundidad ubicados en los WCDs. Cada WCD cuenta con un compartimento exterior,
en cuyo interior se pueden revisar los canales del sensor de profundidad antes de su conexion
al cable ethernet, como se muestra en la figura A.3.

]
d
.
=

Figura A.3: (Izquierda) La caja pequena y la caja grande reciben el nombre de High Voltage
Box (HVB) y Configuration Box (CB) respectivamente. Todos los tanques de agua tienen
una HVB, pero no todos tienen una CB. En cada par de tanques de agua, uno de ellos
lleva los cables del sensor de profundidad en la HVB, mientras que su companero los lleva
en la CB, no pueden llevar los cables en la misma caja. De esta manera, se pueden hacer
mediciones de continuidad en el Counting House para cada una de las cajas y de esta manera
separar las mediciones por tanque. (Derecha) HVB vista con la tapa abierta. Por dentro se
observan los conectores del cable del sensor de profundidad.

Ademés, fue necesario comprobar la continuidad de la senal de los sensores de profundidad
a través del cableado. El cable ehernet cat 5, al cual se acoplaron los canales del sensor de
profundidad, llega a una terminal externa denominada Spark Gap (ver fig. A.4), a este cable
se le ha denominado cable largo. El Spark Gap protege de descargas eléctricas al servidor
principal que se encuentra dentro del Counting House. El cable ethernet que conecta el Spark
Gap con el Counting House se le conoce como cable corto. En estas terminales se midi6 la
continuidad de la senal de los sensores de profundidad.

A.1. 29 de Junio, 2017

En el primer dia de actividades se realizo el diagnostico de los tanques en color gris (ver
fig. A.2) y se determiné para cada caso si los sensores presentaban algun fallo, si se trataba
de algiin desperfecto en los conectores, o si se trataba de un problema en el software de
monitoreo. Los tanques analizados durante los tres dias de trabajo son:

108



Figura A.4: a) Fotografia del Spark Gap. b) Estructura externa del Counting House, al frente
se observa el conjunto de médulos Spark Gap para el equipo electronico de los WCDs.
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El primer paso en el diagnostico de estos tanques es revisar la continuidad de la senal del
sensor de profundidad hasta la terminal que se encuentra en el Counting House. Para esto,
se tiene que revisar el canal de entrada que llega a las instalaciones del Counting House por
medio de un medidor de nivel de profundidad. Este medidor se conecta al canal de entrada
(ver fig. A.5) y si se recibe una medicion distinta de cero se asume que existe continuidad en
la senal desde el sensor de profundidad hasta la terminal del Counting House asi que el fallo
en el diagnostico se puede deber a un error en el software de monitoreo; en caso contrario, si
la medicion es igual 0.00 m o arroja un mensaje de error se asume que no hay continuidad
y el error se puede localizar en el sensor de profundidad, en los conectores del cable largo o
corto, o se tratase a un corto circuito en la alimentacion del sensor de profundidad.

Los tanques cuya mediciéon de profundidad fue igual a cero en los canales de entrada en
la terminal del Counting House fueron seleccionados para realizar un anélisis mas detallado
y determinar la posible causa del fallo. Para esto, fue necesario ir a dichos tanques, ubicar si
los cables del sensor de profundidad se encontraban en la HVB o en la CB, una vez detectado
el paso se procedi6 a conectar el medidor de profundidad de agua y si la medicion resultaba
ser 0.00 otra vez, se asumia que el sensor de profundidad estaba descompuesto; en caso de
que el medidor indicara una lectura de la profundidad distinta de cero, se asumia que existia
un problema en la continuidad de alguno de los cables (largo o corto); en caso de que el
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Figura A.5: Se selecciona el cable de llegada del tanque a diagnosticar en el Counting House.
Recordando que este canal de salida tiene la informacién de dos sensores de profundidad,
se tiene que identificar a que WCD corresponde la lectura. El cable (o canal de llegada) es
conectado a un adaptador que separa los pines del cable ethernet catb y los etiqueta como
HVB y CB, pero no se tiene la certeza al momento de hacer la mediciéon de que tanque se
trata especificamente. Para determinar de que tanque se trata es necesario hacer la medicion
de la lectura del sensor de profundidad directo al tanque y verificar que la medicién coincida
con la obtenida en el Counting House.

medidor arrojara un mensaje de error, se asumia que el sensor presentaba un corto circuito
en la fuente de alimentacion eléctrica.

Para revisar la continuidad de los cables largo y corto es necesario revisar los médulos de
entrada y salida correspondientes a cada tanque en el Spark Gap. Para esto se conecta un
medidor de continuidad que estd compuesto por dos partes, cada una de ellas se conecta a
cada extremo del tanque. Una vez conectado el medidor de continuidad de manera apropiada,
este manda un impulso eléctrico a través del cable y es mandado de vuelta por el otro extremo.
En caso de que el cable no presente ninguna falla, el impulso debe viajar si problemas de un
extremo a otro ida y vuelta, en caso de presentar algin problema con alguno de los canales
del cable ehernet, el medidor lo indica.

Continuando con las actividades del primer dia, se dio mantenimiento a los modulos
del Spark Gap, ya que al revisar la continuidad de los cables largo y corto se detect6 que
en muchos conectores y modulos de entrada y salida de la terminal del Spark Gap habia
presencia de 6xido, humedad y sarro (ver fig. A.G).

A.2. 30 de Junio, 2017

En el segundo dia de actividades en el sitio, se continué con el diagnéstico de los tanques
en la parte Norte y Sur del observatorio, asi como la limpieza de los moédulos de entrada y
salida del Spark Gap (ver fig. A.7). Especificamente se realizo el diagnostico de los sensores

de profundidad de los tanques: G16, 110, N4, T16, S17, U6, U16, WT.
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Figura A.6: (Izquierda) En esta imagen se observa la presencia de 6xido en los extremos
de los conectores. En los tres dias de actividades en el sitio, se realizo la limpieza de los
conectores que presentaban 6xido o sarro, los conectores que tenfan mucha corrosiéon fueron
reemplazados por nuevos conectores. (Derecha) Una vez que los modulos de entrada y de
salida estaban limpios, se colocaron de vuelta en su lugar y se les aplico una capa de gel
protector anticorrosivo.

Se encontro que el sensor de profundidad del WCD W7 estaba descompuesto, ya que no
arrojo lectura del nivel de profundidad. Los tanques T16 y U16 presentaron corto circuito
en la alimentacion eléctrica del sensor de profundidad.

El conector del cable corto del WCD S17 se reemplaz6 debido a que el nivel de corrosion
era muy avanzado. Adicional a la limpieza de los médulos de entrada y salida del Spark
Gap, se protegié dichos moédulos con gel anticorrosivo. La aplicacion de este gel no se habia
realizado antes en las conexiones del Spark Gap, esto se encuentra en etapa de prueba y se
espera ver resultados favorables.

A.3. 1 de Julio, 2017

En el altimo dia de actividades en el sitio, se hizo el diagnostico del sensor de profundidad
de los WCD: H15, F13, F15, F16, F17, G11, G12, G13, G14, G15. La mayoria de estos
sensores presentd problemas con la alimentacion eléctrica. Los sensores que no presentaron
este problema fueron los tanques F12, F13, G11; los demés sensores fueron desconectados
y las conexiones fueron aisladas para protegerlas de la humedad y el agua que se pudiera
llegar a filtrar a través del empaque protector de las cajas HVB y CB.

Con esto termina el reporte de las actividades en el sitio. El clima durante los dias
mencionados fue muy favorable y facilito el trabajo de campo en los WCD.
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Figura A.7: Los modulos de entrada y salida del Spark Gap son desmontables. Los modulos
que eran desmontados se llevaban al interior del Counting House para la limpieza de sus
componentes y la eliminacion del sarro y el 6xido. Una vez limpios se volvian a montar en
el Spark Gap.
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