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OBJETIVOS

General

Simular interacciones entre los rayos cosmicos y nucleos de elementos que com-
ponen la atmosfera terrestre, cominmente llamadas cascadas aéreas extensas, uti-
lizando el programa CORSIKA en las condiciones especificas del proyecto LAGO

Guatemala y verificar los resultados con el modelo teodrico.

Especificos

1. Describir y desarrollar las caracteristicas fisicas de los rayos cosmicos y cémo

éstos se ven afectados al interactuar en la atmosfera terrestre.

2. Describir y desarrollar las caracteristicas fisicas de las cascadas aéreas extensas
que son generadas a partir de la interaccion de los rayos cosmicos con nicleos

de elementos de la atmosfera terreste.

3. Analizar los resultados de la simulacion en CORSIKA de una sola cascada a

distintas condiciones y verificar que se cumple con lo que predice la teoria.

4. Analizar los resultados de una hora de simulacién de flujo de cascadas, en
un rango de condiciones especificas y predecir qué se deberia esperar en el
detector del proyecto LAGO Guatemala.
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INTRODUCCION

Victor Hess, fisico austriaco descubrié en 1912 que la ionizacién de la atmos-
fera aumenta proporcionalmente a la altitud, tal radiaciéon provenia del exterior de
la tierra; a esta radiacion se le llamaria radiacion cosmica. Desde ese entonces han
surgido varios estudios para tratar de comprender el origen y caracteristicas de los
Rayos Cosmicos. De esta manera se han iniciado proyectos para detectar los Rayos
Cosmicos por diversos métodos instalando los detectores en distintos puntos del pla-
neta. Uno de ellos es la colaboracion LAGO (Latin American Giant Observatory).
LAGO es un proyecto internacional que méas de 80 cientificos de 8 paises iniciaron
en 2005. Actualmente existen 10 paises colaborando en el proyecto LAGO, ellos son:
Argentina, Bolivia, Brasil, Colombia, Ecuador, Espana, Guatemala, México, Peri y

Venezuela.

En el proyecto LAGO se propone la investigacion del universo extremo, meteo-
rologia y climatologia espacial y la radiaciéon atmosférica, mediante la detecciéon de
Rayos Cosmicos utilizando la técnica de una séla particula con detectores Cheren-
kov de agua. El proyecto consiste en varios detectores instalados en lugares a gran
altura, alcanzando una buena sensibilidad a la débil senal esperada de las particulas
de alta energia. Los objetivos cientificos del proyecto son entre otros, estudiar las
astroparticulas hasta la parte llamada rodilla en el espectro de Rayos Cosmicos,
estudio de los fendémenos metereologicos transitorios y a largo plazo mediante la
modulacion solar (SM) de los Rayos Cosmicos. Entre los objetivos académicos del
proyecto se encuentran: entrenar a los estudiantes de Latinoamérica en las técnicas
de deteccion de astroparticulas de alta energia, construir en Latinoamérica una red

de investigadores de astroparticulas.

El modelo teérico existente explica las interacciones de los Rayos Cosmicos
con nucleos de elementos que componen la atmosfera terrestre, generando asi las

denominadas Cascadas Aéreas Eztensas que son las que llegan hasta los detectores

XV



y que permiten conocer las caracteristicas de los rayos incidentes provenientes del
espacio. El modelo anterior se validara con una simulacion utilizando un programa
de computadora llamado CORSIKA (Cosmic Ray Simulation for Kascade), tratan-
do de recrear el comportamiento de los Rayos Césmicos al entrar a la atmosfera
terrestre y como se ven afectados por los distintos factores a tomar en cuenta, tales
como la profundidad atmosférica, el campo geomagnético, el angulo de incidencia

(cenital), etc.

Se han realizado algunas pruebas en el detector ubicado en Guatemala, en-
tre ellas, simulaciones en el programa AIRES (Extensive Air Showers Package) y
simulaciones de la senal recibida en el detector, aunque ain no se ha utilizado el
programa CORSIKA. En esta tesis se obtendran simulaciones de flujo de cascadas
aéreas extensas con el detector ubicado en el campus central de la Universidad de

San Carlos de Guatemala, zona 12, ciudad de Guatemala, a una altitud de 1500 m.
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1. Rayos Césmicos

1.1. ;Qué son los Rayos Césmicos?

En 1912 Victor Franz Hess (1863-1964), mediante experimentos utilizando elec-
troscopios en globos aéreos a 5000 msnm descubrié que la tasa de radiacion aumenta
conforme aumenta la altura, un hecho contrario a lo que se creia en ese tiempo, pues
se decia que los espectrometros detectaban mayor radiacion en la superficie de la
Tierra debido en gran parte a las fuentes radiactivas naturales. Sin embargo, Hess
descarto cualquier fuente terrestre y acunando su famosa frase: “La mejor explicacion
al resultado de mis observaciones estéa dada por la suposiciéon de que una radiacién
de alto poder penetrante entra a nuestra atmosfera desde arriba” [11], confirmoé la

existencia de los Rayos Cosmicos, nombre debido a Robert Andrews Millikan.

Los Rayos Césmicos son particulas de alta energfa (de hasta 10%° V) que entran
a la atmosfera terrestre siendo principalmente protones (90 %), ademaés de particulas
alfa (9 %) y nucleos atémicos més pesados y que generalmente alcanzan velocidades
cercanas a la velocidad de la luz. La naturaleza de su origen y el mecanismo de
aceleracion para obtener altas energias atn son preguntas que no estan completa-
mente respondidas y representan uno de los mas grandes retos de la fisica de este
siglo. Sin embargo numerosos estudios se han hecho desde el experimento de Hess,
aportando valiosa informaciéon para la comprension de los Rayos cosmicos, es asi
como se proponen diversos modelos que explican su origen y como es que obtienen

sus energias. Tales modelos se veran mas adelante.

El estudio de los Rayos Cosmicos ha permitido el desarrollo de otras ramas
de la fisica, tal es el caso de la fisica de particulas, la cosmologia, la astronomia,
entre otras. En el pasado, los Rayos Coésmicos eran la tnica fuente directa para
estudiar a las particulas elementales y los fenémenos que estan implicados, pero
con el constante desarrollo de la tecnologia a lo largo de los anos, se han creado

aceleradores de particulas como el ciclotrén o el sincrotén; produciendo de esta



manera particulas elementales, dando luz asi a nueva y valiosa informacién para
muchos cientificos. Esta claro que una mejor comprension de los Rayos Cosmicos
serd de vital importancia en nuestra comprension del universo, su origen y evolucion.

En las mediciones que se han hecho a lo largo del siglo pasado se ha podido
identificar Rayos Coésmicos de diversas energias que abarcan desde unos 10'° eV
hasta 10%° eV y se observa un comportamiento peculiar en una grafica del flujo de
energia, es decir, el nimero de particulas por ano y distancia versus energia. A esta
grafica se le conoce como espectro de los Rayos Cosmicos.

Para facilitar el estudio de los Rayos Coésmicos se dividen en dos categorias:
se llamard a toda radiaciéon que viene desde fuera del planeta como radiacién
césmica primaria o particulas primarias y cuando éstas entran al planeta Tierra
e interaccionan con la atmosfera terrestre se les llamara particulas secundarias o
Cascadas Aéreas Extensas (CAE).

1.2. Espectro de Rayos Cbésmicos

A partir de la documentacion en los diversos experimentos realizados en el
pasado sobre flujo de Rayos Césmicos se obtiene una grafica tal como la figura (1.1,
que corresponde a diversos experimentos en el planeta y cuyo comportamiento puede

ser explicado por una sencilla ley de potencias:

Z—g o B+ (1.1)
Es decir que el flujo de energia depende de una potencia de la energia de la parti-
cula. A dicha potencia k se le conoce como indice espectral y al cambiar de valor se
presentan basicamente tres regiones en el espectro, conocidos como: rodilla (energia
arriba de 1 x 10 eV), tobillo (energia arriba de 3 x 10'8 V) y supresion o corte
(energia arriba de 3 x 10 eV). El flujo de los Rayos Césmicos se multiplica por E?
que es una practica comun en este tipo de graficas y sirve para apreciar con mas
detalle los cambios de valor del indice espectral. En la figura se observa que en
el rango de energia 10'! eV — 10% eV el comportamiento del flujo es lineal, el indice
espectral en esta zona tiene un valor de —2.7, la regién rodilla se presenta entre
10'° eV — 10% eV y el indice espectral cambia a —3.0 en esta region, posteriormente
el indice espectral vuelve a ser de —2.7 y el flujo se mantiene con un comporta-

miento también lineal hasta una energia de 10*° eV donde el indice espectral cambia



finalmente a —4.2 y después de la region supresion el comportamiento del flujo es

casi vertical.

Se observa también de la figura que antes de la regién rodilla los datos
se pueden obtener a partir de mediciones directas con espectémetros o emulsiones
fotograficas en globos aerostaticos o satélites tal y como lo hizo Victor Hess en 1912 y
ademas en este rango de energia se encuentra principalmente radiaciéon césmica con
origen en el sistema solar, pero conforme aumenta la energia y el flujo disminuye, se
ve que después de la region rodilla el flujo es tan pequetio (energias 10 eV —10'8 V)
que resulta imposible medirlo mediante mediciones directas y cuyo origen es de fuera
del sistema solar, por lo que para estudiar a las particulas con energia arriba de por
lo menos 10 €V, se necesitan mediciones indirectas. Tales mediciones se hacen al

estudiar las Cascadas Aéreas Extensas (CAE) como se vera en el capitulo posterior.

Los Rayos Cosmicos pueden tener varias fuentes, una de ellas es el Sol que
produce el flujo con energia abajo de 10'° eV, pero desde el tiempo de Victor Hess
se habia descartado al Sol como la fuente de las particulas mas energéticas al realizar
experimentos en un eclipse solar y atn asi obteniendo mediciones de particulas con
alta energia. Hoy en dia se piensa que las particulas con energia de por lo menos
1086 eV tienen un origen en la Via Lactea. Las particulas con energia 10 eV se
deben a efecto GZK, que es el limite del espectro de los Rayos césmicos predicho
por K. Greisen, G. Zatsepin y V. Kuzmin en 1966 y es “causada por la produccion
de piones en colisiones entre protones de rayos cosmicos y fotones de la radiacion de
fondo negro de microondas, esta fuerte supresion es llamado el corte GZK y deberia

ocurrir aproximadamente a 6 x 10! eV” |25, p. 1-2].

1.3. Densidad de Energia de los Rayos Césmicos

1.3.1. Densidad Direccional

Para obtener la grafica del espectro de los Rayos Cosmicos como la figura
es necesario encontrar la relacion entre la intensidad y la energia de las particulas.
Entonces se define la intensidad direccional I(6, ¢) para un conjunto de particulas
del mismo tipo como el ntimero de particulas d/N;, que inciden sobre un elemento
de area dA, por unidad de tiempo dt, dentro de un elemento de éngulo sélido df2.

Mateméaticamente se puede expresar como:
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Figura 1.1. Espectro de energfa de Rayos Cosmicos arriba de 10! eV. (Fuente:

14, p. 2]).

dN; particulas
1;(0,9) = . 1.2
(6,9) dAdtdQ{crrﬂssr] (1.2)
Aqui se observa que la cantidad dﬁvét es lo que se conoce como el flujo de

particulas y éste a su vez depende de la energia E de las particulas y el tiempo t.
Entonces la cantidad I depende de los angulos cenital y azimutal, asi como de la
energia total de las particulas y del tiempo.

Al integrar sobre todas las energias se obtiene una cantidad denominada
intensidad integral ®(> Ey):

o dN particulas
(> Ey) = E 1.
(2 Eo) /Eo dA dt d dEd [ cm? sr s } (13)

La intensidad integral puede encontrarse solamente si la energia es mas grande
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que cierta energia umbral Ey. Por otra parte, el niimero de Rayos Coésmicos que
llegan en un intervalo de energia dF y angulo sélido df2, es decir, el flujo de particulas

por unidad de energia es lo que se conoce como la intensidad diferencial ®(E).

dN particulas
P(E) = 1.4
(E) dA dt dQ) dE Lmz ST S GGV:| (14)
La relacion entre (1.3) y (1.4) es la siguiente:
B(> Fy) = / O(E)dE (1.5)
Eo

1.4. Composicion de los Rayos Coésmicos

Como se ha mencionado anteriormente los Rayos Césmicos cubren un gran
rango de energias, lo que hace preguntarse: ;Qué los origina?, es decir, ;Qué me-
canismo hace que tales particulas alcancen energias tan grandes? Son preguntas
que aun estan puestas en la mesa, y atin no tienen respuesta completamente satis-
factoria. Sin embargo, gran parte de la naturaleza puede ser estudiada gracias al
avance tecnoldgico que permite detectar Rayos Cosmicos tanto dentro como fuera
del planeta. Desde el descubrimiento de los Rayos Césmicos se ha clasificado los
principales tipos de particulas que los componen. En esta seccion se tratara de los
principales componentes, sin embargo es posible que en un futuro la clasificacion
sea ain mayor, aunque hay que notar que la composicion de los Rayos Cosmicos

depende principalmente de la energia de las particulas.

1.4.1. Hadrones

Los hadrones son particulas subatémicas compuestas por quarks, que a su vez
estan unidas mediante interaccién nuclear fuerte y son el componente principal de
los Rayos Cosmicos y muchos investigadores apuntan a que son de origen extraga-
lactico. Ejemplos de particulas hadrénicas son; el proton y el neutréon. Del total de
los Rayos Cosmicos compuestos por nucleones (protones y neutrones) se encuen-
tra aproximadamente un 90 % de hidrogeno, un 9% de helio y 1% para los demas
nicleos pesados [22, p. 2|. En la figura se observa el espectro diferencial de
energia para la componente nuclear (formado por ntcleos atémicos) de los Rayos
Cosmicos siendo (desde arriba) el espectro de hidrogeno, el del helio, el del carbon

y el del hierro.



1.4.2. Particulas Alfa

Las particulas alfa son atomos de helio doblemente ionizados. Estas particulas

son aproximadamente el 9% de los Rayos Cosmicos.

1.4.3. Nucleos Pesados

Por ejemplo: carbono C, oxigeno O, hierro F'e y otros niicleos que se encuentran

en las estrellas.

1.4.4. Electrones

Son particulas subatomicas que se clasifican entre el grupo de los leptones.
Estos representan aproximadamente el 1% de los Rayos Cosmicos. En la figura
se observa un espectro de energia para electrones hasta 103 GeV.

Se ha observado también fotones de rayos x y rayos gamma, asi como tam-
bién neutrinos y antineutrinos. Estas particulas forman menos del 1% de los Rayos

Cosmicos.

1.5. Propagaciéon

A lo largo de los anos se han propuesto varios modelos de aceleracién y pro-
pagacion de los Rayos Cosmicos, pues éstos viajan largas distancias entre galaxias
y deben interaccionar con los distintos cuerpos celestes o en el medio interestelar
influyendo en propiedades fundamentales de los Rayos Cosmicos como su energia y,
por lo tanto, su aceleracion y su posterior propagacion. Esto se ha deducido a través
de los datos obtenidos de las distintas observaciones, una proporcién mayor en los
Rayos Coésmicos de niicleos como el de berilio o litio que de elementos como carbono
y oxigeno, siendo los primeros menos frecuentes que los segundos en el medio interga-
lactico. Por lo tanto, se deduce que los Rayos Cosmicos en su propagacion, atraviesan
una gran cantidad de materia y distancia, y a mayor distancia recorrida menor sera
la energia de los Rayos Césmicos. Entonces se dice que los Rayos Cosmicos en su
origen y propagaciéon viajan en un volumen confinado, es decir, con ciertos limites
(por ejemplo una galaxia, nubes interestelares, supernovas, etc) y para modelar la
propagacion de los Rayos Cosmicos, Ginzburg y Syrovaskii propusieron la ecuacion
de transporte aplicable principalmente a nucleidos atémicos del espacio interestelar,

aunque se puede aplicar a otras particulas con sus respectivas modificaciones:
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Figura 1.2. Espectro de energia de Rayos Cosmicos compuestos de niicleos atémicos
medidos a 1 AU (unidad astronémica) basado en muchos experimentos de satélites
e instrumentos conocidos como globo-borne cerca del momento de la modulacion
mimina solar. Se muestran los espectros de energia diferencial (desde arriba) del
hidrégeno, del helio, del carbon y del hierro (Fuente: [22] p. 3])

oN 0
= =V (DY)~ o

- b (E)AE) ¥ - (E)+
Q:i(E, 1) — p“/V—I—_'OZ/dJ (EE) e Bap (1.6)

Aqui, .4 es una funcién de distribucion de densidad de particulas y depende de la
energia E de los Rayos Cosmicos, la posicion z y el tiempo ¢. Entonces A;(E, x,t)dE
es la densidad de particulas que pertenecen a un mismo tipo 7 en la posicion z y
energia cinética entre £y F + dE.

En el primer término del lado derecho de la ecuacion , D es el coeficiente de

difusion de particulas del tipo i y se relaciona con la velocidad v de las particulas
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Figura 1.3. Espectro de energia para la componente electronica (formado por elec-
trones) de los Rayos Cosmicos a 1 AU (unidad astronémica). (Fuente: [22, p. 4])

y con el promedio de distancias recorridas por las particulas debido a miltiples
colisiones, mas conocido como recorrido libre medio en la difusion Ap, de la siguiente

manera: 1

Entonces V - (D;V.4;) representa la difusion en (1.6)).

El segundo término de la ecuacion (1.6 puede representar pérdida de energia
o aceleracion, dependiendo del uso que se le de a la ecuacion. b; es la razéon media

AFE ala que la particula adquiere o cambia energia y esta dado por:

_dE

bi(E) = —

(1.8)
El tercer término representa conveccion a una velocidad . El cuarto término
Q:(F,x,t) conocido como intensidad de la fuente (source intensity), representa una

distribucién isotrépica de particulas de un mismo tipo ¢ que colisionan en el medio



interestelar.

El quinto término de la ecuacion (1.6|) representa pérdidas de ntcleos del tipo

1 por colision o decaimiento de la siguiente manera:

VP0; 1 v 1
Pz‘zp—f— =2f

(1.9)
m Y A T
El sexto término conocido como el término cascada, que incluye a particulas de ener-
gia muy grande como energia debida a cascadas de nucleones (neutrones y protones)

y procesos de fragmentacion nuclear [5, p. 117].

1.5.1. Modelo Caja con Agujeros

En este modelo se asume que los Rayos Cosmicos se propagan libremente en
un volumen determinado con ciertos limites, por ejemplo una galaxia, ademas el
tiempo en el que las particulas atraviesan dicho volumen es conocido como el tiempo

de escape T.q.

En este modelo se puede utilizar la ecuacion (1.6) donde el primer término es
reemplazado por — A" /T.s.. Q(F, 1) también puede ser reescrito considerandolo como
una funcion delta Q(E,t) = A,(F)J(t) y sin tomar en cuenta pérdidas o ganancia

de energia:

N (B, t) = A tTese (1.10)
Entonces la ecuacion ([1.6) queda finalmente, teniendo en cuenta que en condi-

ciones de equilibrio el término de la izquierda se desprecia:

M(E)
Tesc(E)

=Qi(F) — <50P + 1 ) N(E) + % Z%,k%(E') (1.11)

Ai T k>i

Donde 7 es reinterpretado como el tiempo medio que los Rayos Cosmicos pasan
en la galaxia y que define a A\.sc = pfcTes, como la cantidad promedio de materia
que han atravesado los Rayos Cosmicos en un tiempo 7.,. con velocidad Sc y en un
volumen de densidad p. o es la seccién transversal donde ocurren las colisiones y y7;

es la vida media dilatada de los ntcleos [5 p. 120].

9



1.5.2. Modelo Caja con Agujeros Anidados

En este modelo los Rayos Césmicos viajan en regiones pequenas confinadas,
cerca de fuentes, con relativamente alta densidad en el cual las particulas difunden
o penetran por un corto tiempo que depende de la energia. Un ejemplo podria ser
supernovas como fuentes de alta densidad dentro de nubes densas como voliimenes

pequenos.

1.5.3. Modelo Galaxia Cerrada

Este modelo es una variacion del anterior donde el volumen interno es un brazo

de espiral local de la Galaxia [5], p.123].

1.5.4. Modelos de Difusiéon

Son modelos que tratan de resolver la ecuacion (1.6) sin tratar el operador de
difusiéon como una constante. Tienen un significado fisico mucho més realista que
los modelos de cajas agujeradas, se diferencian “en que los modelos de cajas con
agujeros, en estado estable la distribucion es uniforme dentro del volumen confi-
nado. Donde hay difusiéon, hay también gradiente de densidad y consecuentemente

anisotropia.” [5], p. 123].

1.6. Aceleracion y Origen de los Rayos Cbésmicos

1.6.1. Mecanismo de Fermi

Fue Enrico Fermi quien proporcioné el primer mecanismo para aceleracion de
particulas suponiendo que éstas interaccionan en nubes magnetizadas de plasma,
explicando asi la ley de potencias del espectro de los Rayos Césmicos. En este
mecanismo se considera a las nubes magnetizadas de plasma como “aceleradores”
de particulas, transfiriendo para ello energia a particulas cargadas con determinada
energia, por lo que después de muchas interacciones dentro de la nube, las particulas
adquieren una energia considerablemente mayor a la original. Sea Fj la energia con
la que una particula cargada se introduce en la nube magnetizada, entonces segiin
Fermi, después de cierta cantidad n de “interacciones” la energia de la particula se

habré incrementado a

E, =E,(1+¢&)" (1.12)
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donde £ es el factor de incremento de energia, es decir, AE = £F.

Sea E la energia final de la particula, entonces de ((1.12)) se despeja n para

obtener el nimero de interacciones necesarias para alcanzar dicha energia:

E n
E)Z(“Ff)

E
1n§0:n1n(1+§)

n=In (EE)/m(Hg) (1.13)

o

Se define a p.,. como la probabilidad de escape de la nube magnetizada de la
particula por cada interaccion, la probalididad de permanecer en la nube después
de n interacciones serd igual (1 — pes.)”, luego el namero de particulas que tendran

energias mayores que E serd proporcional a la sumatoria de todas las (1 — pese)™ y

0 oo n—1
teniendo en cuenta que Z(l —xz)" = Z(l —z)" — Z(l — )™
m=n 0 0

(1 - pesc)n
Pesc

N(Z E) (8 Z (1 _pesc)m = (114)

m=n

donde n esta dada por ((1.13)). Luego, sustituyendo (1.13]) en ((1.14)) y teniendo en

cuenta que a™® = b se tiene:

N(> E) & — (£>_ (1.15)

donde

o= 1n<1_1pesc)/1n(1+§) (1.16)

Ahora suponiendo a C' como la constante de proporcion:

I N(> E) = C) +1In (E£> (1.17)

0
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Si E/E, = E,, entonces:

InN(>E)=Ci+KxklnE,

w(XE5) g,

p

N(> E) x E;* (1.18)

Por ultimo si ((1.18]) se deriva con respecto a E, se llega a la conclusion deseada:

dN
E XX Epiﬁil (119)

Se puede notar que (1.19) es idéntica a (|1.1]) donde « es el indice espectral.

1.6.2. Aceleracion de Fermi de ler y 2do Orden (modelos
bottom up)

Dependiendo del medio en el que los Rayos Coésmicos son acelerados, existen
dos mecanismos de ler y 2do orden propuestos por Fermi en 1949. Fermi consider6
interacciones con nubes magnetizadas de plasma en movimiento. Entonces en este
modelo, una particula con energia E; entra a un cierto angulo #; en una nube de
plasma y se propaga al esparcirse o colisionar dentro del campo magnético. Segin
Fermi, debido a la propagacion de la particula dentro de la nube de gas, el movi-
miento promedio de los Rayos Cosmicos serd igual al movimiento de la nube de gas,
entonces la energia desde el marco de referencia (indicada con el simbolo “prima’) de
la nube de gas y suponiendo que las particulas se mueven a velocidades relativistas,
sera igual a:

E} =~E (1 — Bcosb) (1.20)

aqui, v es el factor de Lorentz y 5 = V/c es la velocidad de la nube. La particula
abandonara la nube a un angulo fy y con una energia total F), calculando esta

energia en el marco del laboratorio se obtiene:

Ey = yE5(1+ B cos' 0) (1.21)

La razon entre el cambio de energia con la que la particula entra y sale de la
nube y la energia con la que entra se obtiene al sustituir (1.20)) en (1.21]), resultando

en una relacion que depende de 6y y 65,
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AE 11— fcost; + f3cosby — 3% cos by cos by
By 1—p2

Al modelo anterior se le conoce como mecanismo de Fermi de segundo orden.

1 (1.22)

Debido a que el mecanismo de Fermi de segundo orden no explicaba correc-
tamente todos los casos del flujo de Rayos Césmicos, entonces se propuso un me-
canismo de Fermi de primer orden. En este mecanismo se considera que los Rayos
Cosmicos son acelerados por frentes de choque que se producen en supernovas, tales
frentes que se mueven a velocidad —u7 chocan con materia interestelar que se mueve
a velocidad us despues de haber chocado, esta velocidad se mide desde el marco del
frente de choque y se asume que |us| < |u1]. En el marco del laboratorio el frente de
choque se mueve con velocidad V= —uy + uy. Los dos mecanismos se diferencian
cuando se toma la fraccion de energia & = AE/E, ganada al interaccionar ya sea
con la nube de gas o con el frente de choque, tomando para ello los promedios de
energia y los promedios de los dngulos, a continuacién se muestran los valores de &
para el mecanismo de segundo y primer orden respectivamente:

132
(a) & = M_lwéy
1—p? 3
1—|—%ﬁ+%ﬁ2 4 _4U1—U2

L~ 2pB

() € = 1- 32 373 ¢

(1.23)

donde 8 = V/c es la velocidad relativa del plasma y no de los Rayos Césmicos. En
la version original de la aceleracion de Fermi, la region en la que son acelerados los
Rayos Cosmicos es un disco galdctico, entonces el tiempo de escape es de T.,. ~ 107

anos. Existen otros modelos de aceleracién que no son tratados aqui.
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2. Cascadas Aéreas Extensas

En el capitulo anterior se describi6 el proceso de propagaciéon y algunos meca-
nismos de aceleracion de los Rayos Cosmicos en el espacio interestelar. Esta radia-
cion primaria cuando llega al planeta Tierra, interactiia con la atmosfera terrestre,
produciendo lo que se conoce como Cascadas Aéreas Extensas (en algunos libros o
articulos también se les llama lluvia aérea extensa del inglés extensive air shower)
(ver figura , que son millones de particulas que se originan por las colisiones
entre particulas primarias (Rayos Cosmicos) y las particulas que componen la at-
mosfera, este fenémeno fue descubierto en 1934 por Bruno Rossi [13]|, quien al
utilizar detectores de superficie de Rayos Cosmicos notd que las miles de particulas
que se detectaban provenian de una tunica particula con alta energia, que habria
colisionado produciendo las demas. El estudio de las CAE es de vital importancia
en fisica de particulas y cosmologia, pues proporciona mayor informacién sobre los
Rayos Cosmicos, su composicion, su espectro de energia, su origen, etc., temas que
antes se habfa tratado sin llegar a mayor detalle. A continuacién se discute sobre
cémo se originan las Cascadas Aéreas Extensas, sus caracteristicas y los principales

métodos para detectarlas.

2.1. Descubrimiento de las Cascadas Aéreas Exten-

Sas

En los anos 1920’s y 1930’s la fisica nuclear y la fisica de particulas eran ramas
muy recientes de la fisica, habian pasado casi 20 anos del descubrimiento de los Ra-
yos Cosmicos y las técnicas para detectarlos y estudiarlos eran muy rudimentarias
aunque en mejora. El método mas utilizado en ese entonces para detectar y estudiar
a las particulas subatomicas era el método de las coincidencias (un método que con-
siste en detectar la desintegracion de cierto tipo de particulas en un detector y la
misma desintegracion de otras particulas en otro detector, mediante la razon de di-

chos eventos se determina la actividad de la muestra) inventado por Walther Bothe
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Figura 2.1. Diagrama esquematico de una cascada provocada por una particula
primaria. (Fuente: [8, p. 5|)

y los contadores de Geiger-Miiler. Mas tarde Bruno Rossi, desarrolla el circuito de
coincidencias; un circuito electrénico que utiliza el método de las coincidencias para
experimentos de fisica de particulas principalmente. Gracias al circuito de Rossi se
obtuvo importante informacién sobre los Rayos Coésmicos, por ejemplo al encontrar
fuertes evidencias que los mismos tienen naturaleza corpuscular [I7]. Precisamen-
te al estudiar los Rayos Cosmicos, Rossi realiza un importante descubrimiento en

1933, que supuso un extrafio evento en sus mediciones y fue difcil de aceptar por
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la comunidad cientifica de su tiempo [13, p. 5] y el mismo Rossi dijo “(el descu-
brimiento) generé dudas sobre la legitimidad del método de coincidencias”. En su
experimento, él utilizo6 la idea previa hecha por Bothe y otros fisicos de medir la
interaccion de los Rayos Cosmicos en la absorcion de los mismos en una longitud de
plomo. Rossi en su propio experimento concluyo6 que el 50 % de los rayos penetrarian
un metro de plomo y que la energia maxima seria ~ 1.4 x!° eV, sin embargo, el
resultado mas importante fue lo que es conocido ahora como “curva de transicion de
Rossi” o curva de los “efectos secundarios” (ver figura , la explicacion de Rossi
fue que las particulas secundarias eran producidas por la interaccién de los Rayos
Cosmicos con particulas del material. Una observacion similar fue hecha dos anos
después por Reneger y Pfotzer al estudiar los Rayos Cosmicos a 28 km de altura
en la estratosfera y obtener datos mediante el método de las coincidencias. Todos
estos experimentos llevaron a la conclusiéon que en efecto, las particulas primarias
interactuaban con las particulas de la atmoésfera provocando lluvias de particulas

secundarias con determinada cantidad de energia.

Ja

0 £ K £ @ L T

=
r
L8

Figura 2.2. Curva de “efectos secundarios” de los Rayos Cdsmicos en pantallas de
plomo y hierro de 14.6 cm y 1.2 cm desde los contadores. Este fue el primer indicio
de las cascadas aéreas extensas (Fuente: [2I], p. 71])
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Sin embargo, fue Pierre Auger quien realizoé experimentos parecidos utilizando
circuitos de coincidencias para estudiar los Rayos Cosmicos y encontrando resultados
similares por Rossi, Reneger y Pfotzer, sus descubrimientos fueron conocidos como
“lluvias de Auger” |21} p. 214], y se diferencio de los experimientos anteriores al
estimar la energia de las particulas primarias alrededor de 10 eV. En la figura
se observa las curvas de decoherencias de tres experimentos distintos hechos
por distintos cientificos, estas curvas son mediciones de la razéon de coincidencias de
particulas en dos detectores como funciéon de la separacion del detector. En muchos

textos, Auger es acreditado como el descubridor de las Cascadas Aéreas Extensas.

L ]
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Figura 2.3. Curvas de decoherencia realizados por Auger (1938), Kolhorster (1938)
y Schmeiser (1938), que significaron el descubrimiento de las cascadas aéreas exten-
sas. Las diferencias entre las curvas se deben al tipo de detectores y a la altitud en
que se realizaron las mediciones. (Fuente: [13], p. 6])

2.2. Propiedades Fisicas de las CAE

Existen diversas propiedades que son importantes tener en cuenta cuando se
estudian tanto las particulas primarias como las CAE, por ejemplo: la temperatura,
la presion atmosférica, el campo geomagnético, la altitud sobre el nivel del mar, etc.
A continuaciéon se definirdn estas propiedades y se tendran presente a lo largo de

toda la tesis.
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2.2.1. Rayos Coésmicos en la Atmosfera

Se ha mencionado anteriormente que los Rayos Césmicos cuando llegan a nues-
tra atmosfera interactuan con las particulas que componen la atmésfera, provocando
una cascada de particulas secundarias que se generan por las colisiones, estas parti-
culas secundarias son las que llegan a los detectores en la superficie de la Tierra para
su posterior estudio. Al estudiar las particulas secundarias, se puede encontrar la
energia del Rayo Césmico que las generd, asi como su masa y carga. Una magnitud
muy importante que se debe conocer es la cantidad de materia que el rayo cosmico
primario recorri6 al interactuar en la atmosfera, para ello se define a la profundidad
atmosférica como la masa de aire por unidad de area que atraviesa una particula
primaria en la atmodsfera desde el infinito a una altitud estandar [ a lo largo de la

trayectoria que describe su movimiento, es decir:

X = / " plh)dhy 2.1)

donde p es la densidad atmosférica, y esta dada por:

oty = o) () ) v - o) (22)

donde T'(I) es la temperatura en funcion de la altitud [ (I es una altitud vertical,
mientras que h es una altitud que sigue la trayectoria de los Rayos Cosmicos y
que esta a un angulo 6 de [), M es la masa molar del aire (28,97 g/mol), R es la
constante universal de los gases, g(l) es la aceleracion gravitatoria en funcion de la
altitud [, y [y es la altitud esténdar.

A temperatura constante la relacion entre la altitud h y la profundidad atmos-

férica es:
X = Xoe ho (2.3)

donde X es la profundidad atmosférica al nivel del mar 1.030 g/cm? y hg es una
altitud estandar.
hy [ se relacionan como muestra la figura (2.4)). Entonces si se desprecia la curvatura

de la tierra se tiene:

[ ~ hcosf (2.4)

En general, esta aproximacion se puede hacer para angulos de aproximadamen-
te 70° |2 p. 32].
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Figura 2.4. Relacion entre h y [.

Una de las propiedades de gran importancia al estudiar las cascadas, es la
direccién de propagacion, entonces se define al eje de la cascada como la recta cuya
direccién serfa la del rayo primario si no hubiera interaccionado con la atmosfera.
Para ello se utilizan los angulos directores, cenital y azimutal. Ademas, se define
como posicion de impacto o posicion del core como la interseccion del eje de la
cascada y el suelo [2, p. 33|. En el capitulo 4 se mostrara la importancia de estas
propiedades, cuando se realizan simulaciones de las cascadas a diferentes alturas y

direcciones.

2.2.1.1. Modulacién Solar

Antes de que los Rayos Cosmicos entren a la atmosfera terrestre, son afectados
por el viento solar. Estos efectos varian el flujo de los Rayos Césmicos y los fisicos
han buscado maneras de corregirlo. A esta correccion se le conoce como modulacién
solar y trata de explicar los fendémenos fisicos presentes en las interacciones que
se dan a cabo en la helidsfera (region del sistema solar en donde tiene alcance el
viento solar). Por viento solar se refiere al material expulsado por el Sol, y en las
cercanias del planeta Tierra generalmente son protones de energia cinética de 500 eV
con velocidades de 300 a 600 km/s. |26 p. 96]. El flujo del viento solar es de 1.2 x
10® cm 257! y su densidad de energia es de 2.5 keV /cm®. Uno de los intentos para
modular el flujo de los Rayos Cosmicos, es la observacion de la anticorrelacion entre
las mediciones realizadas con detectores conocidos como monitores de neutrones
(detectores en la superficie terrestre que miden el nimero de los Rayos Cosmicos)
y el nimero de manchas solares, ya que el nimero de manchas solares se relaciona
con el viento solar al originarse en regiones de actividad solar y que tienen un

determinado ciclo. Por correlacion se quiere dar a entender que entre mayor sea el
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numero de Rayos Cosmicos detectados en los monitores de neutrones menor sera la

actividad solar y viceversa.

2.2.1.2. Efectos del Campo Geomagnético

Antes de penetrar la atmosfera terrestre, los Rayos Cosmicos deben también
atravesar el campo geomagnético de la tierra, que provoca en la radiacién coésmica
una inclinaciéon en su trayectoria y por lo mismo entonces se tiene una variacion en
el flujo de los Rayos Cosmicos, que se dice no es isotropico. Lo que el campo geo-
magnético provoca en los Rayos Cosmicos es variar lo que se conoce como rigidez
(variacion en la trayectoria de una particula cargada que se mueve en un campo
magnético, se representa por R). Carl Stoermer, fisico noruego, fue capaz de encon-
trar el radio de curvatura para particulas cargadas que se mueven bajo influencia de
una esfera magnetizada, tal radio es rg = /(oM /47 R), donde M es el momento
dipolar magnético de la Tierra (M ~ 8.1 x 10*® G cm?). Tal resultado lo obtuvo
antes del descubrimiento de los Rayos Coésmicos estudiando a las auroras boreales.

La formula para la rigidez encontrada por Stoermer es:

M cos? A\p
(M 2.
RS(T?ABJQJQb) (2712) (1+<1—COS3ABSIHQSIH¢)) ( 5)

donde Ap es la latitud magnética, M/2r* ~ 59.4 GV es la rigidez de una particula

en una orbita circular de radio r¢ en el plano ecuatorial del campo del dipolo de la
Tierra, 6 es el angulo Cenital y ¢p es el angulo azimutal medido en el sentido del
reloj. La ecuacion proporciona una aproximacion bastante buena de los efectos
provocados por el campo geomagnético en las particulas cargadas de la radiacion
cHésmica. Es importante notar que tal férmula tiene limites al aproximar el planeta
Tierra a un dipolo magnético y porque no toma en cuenta la superficie de la Tierra,
es decir, que el modelo permite que las particulas traspasen el planeta Tierra [20], p.
100]. Un modelo mas preciso de los efectos geomagnéticos se conoce como técnica

de backtracking o retroceso.

2.3. Cascadas Iniciadas por un Electrén o un Rayo

Gamma

Las cascadas aéreas se componen principalmente de tres tipos de componen-

tes: la hadronica, la electromagnética y la muoénica. Aproximadamente el 99 % de
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las particulas pertenecen a la componente electromagnética y contiene también cer-
ca del 90 % de la energia de la particula primaria, esta componente la forman los
fotones, electrones y positrones. La componente electromagnética generalmente se

abrevia como EM.

Walter Heitler (1904-1981) fue un fisico aleman que hizo importantes contribu-
ciones a la electrodinamica cuéntica y la teoria cuantica de campos. Heitler dio la
primera idea sobre el comportamiento de una cascada producida por una particula
primaria. El imaginé que el rayo primario al interaccionar, a una altura A determi-
nada con la atmosfera, se desintegra primeramente en dos particulas con energias
idénticas, es decir, con la mitad de la energia del primario F = E,/2, porteriormente
tales particulas se desintegran en 4, con 1/4 de la energia del primario, después en 8,
y asi sucesivamente. Después de un cierto nimero de interacciones, hay 2" particulas
a una altura z = nA. Heitler propuso que la cascada se desarrolla hasta que alcanza
una energia critica F¢o (ﬁgura, entonces el numero de particulas deja de crecer y
el nimero méaximo de particulas en la cascada es Fy/E¢. El modelo de Heitler es una
version muy simplificada de lo que ocurre en la realidad, sin embargo, su gran logro
es haber explicado muy bien el comportamiento de una cascada electromagnética
(iniciada por un electron) asi como la iniciada por un hadron, siendo la profundidad

maxima de la cascada dada por:

Xmae = Aog, Ey/Ec (2.6)

Uno de los fenémenos més estudiados en la fisica de los Rayos Cosmicos son las
cascadas iniciadas por rayos gamma de alta energia (arriba de 1 TeV), comprender
la naturaleza de los rayos gamma es uno de los grandes retos de la fisica de particulas
y hoy en dia con el avance de la tecnologia y las técnicas de deteccion se cree que
los rayos gamma primarios pueden ser el resultado de procesos electromagnéticos o
ser debidos a procesos hadronicos [8, p. 17]. Las técnicas de deteccion se discutira
en la siguiente seccion. Si los rayos gamma son el resultado de procesos puramente
electromagnéticos, probablemente son consecuencia de la aceleracion de electrones
por bremsstrahlung al colisionar con el espacio interestelar o pueden deberse también
a fotones que adquieren una gran cantidad de energia mediante dispersion inversa de
Compton. La radiaciéon de sincrotéon puede producir también fotones de alta energia,

pero se sabe que entre més energia adquiere el foton, menos eficiente es el proceso.
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X= 1 2 3 7 8
N= 2 4 8 128
E= 12 1/4 1/8 1/128

Figura 2.5. Modelo de una cascada iniciada por una particula primaria y con
energia critica Ec = Ey/128. [26]

Si los rayos gamma se deben a procesos hadrénicos, probablemente son originados
por decaimientos de piones neutros que a su vez se originan en colisiones proton-

proton o proton-nicleo. Tal colision debe seguir la siguiente reaccion:

p+p— N+ N+ nat+nyr’
0
T — 2
N N (2.7)
(g Vs e
ui — et + v, + Ve
Los kaones y otras particulas siguen también una reacciéon similar. Por lo tanto
los fisicos tienden a creer que los rayos gamma son producidos por procesos ha-
dronicos debido a que tienen una masa mayor que los electrones y debido a ello,
pueden ser més eficientes al acelerar fotones, y no por procesos electromagnéticos.
La energia limite de una reaccién protéon-protén medida en el centro de masa viene

dada por:

Tim.cm > 2mc? (1 + 4m

) (GeV] (2.8)

mp
donde m, es la masa del protén. Las diferencias entre las cascadas inciadas por
un foton, protéon o nicleo de hierro son presentadas en la figura . La cascada
producida por un fotén es mucho méas compacta que las producidas por un hadréon

o nucleo de hierro, es decir que las particulas que componen la cascada estan mucho
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més cerca del eje de la cascada que las otras dos.

h (km)
-2

35 |
30 |
25 |

20

15|

10|

%05 0 05 1
x (km)

Figura 2.6. Vista panoramica de cascadas producidas por un fotén, por un protéon
y por un nicleo de hierro respectivamente con energias > 10 GeV. La componente
EM se muestra en rojo, la hadronica en negra y la muénica en verde. [8, p. 21|

Un caso particular es conocido como efecto pre-showering, que consiste en fo-
tones de ultra alta energia (rayos gamma) que interactiian con el campo magnético
de la Tierra cuando se aproximan en las vecindades de la atmosfera terrestre. Tal

efecto provoca produccion de pares que sigue la reaccion:
et te (2.9)
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Las cascadas inciadas por electrones siguen procesos electromagnéticos al igual
que las de los rayos gamma y siguen la interaccion Bremsstrahlung mediante la
siguiente reaccion:

e—e+ry (2.10)

Para estudiar la cascada producida por fotones o electrones, se define a la cantidad
de longitud de interaccion electromagnética Xgy, como la cantidad de aire que
atraviesan las particulas electromagnéticas cuando un electréon pierde 1 — e~! de
su energia por radiacion de frenado, o cuando un fotén recorre ~ 7/9 del camino
libre de produccion de pares [19, p. 36|. La magnitud de Xgj puede calcularse
para leptones cargados de alta energia que atraviesan un material con la siguiente

expresion:

Xpus = 716, 4 [ 92] (2.11)

Z(Z + 1)in (%) cm
donde A y Z son el numero atéomico y la carga de la particula respectivamente. La
energia critica Eo propuesta por Heitler en la define Rossi como la energia a
la cual las pérdidas por ionizacion luego de recorrer una longitud de interaccion son

iguales a la energia del electron [18] y generalmente se utiliza la relacion:

a

Ec=—— 2.12
“T(Z+b)e (2.12)
donde a u b son parametros ajustables experimentalmente.
Se denota también a la energia de dispersiéon como Eggp, v es igual a:
o [4m
Eiisp = mec\| — >~ 21.2[MeV] (2.13)

o
donde « es la constante de estructura fina. Un efecto importante en el niicleo atémico
es el efecto pantalla o de apantallamiento, en el que la interacciéon (campo nuclear
de Coulomb) entre el nicleo y un electréon se reduce debido al “apantallamiento”
que los demas electrones producen sobre el niicleo. La energia de apantallamiento
se define como )

meC

Eapant = W[MQV] (214)

donde m.c? es la masa en reposo del electron (0.51 MeV), Z es el nimero atémico

del medio, y « es la constante de estructura fina (1/137).

El movimiento del desarrollo de las cascadas se puede estudiar en una dimension
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como una aproximacion, teniendo una sola distribuciéon longitudinal, sin embargo
es necesario el desarrollo de la cascada en 3 dimensiones para estudiarla con més
detalle, asi entonces se tienen distribuciones laterales o angulares de las particulas
que componen la cascada, entonces se obtiene la funcion de distribucion de densidad

lateral al resolver las ecuaciones de difusion de las particulas de la cascada. La

) = (5) 1 (52 ) (215)

donde s es la edad de la cascada o parametro de edad, N, es el nimero total de

ecuacion general es:

electrones, r es la distancia radial perpendicular desde el eje de la cascada, ), es el
radio de Moliére (longitud de dispersion):
735 T

v = Xgu EO [g/cm?] = Tﬁ[m] (2.16)

con T' y P siendo la temperatura y la presion de la atmosfera a nivel del mar
respectivamente. La funcién f en (2.15]) se define para 0.5 < s < 1.5 como:

(o) =) (+5) i) e

Esta funcién es conocida como la funcion de Nishimura-Kamata-Greisen o funcion
NKG.

La profundidad atmosférica normalizada se define como la profundidad atmos-

férica que depende del recorrido en el que las cascadas interaccionan en la atmdsfera:

X
XeMm

HX) = (2.18)

Entonces la edad de la cascada o pardmetro de edad, s definida en ([2.15)), esta
relacionada al estado del desarrollo longitudinal de la cascada, més especificamente

al espectro de energia de fotones y electrones. Matematicamente se describe como:

3t

t +2In(E/Ec) (2.19)

S

donde F es la energia del fotén que inicia la cascada. s puede variarde s =0 a s = 2

y para s < 1 se dice que la cascada es joven, para s > 1 se dice que es vieja.
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2.4. Cascadas Iniciadas por un Hadroén.

Las cascadas iniciadas por un hadrén se producen a partir de la interaccion de
un nucleén (protén o neutréon) o por un nucleo atémico pesado con las particulas
de la atmosfera terrestre. Los Rayos Coésmicos estan compuestos principalmente
por hadrones, por esta razoén, la mayoria de cascadas son iniciadas por hadrones
de energia F > 10 TeV al interaccionar con componentes de la atmosfera, ya sea
con nitrogeno Ny, oxigeno Oy, argéon Ar, etc. Las cascadas iniciadas por hadrones,
también se propagan longitudinalmente, teniendo como direccion la direccién inicial
de propagacion de la particula primaria, y se propaga también lateralmente, a lo
largo del desarrollo de la cascada, particulas como los muones y neutrinos surgen de
decaimientos de piones cargados (7%) y kaones (K¥), entre otros procesos. Fotones
de alta energia (rayos gamma) y electrones (negatrones y positrones) surgen de
procesos electromagnéticos como el bremsstrhlung debido a interacciones de piones
neutrales, esta componente electromagnética puede alcanzar una gran profundidad
atmosférica si la particula primaria es muy energética [8, p. 3|. Las reacciones que
se llevan a cabo en el desarrollo de la cascada con sus respectivos porcentajes de

ocurrencia son:

™ — vy [98.8%
" =, [99.99 %
K" = pfu, [63.43%
K" —rratn™ [5.6%

0 — yete™ [1.2%] (2.20)
7t = efr, [0.01%]
T = rtr0 [21.13 %)

)
]
] K
| KT — mYety, [4.9%]

Tanto el desarrollo longitudinal como el lateral depende esencialmente de la
energia del primario, entre més energia, su alcance es maximo, llegando al nivel
del mar a velocidades relativistas, si la energia del primario es baja, el desarrollo
de la cascada llega a su méximo cuando ésta “muere” en la atmosfera dejando solo
muones y neutrinos que eventualmente llegan a la superficie terrestre, tales efectos
pueden analizarse en las figuras (2.7)) y . Al igual que las cascadas iniciadas por
electrones o fotones, aqui se define algunas veces el tamano de la cascada N como el
numero de particulas secundarias, aunque otras veces, se especifica que N es s6lo el
numero de electrones, denotandola N,. Tal cantidad depende principalmente de la
energia del primario, a mayor energia, se tendra mas particulas secundarias, aunque
también depende del angulo de incidencia (angulo cenital) 6, y la altura h a la que

ocurre la primera interaccion.
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Para este tipo de cascadas aproximadamente el 1% lo componen hadrones,
cerca del 10 % son muones y alrededor del 90 % son electrones (positrones o ne-
gatrones) de baja energia y fotones. Las particulas mas energéticas de la cascada

se encuentran generalmente en el core o nicleo y son generalmente hadrones [8] p. 9.

Las cascadas hadrénicas pueden modelarse también con el modelo de Heitler,
se asume que un nucleén de energia E, GeV interacciona en la atmosfera a una
profundidad Ao, ademas pierde una fracciéon (1 — k) de su energia en la interaccion
y produce m piones o particulas secundarias, donde un tercio de ellas no estén car-
gadas y que decaen inmediatamente en rayos gamma 7 de igual energia tal y como

lo presenta el modelo de Heitler.

La profundidad atmosférica maxima, es entonces la suma de la profundidades
méaximas de la cascada electromagnética y la longitud de interaccion del nucleén

primario:

21 — k) Ey
(m/3)eo

el nimero de total de electrones en su profundidad maxima:

Xpaz = Xo1n { } + An(Ep) (2.21)

N™ew = 2.22
‘ 53 (2.22)

€0
donde ¢ es la energia perdida de los electrones en la cascada electromagnética por
ionizacion. Los factores 1/3 y 1/2 surgen de la fraccion de multiplicidad de los piones
neutros y por la division de la energia de los piones respectivamente.

La parametrizacion del desarrollo longitudinal ha sido realizada por T.K. Gais-
ser como una funciéon a la altitud de la primera interaccion X, se tiene que el nimero
de electrones secundarios a una profundidad maxima X,,,, y con ntimero de elec-

trones maximo N"** es:

Xmazxz—A

e (XXX
Ne(X) = N! <Xmax_)\) erp ( 3 ) (2.23)

donde X es la trayectoria o recorrido libre promedio.

Un ajuste del modelo de Heitler para las cascadas aéreas que son iniciadas
por un hadrén fue realizado por J. Matthews [16] introduciendo para ello algunos

parametros, en este ajuste el nimero de muones y el ntimero total de piones que
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Figura 2.7. Grafica del desarrollo longitudinal de una cascada iniciada por un
hadréon. En el eje vertical se tiene al tamano de la cascada N, y en el eje horizontal
(abajo) a la profundidad atmosférica X y la altitud h (arriba). A mayor energia
(cada gréfica tiene su propia energia siendo E; < Ey < E3 < Ej), se alcanza un
mayor niumero de secundarios. (Fuente: [, p. 6])

decaen estan relacionados de la siguiente manera:

InN, =InN; =n.2(m)/3 = BIn(Ey/ex)

(2.24)

donde € es una energia efectiva, n. se define como la cantidad de divisiones de la

cascada (en el modelo de Heitler) requerida para que la energia por particula sea

reducida a una energia critica E¢ y es igual a:

In Eo/Eg«

" T (1 + Naw) /(1 — Lr)]

(2.25)

N, v K son el nimero de piones cargados y la fraccion de la energia total dirigida

+

hacia la produccién de nuevos piones (7% o 7°) respectivamente.

El nimero de muones es entonces:

Nu = (Bo/er)
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Figura 2.8. Grafica del desarrollo lateral de una cascada iniciada por un hadrén
(protén) con E = 107 GeV. Se grafica en el eje vertical el nimero de particulas
secundarias por unidad de area (izquierda), a la intensidad Cherenkov (medio) y la
intensidad del campo eléctrico (derecha). En el eje horizontal se tiene la distancia
al nucleo o eje de la cascada. (Fuente [8, p. 7])

donde 3 es la fraccion de multiplicidad de piones cargados. Matthews utiliza un
valor de €, = 20 GeV para obtener un valor realista del nimero total de muones y

se obtiene para f3:

8= zné(m))/(zn(m)) — 0.8 (2.27)

Con las relaciones anteriores es posible representar el desarrollo de cascadas
iniciadas por nicleos mas pesados, como por ejemplo He, O y Fle, utilizando el
principio de superposicion [26, p. 190]. Se representa la cascada iniciada por un
ntcleo de masa A y energia total Ey como una superposicion de A cascadas iniciadas

por nucleones de energia Fy/A. La profundidad promedio del maximo de cascadas
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de un nucleo de masa A es:

2(1 —k)Ey
XA .. =Xoln | ————2| + An(Ep) = XP,, — XoIn A 2.28
max 0n|:(m/3)€oA}+ N( 0) max o ( )
Con las sustituciones correspondientes se puede encontrar el nimero total de
muones secundarios con:
N = A[(Ey/A)/ex)? = APNP (2.29)
Lo que muestra la anterior relacion, es que los nucleos pesados como el He, el

O o el Fe producen mas muones que un protén primario.

De esto se puede sacar informaciéon muy importante sobre las cascadas hadro-
nicas, las particulas secundarias dependen de la masa y de la energia del primario
y aunque el nimero N,,.. de particulas puede ser el mismo, las cascadas iniciadas
por un nicleo pesado produce mas muones que las iniciadas por un protén, por
lo que a la hora de detectar las particulas en los detectores terrestres, si se tiene
un mayor flujo de muones es probable que el primario haya sido un niicleo pesado.
Esto se puede saber al obtener la razon entre el nimero de muones entre el nimero
de electrones N, /N,. Las profundidades dependen de la energia, y pueden alcanzar
el nivel del mar, aunque existe una mayor tendencia en las cascadas iniciadas por
nucleos pesados de tener una mayor profundidad. La componente muoénica puede
también tener cierta dependencia del angulo cenital, es decir entre mas inclinada
sea la componente se tendra una menor energia por muén que una cascada vertical
aunque sean originadas por un mismo ntcleo, por lo que los muones en la compo-
nente inclinada, es problable que dacaigan en mas muones en vez de interaccionar

con otras particulas.

2.5. Métodos de Deteccion de CAE

En las secciones anteriores se han visto las principales caracteristicas del desa-
rrollo de las CAE, por lo que podemos esperar cierta informaciéon a la hora de
detectarlos. En esta seccion se veran los distintos tipos de detectores y los métodos

mas usuales para reconstruir los datos.

A lo largo de los anos se han desarrollado distintas técnicas para detectar
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CAE, entre ellas estan los detectores Cherenkov y los detectores fluorescentes de
aire. Estos métodos utilizan equipos distintos y tienen ventajas y desventajas. En
general cuando se busca detectar CAE debe tomarse en cuenta la altitud de de-
teccion, dependiendo de la energia de las CAE los detectores pueden estar en la
superficie terrestre en las zonas mas bajas, pues de lo contrario podria ser peligroso
la exposicion a Rayos Cosmicos de alta energia, si las CAE tienen aproximadamen-
te 10' eV — 10' eV, se prefiere zonas de baja altitud, pues se puede observar el
tamano méximo de la cascada, es decir, el mayor ntimero de particulas de una cas-
cada, ya que la densidad de particulas se concentra en el nicleo de la cascada y a
mayor profundidad, la densidad disminuye. Si las CAE no son tan energéticas pue-
den detectarse en zonas de mayor altitud, pues a cierta altitud las CAE tienen su
mayor tamano. La deteccion de CAE depende también de las condiciones ambien-
tales, como la temperatura, los ciclos lunares, el clima, etc. También se debe definir
qué tipo de particulas se busca estudiar, ya sea que se estudien muones, particulas
electromagnéticas, entre otras, las técnicas varian. Una ventaja a la hora de recolec-
tar datos, es realizar simulaciones en condiciones similares en donde se encuentran
los detectores, de esta manera se puede tener informaciéon cuantitativa y cualitativa
sobre qué es lo que se espera en los detectores. En el capitulo 3 se hablara sobre la
Colaboracion LAGO que busca detectar rayos gamma principalmente con detectores
Cherenkov y en el capitulo 4 se realizaran simulaciones de lo que se espera en un

detector Cherenkov ubicado en la capital de Guatemala.

2.5.1. Detectores Cherenkov

Son detectores de particulas que para detectar las cascadas utilizan el fenémeno
de radiaciéon Cherenkov, que consiste en que una particula produce radiacion en un
medio al moverse més rapido que la velocidad de la luz en ese medio, por lo que la
deteccion consiste en un sistema electronico que se activa al detectar la radiacién
Cherenkov. Generalmente los tanques se llenan de agua hiperpura. Este tipo de de-
tector se utiliza para medir la distribucion lateral de la cascada aunque también es
posible obtener informacion sobre la distribuciéon longitudinal de la cascada, por lo

que tal tipo de detector permite una representacion en 3 dimensiones de la cascada.

Los detectores que utilizan este método regularmente se colocan a grandes
alturas y dependen también del clima del area, pues condiciones como el polvo, de-

masiadas precipitaciones o alta nubosidad pueden disminuir el funcionamiento de
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los detectores Cherenkov. Los datos méas importantes que se adquieren con estos de-
tectores, son la densidad de particulas p, el tiempo de llegada ¢ de los fotones 6pticos
(los que son producidos en la radiacién Cherenkov), y las coordenadas del detector
x, yy ¢. Con estos datos es posible reconstruir la informacién del desarrollo de la
cascada, analizando tnicamente los fotones de Cherenkov que el detector reconoce
al interaccionar las particulas secundarias con el medio contenido en el detector, de-
bido a esta razon los detectores Cherenkov son llamados también como calorimetros
atmosféricos Cherenkov. Otra ventaja que ofrece este método de deteccion, es que
en los detectores Cherenkov se graba la incidencia de un tipo de réfaga de fotones
que no estan sujetos a fluctuaciones al no medirse individualmente fotén por fotom.
Sin embargo, en los detectores Cherenkov si existe un tipo de fluctuaciones pero de
diversa naturaleza por lo que son tratados de una manera diferente. En el siguien-
te capitulo se aborda el funcionamiento teérico y experimental de los detectores

Cherenkov.

2.5.2. Detectores de Fluorescencia

El principio que se utiliza en este tipo de detectores, es el fenémeno conocido
como fluorescencia, que se da cuando las particulas de la cascada de alta energia
al colisionar con componentes de la atmosfera terrestre principalmente moléculas e
iones de nitréogeno, provoca que los atomos sean exitados y emitan luz fluorescente
que generalmente es luz ultravioleta. Aproximadamente el 0.005% de la energia de
una CAE se convierte en luz fluorescente. La emision de la luz fluorescente es tal
que se propaga isotropicamente, lo que supone que en principio se pueda detectar en
toda direccion, por lo que no es necesario apuntar a una direccion especifica, como
en los detectores anteriores. Lo que se recolecta en este tipo de detector, son la
densidad p de fotones, el angulo cenital y azimutal 8 y ¢, y el tiempo de llegada ¢ de
los fotones. Segin la informaciéon a recolectar, este tipo de detector lo que necesita
es un tipo de detector de imdgen hemisféricamente sensitivo que regularmente es

llamado F'ly'sEye porque recuerda al ojo de una mosca.
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2.5.3. Arreglo de Detectores de Superficie

Para recolectar la mayor informaciéon posible de la distribucion lateral de las
CAE se ha utilizado en diversos proyectos de deteccion arreglos de detectores de
superficie, que son un gran nimero de detectores ya sea de Cherenkov, telescopios
de fluorescencia, contadores Geiger, centelleadores, etc, también pueden consistir
en una combinaciéon de varios tipos de detectores como es el caso del Observatorio
Pierre Auger que consta de 1600 detectores Cherenkov que forman un solo detector
de superficie y de 24 telescopios de fluorescencia distribuidos en un area de 3000
km?® [2, p. 56].

Este arreglo de detectores consta de muchos detectores que estan distribuidos
sobre una superficie para detectar cascadas de particulas que llegan en forma de
disco, es decir, que se detecta una muestra en dos dimensiones en forma circular u
ovalado de particulas de las CAE, similar a la que se muestra en la figura . Tal
muestra es de un instante determinado At y una cierta etapa de la cascada, por lo
que proporciona muy poca informacion sobre el desarrollo longitudinal de la cascada.
El patron detectado tiene una forma circular si la cascada incidente es vertical, pero
puede que en las cascadas se presenten fluctuaciones debido a efectos como el campo
geomagnético y se obtenga informacion alterada que deba corregirse. El tiempo en el
que los detectores se activan y graban la informacién sobre la cascadas que inciden
en ellos puede ser calculado si se conoce el dngulo cenital de incidencia 6 de la
cascada de la siguiente manera: At = dcosf/c donde d es el diametro del arreglo
y ¢ es la velocidad de la luz. En la figura se tiene datos a partir de una
parametrizacion [6] similar a la parametrizacion NKG visto en secciones anteriores,
para la distribucion lateral de la componente electromagnética de una cascada. En
esta parametrizacion la densidad de la distrubucion p depende de la edad s de la

cascada y el radio de Moliére ry;:

C N, s—2 s—9/2 )
v = 1<S)2 (L> (1 + L) 14+ Cy <L> (23())
2rry, \rm M M
Con s = 1.25, § = 1 y Cy = 0.088 para cascadas de N, = 10° particulas a nivel del

mar.

Cada ntimero en la figura (2.9) representa el nimero de particulas detectadas
por cada detector individual, los circulos dibujados representan la zona de mayor
densidad, y la posicion del nicleo estd marcado con una x. La figura (2.9) se obtuvo

a partir de cierta féormula, sin embargo en la realidad muchas veces se asumen
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Figura 2.9. Mapa de una cascada aérea obtenida por un arreglo de detectores. |26,
p. 196]

condiciones como por ejemplo, simetria azimutal.
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3. Colaboraciéon LAGO en Guatemala

3.1. ;Qué es la Colaboracién LAGQO?

El proyecto LAGO (Latin American Giant Observatory) es una colaboracion
latinoamericana creada con el objetivo de detectar Rayos Cosmicos de alta energia
(superiores a 100 GeV) empleando para ello arreglos de detectores Cherenkov de
agua (véase figura instalados a distintas alturas. Los paises colaboradores son
Argentina, Bolivia, Brasil, Colombia, Ecuador, Espana, Guatemala, México, Peru y
Venezuela. El detector ubicado en Guatemala utiliza la técnica conocida como "par-
ticula tinica", que consiste en realizar un conteo de todas las particulas secundarias
que llegan al detector en un intervalo de tiempo y a partir de ello calcular la tasa
de flujo base para el detector. El proyecto LAGO basicamente esté orientado a la
investigacion en tres ramas de la fisica de astroparticulas: Astroparticulas de alta

energia, el fenomero del Clima Espacial y la Radiacion Atmosférica al nivel del suelo.

3.1.1. Brote de Rayos Gamma (BRG)

El proyecto LAGO, entonces tiene como uno de sus objetivos principales la
deteccion de lo que se conoce como Brote de Rayos Gamma (BRG), que son hasta
ahora los eventos mas energéticos que podemos observar en el universo. El brote
de rayos gamma es una emision repentina de radiacion electromagnética que dura
aproximadamente desde unos cuantos milisegundos hasta varias horas. Estos eventos
altamente energéticos pueden categorizarse en BRG de corta duracion (sGRB por
sus siglas en inglés) que suelen tardar unos pocos segundos, y los BRG de larga du-
racion (IGRB) que generalmente se asocian al colapso de una estrella masiva. Unos
pocos eventos de éstos se observan por dia y son de mucho interés principalmente

en astrofisica.

Los BRG fueron casualmente descubiertos por los satélites Vela (EEUU) y
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Konus (URSS) cuando los anélisis de datos recogidos apuntaban a un origen no te-
rrestre. Los BRG de corta duracion podrian estar producidos en fusiones de agujeros
negros o de estrellas de neutrones, debido a agujeros negros en rotacion, |27, p. 154].
Los BRG de larga duracion representan emisiones de rayos gamma altamente no
termales, que van desde un rango de energia de unos pocos keV hasta docenas de
GeV. |27, p. 154]. Los primeros datos que fueron de importancia para comprender la
naturaleza de los BRG fueron proporcionados por BATSE, un instrumento para de-
tectar BRG en el observatorio de Rayos Gamma Compton, que confirmaron que en
efecto, los BRG tienen un origen cosmologico. Hoy en dia existen diversos proyectos
que estudian este fenémeno, instalando diversos detectores en diferentes zonas del
planeta, entre ellas la colaboracion LAGO. Para el estudio de los BRG, en la cola-
boracion LAGO se utilizan detectores de agua Cherenkov para detectar particulas
secundarias producidas por los rayos gamma al interaccionar con los componentes
de la atmosfera (CAE) tal y como se trato en el capitulo 2, con la informacion de

las CAE es posible estudiar el origen y el comportamiento de los BRG.

Figura 3.1. Detector de agua Cherenkov instalado en México. (Fuente: [20])

3.1.2. Radiaciéon Atmosférica, Metereologia y Climatologia

Espacial

Los Rayos Césmicos que llegan a la atmosfera interacttian inevitablemente con
ella, absorbiendo o emitiendo radiaciéon y afectando de esta manera el comporta-
miento de la atmosfera produciendo fendémenos metereoldgicos como las corrientes
oceanicas, los cambios de temperatura y las corrientes atmosféricas. A esta radiacion

(energia emitida o absorbida en la atmosfera) se le conoce como radiacion atmosfé-
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rica y es debida principalmente a la radiaciéon proveniente del Sol.

Se conoce como ‘“clima espacial” a los fendémenos fisicos que ocurren entre la
atmosfera terrestre y el Sol (ionosfera y magnetosfera principalmente) y que pueden
afectar los distintos sistemas tecnolégicos en la Tierra y pueden ser potencialmente
daninos a la vida humana siendo el Sol la causa principal de estos fenémenos. La
meteorologia y la climatologia espacial son disciplinas que se encargan de observar,
comprender y predecir las condiciones temporales del Sol, el espacio que comprende
la atmosfera terrestre y atn el espacio interplanetarid’l Entre los fenémenos que
se estudian estan: los vientos solares, las erupciones solares, tormentas geomagnéti-
cas, eyecciones de masa coronal, auroras boreales, etc, utilizando para ello diversos
satélites como el Deep Space Climate Observatory, estos fendmenos afectan directa-
mente al entorno terrestre y por lo tanto, afectan satélites y cohetes espaciales que
se encuentran orbitando en los alrededores de la Tierra, por lo que esta disciplina
se ha vuelto muy importante conforme se ha aumentado la tecnologia espacial en
los 1ltimos anos. La meteorologia espacial es diferente a la metereologia terrestre,
que como su nombre lo indica, se limita sélo a los fenémenos ocurridos dentro del

planeta Tierra.

3.2. Descripcion Fisica de la Radiacién Cherenkov

La radiacién Cherenkov es un fenémeno fisico que consiste en la emision de
radiacion debido a una particula cargada viajando con una velocidad v tal que es
mayor que la velocidad de la luz ¢ en un medio de indice de refraccion n, este
fenémero fue observado por el fisico soviético P.A. Cherenkov en 1934, mas tarde,
en 1937, Tamm y Frank desarrollaron la teoria, proveyendo una explicaciéon para
el fenébmeno observado tres anos antes. La radiacion Cherenkov es el resultado de
la interaccion de las moléculas que constituyen el material y el campo eléctrico
de la particula cargada en movimiento, de esta manera el campo eléctrico afecta
directamente la distribuciéon en el que se encuentran originalmente las moléculas
quienes se redistribuyen de tal manera que forman dipolos a lo largo de la trayectoria
de la particula. Si la particula se mueve con v > ¢/n la distribucion de los dipolos
en el medio no es simétrica a lo largo de la trayectoria de la particula cargada
y es de tal forma que el momento dipolar es significativo y ademaés, la variacion

temporal del campo provocado por los dipolos resulta en la emisiéon de radiacion

"http://www.wmo.int/pages/prog/sat/spaceweather-intro_en.php
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electromagnética. Si por el contrario la particula se mueve con v < ¢/n el arreglo de
los dipolos es simétrica a lo largo de la trayectoria de la particula cargada, por lo
que el campo eléctrico del dipolo integrado sobre todos los dipolos es cero, por tanto
no ocurre radiaciéon. En la figura (3.2) se observa estos dos casos. Frank y Tamm, en
su explicacion encontraron que la energia radiada como radiaciéon de Cherenkov por

unidad de distancia a lo largo de la trayectoria de la particula cargada estd dada

() = () 51

donde ze es la carga de la particula, w es la frecuencia angular del campo electro-

por:

magnético y € es la permitividad del medio. De la anterior relacion se observa que la
energia radiada depende fuertemente de la frecuencia, por lo que algunos medios fa-
cilitan mas que otros la emision de radiacion, por esta razon se escoge regularmente

agua hiperpura como medio dispersivo.

El angulo 6~ que forman los fotones emitidos en la radiaciéon Cherenkov, ge-
neralmente conocidos como fotones Cherenkov, con la trayectoria de la particula
cargada, puede ser encontrado a partir de la figura geométrica formada por los pun-
tos ABC presentada también en la figura . Si se parte del punto A, la particula
cargada viaja una distancia de AB = tfc. Un fotén se emite también en el punto
A que viaja una distancia AC' = te/n. Aqui t es el tiempo que tardan las particulas

en recorrer las distancias AB y AC respectivamente. Por lo tanto :

AC
S — 2
cos O¢ 1B (3.2)
0 =cos™! -5 = cos! = (3.3)
¢ nfBc np '
donde:
B=uv/c (3.4)

El dngulo 6, conocido como dngulo Cherenkov, en la que la radiacion es emitida
puede ser interpretado cualitativamente como una onda de choque electromagnética,
algo asi como lo que ocurre en una onda de choque mecénica, cuando un objeto viaja
mas rapido que la velocidad del sonido en un medio. En el lado izquierdo de la figura
(3.3]) se observa un conjunto de ondas esféricas sucesivas moviéndose con velocidad
¢/n a partir de posiciones sucesivas instantaneas de una particula moviéndose con
velocidad constante v < ¢/n. En el lado derecho v > ¢/n, por lo que las ondas se

interfieren para producir un frente de “choque” cuyo angulo es el complemento de
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Figura 3.2. Trayectoria de una particula cargada en un medio material cuando
v<ec/nywv>c/ny ademés se muestra el angulo 6- formado por la trayectoria de
la particula y los fotones Cherenkov emitidos. (Fuente: [9, p. 142])

Oc. Un observador en reposo ve un frente de onda moviéndose en la direccién de 0¢.

M
4

v< Cf~fE Vs Cf+/F

Figura 3.3. Ondas esféricas que se forman debido a una particula que viaja con
v < ¢/ny v > c¢/n respectivamente. En el lado derecho, una onda de choque
electromagnética se produce debido a que v es mayor que la velocidad de la luz en
el medio, y se mueve en la direccion del angulo Cherenkov 0¢. (Fuente: [12, p. 639])

El nimero total de fotones que se emiten por unidad de longitud en términos
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de la frecuencia w es:

‘;—Z _ ZQTO‘ / (1 - mdw) (3.5)

donde z es la carga de la particula y « es la constante de estructura fina o = (e*hc).
En la relaciéon anterior se puede obtener un valor umbral para S de manera que

pueda emitirse radiaciéon Cherenkov, tal umbral se da cuando:

1
> 3.6
B> (36)
En general, el nimero de fotones emitidos por una particula que viaja en un
medio con velocidad mayor que la velocidad de la luz en dicho medio, por unidad

de energia, por unidad de longitud, es dada por la férmula de Frank y Tamm:

(3.7)

donde sin” f¢ = (1 — ) debido a la relacion (3.3)).

1
/62,”2
3.3. Detector de Agua Cherenkov

El detector de agua Cherenkov (WCD por sus siglas en inglés) consiste bési-
camente en un recipiente que contiene generalmente agua hiperpura y su funciona-
miento es similar al de un calorimetro, el recipiente es cubierto por un material que
es capaz de reflejar la radiacion emitida por fotones que inciden en él, la radiacion
luego es captada por un tubo fotomultiplicador (ver ﬁgura, que como su nombre
lo indica, multiplica o amplifica la senal que recibe originalmente. En Guatemala,
se utiliza como detector un tanque de agua con capacidad de 1000 galones.

Cuando una particula cargada entra en el detector e interacciona con el me-
dio, se satisface la relacion , emitiéndose asi una energia F después que dicha
particula atraviese una longitud x y, al mismo tiempo se habran emitido N foto-
nes Cherenkov. Considerando el indice de refracciéon n constante y que un fotéon de
longitud de onda A tiene una energia F = 2mhc/\, entonces el niamero de fotones

Cherenkov emitidos durante la emision de radiaciéon de la particula en el detector

1 1 1
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Mivel del agua cubriende
¢l fotdcatodo del
fotomultiplicadar

Agua
| Difusor interno

B Folictileno de alta
densidad [externa)

P polietilens de alta
densidad (interno)

Figura 3.4. Diagrama esquematico de un detector Cherenkov de agua. Se observan
los distintos componentes como el agua hiperpura, el tubo fotomultiplicador y el
material con el que esté recubierto el recipiente, la linea azul representa la trayectoria
de un rayo cosmico que incide en el detector (Fuente: |24, p. 36]).

donde x es la longitud de la trayectoria de la particula en el radiador, a es la
constante de estructura fina, A\; y A\ son el rango de longitudes de onda de las parti-
culas emitidas, § puede considerarse dependiente del moméntum p de una particula
teniendo en cuenta que la velocidad de la particula es v = fc¢ por lo que relacio-
nando el moméntum p = mv con [ y la masa en reposo (m = myy), se tiene que

p = muv = Bymgc, v por lo tanto:

Bp) = |1+ (%)1 - (3.9)

lo que implica que es posible conocer la cantidad N de fotones Cherenkov emitidos

dado el moméntum de la particula incidente en un medio dispersivo con indice de

refraccién n.

El intervalo de longitudes de onda depende de las caracteristicas del detector,

especificamente del tubo fotomultiplicador. El nimero de fotoelectrones recolectados
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en el fotomultiplicador Ny, se obtiene a partir de (3.7) y es igual a:

2
Ny = :L‘Zh—@ dEe(E) sin? 0c(E) (3.10)
C

donde z es la longitud recorrida por la particula en el radiador y €(E) es la eficiencia

de recoleccion y deteccion de fotones Cherenkov y se define como:

€(E) = €rec(E)eger(E) (3.11)

En , ¢(F) depende de la geometria del detector y de qué tanto es capaz
de absorber o reflejar la radiacion en el interior del detector. Si se asume que en el
rango de energias £’ — E"” los fotones en el detector no son absorbidos por el detector,
entonces la eficiencia es €,.. >~ 1 y no depende de la energia. €4,(E) depende de la

eficiencia fotoeléctrica y si E es el umbral de fotoemision entonces:

caet(E) = f(E) E'<E<E" (3.12)

Teniendo en cuenta lo anterior, el nimero de fotoelectrones se puede reescribir

COMmo:
22« o
Ny < L%Nﬁsm 0c) (3.13)
donde:
Ny ~ IEaEf(E) (3.14)
(sin20c) = &[5 dEf(E)sin®0c(E) (3.15)

3.4. Tubo Fotomultiplicador (PMT)

El Tubo Fotomultiplicador (PMT) (ver figura [3.5), es un dispositivo que con-
vierte fotones en el rango que abarca radiaciéon ultravioleta al espectro visible, fo-
tones de alta energia (rayos X y rayos Gamma) y particulas ionizantes utilizando
centelleadores, convirtiendo los fotones en fotoelectrones a través del efecto foto-
eléctrico, creando asi una corriente eléctrica que puede ser medida. El PMT consta
de un fotocatodo, en el que los fotones colisionan creando fotoelectrones que son
dirigidos a un segundo componente llamado multiplicador. Este a su vez recoge los
fotoelectrones y aumenta su nimero para crear una mayor corriente. Luego los fo-

toelectrones llegan a un tercer componente, el anodo, donde se recolecta una carga
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de hasta e x 10° ~ 107! C. Si el intervalo temporal de recoleccion es del orden de

10~% segundos se obtiene una corriente en el 4nodo de 10 mA, aproximadamente.

Figura 3.5. Fotomultiplicador utilizado en el detector de Guatemala.

A continuacion se describen los principales componentes que conforman al fo-

tomultiplicador:

1. Fotocatodo: Es el componente que convierte al flujo de fotones detectados
en flujo de electrones (usualmente denominados fotoelectrones) por el efecto
fotoeléctrico. Esta hecho de un material fotosensible, regularmente una mezcla
de sales de metales alcalinos o alcalinotérreos, que absorbe la energia depo-
sitada por los fotones, de esta manera se liberan los electrones ligados a los
atomos que componen dicho material. La energia cinética del electrén liberado,

o fotoelectron, esta dada por:
W =hw—¢ (3.16)

donde ¢ es la funciéon de trabajo. La produccion de fotoelectrones ocurrira
bajo una cierta probabilidad conocida cominmente como eficiencia cuantica,

7, v se define como:

_ No. fotoelectrones emitidos Ny,

_ _ 1
) No. fotones incidentes N, () (8:17)

donde N, () representa el ntimero de fotones incidentes con longitud de onda

A.
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Figura 3.6. Diagrama esquematico del funcionamiento del fotomultiplicador.
(Fuente: [9, p. 131])

2. Sistema 6ptico para electrones: Es el componente que se encarga de en-
focar al fotoelectron emitido hacia el primer dinodo del multiplicador y esta
senalada en la figura con el nombre focussing electrode o electrodo de
enfoque. El fotoelectron debe seguir una trayectoria definida hacia el multipli-

cador, debido a lineas equipotenciales producidos por el electrodo de enfoque
(ver figura

El sistema 6ptico para electrones debe satisfacer estas caracteristicas:

a) Enfocar el mayor niimero de fotoelectrones hacia el multiplicador inde-
pendientemente de su posiciéon y velocidad iniciales. La razéon entre el
ntumero de electrones que alcanzan el area 1til del primer dinodo y el

numero de electrones emitidos se denomina eficiencia de coleccion.

b) De igual manera, el tiempo que tarda el fotoelectron viajando desde el
fotocatodo al multiplicador, denominado tiempo de tréansito (77'), debe

ser independiente de su posicion y velocidad iniciales.

La diferencia entre las trayectorias recorridas por los fotoelectrones ademas de
la energia que éstos poseen, provocan una alteracion en el tiempo de transito,
la diferencia entre las trayectorias recorridas provoca la diferencia de tiempo
de transito TTD que se define a lo largo de la longitud de las trayectorias L
y L + AL y depende principalmente de la geometria del sistema 6ptico entre

otros parametros, la T'TD se define como:
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Figura 3.7. Lineas equipotenciales provocado por un electrodo que determinara la
trayectoria a seguir de los fotoelectrones hacia el multiplicador. (Fuente: [1l p. 17])

Me

2e&8L

donde m, es la masa del electrén, e la carga fundamental y & la magnitud del

orrp = AL (318)

campo eléctrico uniforme. La diferencia entre energias provoca el ensancha-

miento del tiempo de transito (T'TS), y se define como [1l p. 18 |:

2m. W
orrs = W (319)

3. Multiplicador de electrones: Después de que los electrones son enfocados
mediante lineas equipotenciales hacia el primer dinodo o electrodo, son multi-
plicados mediante una emisiéon secundaria de electrones que pasan al siguiente
dinodo y asi sucesivamente por toda la serie de dinodos que componen al mul-
tiplicador. El espacio entre dos dinodos esta caracterizado por la eficiencia de
coleccion n, y cada dinodo esta caracterizado por un coeficiente de emision

secundaria 0. La ganancia M (magnitud de una senal de salida respecto a su
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senal de entrada) del multiplicador se calcula a partir de:
N
M = n(61)(n1)(82) (n2)(63) (n3)-(On) (nv) = n [ [ (6:)(na) (3.20)
i=1

donde N es el nimero total de etapas (espacio entre dinodos) que conforman
al multiplicador, n; es la eficiencia de coleccion de la etapa 7 y n es la eficiencia

de coleccion del primer dinodo.

A veces se pueden presentar fluctuaciones que afectan el calculo de la ganancia
debido a la estructura de cada uno de los dinodos pues no siempre son iguales,
sin embargo, tales fluctuaciones pueden reducirse si se aumenta y uniformiza el
coeficiente de emision secundaria para todos los dinodos, y también al igualar

la eficiencia de coleccion entre los dinodos.

4. Anodo: Es un electrodo con una geometria determinada para ser capaz de
recolectar todos los electrones secundarios emitidos por el ultimo dinodo. Su
configuracion es tal que se produce un campo eléctrico entre el ultimo dinodo
y el anodo para disminuir los efectos de carga de espacio debido a emisiones

termoidnicas que se presentan en todos los tubos al vacio.

3.4.1. Forma del Pulso Electrénico del Tubo Fotomultiplica-
dor
El funcionamiento del circuito eléctrico del PMT equivale al de un generador

de corriente, tipicamente constituido por una fuente de corriente en paralelo con una
resistencia Ry y un capacitor Cy (ver figura [3.8]).

I Ro Co Vpmt

Figura 3.8. Circuito equivalente del tubo fotomultiplicador. (Fuente: [Tl p. 20])
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Mediante la ley de Kirchhoff se encuentra la relaciéon entre la corriente, la

resistencia y la capacitancia:

Veur(t) LC dVpur(t)
0

It
O+ =% dt

(3.21)

si To = R()C()

El voltaje de salida se expresa de la siguiente manera:

e—t/’r()

Co

VPMT(t) = — /Ot dJT[((L’)Gx/TU (322)

3.4.2. Voltaje y Respuesta a un Pulso de Luz de un Cente-

lleador

El ntimero N de fotones emitidos en el tiempo ¢ sigue una ley exponencial, con

7, siendo la constante de decaimiento, de la siguiente manera |4, p. 172]:

Npo(t) = —2e7t t>0 (3.23)

y por lo tanto, la corriente en el fotomultiplicador es:

— MeNfe eft/TS

1(t) t>0 (3.24)

Ts
donde M es la ganancia del fotomultiplicador dada por (3.20)), e la carga del electron
y Ny el nimero de fotoelectrones producidos en un tiempo t. El voltaje en el anodo

se puede encontrar utilizando (3.22]):

M]\[:;Roete_t/“
V(t) = (3.25)

—MN;. R
TN et [e_t/Ts — e_t/T} para T # T
T — T

para T = T

donde 7 = RyCy. Ademaés se introducen los siguientes parametros:

M Ny,
vy = Mgl (3.26)
T — T,
k= T/ Ts (3.27)
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por tanto, se obtiene:
t

Veur(t) = —Vo(e ™ — e #m

) (3.28)

Entonces el voltaje méaximo en el fotomultiplicador se da cuando t = t.,; y el

valor de Vpyr es:
k 1
VMt (eat) = —Vo(kT=F — k1=%) (3.29)

con:
kT,

te:c:_
o1 —k

Ink (3.30)

3.4.3. Tiempos Caracteristicos

Existen 3 tiempos caracteristicos en el fotomultiplicador

1. RT tg: Rise time, de sus siglas en inglés. Es el tiempo en el que la corriente

del d4nodo de incrementa del 10 % al 90 % del valor maximo,

2. FT tg: Fall time por sus siglas en inglés. Es el tiempo en el que la corriente

del 4nodo disminuye del 90 % al 10 % de su valor maximo.

3. FWHM: Full with at half maximum por sus siglas en inglés. Es el tiempo en

el que la corriente del d&nodo es el 50 % de su valor maximo.

Voltaje

Figura 3.9. Tipica forma de la senal electronica en el &nodo para un pulso de luz
de un centelleador. (Fuente: |4, p.178|)
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4. Resultados y Analisis de las Simulaciones en
CORSIKA

4.1. CORSIKA (Cosmic Ray Simulation for Kasca-
de)

CORSIKA es un software computacional destinado a la simulacion de Cascadas
Aéreas Extensas debido a interacciones de particulas de rayos cosmicos de alta ener-
gia (> 108 eV ). Utiliza el método Monte Carlo para las simulaciones (ver apéndice
para la instalacion de CORSIKA). El programa fue desarrollado para simular el
experimento KASCADE en Karlsruhe en Alemania. El programa CORSIKA per-
mite simular interacciones y decaimientos de nicleos, hadrones, muones, electrones
y fotones en la atmosfera con energias arriba de 10%° eV. El programa se divide en
4 partes, la primera realiza el decaimiento de particulas inestables y el rastreo de
particulas teniendo en cuenta la pérdida de energia por ionizacion y la deflexion
por dispersion miltiple y por el campo magnético de la Tierra. La segunda parte
trata las interacciones de ntcleos y hadrones con niicleos de elementos del aire a
altas energias. La tercera parte simula las interacciones hadrénicas a bajas energias
y la cuarta parte describe el transporte e interacciones de electrones, positrones y
fotones [10, p. 11].

Las interacciones hadrénicas son simuladas en CORSIKA por varios modelos
dependiendo de la energia. Si la energia es lo suficientemente alta, la interaccion es
tratada por uno de los siguientes modelos: VENUS, QGSJET, DPMJET, SIBYLL
O HDPM. Los modelos de alta energia alcanzan sus limites cuando la energia dispo-
nible para la generacion de particulas secundarias llega a un valor minimo. Entonces
uno de los modelos de baja energia GHEISHA o ISOBAR empieza a funcionar. Pa-
ra GHEISHA la energia de transicion es 12 GeV, correspondiente a la energia en el
marco del laboratorio de 80 GeV. Para ISOBAR los valores son E.,, = 10 GeV y
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E., = 50 GeV. En la presente tesis se utiliza el modelo de alta energia QGSJET
(Quark Gluon String model with JETSs) que segin varias publicaciones prevalece so-
bre SIBYLL. Y para baja energia se utiliza el modelo GHEISHA debido a la eleccion

de QGSJET. A continuacion se explican cada uno de los modelos:

4.1.1. Modelos de Interacciones Hadrénicas de Alta Energia

1.

DPMJET (Dual Parton Model with JETS): Este modelo se utiliza para si-
mular interacciones hadrénicas entre nicleo-hadrén o nicleo-ntcleo usando el

modelo tedrico Dual Parton Model (modelo de doble partén).

EPOS: Es un modelo de aproximacién multi-dispersivo, basado en partones
(modelo de particulas hadronicas hipotéticas) y pomerones, generalmente usa-

do en interacciones protén-ntucleo o nucleo-nicleo.
HDPM: Se utiliza generalmente para interacciones entre protén-proton.

QGSJET y QGSII (Quark Gluon String Model with JETs): Modelos utili-
zado para interacciones hadronicas de alta energia entre hadron-nucleén. Tales

modelos utilizan el modelo de cuerdas quark gluoén.

SIBYLL: Modelo utilizado para simular interacciones de muy alta energia

usando la teorfa del modelo mini-jet de la Cromodinamica Cuantica (QCD).

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

teracciones entre iones pesados ultra-relativistas.

4.1.2. Modelos de Interacciones Hadroénicas de Baja Energia

. FLUKA (FLUctuanting Kascade) : Modelo basado en el método Monte Carlo

utilizado para interacciones de baja energia entre hadron-hadrén o hadrén-

nticleo.

GHEISHA (Gamma Hadron Electron Interaction SHower code): Modelo ba-
sado en el método Monte Carlo utilizado para interacciones hadrénicas de unos
100 GeV.

URQMD (Ultra-relativistic Quantum Molecular Dynamics): Modelo utiliza-

do para describir interacciones de baja energia entre hadrén-ntcleo.
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Se comenzara por analizar el desarrollo longitudinal de una cascada a través
de diversas simulaciones a distintas condiciones, el desarrollo longitudinal implica
que se analizaran los aspectos més importantes desde que es iniciada la cascada a
una altura determinada, hasta que llega al nivel del detector. Se analizan cascadas

individuales iniciadas por protones dado que son particulas primarias muy comunes.

4.2. Graficas del Desarrollo Longitudinal de una Cas-
cada (profundidad atmosférica-nimero de par-
ticulas y profundidad atmosférica-energia por
tipo de particula)

4.2.1. Cascadas Iniciadas por un Protén de 10? GeV (10 TeV)

a Distintos Angulos

Distribucion longitudinal de particulas
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Figura 4.1. Grafica profundidad atmosférica-ntimero de particulas de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 0°.

En las graficas (4.1)) y (4.2)) se observa el comportamiento de una cascada inicia-

da por un proton de 10 TeV a 0° o dicho de otra manera una cascada completamente
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Distribucidn longitudinal de energia
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Figura 4.2. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 0°.

vertical. Las figuras y representan la distribucion longitudinal de parti-
culas y la distribucion longitudinal de energia por tipo de particula respectivamente
(ver apéndice [B| para ver el proceso de simulacién de una séla cascada). En am-
bas figuras se tiene la profundidad atmosférica en el eje = que es una propiedad
importante al analizar las cascadas en su desarrollo longitudinal. Particularmente,
en la figura se observa que a medida que la cascada se va desarrollando las
particulas van aumentando su nimero, esto se explica debido a que las particulas
van interaccionando con las particulas que componen la atmosfera, dando origen
asi a nuevas particulas. Se observa que la componente electromagnética (fotones,
electrones, positrones) de la cascada es la que tiende a dominar, particularmente
los fotones son los que alcanzan un niimero arriba de los 30000, muy por encima
de las particulas cargadas que llegan solo a tener 5000 aproximadamente, seguido
de electrones y positrones. El punto desde donde CORSIKA comienza a simular es
elegido arbitrariamente y para esta cascada es de 116,196.242 m, aqui se toma a la
profundidad atmosférica como 0 g/cm?. El punto en el que se alcanza el méximo
ntmero de particulas se da a una profundidad atmosférica de 710 g/cm? aproxima-
damente siendo el nimero de particulas en ese punto 3.26 x 10* respectivamente. El

ntmero de fotones que llega al nivel del detector es de 2.67 x 10* aproximadamente.
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La altura respectiva se puede obtener de la tabla que es un modelo propor-
cionado por CORSIKA para obtener la profundidad atmosférica dada una altura
h. Por ejemplo, el maximo nimero de particulas en este caso, se da a una altura
de 3.25 km a partir desde el punto que inici6 la cascada. En todas las simulaciones
presentadas se utiliz6 una energia de corte de 0.5 GeV para hadrones, 0.01 GeV para

muones, 5 x 107° GeV para particulas de la componente electromagnética.

Por su parte, la figura (4.2)) muestra la distribuciéon de energia por particu-
la a una determinada profundidad atmosférica. Se observa que el proton primario

comienza a interaccionar a una profundidad atmosférica de 340 g/cm?

aproxima-
damente o a una altura de 8.98 x 10° msnm, es en este punto donde se comienzan
a producir particulas secundarias y por lo tanto, la energia del primario se dis-
tribuye a lo largo de la cascada. Las particulas més energéticas son las particulas
cargadas (piones, kaones, particulas X, A, etc) y los hadrones (protones y neutrones
principalmente), sin embargo debido a las constantes interacciones estas particulas
disminuyen su energia hasta llegar al nivel del detector, para el caso de los fotones, la
energia llega a unos 2000 GeV y disminuye a unos 1000 GeV hasta llegar al nivel del
detector. La energia de los muones tiende a aumentar desde la primera interacciéon y
la energia de los electrones tiende a disminuir, lo que hace dificil su deteccion, pues

ademas de su baja energia, no se producen en gran nimero.
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Distribucién longitudinal de particulas
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Figura 4.3. Grafica profundidad atmosférica-ntiimero de particulas de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 20°.

En las figuras y (4.4]), se observa el desarrollo longitudinal de una cascada
iniciada por un protén de 10 TeV a 20°. No se presentan demasiadas diferencias
con respecto a una cascada completamente vertical a no ser por un leve aumento
en el nimero de particulas producidas principalmente en fotones, sin embargo, la
distribucion de energia es muy similar, siguiendo el mismo comportamiento que el
caso anterior. El punto donde se da el maximo ntmero de particulas, en este caso
fotones segin la figura , es de 610 g/cm? (o0 a una altura de 4.5 x 10 msnm ) un
poco antes que el caso anterior, y se producen 3.8 x 10* fotones aproximadamente,
una gran diferencia que debe notarse es que en este caso, el niumero de fotones que
llega al detector es considerablemente menor que el nimero méximo de fotones,
en el caso anterior se observaba que después de alcanzar un niimero maximo se
llegaba pronto al nivel del detector, sin embargo para una cascada inclinada a 20°,
al nivel del detector llega un ntimero de 1.44 x 10%, que es menos de la mitad del
méaximo numero de fotones producidos, entonces se podria decir tentativamente
que, una cascada inclinada producira mas fotones pero llegaran menos al nivel del
detector. La altura sobre el nivel del mar donde se inicia esta cascada también es
de 116,196.22 m. Para la figura el protén primario comienza a interaccionar

a una profundidad atmosférica de 320 g/cm? (9.41 x 10® msnm), que es el punto

56



Distribucidn longitudinal de energia
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Figura 4.4. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 20°.

donde se comienzan a producir particulas secundarias de manera que la energia
inicial del primario va disminuyendo, siendo las particulas cargadas y los hadrones
quieres tienen la mayor cantidad de energia, los fotones muones y electrones siguen

un comportamiento similar al caso anterior.
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Grafica del nimero de particulas vrs profundidad atmosférica
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Figura 4.5. Grafica profundidad atmosférica-ntimero de particulas de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 45°.

Grafica del Energia depositada por particula vrs profundidad atmosférica
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Figura 4.6. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 45°.

En las figuras (4.5) y (4.6) se muestra la distribuciéon longitudinal de una cas-

cada iniciada por un protéon de 10 TeV a 45° y cuyo comportamiento es similar a las
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anteriores, sin embargo aqui, se observa que el niimero maximo de particulas produ-
cidas va en aumento, pero a diferencia de los casos anteriores el niimero que llega al
nivel del detector es menor. La cascada inicia en el mismo punto que las anteriores.
El punto donde se alcanza la maxima cantidad de particulas (fotones en este caso)
es de 480 g/cm? (6.41 x 10® msnm), produciendo una cantidad de 4.53 x 10* fotones,
al nivel del detector llega un ntmero total de 2.9 x 10®, que es menor a los dos
casos anteriores, esto puede explicarse debido a que la cascada al estar inclinada
atraviesa mas masa atmosférica que una cascada completamente vertical, por lo que
entonces habra mas interacciones y a més interacciones mas pérdida de energia y
por lo tanto menos produccion de particulas, aunque el nimero maximo alcanzado
es mayor que los casos anteriores, tales particulas pierden energia mas rapido que
en una cascada vertical. Mientras tanto, para la distribucion de energia, la energia
comienza a disminuir para hadrones y particulas cargadas, y a aumentar para foto-
nes, muones y electrones, a una profundidad atmosférica de 240 g/cm? (11.34 x 10?
msnm) que es donde el proton primario comienza a interaccionar. Esto confirma
lo dicho anteriormente, pues las particulas pierden energia a un ritmo mayor que
los casos anteriores. Aqui se observa que los muones son los que llegan con mayor
energia pero en un numero bajo mientras que los fotones llegan en mayor ntimero

pero con baja energia.
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Figura 4.7. Grafica profundidad atmosférica-ntiimero de particulas de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 60°.
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Distribucion longitudinal de energia
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Figura 4.8. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protéon de 10 TeV a 60°.

En las figuras y (4.8) se observa una ultima variaciéon de una cascada
iniciada por un proton de 10 TeV, en este caso la cascada se desarrolla a un angulo
de 60° que se inici6 a la misma altura sobre el nivel del mar que las anteriores.
De nuevo, aqui se observa un comportamiento similar a las anteriores, y se puede
deducir entonces que entre més inclinada se desarrolle una cascada el ntiimero de
particulas producidas serd mayor, sin embargo al analizar estas gréaficas, también se
puede deducir que el rango en el que las particulas alcanza un maximo y comienza a
disminuir es mas estrecho a un dngulo cenital mayor, ademas que el méximo ntime-
ro de particulas se alcanza maés rapido y que entre més inclinada esté una cascada,
un menor nimero de particulas llega al nivel del detector, en el caso de la figura
el maximo numero de fotones se alcanza a una profundidad atmosférica de
aproximadamente 340 g/cm? (8.98 x 10* msnm) produciendo 5.46 x 10* fotones,
mientras que en las tres anteriores el maximo se alcanza a una mayor profundidad
atmosferica (o a menor altura sobre el nivel del mar) y al nivel del detector llega
un ntimero de 1.62 x 102, lo que resulta en una mayor dificultad en la deteccién al
nivel del suelo. Esto implica que a un mayor angulo de incidencia la cascada tendra
mayor dificultad de producir particulas y perderd mayor energia en la atmosfera. De
la misma manera, la particula primaria comienza a interaccionar a una profundi-

dad atmosférica menor conforme aumenta el angulo de inclinacién de una cascada.
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Para la figura las interacciones comienzan a una profundidad atmosférica de
170 g/cm? (13.4 x 10® msnm). En todos los casos se observa que los fotones son las
particulas mas numerosas, por lo que se espera que se tenga una cantidad conside-
rable en el area efectiva del detector, también se observa que la energia disminuye
para todos los tipos de particulas a partir de la primera interacciéon hasta llegar
al nivel del detector a excepcion de los muones, el comportamiento general de la
energia es de tal manera que aumenta o disminuye segtn el tipo de particula en un
punto dado, ademas los fotones tienden a aumentar su energia hasta cierto punto
que se alcanza més rapido conforme més inclinada esté la cascada, pero después

disminuyen su energia hasta llegar al nivel del detector.

Altura (km) | Profundidad At. (g/cm?) | Profundidad atmosférica (g/cm?)
0— 10 1038.29 — 293.67 —1.36 x 10° + 1.17 x 107 x ¢ /79
10 — 19 293.66 — 68.72 —2.20 x 10" +1.26 x 10° x e~ "/7*

19 — 425 68.70 — 2.28 5.87 x 107 + 1.35 x 10% x ¢ /050
42.5 — 105 2.28 —1.20 x 10~* —5.77 x 107" + 5.61 x 10% % e /7"
105 —116.2 | 1.24 x 1072 — 4.33 x 1075 1.24 x 10% — 1/9.36 x 10

Tabla 4.1. Modelo de la profundidad atmosférica utilizada por CORSIKA. La
variable h en la tercera columna representa la altura en kilometros.
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4.2.2. Cascadas Iniciadas por un Protén de 10° GeV (1 PeV)

a Distintos Angulos
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Figura 4.9. Grafica profundidad atmosférica-ntimero de particulas de una cascada
iniciada por un proton de 10¢ GeV (1 PeV) a 0°.
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Distribucién longitudinal de particulas
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Figura 4.11. Gréafica profundidad atmosférica-niimero de particulas de una cascada

iniciada por un protén de 106 GeV (1 PeV) a 20°.
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Figura 4.12. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada

iniciada por un protén de 106 GeV (1 PeV) a 20°.
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Distribucién longitudinal de particulas
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Figura 4.13. Gréafica profundidad atmosférica-niimero de particulas de una cascada
iniciada por un proton de 10° GeV (1 PeV) a 45°.
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Figura 4.14. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protén de 106 GeV (1 PeV) a 45°.
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Distribucién longitudinal de particulas
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Figura 4.15. Gréafica profundidad atmosférica-niimero de particulas de una cascada
iniciada por un proton de 10¢ GeV (1 PeV) a 60°.
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Figura 4.16. Grafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protén de 106 GeV (1 PeV) a 60°.
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En las figuras y (4.10]) se muestran las distribuciones de particulas y ener-
gia respectivamente para una cascada iniciada por un protén de 1 x 10° GeV a 0°,
a diferencia de la figura aqui se producen mas particulas, pues observando de
nuevo que los fotones son las mas numerosas, se alcanza un méaximo casi a la misma
profundidad atmosférica de 750 g/cm? (2.79 x 10® msnm), pruduciendo un total de
4.85 x 10° particulas, unas 150 veces méas particulas que las que se producen en una
cascada de 10 TeV a 0°. Al nivel del detector llegan aproximadamente 3.94 x 10°

fotones.

Se sigue la misma tendencia en la distribuciéon de energia; después de la primera
interaccion, la energia comienza a disminuir en el caso de las particulas cargadas y
fotones, pero aumenta en muones o electrones, aunque se puede notar en el caso de
los fotones, que alcanza una energia maxima, y vuelve a decaer hasta llegar al nivel
del detector. Lo mismo sucede en las figuras (4.11), (4.12)), (4.13)) y (4.14) que son

cascadas producidas por un protén de 1 x 106 GeV a 20° y a 45° respectivamente, las

particulas alcanzan un ntimero méximo cada vez a menor profundidad, es decir que
mientras mas inclinada se encuentre una cascada, el nimero de particulas maximo se
alcanza mas rapido, sin embargo debe observarse que en el caso de la distribucion de
energia, las particulas cada vez llegan con menos energia al nivel del detector, en el
caso de la figura y que representan la distribucion longitudinal de una
cascada iniciada por un protéon de 1 x 10 GeV a 60°, se observa que las particulas
cargadas y muones llegan al nivel del detector con energias considerablemente altas,
unos 10° GeV, mientras que los fotones llegan con una energia muy baja, unos
102 GeV, lo que hace dificil la deteccién de los mismos aunque lleguen en un gran
ntmero, en contraste, las particulas cargadas llegan en un ntimero aproximado de
3000 (ver figura lo que implica también una dificultad de detecciéon, pues las
particulas se dispersan lateralmente en un rango de varios kilometros alrededor del

detector.
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4.2.3. Cascada Vertical § = 0° Iniciada por un Fotén de 10°
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Figura 4.17. Grafica profundidad atmosférica-niimero de particulas de una cascada
iniciada por un protén de 107 GeV a 0°.

Antes de analizar la distribucion lateral de distintas cascadas simuladas, se
muestran en las figuras y las distribuciones longitudinales para una
cascada vertical iniciada por un fotén de 107 GeV. Existe una gran diferencia entre
estas cascadas y las anteriores en cuanto a tiempo de simulacién se refiere, pues en
CORSIKA, mientras mas energia tiene el primario, la simulaciones de las cascadas
requiere un mayor tiempo, por ejemplo, para simular una cascada iniciada por un
proton de 10* GeV a 0° se requiere de unos cuantos minutos, sin embargo, para
simular una cascada vertical iniciada por un protén de 10” GeV se requiere apro-
ximadamente unas 24 horas. Por tanto, para fines de comparacion, en esta tesis la
energia maxima de un primario es de 107 GeV, pues a mayor energia se requieren

semanas o incluso meses de simulacién, que no es nada practico.

Como era de esperarse, la figura (4.17) es similar a las figuras (4.1) y (4.9),

ambas cascadas verticales. Sin embargo aqui, el niimero méaximo de particulas pro-
ducidas es mucho mayor que las anteriores, por ejemplo, el nimero maximo de fo-

tones alcanzado es de 4.42 x 107 a una profundidad atmosférica de 680 g/cm? (unos
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Figura 4.18. Gréafica profundidad atmosférica-energia por particula de una cascada
iniciada por un protén de 107 GeV a 0°.

3.6 x 10® msnm), esto es, 1556 veces mas fotones que en la figura y 9 veces mas
fotones que en el caso de la figura . El namero de fotones que llega al detector
es de 3.11 x 107, unas 1165 veces més que en el caso de la figura y unas 8 veces
mas que en el caso de la figura . En la distribucion de la energia, el compor-
tamiento también es similar que los casos anteriores, sin embargo aqui la particula
primaria comienza a interaccionar a una profundidad atmosférica de 130 g/cm?, a
partir de este punto se producen particulas secundarias y en el caso de las particulas
cargadas y los hadrones, su energia disminuye hasta llegar al nivel del detector con
valores de 8.1 x 10* GeV para hadrones y 6.3 x 105 GeV para particulas cargadas
respectivamente, mientras que los fotones, electrones y muones tienden a aumentar
levemente su energia hasta llegar a un maximo y pierden de nuevo energia hasta
llegar al detector con valores de energia de 1.3 x 106 GeV para fotones, 6.3 x 10° GeV
para electrones y 9.5 x 10° GeV para muones. En secciones anteriores sélo se estan
considerando cascadas individuales, en la seccion [4.4] se presentan algunas graficas

de simulaciones de varias cascadas.

En el desarrollo longitudinal de la cascada, las particulas van perdiendo energia
debido a las interacciones, haciendo que las particulas secundarias que llegan al nivel

del detector tengan una fraccion de la energia total del primario, a esta pérdida de
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energia se le conoce como energia depositada. Las particulas primarias depositan
(transfieren o pierden) parte de su energia por ionizacién a moléculas que compo-
nen la atmosfera produciendo radiacion fluorescente dejando una trayectoria de luz
fluorescente a medida que se generan las cascadas. Esta luz puede ser detectada
por telescopios disenados para captar tal tipo de luz (detectores de fluorescencia).
A pesar que el detector en Guatemala no utiliza esta técnica de deteccion de rayos
cosmicos, es interesante analizar como es que éstos pierden energia conforme van in-
teraccionando con moléculas de la atmosfera para obtener informacion del desarrollo
de las CAE. En la figura se observa la gréafica de energia depositada para una
cascada iniciada por un protén de 107 GeV, una parte de esta pérdida de energia
se debe también a la energia de corte (cierto valor umbral de energia en el cual no
se toma en cuenta en las simulaciones, es decir, abajo de esta energia de corte se
desprecia los valores), otra parte se debe a la produccion de neutrinos, sin embargo
se observa que la mayor pérdida de energia se debe a la ionizacién por electrones

teniendo un maximo de energia depositada de 1.2 x 10°> GeV

Energia depositada

I I '}'EI'CUt —|—I I I PR, I I
120000 e™ jonization —se— ]
e E-cut
I
100000 L L™ lonization |
> Wt E-cut
o, hadron ionization —s—
o 80000 | hadron E-cut —s—
i neutrino ionization
= _
@ ;
& 60000 Energia-del primario-=-107-Gev -
=]
R
(=]
= 40000 .
=
]
20000 .
W A
0

0 100 200 300 400 500 600 700 800
Profundidad atmosférica [g/cm 2]

Figura 4.19. Energia depositada para una cascada iniciada por un proton de
107 GeV

69



4.3. Distribucion Lateral de las CAE

En la presente seccion se muestra la distribucion lateral de distintas cascadas al
nivel del detector que brinda informacién importante sobre qué esperar detectar. En
la figura (4.20]) se observa la distribucion lateral en 2 dimensiones vistas desde arriba
de fotones al nivel del detector de una cascada iniciada por un protén de 10 TeV a 0°.
El centro 0,0 de las coordenadas coincide con el centro geométrico del detector. Se
observa que para un primario con tal energia, los fotones llegan a dispersarse hasta
un radio de 4 km, sin embargo, a partir de un radio de aproximadamente 1 km, los
fotones tienden a dispersarse en una menor densidad, es decir, que la densidad de
fotones es considerablemente alta s6lo a un radio de aproximadamente 1 km. En
la figura se observa la distribucion lateral respectiva para muones para una
cascada iniciada por un protén de las mismas caracteristicas del caso anterior, el
numero de muones es considerablemente mas bajo, y se llegan a dispersar a unos
2.5 km, sin embargo la densidad de muones empieza a disminuir a partir de los 500

m.
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Figura 4.20. Distribucion lateral de fotones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 10* GeV a 0°.

En las figuras (4.22)) y (4.23)) se presenta las distribuciones laterales para fotones
y muones respectivamente, de una cascada iniciada por un protén de 1 PeV a 0°,

los fotones como se sabe de secciones anteriores son mas numerosos que para una
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Figura 4.21. Distribucion lateral de muones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 10* GeV a 0°.

cascada vertical iniciada por un protén de 10 TeV, y a su vez, los fotones tienden
a dispersarse a un radio mayor de unos 6 km, sin embargo, la densidad de fotones
comienza a ser significativamente baja, a partir de los 2 km. Mientras tanto, para
los muones, el radio en el que se dispersan es de unos 5 km y se observa que la
densidad de muones comienza a ser baja a partir del primer kilometro.

En las figuras y se presentan dos distribuciones laterales mas,
para fotones y muones respectivamente, para una ultima cascada iniciada por un
protén de 107 GeV a 0°. La tendencia es clara comparandola con las 2 cascadas
anteriores, y es que los fotones son mas numerosos y se dispersan a un radio mayor
de unos 10 km, y la densidad de fotones puede considerarse despreciable a partir
de los 4 km. Los muones por su parte, igual son mas numerosos que los dos casos
anteriores, y se dispersan a unos 8 km, pero la densidad deja de ser considerable
a partir de aproximadamente 3 kilémetros. Esta informaciéon puede ser ttil para
un arreglo de varios detectores, distribuidos en un radio de varios kilometros, tal
como los detectores del observatorio Pierre Auger, los detalles de las densidades de
particulas y su relacién con el radio del eje se presentan a continuacion.

En las figuras y (4.27)), se presentan las graficas de las distintas densi-
dades (particulas por area, dN/dA) para muones y fotones, y la distancia de estos

al core o al nicleo de la cascada. En todos los casos, las cascadas son iniciadas por
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Figura 4.22. Distribucion lateral de fotones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 10° GeV a 0°.
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Figura 4.23. Distribucion lateral de muones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 106 GeV a 0°.

protones a 0°, se toma el logaritmo de las densidades para apreciar con mas detalle

todas las cascadas simuladas en una misma grafica. El comportamiento de la densi-
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Figura 4.24. Distribucion lateral de fotones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 107 GeV a 0°.
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Figura 4.25. Distribucion lateral de muones a nivel del detector de una cascada
iniciada por un protén de 107 GeV a 0°.

dad de particulas sigue un mismo patron y es el de disminuir conforme se va alejando

del eje de la cascada, esto es de esperarse, pues en el centro de las cascadas es donde
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se concentra la mayor proporcion de particulas, (ver figuras (4.20]) - (4.25)). También
es importante notar que los muones presentan una menor densidad que los fotones,

confirmando asi los resultados obtenidos en las distribuciones longitudinales.
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Figura 4.26. Grafica de la densidad de fotones vs distancia al core al nivel del
detector de distintas cascadas verticales.
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Figura 4.27. Gréfica de la densidad de muones vs distancia al core al nivel del
detector de distintas cascadas verticales.
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4.4. Simulacién de una Hora de Flujo de CAE en
CORSIKA

En las graficas y (4.29) se muestran las distribuciones laterales a nivel
del suelo de fotones y muones producidos por la simulacién de 1 hora de CAEs en
CORSIKA. El rango del dngulo de incidencia de la simulaciones de las cascadas fue
de 0° — 90°, el rango de energia fue de 5 GeV — 10° GeV y se produjeron en total
9,369,215 cascadas. En la tabla se presentan el niimero y el tipo de particulas
primarias simuladas (para mas informacion del proceso de simulaciéon de una hora
de flujo de cascadas ver apéndice [C]). Tanto el angulo de incidencia como la energia
del primario se distribuyen entre las particulas primarias siguiendo una distribucién
uniforme al estar simuladas por el método de Monte Carlo que funciona bajo un
algoritmo que provee nimeros pseudo-aleatorios. Las particulas primarias se escogen
dependiendo de la composiciéon de los rayos cosmicos obtenidos de experimentos en el
pasado, por lo tanto, cerca del 99 % (véase Capitulo , seccion de las particulas
primarias son nicleos de hidrégeno (YH, es decir simples protones) y particulas alfa
(o = 3He). Para el proposito de esta tesis, solamente se analizaran las componentes
electromagnética (especificamente fotones) y muoénica de las cascadas. Los fotones
tienden a ser siempre las particulas con mas abundancia, incluso para este caso que
se tienen diversas particulas primarias, desde nicleos de atomos que componen la
atmosfera hasta protones. Tal y como se muestran en las graficas anteriormente
mencionadas, la distribucién de particulas no parece estar uniformemente distribui-
da como si era el caso de cascadas verticales, esto es debido a que estas graficas son
el resultado de varias cascadas producidas por varias particulas primarias y por lo
tanto, dependiendo de la energia del primario y del tipo de particula, se produciréan
ya sea mas o menos particulas que las que se obtuvieron en la seccién anterior, por
lo tanto en este caso, los muones aparentan ser tan numerosos como los fotones al
nivel del detector donde su mayor distribucion se da en los 200 km aproximadamen-
te, para los fotones que llegan al nivel del detector, el radio de mayor densidad es

también de aproximadamente 200 km.

En la grafica , se observa el ntimero de particulas por area vs la distancia
al core de la cascada, se observa que los fotones tienen la mayor densidad seguido
de electrones y muones respectivamente, la densidad de las demés particulas (pio-
nes, neutrones y protones) son muy pequenas por lo que su deteccion puede ser

muy dificil. En dicha gréfica, al igual que las anteriores, se utiliza el logaritmo de
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la densidad para apreciar con més detalle el comportamiento de las particulas. Esta
grafica puede servir para saber qué esperar en el detector después de una hora de

funcionamiento.

Por dltimo en la gréfica , se muestran las distribuciones de energia para
las distintas particulas que llegan al nivel del detector, de igual manera se utiliza
el logaritmo del eje horizontal para visualizar las energias de todas las particulas.
Como es de esperarse, las particulas que tienen mayor energia son los fotones seguido
de electrones, muones y neutrones respectivamente. Tales particulas son las que se
detectaria con relativa facilidad en el detector, pues la técnica de deteccion depende
de la energia de las particulas que inciden en el detector. En cuanto a las energias
de las demas particulas, como neutrones o protones, son extremadamente pequenas,

por lo que no se esperaria detectarlas en gran nimero.

Particula | No. de particulas simuladas | Particula | No. de particulas simuladas
" 8434820 aTAl 653
sHe 848924 ¥ Na 564
gC 21866 50Ca 439
20 21145 JOF 368
TLi 8605 2Cr 281
B 5936 PAr 263

Mg 5011 T 246
8Si 4821 2 Mn 195
N 4412 9.4 160
2 Ne 3880 sV 131
eFe 2923 nP 129
1Be 2499 2Ol 111
28 758 3 Sc 75

Tabla 4.2. Particulas primarias simuladas por CORSIKA, se escogieron arbitraria-
mente siguiendo una ponderacion de la abundancia de los rayos césmicos que llegan
a la atmosfera. En total se simularon 9,369,215 cascadas.
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Figura 4.28. Distribucion lateral de fotones a nivel del detector de una simulacién
de una hora de flujo de cascadas aéreas extensas.
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Figura 4.31. Gréfica de las distribuciones laterales de energia para las distintas
particulas del flujo de una hora de CAE con 5 GeV < E < 10°% GeV y con angulo
de incidencia 0° < 0 < 90°.
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5. CONCLUSIONES

. Al simular una sola cascada iniciada por un protén de alta energia (arriba de
10* GeV), la composicién varfa dependiendo del d4ngulo de incidencia y de la

energia.

. En las cascadas iniciadas por un protén de alta energia los fotones y electrones
(positrones y negatrones) son las particulas con mayor abundancia, seguido de

muones y particulas cargadas.

. Para una simulacion de 1 cascada iniciada por un protén de alta energia a
diferentes dngulos de incidencia, las particulas mas energéticas en relaciéon a

la profundidad atmosférica son las particulas gamma.

. La energia depositada en la atmosfera para una simulacion de 1 cascada ini-
ciada por un proton de alta energia a diferentes angulos de incidencia se debe

principalmente a ionizaciéon por electrones.

. En la simulacién de 1 cascada iniciada por un protén de alta energia, la den-
sidad de particulas (particula por metro cuadrado) de una cascada aérea en
particular que llega al nivel del detector, se incrementa a mayor energia del
primario. En la distribucién lateral de una cascada. la densidad disminuye

conforme se aleja del niicleo de la cascada.

. Para la simulacién de una hora de flujo de cascadas, CORSIKA escoje arbitra-
riamente las particulas primarias, produciendo asi una abundancia similar de
fotones, electrones y muones al nivel del detector, siendo las de mayor niimero
los fotones seguidos de los muones, electrones, positrones, piones, neutrones y

protones.

. Para una simulacién de 1 hora de flujo de particulas se espera que las particulas
con mayor energia en el detector sean fotones, seguido de muones, neutrones

y electrones.
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6. RECOMENDACIONES

1. Para futuros trabajos con CORSIKA, se debe simular con distintas particulas

primarias, y observar la abundancia de particulas de las cascadas producidas.

2. Es necesario tener un equipo adecuado para simular un flujo méas realista,
como por ejemplo, una semana de flujo de cascadas, que podria tardar meses

en simularse.

3. En este trabajo se asume que el mejor modelo para simular cascadas de alta
energia es el QGSJet, sin embargo existen méas modelos disponibles que se

pueden utilizar y observar las diferencias en los resultados.
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Apéndices
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A. Instalacion de CORSIKA

El programa se descarga de la pagina https://www.ikp.kit.edu/corsika/
enviando previamente un correo a la direcciéon de correo electronico tanguy.pierog@
kit.edu en donde se proporciona un usuario y contrasena para descargar el archivo

corsika-74005.tar.gz, dependiendo de la versiéon disponible.

Para instalar el programa, en la terminal de linux se navega hasta la carpeta
en donde se descarg6 el archivo.

Se descomprime el archivo y se entra a la carpeta descomprimida:

$ tar xvf corsika-74005.tar.gz
$ cd corsika-74005

En las simulaciones realizadas se necesitan modelos atmosféricos externos al
programa, entonces para poder tenerlos se cambia a la carpeta bernlohr y luego se

descomprime el archivo berhlohr-1-48.tar.gz (la vesion puede variar):

$ cd bernlohr

$ tar xvf bernlohr-1.48.tar.gz

$ cd bernlohr-1.48

$ cp atmprofx* ../corsika-74005/run
$ cd ..

De nuevo en la carpeta corsika-74005 se ejecuta el archivo “coconut”
$ ./coconut

y aparecen las distintas opciones para compilar el programa. A continuacién se
muestran los distintos didlogos que aparecen en la terminal con sus respectivas
instrucciones. En la primera opcién aparecen las opciones de compilaciéon de 32 bits

0 64 bits. Se elige la opcion 2.
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Please read the documentation for a detailed description |
of the options and how to use it. |
I
I
Use ’./coconut --expert’ to enable additional configuration steps. |

|

|

|

| Try ’./coconut -h’ to get some help about COCONUT
|

| |
|

(press ’Enter’ to select an option followed by " [DEFAULT]" or
"[CACHED]") |

Compile in 32 or 64bit mode 7
1 - Force 32bit mode
2 - Use compiler default (’-m64’ on a 64bit machine) [DEFAULT]

r - restart (reset all options to cached values)

X - exit make

(only one choice possible): 2

Después se escoge el modelo de interaccion de alta energia a utilizar. Se elige

la opcioén 5.

Which high energy hadronic interaction model do you want to use 7
1 - DPMJET 2.55

2 - EPOS LHC

3 - NEXUS 3.97

4 - QGSJET 01C (enlarged commons) [DEFAULT]
5 - QGSJETII-04

6 - SIBYLL 2.1

7 - VENUS 4.12

r - restart (reset all options to cached values)
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X - exit make

(only one choice possible): 5

Posteriormente se elige el modelo de interaccion de baja energia. Se elige la

opcion 1.

Which low energy hadronic interaction model do you want to use 7
1 - GHEISHA 2002d (double precision) [DEFAULT]

2 - FLUKA

3 - URQMD 1.3cr

r - restart (reset all options to cached values)
X - exit make

(only one choice possible): 1

Ahora se elige la geometria del detector utilizado en el proyecto LAGO Gua-

temala. Se elige la opcion 2.

Which detector geometry do you have 7
1 - horizontal flat detector array [DEFAULT]
2 - non-flat (volume) detector geometry

3 - vertical string detector geometry

r - restart (reset all options to cached values)

X - exit make

(only one choice possible): 2

Ahora se listan varias opciones adicionales, por el tipo de simulacién que se
va a realizar se eligen las opciones, 7a y 9 (se elige una primero y luego aparece de

nuevo el listado de opciones y entonces se escoge la otra):
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options: QGSJETII TIMEAUTO VOLUMEDET GHEISHA

Which additional CORSIKA program options do you need 7
la - Cherenkov version for rectangular detector grid
1b - Cherenkov version for telescope system (using bernlohr
IACT C-routines)

lc - apply atm. absorption, mirror reflectivity & quantum eff.

1d - Auger Cherenkov longitudinal distribution

le - TRAJECTory version to follow motion of source on the sky

2 - THINning version

2a - LPM-effect without thinning

3 - PRESHOWER version for EeV gammas

4 - NEUTRINO version

4a - NUPRIM primary neutrino version with HERWIG

5 - STACK INput of secondaries, no primary particle

6 - CHARMed particle/tau lepton version with PYTHIA

6a - TAU LEPton version with PYTHIA

7 - SLANT depth instead of vertical depth for longi-distribution

7a - CURVED atmosphere version

7b - UPWARD particles version

7c - view-cone version

8a - shower PLOT version (PLOTSH) (only for single events)

8b - shower PLOT(C) version (PLOTSH2) (only for single events)

8c - ANAlysis HISTos & THIN (instead of particle file)

8d - Auger-histo file & THIN

8e - MUON-histo file

9 - external atmosphere functions (table interpolation)
(using bernlohr C-routines)

9a - EFIELD version for electrical field in atmosphere

a - CONEX for high energy MC and cascade equations

b - PARALLEL treatment of subshowers

¢ - CoREAS Radio Simulations

dl - Inclined observation plane

e - interaction test version (only for 1st interaction)

f - Auger-info file instead of dbase file
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g - COMPACT particle output file
h - MUPROD to write decaying muons
h2 - prEHISTORY of muons: mother and grandmother

k - annitest cross-section version (obsolete)

y - *%* Reset selection ***

z - *x*x Finish selection *** [DEFAULT]

r - restart (reset all options to cached values)
X - exit make
(multiple selections accepted, leading ’-’ removes option): 7a

options: QGSJETII TIMEAUTO VOLUMEDET GHEISHA

Which additional CORSIKA program options do you need 7

la - Cherenkov version for rectangular detector grid

1b - Cherenkov version for telescope system (using bernlohr IACT
C-routines)

lc - apply atm. absorption, mirror reflectivity & quantum eff.

1d - Auger Cherenkov longitudinal distribution

le - TRAJECTory version to follow motion of source on the sky

2 - THINning version

2a - LPM-effect without thinning

3 - PRESHOWER version for EeV gammas

4 - NEUTRINO version

4a - NUPRIM primary neutrino version with HERWIG

5 - STACK INput of secondaries, no primary particle

6 - CHARMed particle/tau lepton version with PYTHIA

6a - TAU LEPton version with PYTHIA

7 - SLANT depth instead of vertical depth for longi-distribution

7a - CURVED atmosphere version

7b - UPWARD particles version
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7c - view-cone version

8a - shower PLOT version (PLOTSH) (only for single events)

8b - shower PLOT(C) version (PLOTSH2) (only for single events)

8c - ANAlysis HISTos & THIN (instead of particle file)

8d - Auger-histo file & THIN

8e - MUON-histo file

9 - external atmosphere functions (table interpolation)
(using bernlohr C-routines)

9a - EFIELD version for electrical field in atmosphere

a - CONEX for high energy MC and cascade equations

b - PARALLEL treatment of subshowers

¢ - CoREAS Radio Simulations

dl - Inclined observation plane

interaction test version (only for 1st interaction)

Auger-info file instead of dbase file

COMPACT particle output file

5 m H 0
|

MUPROD to write decaying muons
h2 - prEHISTORY of muons: mother and grandmother

s
|

annitest cross-section version (obsolete)

y - *%*x Reset selection **x

Z - **x* Finish selection *** [DEFAULT]

r - restart (reset all options to cached values)

X - exit make

(multiple selections accepted, leading ’-’ removes option): z

Entonces el programa preguntara si se esta seguro de las opciones escogidas, se

escribe “yes” o solo se da enter:

Are you sure you want to continue with these current option selection:

yes or no ? (default: yes) >



La configuracion esta terminada, se precede a compilar el programa eligiendo

la opcion “f”:

Configuration is finished. How do you want to proceed 7

f - Compiling and remove temporary files [DEFAULT]
k - Compile and keep extracted CORSIKA source code
n - Just extract source code. Do not compile!

r - restart (reset all options to cached values)

X - exit make

(only one choice possible): f
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B. Simulacién de una Sola Cascada en CORSIKA

Para correr una simulacién en CORSIKA, es necesario dirigirse hacia la carpeta

del programa, en este caso es corsika-74005 (depende de la version), luego hacia la

carpeta run, alli hay un archivo llamado “all-inputs” que contiene los pardmetros a

simular:

RUNNR 1

EVTNR 1

NSHOW 1

PRMPAR 14

ESLOPE -2.7
ERANGE 1.E4 1.E4
THETAP 20. 20.
PHIP -180. 180.
SEED 123

SEED 456

OBSLEV 150000
ATMOSPHERE 1Y
FIXCHI O.

MAGNET 27.7 25.32
HADFLG O O O O O 2
ECUTS

MUADDI T

MUMULT T

ELMFLG T T
STEPFC 1.0

RADNKG 200.E2
LONGI T 10. T
ECTMAP 1.E4
MAXPRT 1

0.3 0.3 0.003 0.003

run number

number of first shower event
number of showers to generate
particle type of prim. particle
slope of primary energy spectrum
energy range of primary particle
range of zenith angle (degree)
range of azimuth angle (degree)
seed for 1. random number sequence
seed for 2. random number sequence

observation level (in cm)

starting altitude (g/cm**2)
magnetic field centr. Europe

flags hadr.interact.&fragmentation
energy cuts for particles
additional info for muons

muon multiple scattering angle

em. interaction flags (NKG,EGS)
mult. scattering step length fact.

outer radius for NKG lat.dens.distr.

longit.distr. & step size & fit & out

cut on gamma factor for printout

max. number of printed events



DIRECT ./ output directory

USER you user
DEBUG F 6 F 1000000 debug flag and log.unit for out
EXIT terminates input

El significado de cada uno de los parametros a utilizar se da a continuacion

(para mas informacion consultar la guia de usuario del programa [10]):

1. RUNNR (Run Number) : Indica el ntimero de corrida. El rango de valores es
0> NRRUN > 999999

2. EVINR (First Event Number): Indica el nimero del evento de la primera

cascada, al segundo evento se le sumara 1 y asi sucesivamente.
3. NSHOW (Number Shower): Indica el nimero de cascadas a generar.

4. PRMPAR (Particle primary): Indica el tipo de particula primaria. Ver tabla
(4.1) para el codigo de particulas utilizado por CORSIKA.

5. ERRANGE (Energy Range): Indica el rango de energia de la particula prima-

ria.

6. ESLOPE (Energy Slope): Indica la pendiente del espectro de energia del pri-

mario.

7. THETAP (Zenith Angle): Indica el rango en el que se llevara a cabo la simu-

lacién en el dngulo cenital.
8. PHIP (Azimuth Angle): Indica el rango del angulo azimutal.

9. SEED (Random Number Generator Initialization): Indica un niamero aleatorio

para llevar a cabo las interacciones.

10. OBSLEV (Observation Level): Indica la altitud a la que se encuentra el de-

tector sobre el nivel del mar.

11. ATMOSPHERE: Indica el modelo atmosférico a utilizar, en este caso se utiliza

el modelo 1 por el tipo de clima de Guatemala.

12. FIXCHI (Starting Grammage): Indica la altitud a la que se inicia el primer

evento.
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13. MAGNET (Magnetic Field): Indica las componentes del campo magnético.

14. ECUTS (Energy Cut-off): Indica la energia de corte de las particulas en el

orden siguiente: hadrones, muones, electrones y fotones.

15. LONGI (Longitudinal): Activar o desactivar las componentes logitudinales de

las cascada. Para activar se coloca una T y para desactivar se coloca una F'.

16. DIRECT (Directory): Indica el directorio en el que se obtendra el archivo con

la informacion de la simulacion.
17. USER : Usuario.

18. EXIT: Indica que se termina las entradas de los parametros para llevar a cabo

la simulacién.

Una vez introducidos los parametros correctamente, entonces se corre la simu-

lacién en una terminal de la siguiente manera:
$ ./corsika74005Linux_QGSII_gheisha < all-inputs > DAT000001.1lst

corsika74005LInux_QGSII es el ejecutable de corsika que se encuentra en
la carpeta llamada run. all-inputs es el archivo que contiene los parametros de
la simulacién, puede llevar cualquier otro nombre y pueden haber méas de uno.
output.txt es el archivo de salida que se creara al terminar la simulacion, también
puede tener cualquier otro nombre y haber méas de un archivo de salida dependiendo

de las simulaciones que se requieran.

B.1. Archivos de Salida

Al terminar la simulacién se crearan varios archivos de salida que contienen

toda la informacion de las cascadas simuladas, estas son:

1. Archivos Ist: Este archivo muestra todos los datos de entrada para correr la
simulacion, la version del programa, constantes fisicas, modelos atmosféricos

utilizados.

2. Archivos DATnnnnnn (000001 > nnnnnn > 999999): Estos archivos tie-
nen la informaciéon de las particulas primarias como las particulas secunda-

rias simuladas, sin embargo, este archivo estd codificado por lo que no pue-
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de ser leido como un archivo de texto comun. Para poder leer este archi-
vo es necesario utilizar el ejecutable corsikaread que viene en la direccion

corsika-74005/src/utils. Se ejecuta de la siguiente manera:
$./corsikaread<input.txt>output.txt

donde “input.txt” es un archivo que contiene la direccién exacta de los archivos
binarios DATnnnnnn que se copiara al archivo de salida “output.txt” que con-
tendra la informacion de las particulas simuladas en 7 columnas: id, py, py, Pz, T, Y, t
que representan el codigo de identificacion de la particula (ver tabla , la
componente x del moméntum, la componente y del momentum, componente z
del momentum, coordenada x de las particulas, coordenada y de las particulas

y tiempo de llegada de las particulas a cierto nivel de observacion.

. Archivo DATnnnnnn.long: este archivo contiene la informaciéon de la distribu-

cion longitudinal de la cascada simulada.
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Id | Particle || Id Particle Id | Particle || Id | Particle
1 v 50 w 116 |  D° 153 | X,
2 et 51 ° 17| Dt [ 154| X
3 e | 52 pt 118 | D | 155 | E¢
53 P~ 119 D 156 | 2/,
5 pt |54 At 120 D& 157 Qf
6 W 55 AT 121 | Dy
7 ° 56 A° 122 e [ 161 =g
s | =t |57 A~ 123 D* [162] =5
9 o 58 A 124 | Dt | 163 | X¥
10| Kz |59 A 125| D
11| Kt |60 A° 126| D ||[171| %,
12| K- |6l AT 127 | Dy | 172] Tw,
13 n 62 K 128 | Dy | 173| I,
4| p 63 K+
15 D 64 K 130 | J/Psi || 176 | B°
16| Kg |65 K~ 131 ++ |177| Bt
17 n 66 Ve 132 | 7 178 | B
18] A 67 7, 133 v, 179 B°
19 =t |68 v, 134 7, 180 | B2
20 |69 7, 181 | B
21 == |70 137 | AL [ 182 Bg
22| =° 71 v =7y 138 | = 183 | B
23] == |72 v — 3 139 = 184 Ag
24 Q- 73 v — mhpgere 140 | 3B5F 185 X,
2% @ 74 vty 41| sf 186 xf
26| A 75 ut 142 %o 187 =
27 X || 76 i 143 | =4 | 188 | E,
28] ¥ 44| = 189 Q
29| T | 85| decaying pt at start | 145 | ¥, [ 190] A,
30 = 86 | decaying p~ at start 191 i:
31| = 149 | A, [192] T,
32| O | 95| decaying ut atend |150| =, |[193| E,
48 v 96 | decaying p~ atend | 151 | X z; 194 i;
19 @ 152 S, 195 @

Tabla B.1. Codigo de identificacion de las particulas utilizadas por el programa

CORSIKA. Fuente: [10, p.100,101].
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C. Simulaciéon de un Tiempo Determinado de Varias

Cascadas con el Paquete CrkTools

Para simular varias cascadas por un determinado tiempo es necesario descargar
los archivos CrkTools (el nombre puede variar) que son una serie de scripts de codigo
abierto necesarios para facilitar el uso de CORSIKA, se descargan de la siguiente
pagina https://github.com/lagoproject/sims y se descomprimen tal y como se
ha hecho anteriormente. Dentro de la carpeta descargada se compilan los siguientes

archivos:

$ g++ -o analysis analysis.cc -Wall

$ g++ -o showers showers.cc -Wall

$ gfortran -o lagocrkread lagocrkread.f -g -fbounds-check -02
$ gfortran -o lagocrkthin lagocrkthin.f -g -fbounds-check -02
$ gfortran -o onlysecs onlysecs.f -g -fbounds-check -02

Una vez compilado los archivos anteriores entonces es necesario modificar los

archivos para que funcionen en cualquier computadora.

El primer archivo a modificar es new_project_halley.sh. Estos scripts fue-
ron disenados para funcionar en un clister de computadoras, las lineas de cogido
exactas a modificar se dan a continuacién, teniendo en cuenta que las lineas ori-
ginales vienen precedidas de un “#", seguido de la linea modificada, en caso de
que no sea asi, las lineas deben ser borradas y no sustituidas, el nombre de usuario
“nombreusuario”, depende de la méaquina en la que se esta trabajando, por lo que
se da tal nombre genérico y que deberé ser modificado también, ademés los puntos

suspensivos indican que el texto va en una séla linea de codigo:

#h=$% (hostname | awk ’{if ($1=="frontend") {print 0} else...
...{print $0}}’> | sed -e ’s/halley0//’)
#if [ "X${h}" != "X0" ]; then
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# echo; echo -e "# ERROR: You should run this script at halley...
...cluster frontend (hO)"

# showhelp

# exit 1;

#fi

Tt

#mkdir /home/h0/${prj}

mkdir /home/luis/${prj}

$cp -r ${src}/run/* /home/h0/${prj}/

cp -r ${src}/run/* /home/nombreusuario/${prjl}/
#for i in $(seq 1 5); do

# rsync -aP /home/h0/${prj} h${i}:/home/h${i}

#done

#### Adding this project to .bashrc

#echo "alias ${prjr=\"cd /home/h\${hn}/${prj}t; 1s -1\"" >> ~/.bashrc
echo "alias ${prj}=\"cd /home/nombreusuario/${prj}; 1ls...

...-1\"" >> ~\.bashrc

#for i in $(seq 1 5); do

# rsync -aP ~/.bashrc h${i}:

#done

Antes de ejecutar este archivo es necesario modificar también el archivo llama-
do “do_sims_halley.sh”, teniendo en cuenta las mismas instrucciones del archivo

anterior:

#codename=$ (echo $wdir | sed -e ’s/\/home\/hO\///’> | sed -e ’s/\///’)
codename=$(echo $wdir | sed -e ’s/\/home/\luis\///’> | sed -e ’s/\///?)

#codename=$(echo $wdir | sed -e ’s/\/home\/hO\///’ | sed -e ’s/\///?)
codename=$(echo $wdir | sed -e ’s/\/home/\nombreusuario\///’ | sed...

...-e ’s/\///?)

#for i in $(seq $st $en); do
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#u=$(echo $wdir | sed -e "s/h0/h${i}/")
#scp $basearti/rain.pl h${i}:$u/
cp $basearti/rain.pl $wdir
rain="./rain.pl -z"

#done

#for i in $(seq $st $en); do

#u=$(echo $wdir | sed -e "s/h0/h${i}/")

#scp $basearti/rain.pl h${i}:$u/

cp $basearti/rain.pl $wdir

rain="./rain.pl "

#done
#Stuff-01!
#h=\$ (hostname | awk ’{if (\$1==\"frontend\") {print 0} else if...
... (\$1==\"hernan\") {print 5} else {print \$0}}’ | sed -e ...
...’s/halley0//?)
#r=\"$(echo $rain | sed -e ’s/h0/h\${h}/’)\"

r=\"$rain\"

#for i in \$(seq $st $en); do

# echo \"Updating script go-$prj-all-O1l.sh in halleyO\${i}\"
#ssh h\${i} chmod 644 /home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-01.sh
#ssh h\${i} mv /home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-01.sh...

.. ./home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-01-halleyO\${h}.run

#done

#Stuff-02!
#h=\$ (hostname | awk ’{if (\$1==\"frontend\") {print 0} else if...
... (\$1==\"hernan\") {print 5} else {print \$0}}’ | sed -e...

. ’s/halley0//?)
#r=\"$(echo $rain | sed -e ’s/h0/h\${h}/’)\"

r=\"$rain\"
#for i in \$(seq $st $en); do
# echo \"Updating script go-$prj-all-02.sh in halleyO\${il}\"
# ssh h\${i} chmod 644 /home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-02.sh
# ssh h\${i} mv /home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-02.sh...
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.. ./home/h\${i}/$codename/go-$prj-all-02-halleyO\${h}.run

#done

#Stuff-03!

#h=\$ (hostname | awk ’{if (\$1==\"frontend\") {print 0} else if...

... (\$1==\"hernan\") {print 5} else {print \$0}}’ | sed
. ’s/halley0//?)

#r=\"$(echo $rain | sed -e ’s/h0/h\${h}/’)\"
r=\"$rain\"

#Helium

#h=\$ (hostname | awk ’{if (\$1==\"frontend\") {print 0} else if...

... (\$1==\"hernan\") {print 5} else {print \$0}}’ | sed
. ’s/halley0//?)

#r=\"$(echo $rain | sed -e ’s/h0/h\${h}/’)\"
rain=\"$rain\"

#for i in \$(seq $st $en); do

# echo \"Updating script go-$prj-he.sh in halleyO\${i}\"

# ssh h\${i} chmod 644 /home/h\${i}/$codename/go-$prj-he.sh

# ssh h\${i} mv /home/h\${i}/$codename/go-$prj-he.sh...

.../home/h\${i}/$codename/go-$prj-he-halley0\${h}.run

chmod 644 /home/luis/$codename/go-$prj-he.sh

mv /hombe/luis/$codename/go-$prj-he.sh...

e...

e...

... /home/luis/$codename/go-$prj-he.run

#done

# Protons!
#h=\$ (hostname | awk ’{if (\$1==\"frontend\") {print 0} else if...
... (\$1==\"hernan\") {print 5} else {print \$0}}’ | sed -e...
. ’s/halley0//?)
#r=\"$(echo $rain | sed -e ’s/h0/h\${h}/’)\"
r=\"$rain\"
#for k in \$(seq $st $en); do
# echo \"Updating script go-$prj-pr-$i.sh in halleyO\${k}\"
# ssh h\${k} chmod 644 /home/h\${k}/$codename/go-$prj-pr-$i.sh
# ssh h\${k} mv /home/h\${k}/$codename/go-$prj-pr-$i.sh...
.. ./home/h\${k}/$codename/go-$prj-pr-$i-halleyO\${h}.run
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chmod 644 /home/luis/$codename/go-$prj-pr-$i.sh
mv /home/luis/$codename/go-$prj-pr-$i.sh...
.../home/luis/$codename/go-$prj-pr-$i.run

#done

#for i in $(seq $st $en); do

# echo "Copying scripts to halleyO${il}"

# scp -r $wdir/${prj} h${i}:/home/h${i}/$codename/

# scp -r $wdir/go-${prj}-*.sh h${i}:/home/h${i}/$codename/

#done

Cuando los archivos estén modificados entonces se ejecuta el primer script:

newprj-halley.sh y se crea el proyecto llamada “prueba’.

$ ./newprj-halley.sh -s /home/nombreusuario/Corsika/corsika-74005/

-p prueba -u nombreusuario

Donde -s representa la direccion de los binarios de CORSIKA, -p el nombre del
proyecto (puede ser cualquiera) y -u el nombre de usuario (depende de la maquina
con que se esté trabajando).

Al ejecutar el script anterior se muestra algo asi:

Source bin directory /home/nombreusuario/Corsika/corsika-74005/

Project base name prueba

User name nombreusuario

# READY: Press enter to continue, <ctrl-c> to abort!

Al presionar enter aparece un mensaje indicando que se ha creado el proyecto.

# DONE: Project prueba has been created. You can access the project
folder
# by just typing prueba anywhere.

# Run do_sims_halley.sh to continue

Entonces se crea una carpeta en la direcciéon /home/nombreusuario. Ahora
se ejecuta el script do_sims_halley.sh (al ejecutar este archivo se puede obtener

errores que pueden ser resueltos al instalar el archivo 1ibswitch-perl)
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$ ./do_sims_halley.sh -w /home/nombreusuario/prueba/ -p corridal
-t 3600 -v 74005 -u nombreusuario -s GUA -y

Donde -w es el directorio del proyecto anteriormente creado, -p el nombre de
la corrida (crea una subcarpeta en la carpeta del proyecto), -t el tiempo a simular;
en este caso se desea simular 1 hora, es decir, 3600 segundos, -v es la version de
CORSIKA, -u es el nombe de usuario, -s el nombre del sitio que se va a simular, y
-y habilita el modo “volumetric detector”.

Al ejecutar el anterior script, se muestran varias opciones que se deben introdu-
cir. Aqui se elige el angulo cenital minimo. Se elige 0 por default. En el dngulo
cenital maximo se elige 90. La energia minima limite para un primario se elige
5 y para la energia limite maxima se elige 1000000. Para la energia de corte se
elige 5. En el modelo atmosférico se elige E1 pues en Guatemala existe un clima
tropical y E1 provee los datos para tal tipo de atmosfera. En el nivel de observa-
cion, se elige la altura del detector, en este caso 150000 (esta en cm), y por tdltimo
las componentes de campo geomagnético que se calculan en la siguiente pagina:
http://www.ngdc.noaa.gov/geomag-web/ introduciendo la longitud del sitio y la
altitud (en la misma péagina se pueden encontran si no se tienen), utilizando el mo-
delo IGRF. A continuacion se muestra un ejemplo de los didlogos que aparencen en

la terminal al ejecutar los scripts anteriores.

# Working dir = /home/nombreusuario/prueba/

# Project name = corridal

# Flux time = 3600

# CORSIKA version = 74005

# User name = nombreusuario

# Site location = GUA

# Volumetric detector mode for = GUA

# WARNING: High energy interaction model was not provided. Using

default: QGSII

### Shower parameters ###

Low edge of zenith angle (THETAP) [deg]?
<THETPR(1) 0>:
High edge of zenith angle (THETAP) [deg]?
<THETPR(2) 90>:
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Lower limit of the primary particle energy (ERANGE) [GeV]?
<LLIMIT 5>:

Upper limit of the primary particle energy (ERANGE) [GeV]?
<ULIMIT 1000000>:

### Site parameters ###

Use rigidity cutoff? (O=no, Rigidity value=yes [GV])?

< 5>

Atmospheric model selection. Start number with ’E’ to use
external atmospheres module?

<ATMOD 19>: E1

Observation level above sea level [cm]?

<OBSLEV 0>: 150000

Horizontal comp. of the Earth’s mag. field (MAGNET) [North,muT],
see values at http://www.ngdc.noaa.gov/geomagmodels/struts/calcIGRFWMM?
<BX 0>: 27.72

Vertical comp. of the Earth’s mag. field (MAGNET) [downwards,muT]?
<BZ 0>: 25.35

Number of nucleus?:Nucleus?: jO? (mantisa) : e0?7 (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e0? (exponent>0)
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Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e0? (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO?7 (mantisa) : e0? (exponent>0)
Gamma (>0)7: Nucleus?: jO? (mantisa) : e07 (exponent>0)

Gamma (>0)7:

Fluxes

Flux time: 3600 s (18738418 showers, 5<E<1000000, 0<g<90 at site GUA
(h=219.03, atm=19), using volumetric detector for flux calculations,

and using rigidity cutoff.

0 1 H 16869640 ->

4 2 He 1697848 ->

12 6 C 43732 ->

16 8 0 42289 ->

7 3 Li 17209 ->

11 5 B 11871 ->

24 12 Mg 10021 ->

28 14 Si 9642 ->

14 7 N 8824 -> _______

20 10 Ne 7760 ->

56 26 Fe 5845 ->

9 4 Be 4998 -> _______

32 16 S 1516 ->

27 13 Al 1305 ->

23 11 Na 1127 ->

40 20 Ca 878 ->

1999 F 73 -> _______

52 24 Cr 561 ->

40 18 Ar 526 ->

48 22 Ti 491 ->

55 25 Mn 389 ->

39 19 K 320 ->
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51 23 V 262 ->
31 156 P 2567 ->
35 17 C1 222 ->
45 21 Sc 150 ->

En la carpeta del proyecto se crean 12 archivos ejecutables de la forma go-

corridal-...sh. Entonces se entra a la carpeta del proyecto.

$ cd “/prueba
$1s

all-inputs
all-inputs-epos

all-inputs-nexus

all-inputs-stackin

all-inputs-thin
atmabs.dat
atmprofl.dat
atmprof2.dat
atmprof3.dat
atmprof4.dat
atmprof5.dat
atmprof6.dat
atmprof7.dat
atmprof8.dat
atmprof9.dat
conex-3D-inputs

corridal

corsika74005Linux_QGSII_gheisha go-corridal-pr-6.sh

DAT000002
DATO000002. long

DAT00001.1st

EGSDAT6_.05
EGSDAT6_1.
EGSDAT6_.15
EGSDAT6_.25
EGSDAT6_3.
EGSDAT6_.4

GLAUBTAR.DAT

go-corridal-all-O1l.sh
go-corridal-all-02.sh
go-corridal-all-03.sh

go-corridal-he.sh
go-corridal-pr-1.
go-corridal-pr-2.
go-corridal-pr-3.
go-corridal-pr-4.

go-corridal-pr-5.

Makefile
Makefile.am
Makefile.in
mirreff.dat
NUCLEAR.BIN
NUCNUCCS
parallel-inputs
plottracks
QGSDATO1
qgsdat-II-04
quanteff.dat
rain.pl
SECTNU
sectnu-1I-04
sims
stackin.input
UrQMD-1.3.1-xs.dat
VENUSDAT

go-corridal-pr-7.sh

go-corridal-pr-8.sh

Entonces se ejecuta cada archivo ejecutable (son los archivos con extension sh, cuan-

do se ejecuta se cambia la extension del archivo .sh a .run) y se espera a que terminen

de ejecutarse, dependiendo del tiempo a simular y de la energia, los archivos pueden

tardar desde unos cuantos minutos, hasta semanas enteras. En este caso particular,

se utilizé una computadora personal, con 6 Gigas de memoria RAM y con procesa-

dor i5, para simular una hora de flujo con un rango de energia de 5 GeV a 10° GeV y
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el tiempo necesario para terminar las simulaciones fue de aproximadamente 60 horas
necesitando un espacio de 138 gigabytes, aunque no es recomendable ejecutar todos
los archivos .sh al mismo tiempo, si no se posee una computadora con suficiente
ventilacion, puede sobrecalentarse al utilizar el 100 % de capacidad. Para ejecutar
los archivos se utiliza el comando:
./go-corridal-all-01.sh
Y asi sucesivamente con los 12 archivos ejecutables. En algunas ocasiones es nece-
sario instalar el archivo “screen” en la maquina.

Ahora nos trasladamos a la subcarpeta corridal donde se encuentran todos

los archivos que contienen la informaciéon de las cascadas simuladas.

$ cd corridal

$ 1s

150014-527176 .run DAT005123.bz2 DAT300014-0014-
0527176 .1st.bz2

150014 .pri.bz2 DAT005123.dbase DAT300014.bz2
150014 .sec.bz2 DAT005224-5224-0000561 . input DAT300014.dbase

160014-527176.run DAT005224-5224-0000561.1st.bz2 DAT310014-0014-
0527176.input

160014 .pri.bz2 DAT005224 .bz2 DAT310014-0014-
0527176.1st.bz2

160014 .sec.bz2 DAT005224 .dbase DAT310014.bz2
170014-527176 .run DAT005525-5525-0000389. input DAT310014.dbase
170014 .pri.bz2 DAT005525-5525-0000389.1st.bz2 DAT320014-0014-
0527176.input

170014 .sec.bz2 DAT005525.bz2 DAT320014-0014-
0527176.1st.bz2

180014-527176 . run DAT005525.dbase DAT320014.bz2
180014 .pri.bz2 DAT005626-5626-0005845 . input DAT320014.dbase

Entonces apareceran en total 60 archivos DATnnnnnn donde nnnnnnn represen-

ta el nimero de la cascada, ademés de otros archivos de extension .dbase y .Ist.

Ahora se ejecuta el siguiente comando pues en los archivos DATnnnnnn esta

toda la informacion de las cascadas pero debe decodificarse con el sigiente comando:
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u=$(echo $j | sed -e ’s/DAT//?); bzip2 -d -k $i; echo $j |
/home/nombreusuario/CrkTools/lagocrkread |

/home/nombreusuario/CrkTools/analysis -p -v $u; rm $j; done

Este comando béasicamente lo que hace es descomprimir todos los archivos DAT
y los decodifica para que puedan ser analizados. Este proceso puede ser tardado apro-

ximadamente de 3 a 5 horas.

Con este comando entonces en la carpeta corridal se crean archivos .pri.bz2 y
.sec.bz2 que contienen la informacién de los primarios y los secundarios respectiva-
mente.

Como tultimo paso el paquete CrkTools provee un script capaz de analizar los
archivos .pri.bz2 y .sec.bz2 y mostrar la informacion necesaria analizar las cascadas

simuladas. Entonces se ejecuta el siguiente comando.

bzcat *.sec.bz2 | /home/nombreusuario/CrkTools/showers -a 20 -d 20
-c 1500. -v salida

Aqui primero se descomprime el archivo, luego se ejecuta el archivo showers y
manda la informacion a los archivos llamados “salida.dst” y “salida.hst”, en los que se
encuentra la informacion necesaria para el analisis de las cascadas. Los parametros
-a y -d representan la resolucion de los histogramas, el parametro -c es la altitud del

detector en metros.
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