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Resumen

I almost wish I hadn’t gone down the rabbit hole
-and yet-and yet-
it’s rather curious, you know, this sort of life!

Alice
Wonderland, 1862

Los rayos césmicos de energia extrema son particulas subatémicas que llegan a la
tierra con energfas mayores a 10'® eV. Su flujo es muy reducido (menos de 1 rayo césmico
primario por kilémetro cuadrado y por siglo) y s6lo pueden ser detectados a través de
las cascadas de particulas que producen tras el impacto con un ntucleo de la atmosfera.

La determinacién del origen, la composicion y el espectro energético de los rayos
coésmicos de energia extrema representa uno de los mayores retos para la fisica de astro-
particulas en la actualidad. Hace ya més de 15 anos un grupo de cientificos comenzé una
colaboracién internacional para hacer frente a este reto. Hoy, la Colaboracién Pierre Au-
ger retine a mas de 450 autores de 17 paises y gestiona la construcciéon y la operacién
del observatorio de rayos césmicos mas grande del mundo. En la primera parte de esta
Tesis (capitulos 1 y 2) presento una resena de las caracteristicas de los rayos césmicos,
el estado actual de conocimiento en este campo y las técnicas empleadas para su de-
teccion, haciendo especial hincapié en el Observatorio Pierre Auger y en los resultados
publicados por la Colaboracién Pierre Auger, de la cual formo parte desde 2004.

La deteccion de rayos césmicos de energia extrema plantea un enorme desafio cientifico-
tecnoldgico, en el que existen atin muchos problemas que resolver y otros tantos que
mejorar. En el inicio del doctorado me interioricé en las simulaciones por computadora
de las cascadas de particulas, y un viaje de especializacion a Roma me llevd a intere-
sarme por los eventos recolectados por el detector de fluorescencia. En la segunda parte
de esta Tesis (capitulos 3 y 4), reporto las mejoras logradas sobre diversos aspectos de
los algoritmos utilizados para la simulacion de eventos generados por rayos césmicos de
muy alta energia y sobre los algoritmos utilizados para la reconstruccion de los mismos
a partir de los datos recolectados por el detector de fluorescencia. Estas mejoras brin-
dan mayor precision en las medidas experimentales y contribuyen a tener una mejor
comprensién del funcionamiento del detector.

En particular, en el capitulo 3 presento el desarrollo de un nuevo método de recons-
truccién que hace uso del tamano finito del spot éptico de los telescopios de fluorescencia
y del tamano finito de la imagen de la cascada, brindando una mejora importante en la
calidad de la reconstruccién y avanzando en la mejor comprension del funcionamiento de
los detectores. En el capitulo 4 presento un estudio detallado del balance energético de
las cascadas de particulas iniciadas por rayos césmicos utilizando simulaciones Monte
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Carlo y cudl es el uso correcto de las mismas para la simulacién y reconstruccién de
eventos de fluorescencia.

Mientras se finalizaba la construccién del Observatorio, comenzé a tomar forma la
idea de disminuir su limite de deteccion para estudiar la zona del espectro de rayos
cosmicos en la que se cree se encuentra la transicion entre el origen galactico y extra-
galdctico de los mismos. En la tercera parte de esta Tesis (capitulos 5 y 6) presento un
nuevo software para la simulacién de cascadas subterraneas que desarrolle para cubrir las
necesidades de AMIGA, una de las mejoras planeadas para el Observatorio Pierre Auger
que incluye la instalacion de detectores de muones enterrados a 3m de profundidad.

Asi, en el capitulo 5 describo la estructura del software desarrollado y presento
algunas de las pruebas realizadas para su validaciéon y en el capitulo 6 presento los
primeros resultados obtenidos para AMIGA. El software fue desarrollado buscando una
gran versatilidad, de manera que pueda ser utilizado para tratar problemas planteados
por otros experimentos. Algunos ejemplos de aplicacién en otros escenarios, como la
simulacion de cascadas en hielo para la deteccion de neutrinos por la técnica de radio,
son también presentados en ése capitulo.

Para concluir, algunos comentarios generales sobre los resultados presentados en esta
Tesis y las perspectivas que abren para futuros estudios fueron volcados en el capitulo
7.
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Capitulo 1
Rayos Cdésmicos de Energia Extrema

req - miy - doyg - dog - soly
Phil Dodds

en la cima de un monte rocoso
Wyoming, Mayo de 1976

Se conoce como “rayos cosmicos” a las particulas ionizantes provenientes del espacio
exterior. El bautismo de esta radiacion fue realizado por Robert Millikian en 1925, en
una conferencia en la que describia los experimentos realizados 14 anos antes por el fisico
austriaco Victor Hess [1]. En esos experimentos, realizados a bordo de un globo, Hess
noto que los electroscopios que llevaba consigo se descargaban a una tasa que aumentaba
con la altura, indicando la existencia de una radiacion que no era de origen terrestre,
sino “cosmico”.

Si bien hoy en dia referirse a particulas como "rayos“ es considerado poco riguroso,
aquella era una época en la que los "rayos* estaban a la orden del dia. El descubrimiento
y posterior estudio de los rayos X (1895), los rayos ¢ (1897), los rayos a 'y (5 (1899), y
los rayos v (1903) estaba muy presente en el vocabulario académico.

El paso del tiempo y las mejoras en las técnicas experimentales permitieron ampliar
constantemente el rango de energias en el que los rayos cosmicos podian estudiarse.
Tras la aparicion de la técnica de emulsion nuclear, los rayos cdsmicos comenzaron
a ser utilizados para el estudio de colisiones nucleares. Con esta técnica fue posible
establecer que los rayos cosmicos eran mayoritariamente nicleos de elementos que iban
del hidrégeno al hierro.

En 1938, P. Auger y sus colaboradores descubrieron la existencia de las cascadas de
particulas a nivel del suelo utilizando la coincidencia entre detectores ubicados a 300 m
de distancia entre si, marcando el nacimiento de la técnica de deteccién de superficie. A
partir de los datos que recogieron hipotetizaron que éstas cascadas debian estar iniciadas
por rayos césmicos con energfas superiores a 10 eV [2]. En 1963, Linsley detecté por
primera vez una cascada de particulas generada por un rayo cosmico con energia por
encima de los 10%° eV, utilizando el arreglo de detectores de superficie de Volcano Ranch
[3] y en 1968 Tanahashi detect6 una cascada de 10! eV utilizando un nuevo método: la
florescencia producida en la atmoésfera [4].

La definicion de “rayos césmicos” como “particulas ionizantes provenientes del espa-
cio exterior” resulté ser muy amplia. Pronto fue necesaria una clasificacion por energias,
que permite separar a grandes rasgos tanto las técnicas utilizadas en su detecciéon como
las teorias sobre sus posibles origenes. Asi, las regiones del espectro se fueron nombrando
a medida que aumentaba la energia de las particulas que se detectaban. Esta separacién
fue por supuesto arbitraria, pero en general se designan como rayos cosmicos de alta
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energia (High Energy Cosmic Ray - HECR) a aquellos con energia por encima de 10°
eV (1 GeV), de muy alta energia ( Very High Energy Cosmic Ray - VHECR) a aquellos
con energia por encima de 10'? eV (1 TeV) y de ultra alta energia (Ultra High Energy
Cosmic Ray - UHECR) a aquellos con energfa por encima de 10" eV (1 PeV).

Dentro de los UHECR algunos autores han comenzado a introducir una nueva ca-
tegoria, la de los rayos césmicos de energia extrema (FEzxtreme Energy Cosmic Rays -
EECR), que corresponde a los eventos con energfa por encima de 10 eV (1 EeV). Estos
son los rayos césmicos que estudiaremos en esta Tesis.!

La mera existencia de estas particulas pone a prueba nuestro conocimiento sobre el
comportamiento de la materia a energias que se encuentran varios 6rdenes de magnitud
por encima de las que pueden alcanzarse en los mayores aceleradores de particulas
construidos por el hombre. A pesar de que en las iltimas décadas se han logrado enormes
avances tanto tedricos como experimentales en el estudio de los rayos césmicos, preguntas
fundamentales sobre estas particulas de energia extrema contintian atin sin respuesta
cierta: ;Cudles son sus fuentes? ;jExiste una energia maxima? ;Cual es su espectro de
energias? ;jExiste una transicion entre un origen galdctico y otro extragalactico? ;Cual
es su composicion?

En este capitulo repasaremos brevemente algunos de estos interrogantes, y cuales
son las técnicas que se utilizan para intentar responderlos.

1.1. Posibles Fuentes y Mecanismos de Aceleracion

El Sol es la tinica fuente conocida de rayos cdsmicos con carga eléctrica, aunque solo
puede asociarse a aquellos con energias por debajo de algunos 1 GeV. Por encima de esta
energia, los rayos césmicos ya no presentan una variacién noche/dia, de manera que su
origen debe ser necesariamente extra-solar. Para los rayos cdsmicos sin carga eléctrica
se ha logrado identificar, ademas del sol, algunas fuentes con energias de varios TeV
asociadas a supernovas y explosiones de rayos gamma.

A energias mayores, y en especial a energias extremas, el origen de los rayos césmicos
es desconocido y solo puede hipotetizarse. En esta seccion presentaremos algunos de los
escenarios astrofisicos que han sido propuestos como fuentes posibles de los rayos césmi-
cos mas energéticos y los procesos a los que éstos estarian sometidos en su propagaciéon
hasta la Tierra.

1.1.1. Origen Extragalactico

Los campos magnéticos desvian la trayectoria de los rayos cosmicos cargados. El
radio de Larmor (ver seccién 1.2.1) para un protén de 1 EeV en el campo magnético
de la galaxia (1 uG) es del orden del ancho de la misma (1 kpc). Esto implica que por
debajo de esa energia las particulas quedan confinadas en el disco de la galaxia, viajando
eternamente dentro de ella hasta encontrar una molécula con la que interactuar. Es por

!Esta denominacién atin se encuentra en evolucién. Otros autores utilizan UHECR para denominar
a los rayos césmicos con energia mayor a 10'® eV y reservan EECR (o EHECR por Extremely High
Energy Cosmic Ray) para energias mayores a 102° o incluso 102! eV (1 ZeV). En esta Tesis utilizaremos
indistintamente UHECR y EECR para referirnos a los rayos césmicos con energia mayor a 108 eV



1.1. Posibles Fuentes y Mecanismos de Aceleracion )

esto que se cree que la gran mayoria de los rayos césmicos por debajo de 1 EeV recibidos
en la Tierra deben tener origen galactico, probablemente producidos por supernovas u
otros objetos aun mas energéticos capaces de acelerar particulas hasta estas energias, o
como producto del decaimiento de particulas exéticas ain desconocidas.

Las particulas con energia mayor a 1 EeV tienen un radio de Larmor mayor al espesor
del disco galactico y escapan de la misma, por lo que tendran una probabilidad baja de
llegar a nuestro planeta. Los rayos césmicos de energia extrema detectados en la Tierra
deben entonces tener, al menos en su gran mayoria, un origen extragalactico.

1.1.2. Modelos Ex6ticos vs. Modelos Astrofisicos

Los modelos que intentan explicar la generacion de particulas de energia extrema
pueden dividirse en dos categorias. La primera, denominada modelos exdticos o top-down
(de arriba hacia abajo), plantea escenarios muy especulativos que implican fenémenos
fisicos atn desconocidos. La segunda, denominados modelos astrofisicos o bottom-up (de
abajo hacia arriba), plantea escenarios en donde las particulas son aceleradas por algin
objeto astrofisico.

Modelos Exéticos

Los modelos exdticos se caracterizan por postular la existencia de fisica atin descono-
cida: Materia oscura supermasiva, reliquias de la creacién del universo [7], defectos to-
poldgicos que emiten particulas desconocidas (monopolos magnéticos, cuerdas cuanticas
cerradas) [8], etc. Al decaer o aniquilarse estas particulas producirian fotones, neutrinos,
leptones cargados y en menor medida nucleones con energia extremadamente alta, sin
la necesidad de un mecanismo de aceleracion.

La mayoria de los modelos exéticos fueron creados para evitar el problema de la
pérdida de energia que las particulas de energia extrema sufren durante su propagacion
en el medio intergalactico por la interacciéon con el fondo de microondas, conocido como
efecto GZK (que veremos en la seccién 1.2.2). Este efecto predice una fuerte supresiéon
del espectro a energias por encima de 10 EeV cuando las fuentes de los rayos son muy
lejanas. El experimento AGASA [5] reporté no detectar esta supresién en el flujo, por
lo que se propuso la hipotesis de que el origen de los rayos cosmicos debia ser “local” y
al no existir ninguna fuente local capaz de acelerar particulas a energias tan altas, estas
debian ser producto de decaimientos exoticos.

La motivaciéon para los modelos exéticos fue puesta en duda recientemente por el
experimento Hi-Res [6] que reporto la deteccién de la supresién del flujo debida al efecto
GZK [11], que luego fue confirmada por el Observatorio Pierre Auger (ver Seccién 2.4.1).

La gran mayoria de los modelos exoticos predicen que una fracciéon importante de
los rayos césmicos deben ser fotones, en algunos casos hasta el 10% a 10 EeV y 50% a
100 EeV [12]. Esto tampoco ha sido respaldado por resultados recientes publicados por
el observatorio Pierre Auger, que establecié un limite para la fraccién de fotones menor
al 1% a 10 EeV y menor al 21 % debajo 40 EeV (ver Seccién 2.4.3), imponiendo fuertes
condiciones a estos modelos, pero sin descartarlos definitivamente.

Si bien parece no ser necesario proponer mecanismos exoticos para explicar la proce-
dencia de los rayos césmicos hasta el limite GZK, veremos que los modelos astrofisicos
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tienen serias dificultades para explicar la existencia de rayos césmicos por encima de
este limite. Una revisiéon exhaustiva de los modelos exéticos puede verse en [13].

Modelos Astrofisicos

Los modelos astrofisicos plantean la aceleracién progresiva de las particulas cargadas
en escenarios con campos magnéticos en regiones confinadas del espacio, asociada a
objetos astronémicos més conocidos.

El modelo de aceleracién en objetos astrofisicos mas plausible es el introducido por
Fermi en 1949 [14]. En este modelo las particulas son aceleradas aleatoriamente en el
campo magnético turbulento de nubes de gas interestelar en movimiento. La eficiencia del
proceso varfa con el cuadrado de la velocidad de la nube v (AE/E « (3%*con 3 = v/c),
por lo que se conoce como mecanismo de Fermi de sequndo orden. Como 3 << 1, este
mecanismo es muy poco eficiente y rapidamente la ganancia en energia es equilibra-
da por las pérdidas por ionizacién y radiacién de frenado que tienen lugar cuando la
particula cambia su trayectoria. Otro problema que presenta el modelo es que el espec-
tro de energias que predice tiene una pendiente (el indice espectral) que depende de
las propiedades de la nube de gas en la que las particulas se propagan, lo que implica
que tendra diferentes valores segiin qué nube estemos considerando. Los espectros de
emisiéon de las nubes de gas parecen tener siempre el mismo indice espectral, debilitando
fuertemente este modelo.

Una mejora a este mecanismo fue dada por el mismo Fermi, situando la aceleracion
en una onda de choque de, por ejemplo, una supernova. En este caso, la ganancia de
energia aumenta linealmente con la velocidad de la onda de choque volviendo al proceso
mucho mas eficiente. El proceso es conocido como mecanismo de Fermi de primer orden
y en ¢l se considera una onda de choque que atraviesa un medio gaseoso, generando
un gradiente de densidad en el frente de la onda y aumentando la energia cinética de
las particulas mientras estas lo atraviesan. Las particulas difunden en el medio y tienen
una probabilidad de volver a atravesar el frente de la onda, para luego ser dispersadas
nuevamente y volver a ser aceleradas cuando el frente de onda las alcanza. El proceso
se repite hasta que las pérdidas de energia igualan a la ganancia, a una energia total
que depende de las condiciones del medio [15]. En este mecanismo, el indice espectral es
independiente de las caracteristicas de la nube.

Otra opcion para acelerar particulas a energias del orden del EeV es a través de un
campo electromagnético muy intenso, como los que dan origen a las explosiones de rayos
gamma (Gamma Ray Bursts - GRB). Las estrellas de neutrones binarias, los pilsares, y
las supernovas mas potentes poseerian la energia y campos suficientes como para generar
esa aceleracion.

1.1.3. Posibles Fuentes

A pesar de que los mecanismos de aceleracién atin no estan bien establecidos, es po-
sible utilizar argumentos muy sencillos para caracterizar las posibles fuentes. Hillas [16]
consideré que para que una particula pueda ser acelerada debe primero ser confinada a
una regiéon de aceleracion. La energia méxima que una particula con carga Z y velocidad
0 puede alcanzar en una region de campo magnético B y tamano L antes de escapar es
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donde E,,., quedara expresado en EeV Cuando B se exprese en uG y L en kpc.

Esta relacion es la base de la figura 1.1, conocida como “el grafico de Hillas”. Este
grafico muestra que para alcanzar una dada energia es necesario disponer de grandes
lugares de aceleraciéon o de grandes campos magnéticos. Sélo unos pocos objetos astrofisi-
cos como las galaxias activas, los puntos calientes de radiogalaxias y objetos compactos
como las estrellas de neutrones y las explosiones gamma, satisfacen las condiciones nece-
sarias para acelerar protones a 100 EeV (esto es, quedan a la derecha de la linea diagonal
punteada de la figura 1.1). Si los rayos césmicos son ntcleos de hierro, las condiciones
son un poco menos restrictivas. Describiremos someramente cada uno de estos objetos:

Pilsares: Se cree que los pilsares poseen un campo magnético muy intenso rotando a
grandes velocidades. Esto resultaria en una gran fuerza electromotriz que podria
acelerar las particulas atrapadas hasta energias muy altas. Sin embargo, la elevada
densidad de este tipo de objetos haria que las probabilidades de fotoproducciéon
de mesones, fision fotonuclear y creacién de pares sean muy grandes, con la con-
siguiente pérdida de energia. Estos efectos ademas producirfan un espectro y una
composicion que no coincide con los datos experimentales.

GRBs: Las explosiones de rayos gama pueden explicarse por el colapso de estrellas
masivas o por captura repentina de masa en agujeros negros o estrellas de neu-
trones. La onda de choque relativista provocada por la explosiéon produce en el
medio gaseoso circundante la aceleracion de los electrones y positrones a energias
muy altas, que luego emiten por radiacion de frenado y efecto Compton inverso los
fotones gamma observados. La potencia calculada de estos eventos es del orden de
los 105! erg/s, que serfa suficiente para explicar el espectro de rayos cdsmicos por
encima de 10 si la distribucién de GRBs fuera uniforme. Sin embargo, estudios
recientes indican que este no es el caso y los GRB son mas numerosos a medida
que aumenta la distancia. Ademas, no ha sido posible hasta el momento estable-
cer ninguna correlacién entre la informacién obtenida por el Observatorio Pierre
Auger y las posiciones de los GRBs conocidos [18].

AGNSs: Se cree que los Nicleos Galacticos Activos albergan agujeros negros supermasi-
vos, una de las fuentes mas favorables para explicar el origen de los rayos cosmicos
[19]. Si bien la zona central serfa capaz de confinar protones de 10?° eV, su den-
sidad limita la energia maxima que puede alcanzarse, por lo que las teorias méas
plausibles indican que la aceleracién ocurriria en los jets de particulas que salen
del nucleo, donde las particulas son inyectadas con factores de Lorentz mayores a
10 y las densidades son mucho mas bajas.

Racimos de Galaxias: Debido a su enorme extensién los racimos de galaxias (clus-
ters) pueden confinar particulas de hasta 100 EeV. Sin embargo, la difusién nece-
saria para la aceleracion en este tipo de escenarios implica recorrer distancias tan
grandes que la interaccién con el fondo de microondas limita la energia maxima a

10 EeV.
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Figura 1.1: El “grdfico de Hillas” wutilizado para identificar posibles fuentes de rayos
cosmicos. Las lineas rectas diagonales indican las combinaciones de intensidad de cam-
po magnético y dimensiones que deben reunir las fuentes para ser capaces de acelerar
particulas hasta una energia determinada, sequn la ecuacion 1.1. La linea roja llena co-
rresponde a protones de 1 ZeV, la roja punteada a protones de 100 EeV y la verde a
nucleos de hierro de 100 FeV. Los objetos que quedan a la derecha de estas lineas son

escenarios aptos. El Gran Colisionador de Hadrones (LHC) se muestra como referencia.
Adaptado de [17]
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Puntos Calientes y Lébulos de Radiogalaxias: En las galaxias tipo Fanaroff-Riley
IT existen regiones de emision de sincrotrén, conocidos como “puntos calientes”
(Hot-Spots), generados cuando el jet producido por el agujero negro supermasivo
del centro de la galaxia interactua con el medio intergaldctico. El resultado de esta
interaccién es un frente de choque que acelera las particulas con un mecanismo
similar al de Fermi y que amplifica los campos magnéticos. Se cree que la energia
maxima que pueden alcanzar estas fuentes en condiciones tipicas es del orden de

500 EeV.

Los rayos césmicos de mayor energia detectados en la Tierra hasta el momento estan
en el limite de la capacidad de todas estas posibles fuentes, y atin se deben comprender
cuales son los mecanismos de inyeccion y aceleraciéon involucrados. Tampoco esta claro
como es la propagacion desde la fuente hasta la Tierra, por lo que el problema de asignar
un origen a los rayos césmicos de energia extrema continta abierto.

1.2. Propagaciéon y Campos Magnéticos

Ante la dificultad de encontrar el origen de los rayos cosmicos tinicamente a partir de
consideraciones tedricas, cabe preguntarse si es posible inferir sus fuentes a partir de la
determinacion de su direccién de arribo o, de alguna manera, hacer astronomia de rayos
cHésmicos. Para contestar esta pregunta, debemos considerar como afectan los campos
magnéticos la direccion de propagacién y como cambia la energia de la particula por su
interaccién con el medio intergaldctico.

1.2.1. Deflexion en el Campo Magnético

La direccion de origen de los rayos césmicos podria ser inferida si conociéramos la
magnitud y direcciéon del campo magnético galdctico y extragalactico. Desafortunada-
mente, nuestro conocimiento sobre estos campos es bastante rudimentario. Aun asi,
podemos sacar algunas conclusiones.

El campo magnético galactico puede pensarse como la superposiciéon de dos com-
ponentes: una regular, que tiene una intensidad de unos pocos uG y esta contenida en
el plano galactico siguiendo su estructura espiral y otra de la misma intensidad pero
caodtica, producida por el movimiento del gas ionizado. Podemos considerar el campo
regular para obtener el comportamiento promedio de la particula y luego agregar el
campo cadtico como una componente difusiva.

Una particula con carga Z y energia E sufre una deflexién caracterizada por el
radio de Larmor Ry (kpc) ~ gg?;‘é)) Como mencionamos en la seccién 1.1.1, cuando la
energia aumenta lo suficiente como para hacer que el radio de giro sea comparable con el
espesor del disco galdctico, los nticleos pueden escapar de la galaxia y su probabilidad de
encontrarse con la Tierra disminuye drasticamente. Los protones comienzan a escapar
de la galaxia a los 10'7 eV y los nticleos de hierro a los 1085,

Asi como las particulas generadas en nuestra propia galaxia pueden escapar, las
particulas provenientes de otras galaxias pueden penetrar en ella. En el rango de energias
que va de 5-10'7 a 3-10*®, que como veremos en la seccién 1.3 se corresponde con la
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Figura 1.2: Proyeccion de las trayectorias de 20 protones partiendo de una fuente puntual
a distintas energias. La propagacion se realiza hasta que el proton se encuentra a 40 Mpc
de la fuente, en un campo de 1 nG uniforme en celdas de 1 Mpc. Tomado de [22]

“segunda rodilla” del espectro de energia de rayos césmicos, todas las especies quimicas
desde el proton al hierro son capaces de introducirse en la galaxia.

Los valores mas aceptados del campo magnético extragalactico estan estimados al-
rededor de 1 nG. Su direccién es atin mas dificil de estimar y en general se propone una
direccién aleatoria uniforme, que cambia de una regién del espacio a otra (un modelo de
celdas). El angulo que cambia la direccién de movimiento de una particula debido a la
accion de un campo magnético perpendicular a su trayectoria, depende de la distancia
durante la cual ese campo estuvo aplicado. Para que la direccién de un protén de 10%°
cambie s6lo un grado debe darse que este se propague en la galaxia unos pocos kpc y
en el campo extragalactico unos pocos Mpc, como puede verse en la simulacién de la
figura 1.2. Calculos més detallados pueden encontrarse en [20, 21].

Por estos motivos, a las energias mas extremas es plausible asociar las direcciones
de arribo en la Tierra con las fuentes, siempre que las mismas se encuentren cercanas.
Veremos en la seccion siguiente que este debe ser necesariamente el caso, cuando consi-
deremos los efectos que tiene el medio intergalactico sobre la energia de las particulas.

1.2.2. Interaccién con el Fondo de Radiacion y el Efecto GZK

Poco tiempo después del descubrimiento del fondo de microondas en 1965 (Cosmic
Microwave Background - CMB) Greisen, Zatsepin y Kuzmin (GZK)[23, 25] propusieron
que esta radiacion de fondo debia volver el universo opaco a los rayos césmicos de energia
suficientemente alta. Cuando el factor de Lorentz es tal que en el marco de referencia
del rayo césmico las microondas se ven como fotones gama, existe una probabilidad
muy elevada de que éstos interactien con un nucleén para formar la resonancia A+ |
ocasionando una fuerte pérdida de energia por fotoproduccién de piones. La energia a
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Figura 1.3: Evolucion de la energia de un proton de distintas energias iniciales, en
funcion de la distancia recorrida. El efecto GZK modera rdpidamente la energia de los
protones con energias por encima de 100 EeV. Tomado de [24]

la, que esto sucede es conocida como el limite GZK, que vale 5-10'? eV para protones.

La resonancia A+ tiene una seccién eficaz elevada ( 1072® cm?) y asumiendo una
densidad de fotones del CMB de 400 fotones por centimetro ctibico, el camino libre medio
del protén es del orden de 8 Mpc. En cada interaccién con el CMB el protén pierde el
20 % de su energia por lo que en algunas decenas de Mpc la energia queda por debajo
del limite GZK. La figura 1.3 muestra como se degrada la energia de un protén mientras
se propaga por el medio intergalactico. Vemos que para energias por encima del limite
GZK los protones son “moderados” rdpidamente. Por ejemplo, un protéon que comienza
con una energia de 10?2 eV sélo llega a viajar 100 Mpc antes de caer por debajo de 10%°
eV, la energia mas alta detectada.

A energias entre 1 EeV y el limite GZK, los protones también pueden perder energia
interactuando con los fotones del CMB por produccién de pares electrén-positron. Si
bien este proceso produce una pérdida de energia pequena, puede incidir sobre la forma
del espectro si las fuentes se encuentran muy alejadas.

Los nucleos atomicos de masa A también pierden energia y sufren fotodesintegracién
al interactuar con el CMB a medida que la energia aumenta, aunque este proceso tiene
lugar a una energia mucho mayor, ya que los cuerpos mas masivos necesitan mas energia
para alcanzar un factor de Lorentz determinado. Si bien la inelasticidad de la interaccién
es menor en un factor 1/A debido al aumento en la masa, la seccién eficaz aumenta con
7% de manera que la longitud de atenuacién efectiva es menor que la de los protones
[26].

Finalmente, para el caso de los fotones la interaccion dominante con el CMB es la
produccién de pares electrén-positrén. Este proceso es importante por encima de 4-10
eV y el efecto se incrementa a partir de a 2-10* cuando comienzan a interactuar los
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Figura 1.4: Interacciones mas importantes de los UHECR con el fondo de microondas.
Las lineas rotuladas p + yeyp — et + e +p y Fe + veun — e Fe indican las
distancias a las cuales los protones y los nicleos de hierro han reducido su energia a 1/e
de su energia original debido a la produccién de pares. La linea p + yonp — 7 norn’p
corresponde al camino libre medio para fotoproduccion de piones. La linea Fe+~yonp —
nucleus + nor2n corresponde al camino libre medio de la fotodesintegracion de nicleos
de hierro. v +ycup — e +e~ indica el camino libre medio para la produccion de pares
con fotones y n — pev indica la longitud de decaimiento del neutrén. Tomado de [27]

fotones del fondo de radio.

La figura 1.4 resume todos estos fenémenos, mostrando el camino libre medio o la
longitud de atenuacién para las distintas interacciones en funcién de la energia. Pode-
mos ver que cualquiera sea la naturaleza del primario, la interaccién con el fondo de
radiacién limita drasticamente la propagacion de particulas con energias por encima del
limite de GZK. Este hecho, unido a la desviacién provocada por los campos magnéti-
cos intergalacticos, deja una pequena ventana para realizar astronomia con particulas
cargadas provenientes de nuestra “vecindad” Galactica (aproximadamente 100 Mpc) en
el rango de energias correspondiente al limite GZK, donde la deflexiéon que sufren las
particulas no deberia superar los pocos grados.

1.3. Espectro y Composicion

El espectro de energias de los rayos césmicos que llegan a la Tierra practicamente
no tiene estructura. Se extiende por casi 12 érdenes de magnitud (desde 1 GeV hasta

100 EeV) siguiendo una ley de potencias d]ZJ(EE) x EF~* donde « es un indice espectral
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Figura 1.5: Flujo de rayos cdésmicos determinado por los experimentos Tibet
[28], KASCADE [29], KASCADE-Grande [30], Akeno/AGASA [31, 32|, HiRes [33] y
el detector de superficie (SD) del Observatorio Pierre Auger [34]. Se indican la region
de la rodilla (Knee), sequnda rodilla (2nd Knee), el tobillo (Ankle) y la supresion GZK
(GZK Cut). En el eje X, se indican también las energias mdzimas equivalentes alcanza-
bles en los aceleradores de particulas mas grandes en existencia

practicamente constante y cercano a 3 en todo el rango. Este tipo de espectro, descripto
por una unica ley de potencias, es el que se espera para un mecanismo de aceleracion
de tipo estocastico como el mecanismo de Fermi presentado en 1.1.2.

A altas energias, el espectro presenta una débil estructura que se vuelve mas evidente
si el flujo se multiplica por £27, como puede verse en la figura 1.5. En esta representacién
el espectro recuerda vagamente a una pierna, por lo que sus cambios de pendiente suelen
nombrarse como “la rodilla” y “el tobillo”. La rodilla corresponde al primer cambio y
se da en 3-10* eV. Un segundo cambio, menos pronunciado, ocurre alrededor de 3-10'7
y recibe el nombre de sequnda rodilla. Luego el espectro se aplana en lo que se conoce
como el tobillo a 3-10'® eV. Hacia el final del espectro, algunos experimentos detectan
el corte abrupto debido al efecto GZK presentado en la seccion 1.2.2.

Estas caracteristicas del espectro pueden atribuirse a cambios en los mecanismos de
emision, a efectos de la propagacion, a cambios en la composicion de los rayos cosmicos
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0 a una combinacion de los tres factores. Como puede verse, existen discrepancias im-
portantes entre los distintos experimentos sobre la energia a la que se producen estos
cambios y sobre la existencia o no de la supresion GZK.

1.3.1. Las Rodillas

El cambio en el indice espectral de 3,1 a 2,7 que tiene lugar en la rodilla es considerado
como un indicador de el limite de energia para la aceleracion de protones en nuestra
galaxia. Como vimos en la ecuacién 1.1, la energia limite depende proporcionalmente
de la carga Z de la particula. Los elementos méas pesados tendran otras energias limites
hasta llegar a la del hierro. Mas alla de esta energia el espectro deberia ser aun mas
pronunciado [35], dando lugar a una segunda rodilla donde el indice espectral disminuye
y el flujo de rayos césmicos es de origen casi exclusivamente extragaldctico. Esta segunda
rodilla deberia encontrarse entre 0,1 y 1 EeV y fue observada por los experimentos Fly’s
Eye [38] y Akeno [39] pero la calidad de los datos no permite confirmar su existencia.

La transicion del régimen galactico al extragaldctico implica un aumento en la masa
de los primarios a medida que aumenta la energia, hasta llegar al limite de la segunda
rodilla donde hasta los elementos mas pesados de origen galdctico se pierden. A partir
de ese momento, la composiciéon quedaria dominada por la componente extragaldctica,
que segun lo discutido en la seccién 1.2 deberia ser liviana. La masa de los primarios
deberia luego aumentar gradualmente por el efecto del limite en la energia de aceleracion
explicado por la ecuacién 1.1, aplicada ahora a las fuentes extragalacticas.

La explicacion de la rodilla y la segunda rodilla como consecuencias de la transicién
del régimen galactico al extragalactico es el modelo considerado como estandar. Se han
propuesto otras posibilidades, tales como que la rodilla se debe a un cambio abrupto
en las interacciones hadrénicas a altas energias [36] o a un cambio en el régimen de
difusion en el campo magnético galactico. En estos casos las rodillas no serian debidas
a un cambio de o en la fuente, sino a un efecto de la propagacién hasta la Tierra. Para
una discusién completa de las distintas interpretaciones que pueden darse a las rodillas
puede verse [37].

1.3.2. El Tobillo

El tobillo, donde el indice espectral vuelve a 2,7, fue encontrado por AGASA a 10
EeV [40] confirmando los resultados de Yakutsk [41]. Otros experimentos sitian este
quiebre cerca de 3 EeV, incluyendo Fly’s Eye [42], Havera Park [43], HiRes [11] y més
recientemente el Observatorio Pierre Auger [10].

La transicion del tobillo ha recibido distintas interpretaciones, que tienen consecuen-
cias diversas para la composicién esperada de los rayos césmicos por encima de esa regién
del espectro. El modelo mas difundido, que llamaremos “modelo del tobillo” propone
que el tobillo corresponde al punto donde el flujo extragalactico supera al galactico, lo
que implica una composicion liviana a muy altas energias pues se cree que la componente
extragaldctica estd compuesta por protones [44, 45].

Un modelo alternativo es el “modelo de la depresién”, recientemente propuesto [46,
47]. En este modelo la componente extragaldctica comenzaria a dominar antes, siendo
responsable de la segunda rodilla. El tobillo seria entonces causado por un efecto de
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propagacién, donde la supresion del flujo por la interaccién con el fondo de microondas
a energias mas altas generaria un aumento en el flujo a energias ligeramente menores.
Este modelo predice también una composicion liviana a las energias mas altas.

Si la composicion por encima de 10 EeV no resulta ser liviana, el modelo de “com-
posicién mixta” se ve favorecido [48], ya que asume una composicién mixta para los
rayos cosmicos extragalacticos. En este modelo, la transicion entre el flujo galactico y el
extragalactico da origen al tobillo, con la ventaja de predecir una energia de transicién
mas baja, que es mas compatible con los resultados de HiRes y los mas recientes del
Observatorio Pierre Auger.

Para distinguir entre los tres modelos (y muchos otros existentes), serd imprescindible
contar con una medida precisa de las caracteristicas del espectro y de la composicién
de los rayos césmicos en funcién de la energia en la region de 0.1 EeV a 100 EeV. Una
discusion completa sobre las interpretaciones dadas a esta regién del espectro puede
verse en [49, 17].

1.3.3. La Supresiéon GZK

La existencia o no de la supresion GZK ha sido motivo de disputas. El experimento
AGASA reporté que el espectro por encima de 50 EeV continuaba con la misma ley
de potencias [40], mientras que Hi-Res observé una supresién del flujo compatible con
el efecto GZK. En ambos experimentos se utilizaron técnicas diferentes, con incertezas
sistematicas diferentes que aumentaban rapidamente al llegar a la energia del corte GZK,
debidas principalmente a la escasa estadistica. La disputa fue resuelta por la coincidencia
de los resultados mas recientes del experimento Hi-Res y del Observatorio Pierre Auger,
que determinaron la existencia de una supresion compatible con el efecto GZK con una
significancia estadistica de 5 y 6 desviaciones estdndar respectivamente [11, 10].

Los mecanismos de aceleracion conocidos tienen serios problemas para justificar la
existencia de particulas con energia por encima de 10?° eV, como puede verse en la figura
de Hillas (Figura 1.1). Si s6lo consideramos las fuentes conocidas, el espectro deberia
tener un corte natural a estas energias extremas. De existir mecanismos desconocidos
que aceleren o generen particulas de energia ain més alta (y que sélo actie la supresion
debida al efecto GZK), el espectro deberia recuperarse alrededor de 3-10%° eV [50]. La
estimacién del flujo de rayos césmicos de energfa por encima de 10%° eV podra concretarse
con el Observatorio Pierre Auger Norte, lo que permitirda distinguir entre estos dos
escenarios.

1.4. Cascadas de Particulas

Cuando un rayo césmico ingresa en la atmosfera produce una cascada de particulas
que puede ser detectada desde la superficie. Asumiendo que el rayo cdésmico que inicia
la cascada (el primario) es un nucledn, la primera interaccién genera piones, kaones
y bariénes. Debido a la enorme energia que transportan estas nuevas particulas (los
secundarios), el proceso se repite generando méas particulas que repiten el proceso hasta
que, cuando ya existen millones o billones de ellas, la energia ya no es suficiente para
sostener el desarrollo y el niimero de particulas comienza a disminuir.
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Figura 1.6: (Izquierda) Esquema de las diferentes componentes de una cascada iniciada
por un rayo césmico. (Derecha) Esquema de la deteccion hibrida de una cascada con un
detector de superficie (SD) y uno de fluorescencia (FD).

Como se puede ver en el lado izquierdo de la figura 1.6, la cascada resultante tiene tres
componentes claramente diferenciadas: la hadronica, la muénica y la electromagnética.

La componente electromagnética es iniciada por los fotones generados en el decai-
miento de los piones neutros producidos en la primera interaccion. Estos fotones dan
inicio a la cascada electromagnética a través de la creacién de pares et /e”. Los dos
leptones creados producen otros fotones por Bremsstrahlung, que a su vez daran lugar a
nuevos pares. Este proceso de multiplicacion es muy eficiente, haciendo que las particulas
mas abundantes en la lluvia sean los positrones, electrones y fotones.

En cada interaccion hadrénica, méas de la tercera parte de la energia se transmite a
las particulas electromagnéticas. En una cascada iniciada por un hadrén cerca del 90 %
de la energia del primario es transferida a la componente electromagnética y termina
siendo disipada en la atmésfera por ionizacion. Las moléculas ionizadas se desexcitan
emitiendo luz de fluorescencia, cuya deteccion es la base de la técnica que presentamos
en la seccion 1.5.2.

En las primeras interacciones hadronicas también se producen mesones cargados,
cuyo decaimiento genera muones y neutrinos. Los modos de decaimiento dominantes en
el desarrollo de la cascada son:

Tt put+rvK+— p++vK+— 7+ +m (1.2)

Estos muones forman la componente muonica de la cascada. El nimero de muones
aumenta a medida que la cascada se desarrolla hasta llegar a un maximo y luego se
atenia muy lentamente, dado que los muones raramente interactian y solo pierden
energia por ionizaciéon del medio. Cuando su energia es suficientemente baja, los muones
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decaeran generando electrones y neutrinos. La fraccién de energia que se llevan los
neutrinos y los muones que llegan al suelo no es depositada en la atmdsfera y por lo
tanto no produce fluorescencia. Este es el origen de la denominada energia invisible de
la cascada.

Finalmente, los hadrones que sobreviven de las primeras interacciones, forman la
componente hadrénica de la cascada, que continian alimentando las componentes elec-
tromagnética y mudnica mientras se propagan por la atmésfera. Si la cascada en lugar
de ser iniciada por un hadrén es iniciada por un fotén o un electrén, la cascada sera casi
puramente electromagnética y practicamente no tendra componente hadroénica.

1.4.1. Desarrollo Longitudinal

La densidad atmosférica disminuye exponencialmente con la altura, de manera que
el desarrollo de una cascada depende de su angulo cenital y de la altura a la cual ocurre
la primera interaccién. Para estudiar cémo cambia el nimero de particulas mientras
la cascada evoluciona (el perfil de desarrollo longitudinal de la cascada) es conveniente
expresarlo en funcién de la cantidad de masa atravesada X en lugar de en funcion de la
altura. Utilizar esta variable permite comparar mas facilmente cascadas con geometrias
diferentes.

La cantidad de masa atravesada por la cascada hasta una altura z sobre el nivel del
mar o profundidad atmosférica puede expresarse como

[e.e] dz/
X(z) = ! 1.3
0= [ i (13)
donde p(z’) es la funcién que describe la densidad atmosférica y 6 es el dngulo cenital
de arribo del rayo césmico primario. El perfil de densidad atmosférico puede medirse
utilizando globos meteoroldgicos y es usual utilizar un modelo isotérmico en capas para
parametrizarlo [51],[52],[53].

El desarrollo longitudinal del nimero de particulas electromagnéticas puede ser pa-
rametrizado con la funcién de Gaisser-Hillas [54]:

X—-Xg
X - X, A Xmaz—X

e e A ,
Xma:r - XO

donde en este caso X4, es la profundidad atmosférica a la que se da el mayor ntimero de
particulas, V,,q. €l nimero de particulas en el maximo, X esta asociado a la profundidad
de la primera interaccién y A es la longitud de interaccion, asociada con el camino libre
medio efectivo de las particulas.

La forma general del desarrollo longitudinal puede verse en la figura 1.7. A una
energia determinada las cascadas generadas por un protén tienen su maximo a una
profundidad mayor y con mayores fluctuaciones que las cascadas generadas por un ntcleo
de hierro. Esta diferencia puede utilizarse para identificar la masa promedio de los rayos
cHésmicos a partir de la profundidad y las fluctuaciones del parametro X,,,;.

El valor de X,,,, depende también de la energia. Cuanto més energética es una
cascada, mayor sera el valor de X,,4,. Un modelo sencillo del desarrollo de cascadas [55]
establece que para un primario hadrénico de masa A

.fG’H (X) = Nmax ( (14)
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Figura 1.7: Perfiles de desarrollo longitudinal de cascadas simuladas iniciadas por pro-
tones (gris) y hierros (negro) de 10 EeV. Tomado de [56].

< Xpmaz >= Aog E/AE. (1.5)

donde E, es la energia critica por debajo de la cual las particulas electromagnéticas
dejan de hacer crecer la cascada. Esta ecuacion muestra explicitamente que el cambio de
Xnaz con la energia, conocido como tasa de elongacion (elongation rate), depende de la
masa del primario, por lo que también puede utilizarse para discriminar la composicién
promedio de los rayos césmicos.

1.4.2. Desarrollo Lateral

Luego de la primera interaccion, la mayoria de las particulas de alta energia perma-
necen colimadas a lo largo del eje de la cascada y conforman el nicleo de la misma.
Durante cualquiera de las interacciones que tienen lugar en el desarrollo de la cascada,
los subproductos pueden adquirir una cantidad moderada de momento transversal de
manera que, al llegar al nivel del suelo, el nicleo de la cascada tiene cierta extensién
lateral, del orden de varias decenas de metros. El radio que contiene el 90 % de la energia
de la cascada recibe el nombre de radio de Moliere, ;.

Debido a la contribucién extra de la dispersién de Coulomb, los fotones de baja
energia, los electrones y los muones pueden adquirir una cantidad importante de mo-
mento transversal, extendiéndose lejos del eje de la cascada y formando un halo que
puede detectarse a varios kilémetros del nicleo de la cascada. La existencia de este halo
es, en gran medida, lo que permite la deteccion de cascadas con arreglos de detectores
de particulas separados por varias centenas de metros en la superficie terrestre.

La distribucion lateral de las particulas tiene simetria radial con respecto al eje de
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Figura 1.8: Simulacion de la distribucion lateral promedio de fotones, electrones y muo-
nes en cascadas de 10 FeV. Las lineas grises indican las cascadas iniciadas por protones;
las lineas negras, las iniciadas por nicleos de hierro; y las lineas punteadas, las iniciadas
por fotones. Tomado de [56].

la cascada y decrece con la distancia al mismo, con una escala dada por ry;. Como la
dispersién de Coulomb que sufre la componente electromagnética es la principal res-
ponsable de esta distribucién, puede utilizarse la funcion de Nishimura-Kamata-Greisen
(NKG) [57, 58] para parametrizarla:

o(r) o (i)(sa) (1 + é)(sm (1.6)

donde los pardametros o y 3 deben ser ajustados utilizando simulaciones, y s es la
denominada edad de la cascada, definida como:

3X
S 1.
T X 12X ) (1.7)

y que introduce en la funciéon de NKG la dependencia con la profundidad atmosférica
y la energia del primario (por X,,..). En la figura 1.8 puede verse un ejemplo de la
distribucion lateral para cascadas de 10 EeV a nivel del suelo para distintos primarios.
Esta distribucion puede ser medida con detectores de superficie, y a partir de ella puede
determinarse la energia del primario. Como la dependencia de los parametros de la
distribucion con la energia son determinados con simulaciones, el valor obtenido por
este método dependera del modelo hadrénico empleado.
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Figura 1.9: Espectro de emision de fluorescencia del nitrogeno entre 300 y 400 nm, en
aire seco a 1030 hPa. Adaptado de [61]

1.4.3. Emision de Fluorescencia

Las moléculas de Nitrégeno (N, y Nj) excitadas por el pasaje de las particulas
cargadas de la cascada emiten isotropicamente luz de fluorescencia por desexcitaciéon
espontanea. Las lineas principales de esta emision son las correspondientes a las bandas
2P del N, y a la banda 1N del N3, que tienen longitudes de onda entre 300 y 400 nm y
son responsables del 85 % de la emision total, como puede verse en la figura 1.9.

La desexcitacién por fluorescencia compite con aquella producida por las colisiones
con las moléculas de Oxigeno (Oz). Esto provoca una dependencia del niimero de fotones
de longitud de onda A emitidos por unidad de energia depositada (la tasa de emision de
fluorescencia, Yf\t) con la densidad del aire p y la temperatura T

1 Ay
(dE/dX)po 1+ pB\WT

donde Ay y B, son constantes determinadas experimentalmente. (dE/dX) zo oy €S €l
depodsito de energia por unidad de masa atravesada de electrones con una énergia de
referencia E°, que en general es del orden de 1 MeV. La eficiencia del proceso de fluores-
cencia es muy baja, por lo que las cascadas son muy tenues. Se emite apenas el 0,05 %
de la energia depositada por las particulas en el aire, dando un promedio de 4 fotones
por metro de atmosfera atravesado por el electrén.

v = (1.8)

1.4.4. Emision Cherenkov

Al viajar a una velocidad mayor a la de la luz en el aire, las particulas de la cascada
emiten luz por efecto Cherenkov [62]. Esta emisién esté concentrada en la direccién de
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movimiento de la particula por lo que en la cascada se forma un haz de luz a lo largo
de su eje que acompana el frente de particulas. La luz Cherenkov puede ser dispersada
por la atmosfera y llegar a los detectores de fluorescencia, para los que representa la
principal fuente de contaminacion en la senal.

La energia umbral F; para la emisién Cherenkov de una particula de masa m que
viaja a velocidad # = v/c en un medio con indice de refraccién n es

me?

Jo L — (1.9)

T /T-1/n?

y la emisién ocurre a un angulo

1
6 = arc cos n (1.10)
con respecto a la direccion de movimiento de la particula.

En una cascada, la dispersion angular de la emision Cherenkov estard determinada
por la distribucién angular de las direcciones de movimiento de las particulas cargadas,
en particular los electrones que son las particulas mas numerosas. El nimero de fotones
emitido a un angulo € dentro de un dngulo sélido d©2 (en la regién de # < 30°) puede
ser descripto aproximadamente con:

AN} NG e/
didQ dl 2msind

donde 6y[°] ~ 0,83E, 0,67 [MeV] es un dngulo caracteristico, que depende de la energia

dn2

5~ es el nimero de fotones emitidos en la cascada por unidad de longitud.

(1.11)

umbral y

1.5. Deteccion

El flujo de los EECR mas energéticos es de unos pocos eventos por kilometro cua-
drado por siglo, volviendo impractica su deteccion directa con dispositivos de montados
en satélites o globos. Atn teniendo la paciencia necesaria, la cantidad de masa que de-
berian tener los calorimetros o espectrémetros necesarios para determinar energias de
esos Ordenes es demasiado grande para ser transportado por un globo o un vehiculo
lanzador. Cualquier medicién de los EECR que quiera realizarse depende, por lo tanto,
de la determinacion de las propiedades de las cascadas que éstos generan.

1.5.1. EIl Método de Superficie

El uso de detectores de superficie es el método mas comun para medir cascadas de
particulas desde que Pierre Auger desarrollé la técnica en 1938. Los modernos detecto-
res de superficie para EECR estan formados por arreglos de cientos de estaciones con
detectores de radiacién compuestos por un medio material (agua o plastico centellador),
fotodetectores y un sistema de adquisicién de datos. La radiacion que atraviesa el de-
tector genera un pulso de luz que es funcién del nimero y tipo de particulas que lo
atravesaron.
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El arribo de una cascada es delatado por el disparo simultaneo de varias estaciones
y la direccion de arribo de la cascada puede determinarse a partir del tiempo de disparo
relativo en cada estacion. La densidad de particulas a nivel del suelo puede asociarse
con la energia del primario por medio de simulaciones. Sin embargo, esto introduce una
importante incerteza sisteméatica debido a la dependencia de la simulacion con el modelo
hadroénico utilizado.

La distancia existente entre las estaciones del detector de superficie determina el
limite inferior de energia del rayo césmico que puede detectarse. Cuanto mayor es la
separacién, mayor debe ser la energia del primario para que la cascada generada deje
senal en varias estaciones y dispare el detector.

La profundidad atmosférica del lugar donde el detector de superficie se encuentra
también influye sobre la eficiencia de deteccién. El sitio debe ser elegido de manera que
la mayoria de las cascadas se encuentren en su punto de maximo desarrollo al llegar al
suelo.

La principal ventaja de los detectores de superficie es que pueden operar con un ciclo
util de casi el 100 %, y préacticamente no son afectados por las condiciones atmosféricas,
permitiendo la recoleccién de un niimero mayor de eventos.

1.5.2. El Método de Fluorescencia

Los detectores de fluorescencia miden la luz emitida por las moléculas de nitrégeno
excitadas por el pasaje de la cascada de particulas generada por el rayo césmico. Gene-
ralmente, estan disenados como un arreglo de telescopios ultravioleta de gran campo de
vision, compuestos por una gran apertura, un espejo primario fijo y una camara formada
por un conjunto de fotomultiplicadores sensibles al UV, con un filtro en la apertura o
delante de la camara para disminuir el ruido de fondo. La cascada es detectada cuando
varios pixeles adyacentes en la caAmara tienen senal, y el eje de la cascada es determinado
a partir de la correlacién temporal de las senales en cada uno de los fotomultiplicadores
que participan del evento.

La cantidad de luz de fluorescencia es proporcional a la energia depositada por las
particulas electromagnéticas de la cascada, y es emitida isotrépicamente instantes des-
pués del pasaje de las mismas. A partir del nimero de fotones recibidos en el telescopio
puede calcularse el nimero total de fotones emitidos en la cascada en funcion del tiempo
y asi determinar el perfil de desarrollo longitudinal de la cascada. La integral de este
perfil permite obtener la energia total depositada y a partir de ésta puede calcularse la
energia total del rayo cosmico que originé la cascada.

La incerteza sistematica mas importante de la técnica de fluorescencia es la deter-
minacion experimental de la tasa de emisién de fluorescencia introducida en la seccion
1.4.3. Las medidas comunmente utilizadas de esta magnitud tienen una incerteza del
14 %, aunque existen varios experimentos que intentan mejorar la precision de esta
determinacion [63]. Otra fuente importante de incerteza es la caracterizacién de las pro-
piedades 6pticas de la atmosfera, que atentia la cantidad de luz recibida en el telescopio,
y la calibracion absoluta de la respuesta de la camara. En los experimentos modernos,

la incerteza sistematica total en la determinacion de la energia del primario es del orden
del 25 %.
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Si bien el método de fluorescencia provee una medida calorimétrica de la energia del
primario, vimos que no toda la energia es depositada por la componente electromagnética
ya que un porcentaje importante de la energia es transportado por los neutrinos y muones
que llegan al suelo sin producir ionizacién. Esta porcién de energia debe ser calculada
utilizando simulaciones e introduce una fuente adicional de incertezas sistematicas junto
con una pequena dependencia con los modelos hadrénicos utilizados.

El detector de fluorescencia sélo puede ser utilizado durante las noches claras y con
escasa presencia lunar. Esto limita considerablemente el tiempo de uso 1til del detector,
reduciéndolo a aproximadamente el 10 %. Este es el costo que debe pagarse para tener
una determinacion directa de la energia del primario.

1.5.3. EIl Método Hibrido

Si un detector de superficie y un detector de fluorescencia se construyen en el mismo
sitio, las cascadas pueden ser detectadas por ambas técnicas en simultaneo de manera
que la informacién recopilada por cada una de ellas puede combinarse para aumentar la
precision de las medidas. Un esquema del concepto de deteccion hibrida puede verse en
el lado derecho de la figura 1.6, de la pagina 16.

Como en general el método de fluorescencia tiene una sensibilidad mayor al de super-
ficie, el detector de fluorescencia puede utilizarse para forzar el disparo del detector de
superficie, bajando el limite de deteccion del mismo. Por otro lado, es posible utilizar el
tiempo de arribo de la cascada al suelo determinado por las estaciones de superficie para
aumentar la precisién con la que el detector de fluorescencia determina la geometria del
eje de la cascada.

En eventos que son detectados y reconstruidos por ambos métodos, la energia medida
con el método de fluorescencia puede utilizarse para calibrar la respuesta del detector
de superficie. De esta manera, la energia determinada con el detector de superficie ya
no depende de simulaciones Monte Carlo y puede aprovecharse la gran apertura y el
elevado ciclo 1til de este detector para determinar el espectro de los rayos césmicos de
energia extrema con suficiente estadistica.

1.5.4. El Método de Radio

Al propagarse en el campo magnético terrestre, las particulas cargadas de la cascada
producen ondas de radio. La deteccion de pulsos en el rango de 100 a 200 Mhz asociados
a cascadas iniciadas por rayos césmicos fue demostrada por primera vez por Jelley en
1965 [59], aunque el método no llego a desarrollarse debido a los desafios tecnolégicos que
presentaba. En los tltimos anos, los avances producidos en la deteccion y digitalizacién
de senales de radio ha reactivado el interés por esta técnica, que promete ser la base de
la préxima generacion de detectores de rayos cosmicos.

Una de las mayores ventajas de esta técnica de deteccion, es que las ondas de radio
no son absorbidas ni desviadas a su paso por la atmdsfera, eliminando una de las fuentes
de errores sistematicos mas importante de la técnica de fluorescencia. La amplitud de
la senal permite determinar la energia del primario, y la forma y duraciéon del pulso
es sensible al desarrollo longitudinal de la cascada, de manera que la técnica permite
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obtener los mismos parametros que la técnica de fluorescencia, pero con un ciclo til de
casi el 100 %, como la técnica de superficie.

La técnica de radio ya estd siendo utilizada en LOFAR [60], un experimento que
cuenta con 100 estaciones con antenas dipolares distribuidas en un area circular de
cerca de 800 km de didmetro. Se espera que LOFAR sea capaz de detectar 1 evento de
102 eV por afio. Otros experimentos estdn incorporando la técnica para complementar
los detectores ya existentes, como KASCADE, IceCube y el Observatorio Pierre Auger
[64], que planea instalar un arreglo que cubrird 20 km? y detectard unos 5000 eventos
por afo entre 10174 y 10187 eV.
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Capitulo 2

El Observatorio Pierre Auger

Es una didfana noche de verano en Papa Amarilla, una extensa meseta al pie de Los Andes cerca de
Malargiie, en la provincia de Mendoza. Muy alto, cerca de los lindes de la atmdsfera, un nicleo atémico
proveniente de otra galazia se estrella contra una molécula del aire. La colision es tan épica como
el impacto que acabd con los dinosaurios, pero en una version microscopica. Stubitamente se genera
una cascada que crece hasta que cientos de miles de millones de particulas subatomicas se encuentran
atravesando la atmdsfera casi a la velocidad de la luz, generando a su paso un débil resplandor azulado.
Las particulas que sobreviven el viaje logran alcanzar el suelo, y algunas de ellas contintan hasta perderse
en las profundidades de la corteza terrestre. El efecto es como el de un flash que atraviesa el cielo,
demasiado débil y demasiado rdpido como para ser percibido por los ojos humanos. Sin embargo, los
instrumentos del Observatorio Pierre Auger lo han detectado y los cientificos que tomaban café en el
centro de control pueden ver la traza de luz formarse en la pantalla de sus computadoras. Los rayos
cdsmicos de energia tan alta no son comunes en la naturaleza, y la excitacion que el evento genera puede
verse en sus rostros. Mds tarde iran al bar para celebrar. Uno de ellos envia la noticia a sus colegas, y
la informacion se propaga por una veintena de paises alrededor del mundo. ;Qué podrd decirnos este
pequeno mensajero del cosmos sobre las cosas que ha visto, los lugares que ha visitado?

Patrik Younk, version libre

Esta Tesis es en parte producto del programa de doctorado que instrumenta la contraparte argen-
tina de la Colaboracién Pierre Auger a través de las becas doctorales de la fundacién Universidad
Nacional de Cuyo del cual fui becario. Como tal, soy miembro de la Colaboracién desde 2004 y soy
coautor de los trabajos presentados por la misma desde 2005, incluyendo los que se mencionaran en la

seccién 2.4.

La Colaboracién Pierre Auger [1] es un esfuerzo internacional que gestiona la cons-
truccién de un observatorio homénimo dedicado a la deteccién de rayos césmicos de
muy alta energia, con el objetivo de determinar su origen, composicion y espectro de
energia con una estadistica y precision sin precedentes.

El observatorio contard con dos emplazamientos, uno en cada hemisferio, para pro-
porcionar una cobertura completa del cielo. El emplazamiento del hemisferio sur se
terminé de construir en 2008 en Malargiie, provincia de Mendoza, Argentina y abarca
una superficie de 3.000 km?, mientras que el del hemisferio norte comenzard a ser cons-
truido a partir de 2012 en Lamar, estado de Colorado, EE.UU y abarcara una superficie
de 20.000 km?.

El Observatorio Pierre Auger fue disenado combinando dos técnicas complementa-
rias: una matriz de detectores de particulas que denominaremos detector de superficie o
por brevedad SD y una serie de telescopios de fluorescencia que denominaremos detector
de fluorescencia o por brevedad FD. Los detectores del SD determinan la distribucién la-
teral de particulas a nivel del suelo de la cascada generada por el rayo cosmico, mientras

27



28 Capitulo 2. El Observatorio Pierre Auger

que los telescopios del FD detectan la débil luz de fluorescencia que emite la cascada en su
paso por la atmosfera, registrando su desarrollo longitudinal. Este concepto de deteccion
simultanea, que llamaremos deteccion hibrida, permite cotejar los resultados obtenidos
con dos técnicas independientes y asi conocer y controlar los errores sistematicos.

La deteccion hibrida tambié permite combinar los datos recogidos con cada método
para obtener medidas mas precisas. El observatorio esta disenado de forma tal que la
mayor parte de las cascadas detectadas por el FD sean a la vez detectadas por el SD,
de manera que el tiempo de arribo a los detectores de particulas pueda utilizarse para
ajustar la determinacién de la direccion de arribo del rayo césmico con una precision de
unas décimas de grado.

El FD sélo puede ser utilizado en noches claras de baja presencia lunar por lo que
tiene un ciclo util de sélo el 10 %, pero sus datos pueden utilizarse para calibrar la escala
de energia del SD. Esto permite aprovechar la gran area de deteccién del SD y su ciclo
util de casi el 100 % para determinar el espectro de los rayos cdsmicos con alta estadistica
y sin dependencias con los modelos hadrénicos.

A lo largo de esta Tesis hablaremos de los sistemas y los datos generados en el
Observatorio Pierre Auger Sur. En este capitulo daremos una somera descripcién del
detector de superficie y profundizaremos en la descripcién del detector de fluorescencia,
que es el sistema de mayor interés en esta Tesis. Una descripcién mas detallada del SD
puede encontrarse en [2].

2.1. El Detector de Superficie

El detector de superficie del Observatorio Pierre Auger Sur con 1.600 detectores de
particulas por radiaciéon Cherenkov en agua (estaciones SD), que cubren una superficie
de 3.000 km? en un arreglo triangular con un espaciamiento de 1,5 km, para cubrir la
maxima superficie posible con una eficiencia de deteccién del 100 % por encima de 2
EeV (1083 eV) (Figura 2.1).

2.1.1. La Estacion del Detector de Superficie

Cada estacion SD estd compuesta por un tanque de polietileno de 3,6 m de diametro
y 1,55 m de altura, con 12.000 litros de agua ultra pura en su interior (Figura 2.2). El
agua es contenida dentro del tanque por elliner, una bolsa plastica negra de 1,2 m de
altura laminada de su lado interior con Tyvek, un material reflectivo que difunde la
luz Cherenkov que emiten las particulas cargadas que penetran en el tanque. El liner
cumple la funcion adicional de impedir filtraciones y mantener la pureza quimica y
bacteriolégica del agua

Los tanques estan instrumentados con tres tubos fotomultiplicadores (PMTs) Pho-
tonis XP1805 [3] ubicados simétricamente a 1,2 m del centro en la parte superior del
tanque. Los PMTs reciben la luz producida dentro del tanque a través de ventanas
plasticas colocadas ad-hoc en el liner y estan conectados a una unidad de conversion
anal6gico digital rapida (Flash Analogic-Digital Converter - FADC') de 10 bits que toma
muestras de la senal cada 25 ns (40 Mhz) [4].
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Figura 2.1: Disposicion de las estaciones de superficie y los edificios de fluorescencia del
Observatorio Pierre Auger Sur, ubicado a 35,3° latitud Sur y 69,0° de longitud Oeste
con una altitud promedio de 1.400 m sobre el nivel del mar, en las inmediaciones de la
ciudad de Malargiie en la provincia de Mendoza, Argentina.

Figura 2.2: Fotografia de una estacion de superficie del Observatorio Pierre Auger Sur,
con indicaciones sobre sus componentes externos.
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Las senales en cada PMT son tomadas del anodo y del ultimo dinodo. La senal del
ultimo dinodo es amplificada 32 veces para aumentar el rango dindmico, y la senial del
anodo es digitalizada sin amplificacién para ser utilizada cuando el tanque se encuentra
muy cerca del nicleo de la cascada.

La electrénica de la estacion es alimentada por dos baterias de 12 V que son recar-
gadas con 2 paneles solares de 60 W cada uno. La sincronizacién temporal es realizada
con una unidad de posicionamiento global comercial (GPS) con una resolucién de 8 ns
5, 6]. Toda la informacién relevante, incluyendo informacién de estado y diagnédstico, es
transmitida por radiofrecuencia a antenas colectoras colocadas en cada uno de los edifi-
cios de fluorescencia, desde donde son retransmitidos por un enlace de microondas hacia
el sistema central de adquisicién de datos (Central Data Aquisition System - CDAS)
ubicado en el edificio principal del observatorio en la ciudad de Malargiie.

2.1.2. Calibracién de la Estacion de Superficie

Para darle sentido fisico a las senales digitalizadas en la estacién SD es necesario
realizar una calibracién de manera de poder luego comparar las senales de las diferentes
estaciones entre si. Debido al gran nimero de estaciones SD y a lo remoto de su ubicacion,
es imprescindible que el proceso de calibracion sea automatico. A estos efectos, se utiliza
como patrén la senal de fondo de los muones atmosféricos. Una descripcion detallada
del procedimiento de calibracién se da en [7, 8, 9.

La unidad de medida elegida para expresar la senal recolectada por una estacion SD
es el mudn vertical equivalente ( Vertical Equivalent Muon - VEM ), que corresponde a la
senal que deja un muén que atraviesa verticalmente el tanque por su centro. Dado que
es imposible distinguir la direccién de arribo de los muones, una estacién de referencia
fue equipada con un centellador arriba y otro abajo para discriminar los muones que
inciden verticalmente utilizando las coincidencias entre los centelladores.

Cuando se acumula en un histograma la integral de la senal (la carga depositada) en
los PMTs durante un intervalo de tiempo, se desarrolla un patrén como el de la figura
2.3. El maximo inicial es un efecto del algoritmo de disparo, y el maximo secundario
es generado por los muones verticales, discriminados en la figura en color gris. Esta
caracteristica de la senal permite entonces asociar la posicion del maximo secundario
con el valor del VEM.

La carga recolectada en los PMTs cuando el tanque es atravesado por una particula
depende de varios factores, entre ellos la pureza y el nivel del agua, la reflectividad del
Tyvek y la respuesta de los PMTs. Sin embargo, la relacion entre el VEM y la senal que
dejan los muones que llegan de todas las direcciones es practicamente independiente y
puede ser utilizada como unidad de medida. El VEM es medido una vez por minuto en
cada estacién SD para monitorear las fluctuaciones de la respuesta de la estacion con el
tiempo o las fluctuaciones de la respuesta entre estaciones.

Los muones atmosféricos también se utilizan para establecer una unidad de referencia
comun a todas las estaciones para el nivel de disparo. Para esto, se confecciona un
histograma con la amplitud de las seniales (en lugar de la carga, que es su integral)
como el que puede verse en el lado derecho de la figura 2.3. El valor de la amplitud
correspondiente al maximo secundario, 1565’54, también es producido por los muones
verticales y es utilizado para establecer una condicién de disparo uniforme en todo el
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Figura 2.3: Ejemplo de los histogramas de carga acumulada y amplitud de senal utili-
zados para la calibracion automdatica de las estaciones de superficie. El drea sombreada
corresponde a las senales depositadas por muones verticales que atraviesan el tanque por
su centro. La posicion del mdzimo secundario determina el valor del pardmetro I%‘L

que es utilizado para ajustar el nivel de disparo de las estaciones

detector. La ganancia de los fotomultiplicadores se ajusta en forma dindamica, de manera
que el 1755 corresponda aproximadamente al canal 50 del conversor analégico-digital.

2.1.3. Algoritmos de Disparo y Adquisicion de Datos

La digitalizacion de las seis seniales (dos por PMT) de una estaciéon SD a 40 Mhz y
10 bits genera cerca de 300 MB por segundo de informacién. Con 1.600 estaciones, el
detector de superficie genera cerca de 4,7 GB por segundo de informacién (el contenido
de un DVD de capa simple). La transmisién y almacenamiento de toda esta informacién
para su posterior analisis es técnicamente imposible por lo que las estaciones deben
ser capaces de discernir entre las senales que pueden corresponder a una cascada de
particulas y el ruido de fondo, provocado principalmente por muones atmosféricos y
cascadas de muy baja energia.

Para evaluar qué senales corresponden (o tienen probabilidad de corresponder) a una
cascada de particulas, se implementaron varios algoritmos que definen distintos niveles
de disparo. Existen tres niveles de disparo de bajo nivel (T1, T2 y T3) que tienen lugar
en vivo mientras el detector se encuentra tomando datos y son utilizados para decidir
si un evento debe ser transmitido y almacenado. Sobre los datos almacenados se siguen
luego dos niveles de disparo de alto nivel (T4 y T5) que tienen lugar en diferido y se
utilizan para seleccionar los eventos de interés fisico [10, 11].

El primer nivel de disparo (T1) identifica las seniales que podrian ser relevantes para
la reconstruccion de un evento. Estd implementado en la electrénica de la estacion SD
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y tiene dos modos:

» T1 ToT (Time over Threshold, tiempo sobre el umbral): Requiere que la senal
de al menos dos PMTs supere los 0,2 I‘Z}eg% en al menos 13 intervalos temporales
en un intervalo de 2 us. Este modo es muy eficiente para detectar senales débiles
dispersas en el tiempo, tipicas tanto de cascadas de alta energia cuando la estacion
se encuentra lejos del nicleo como de cascadas de baja energia. Este nivel de

disparo tiene una frecuencia de aproximadamente 1,6 Hz.

» T1 SoT (Signal over Threshold, senal sobre el umbral): Requiere que la senal en los
tres PMT's supere 1,75 [ ";eEa% en al menos un intervalo temporal. Este algoritmo es
poco eficiente, con una frecuencia de disparo de 100 Hz, pero es imprescindible para
identificar seniales rapidas caracteristicas de la componente muodnica de cascadas
muy inclinadas (por encima de 60° de cenit).

El segundo nivel de disparo (T2) también esta implementado en la electrénica de la
estacién SD y selecciona las senales con T1 que, probablemente, provienen de cascadas
atmosféricas. El algoritmo acepta todas las senales marcadas con T1 ToT (que son
promovidas a T2 ToT) y todas las senales T1 SoT que exceden los 3,2 I @egﬁ/[ (promovidas
a T2 SoT), reduciendo la frecuencia de disparo a 20 Hz. Cuando la estacion identifica
una senal T2, transmite al CDAS informacién con el tiempo exacto del evento, para que
sea considerado en el siguiente nivel de disparo.

El nivel de disparo T3 estda implementado en el CDAS e intenta identificar la com-
patibilidad espacio-temporal de los eventos T2 que recibe con una cascada atmosférica.
Para cada T2 recibido, se toma una ventana de coincidencia temporal de 50 us que
recolecta todas las senales T2 y busca correlaciones espaciales entre ellas. Existen dos

modos:

= El primer modo se aplica a los T2 ToT y requiere al menos dos estaciones mas con
T2 ToT. Al menos una de ellas debe estar entre uno de los seis primeros vecinos a
la estacién en la que se estd probando el algoritmo y la restante debe estar entre
los primeros o los segundos vecinos. Este modo es muy eficiente y el 90 % de los
eventos que lo disparan son cascadas reales.

= Kl segundo modo se aplica a ambos tipos de T2 y es mas permisivo espacialmente
pero requiere tres estaciones mas con T2, uno entre los primeros vecinos, dos
mas entre los primeros o los segundos y el cuarto en cualquiera de los primeros,
segundos, terceros o cuartos vecinos. Este modo posee una eficiencia muy baja
(2%) pues es muy propenso a las coincidencias accidentales, pero es necesario
para conservar las cascadas inclinadas.

Cuando un evento alcanza el nivel de disparo T3, la informacion de todas las estacio-
nes con T1 que entran en la ventana temporal son almacenados de manera permanente
en el CDAS, para ser procesados por las rutinas de disparo en diferido.

El primer nivel de disparo en diferido, denominado T4, identifica a las cascadas
aplicando criterios fisicos. Tiene también dos modos:
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= El primer modo requiere tres estaciones con T2 ToT formando un triangulo de
primeros vecinos. Esta configuraciéon compacta esta optimizada para eventos con
angulos cenitales menores a 60° y en el 99 % de los casos los candidatos son cascadas
vedaderas. Sélo el 5% de las cascadas por debajo de éste angulo y con energia
mayor a 2 EeV no cumplen con este criterio.

= El segundo modo fue implementado para recuperar las cascadas perdidas por el
primer modo y seleccionar los eventos con angulos mayores. Esta condicion requiere
una configuracion compacta en la que una estacion tiene al menos 3 de sus primeros
vecinos con T2.

Una vez que se confirma la coincidencia espacial, un criterio final de compatibilidad
temporal con un frente de cascada que se propaga a la velocidad de la luz es aplicado
para remover las estaciones disparadas por coincidencias accidentales.

Finalmente, para asegurar la calidad de la reconstruccién existe un quinto nivel de
disparo, T5, que requiere que todas las estaciones vecinas a la estaciéon con mayor senal
se encuentren en funcionamiento. Esto permite asegurar que el ntcleo de la cascada
qued6 contenido dentro del arreglo SD y que una fraccién significativa del frente de
la cascada fue registrado. Sélo los eventos que alcanzan el nivel T5 son considerados
para los analisis. Los eventos que alcanzan el nivel T5 y a la vez fueron detectados y
reconstruidos por el detector de fluorescencia se denominan eventos hibridos “dorados”,
y son los utilizados para la calibracién en energia del SD.

2.2. El Detector de Fluorescencia

El detector de fluorescencia (FD) del Observatorio Pierre Auger Sur [12] fue cons-
truido para medir el flujo de luz emitido por las moléculas de nitrégeno excitadas por
el pasaje de las cascadas de particulas. Su diseno permite detectar la cascada generada
por cualquier rayo césmico con una energia superior a los 10 EeV que llegue al suelo
dentro del area cubierta por el detector de superficie en una noche clara y sin luna.

El FD esta compuesto por cuatro estaciones FD como la que se muestra en la figura
2.4, ubicadas en la periferia del SD como puede verse en la figura 2.1. Cada estacién
recibe el nombre de la pequena loma sobre la que se encuentra (Los Leones, Los Morados,
Loma Amarilla y Coihueco) y contiene seis telescopios que cubren distintos voliimenes
de la atmésfera sobre el SD. Cada telescopio consta de una apertura, un espejo esférico
y una camara ubicada en el plano focal del espejo. Cada estaciéon FD cuenta adempas
con una serie de sistemas auxiliares de calibracion y de caracterizacién atmosférica.

2.2.1. El Sistema C)ptico

Cada telescopio tiene un campo visual (Field of View - FoV') de 28,6° en elevacién
(de 2° a 30,6°) y 30° en azimut, de manera que los 6 telescopios cubren un arco de
180°. Para garantizar una buena calidad éptica sobre un FoV tan extenso se adoptd la
configuracién dptica de Schmidt [13] con la apertura definida por un diafragma circular
centrado en el centro de curvatura del espejo esférico, como puede verse en la figura 2.5.
Con esta configuracion se elimina en gran medida la aberracién de coma y el circulo de
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Figura 2.4: Fotografia del edificio de la estacion FD Los Leones, con una estacion SD y
la torre de comunicaciones.

menor confusion, que llamaremos “spot”, se vuelve casi independiente de la direccién
de incidencia de la luz. La mayor desventaja de este diseno es que genera una superficie
focal curva, lo que complica ligeramente el disenio de la camara.

Apertura del diafragma

En el diseno original del FD la apertura del telescopio tenia 1,7 m de didmetro,
brindando un 4rea efectiva de coleccién de 1,5 m?. En el disefio final se duplicé el 4rea
de coleccién [14] llevando el didmetro de la apertura de 1,7 a 22 m, por lo que fue
necesario colocar un anillo de correccién con un radio interno de 0,85 m y un radio
externo de 1,1 m fabricado con lentes transparentes al UV que corrige la aberracién
esférica introducida por el aumento en la apertura, manteniendo el tamano del spot
éptico con un radio angular de 0,25° [15].

La apertura es protegida del sol y de las inclemencias climaticas por dos compuertas
de apertura comandada por control remoto, llamados shutters. Los shutters se cierran
automaticamente si la estacion meteorologica ubicada en el edificio FD detecta precipi-
taciones o que la velocidad del viento supera cierto valor de seguridad.

El Filtro

Cubriendo la apertura del diafragma se encuentra un filtro que solo deja pasar la
luz UV confeccionado con laminas de vidrio M-UG6 de 3,25 mm de grosor [16]. El filtro
transmite en la banda correspondiente a la emision de fluorescencia en el ultra-violeta
cercano entre 300 y 400 nm mientras que bloquea casi toda la luz visible, reduciendo el
ruido de fondo en un factor 8 [17]. El filtro actia ademés como barrera entre el telescopio
y el ambiente, evitando el ingreso de agua o polvo.
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Figura 2.5: Fotografias de la cdmara, la apertura y el espejo de un telescopio de fluo-
rescencia. En la apertura puede apreciarse en detalle el anillo corrector y el filtro. Al
costado de la camara puede distinguirse la fuente de calibracion B y al pie de la mis-
ma la caja con la electonica de digitalizacion. Pueden apreciarse también los soportes
requlables de los segmentos del espejo.

El Espejo

El espejo esférico de 3,4 metros de radio de curvatura concentra la luz en la camara,
ubicada sobre su plano focal como puede verse en la figura 2.5. Tiene forma cuadrada,
de 3,8 m de lado y estd compuesto por segmentos montados en soportes ajustables
que permiten su alineacién. En Los Leones y Los Morados, cada espejo estd compuesto
por 36 segmentos cuadrados de aluminio. En Coihueco y Loma Amarilla, cada espejo
estd compuesto por 60 segmentos hexagonales construidos en vidrio de alta calidad [17].
En ambos modelos, la reflectividad de los segmentos entre 300 y 400 nm es cercana al
90 %.

2.2.2. La Camara

Laluz que llega a la apertura es enfocada por el espejo en una camara esférica ubicada
en su plano focal [18]. La cdmara es un arreglo de 440 pixeles hexagonales ordenados en
22 filas y 20 columnas. Cada pixel cubre un radio angular de 0,75° (3 veces el tamano
del spot 6ptico) y estéd instrumentado con un tubo fotomultiplicador Photonis XP3062
de fotocatodo hexagonal (que notaremos pmt en miniscula, para diferenciarlo de los de
la estacién SD).

Para garantizar una transicién continua de la senal registrada cuando la imagen se
desplaza entre 2 pixeles contiguos, cada pmt esta rodeado por un juego hexagonal de
superficies reflectantes plasticas ubicadas en los vértices donde se unen tres pixeles y
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Figura 2.6: Esquema de los Mercedes formando el cono de Winston que rodea cada
fotomultiplicador de la cdmara (izquierda). La presencia de los Mercedes uniformiza la
eficiencia de coleccion de la camara. La medida de la eficiencia de coleccion para un
punto luminoso que se mueve recorriendo el centro de tres pizeles continuos con y sin

la presencia de los Mercedes muestra que en el espacio comprendido entre 2 pixeles
continuos la eficiencia aumenta del 50 al 93 % (derecha) (tomado de [20])

cuya forma recuerda a la estrella de Mercedes, como puede verse en el lado izquierdo
de la figura 2.6. Estas superficies reflejan la luz hacia el interior del pmt aumentando el
area de recoleccién de los mismos, cumpliendo la misma funcién que los clasicos conos
de Winston [19]. A lo largo de esta Tesis nos referiremos a estas piezas plasticas como
Mercedes o conos de Winston indistintamente.

Los conos de Winston recuperan la luz que de otra manera daria sobre un area in-
sensible de la cdmara y la reflejan dentro del pmt. Un estudio detallado de la eficiencia
y uniformidad de la caAmara ha demostrado que la coleccién de luz es mejorada notable-
mente cuando se utilizan los Mercedes (lado derecho de la figura 2.6) aumentando de un
50 a un 93 % [20].

Para probar, calibrar y controlar la calidad de los 10.560 pmts que componen las
24 camaras del Observatorio se desarrollé un sistema que mide en forma automatica la
ganancia, la linealidad, la uniformidad del fotocatodo y la respuesta espectral del mismo
[21, 22].

2.2.3. Electroémnica, Disparo y Adquisicion de Datos
Electrénica

En la camara del telescopio cada pmt esta conectado a una unidad de cabecera que
conduce la senal analdgica hasta la placa de digitalizacion. Cada telescopio tiene 20 pla-
cas de digitalizacion ubicadas al pie del soporte de la caAmara. Cada placa da servicio a
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una de las columnas de 22 pixeles de la camara. Las senales son digitalizadas continua-
mente por un conversor analégico-digital rapido (FADC) de 10 Mhz y 12 bits. La porcién
digital de las placas de digitalizacién también se encarga de evaluar el primer nivel de
disparo. Una placa subsidiaria implementa el segundo nivel de disparo buscando patro-
nes entre todos los disparos de primer nivel generados. La sincronizacion de los médulos
es provista por el reloj de un sistema de posicionamiento global (GPS). La informacién
generada en la camara al cumplirse las condiciones de disparo de segundo nivel son
enviadas a un robusto ordenador personal de uso industrial (llamado MirrorPC') que
evalta el tercer nivel de disparo y se encarga de enviar la informacion al CDAS.

Algoritmos de Disparo

La cadmara de un telescopio genera atn mas informacion que todas las estaciones SD
en conjunto. Digitalizar 440 senales a 10 Mhz y 12 bits equivale a 6,3 GB por segundo.
El output total de las 24 camaras del FD equivalen a mas de 150 GB por segundo.

Para disminuir el volumen de informaciéon que debe ser transmitido y almacenado,
se implementaron tres niveles de disparo que identifican los eventos ttiles y descartan
las senales espureas.

El primer nivel de disparo, First Level Trigger o FLT, busca identificar las senales en
los pmt. Un pmt es disparado si la suma de las senales de las tltimas 10 muestras supera
cierto umbral. Cuando la suma cae nuevamente por debajo del umbral, la condicién de
disparo se mantiene durante 20 us para dar lugar a la evaluacion del disparo de segundo
nivel. Este umbral es ajustado automaticamente para mantener la frecuencia de disparo
cercano a los 100 Hz, de manera de mantener mas o menos constantes los niveles de
disparo de orden superior bajo distintas condiciones de ruido.

El segundo nivel de disparo, Second Level Trigger o SLT se basa en el reconocimiento
de patrones entre los pixeles disparados que sean compatibles con la imagen dejada por
una cascada. El algoritmo utiliza los patrones de la figura 2.7 y todas sus rotaciones y
reflexiones especulares formando un conjunto de 108 patrones. Sélo se requiere que 4 de
los 5 pixeles del patron sean FLT, para contemplar la existencia de pmts defectuosos o
fluctuaciones por debajo del umbral. Recorrer la cdmara en buisqueda de estos patrones
toma cerca de 1 us, y la frecuencia de disparo del SLT es de unas décimas de Hz por
telescopio.

El tercer nivel de disparo, Third Level Trigger o TLT, realiza una selecciéon basada
en la longitud de la imagen y en la compatibilidad espacio-temporal de las senales.
Varios algoritmos de eliminacién de ruido descartan disparos accidentales causados por
muones que atraviesan la camara, objetos luminosos que se mueven a baja velocidad
(como aviones, meteoritos o satélites artificiales) y por condiciones atmosféricas como
las tormentas eléctricas [22]. Luego de aplicar el TLT, la frecuencia de disparo pasa a
ser de aproximadamente 100 eventos por hora por telescopio.

Cada vez que se verifica un TLT, la senal de todos los pmts con FLT o superior mas
sus vecinos cercanos (hasta 3°) es almacenada para prevenir cualquier pérdida de senal.
Para cada pixel se almacenan los valores de la senal tomados cada 100 ns, desde los 25 us
anteriores al FLT (para calcular el pedestal) hasta los 75 us posteriores al mismo. Esta
informacién es almacenada en otro ordenador (el FyePC'), que ademéds se encarga de
verificar si el evento coincide con algin otro evento registrado en un telescopio contiguo
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Figura 2.7: Patrones de 5 pixeles utilizados para generar por operaciones de simetria los
108 patrones comparados por el algoritmo de disparo de sequndo nivel (SLT).

que corresponda a la misma cascada. En ese caso, los eventos son unidos en un tnico
evento y almacenados. Esta es la tltima etapa antes de enviar los datos al CDAS.

En el EyePC también se realiza una reconstruccién monocular rapida de la geometria
del evento (una versién simplificada de la que presentaremos en la seccién 3.1.1) y se
remueven los pixeles que tienen una contribucién muy grande a la funcién x? utilizada
para el ajuste. Esta burda reconstruccion provee los parametros basicos de la cascada,
tales como el tiempo y lugar de impacto de la cascada en el suelo. Los eventos que pasan
esta reconstruccién con mas de 4 pixeles son considerados eventos validos, en un nivel
de disparo T3FD (para hacerlo compatible con la nomenclatura del SD). La frecuencia
de disparo del T3FD es de 5 a 10 eventos por hora por telescopio.

Los parametros geométricos del T3FD son enviados al CDAS para evaluar el modo
de disparo hibrido. E1 CDAS evalia la compatibilidad del evento con todas las estaciones
SD que reportan un T2 y guarda aquellas que fueron disparadas en una ventana de 120
us centrada en el momento en el que se estima que la cascada impacto en el suelo. La
informacion de todas estas estaciones es almacenada como un evento SD normal rotulado
con la etiqueta T3FD. Luego de cada noche de medicion, los eventos SD son unidos a
su respectivo evento FD para crear los archivos de eventos hibridos.

2.2.4. Calibracion

Para asegurar una reconstruccién confiable de la energia de la cascada es necesaria
una calibracién absoluta del detector, determinando el factor de conversién entre la
amplitud de la senal en cada pmt (medida en cuentas del conversor analdgico digital)
y el numero de fotones que ingresan al diafragma. Para evitar tener que realizar el
procedimiento de calibracion absoluta cada noche, el FD cuenta con un mecanismo
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Figura 2.8: Esquemas de las fuentes luminosas empleadas en la calibracion absoluta
(izquierda) y en la calibracion relativa (derecha) del telescopio de fluorescencia

automatico de calibracion relativa, que mide los cambios producidos en la respuesta del
detector desde la ultima calibracién absoluta.

Calibracion Absoluta

El objetivo de la calibracion absoluta es evaluar la respuesta de cada pixel en la
camara a un flujo de fotones que incide desde el angulo solido que éste cubre. El factor
de proporcionalidad tendré en cuenta los efectos de la proyeccién del drea del diafragma
para esa direccion de arribo, la transmitancia del filtro éptico, la reflectividad del espejo,
la eficiencia de coleccion de la luz en el pixel, la eficiencia cuantica del catodo y la
amplificacion de la senal en el pmt y en la electrénica.

Esta calibracién se realiza cubriendo la apertura con un dispositivo que actia como
fuente de luz difusa y uniforme llamado drum por su parecido con un tambor gigante,
como se esquematiza en el lado derecho de la figura 2.8. El drum esta formado por un
cilindro de 1,5 m de alto y 2,5 m de didmetro fabricado en aluminio, con una fuente
luminosa monocromatica de 375 nm en su interior. El frente libre estd cubierto por
una lamina delgada de T'eflon que transmite la luz que viene del interior de manera
difusiva. Las paredes laterales y la trasera interna estan revestidas con T'yvek, que refleja
y difunde la luz dentro del tambor. De esta manera se logra una iluminacién uniforme
dentro del 3% [23].

El flujo luminoso generado por el drum es determinado por un fotodiodo calibrado
por el NIST (National Institute of Standards and Technologies de Estados Unidos de
Norteamérica). Este fotodiodo mide el flujo absoluto de luz con una precisiéon cercana
al 7%. La calibracién absoluta del telescopio se obtiene de la respuesta de la camara
mientras esta siendo iluminada por el drum. Reemplazando la fuente luminosa por una
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fibra éptica que dirige la luz de un flash de Xendn con filtros a 320, 337, 355, 380 y 405
nm, es posible determinar la respuesta a distintas longitudes de onda [24, 37].

La calibracion se realiza varias veces por ano en cada telescopio. Para monitorear los
cambios en la respuesta del detector de una noche a la siguiente se utiliza una calibracién
relativa automatica antes de comenzar y al finalizar una sesién de adquisiciéon de datos.

Calibracion Relativa

El subsistema de calibracién relativa utiliza una serie de fibras opticas para distri-
buir la luz proveniente de una fuente de alta potencia a tres fuentes diferentes en cada
telescopio, denominadas fuente A, B y C [25]. Para la fuente A, se utiliza un LED de
470 nm y para las fuentes B y C, un flash de Xendn con filtros de intensidad y longitud
de onda a 320, 337, 355, 380 y 405 nm.

Estas fuentes iluminan difusores de Te flon que, a su vez, iluminan la camara desde
distintas partes del telescopio como puede verse en el esquema del lado izquierdo de la
figura 2.8:

= La fuente A se ubica en el centro del espejo iluminando directamente toda la
camara, y es utilizada para medir los cambios en la respuesta de los pixeles.

= La fuente B se ubica a ambos lados de la camara, iluminando el espejo que luego
refleja la luz hacia la camara. Con esta fuente se monitorean posibles cambios en
la reflectividad o en la alineacién de los espejos.

= La fuente C se ubica en la cara externa del filtro e ilumina dos paneles de Tyvek
ubicados en la cara interna del shutter, de manera que la luz es reflejada difusiva-
mente hacia el filtro, transmitida hasta el espejo y enfocada sobre la camara. Con
esta fuente se monitorean los cambios en la transmitancia del filtro.

La senal integrada en cada pmt para cada una de las fuentes de calibracion es compa-
rada con medidas de referencia tomadas en el momento en el que se realizé la calibracion
absoluta. De esta manera, cualquier cambio en la respuesta de la camara puede ser mo-
nitoreada e incluso diagnosticada. Normalmente, la respuesta del detector varia entre
un 3 y un 5% de una noche a la siguiente [24]. Esto incrementa el error sistemético de
la calibracién a un 9,5 %, incluyendo las incertezas en la calibracién absoluta del drum
y las fluctuaciones en la uniformidad del flujo de calibracién [35, 36].

La calibracion relativa se utiliza también para corroborar la sincronizacién tempo-
ral entre los telescopios, ya que todos son iluminados al mismo tiempo. La dispersién
temporal tipica entre camaras es de 20 ns. Como las fuentes iluminan toda la cdmara,
esta calibraciéon también se emplea para corroborar la sincronizacion temporal entre los
pixeles. La dispersién temporal tipica de las senales en una cdmara es de 7 ns [36].

2.3. Monitoreo de la Atmodsfera

Para calcular la energia depositada por el rayo césmico es necesario conocer el niimero
de fotones emitido por la cascada. La calibracion absoluta del FD nos permite conocer el
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nimero de fotones recibidos en el diafragma. Para estimar el nimero de fotones emitidos
es necesario contar, ademds, con una buena caracterizaciéon de las propiedades 6pticas
de la atmosfera local.

Al propagarse desde el punto de emision hasta el diafragma, la intensidad de la
luz disminuye debido a la dispersion de Rayleigh provocada por las moléculas de la
atmosfera y la dispersiéon de Mie provocada por los aerosoles. Esta dispersiéon modifica
la distribucién lateral de la luz que llega a la camara, dado que una parte de la luz
Cherenkov emitida en la direccion del eje de la cascada es dispersada en direccion al
telescopio. Los resultados de las teorias de dispersién de Rayleigh y Mie se discuten en
el apéndice A.

Por otra parte, la relacién entre la cantidad de luz emitida por fluorescencia y la
energia depositada, depende de las propiedades fisicas del medio en el punto de emision,
tales como la densidad, la temperatura, la humedad y la presién (seccién 1.4.3), lo que
hace necesaria una determinacion periédica de estos parametros en funcion de la altura.

Las condiciones atmosféricas pueden cambiar drasticamente en una escala de unas
pocas horas, por lo que es necesario caracterizarlas regularmente. El Observatorio po-
see varios sistemas complementarios para el monitoreo continuo de las condiciones at-
mosféricas y de sus propiedades épticas: LIDAR, CLF, APF, HAM, FRAM, Monitores
de Nubosidad, BLS y Estaciones Meteorolégicas. A continuacién describiremos breve-
mente estos sistemas.

2.3.1. LIDAR

Cada estacién FD estd equipada con un sistema de ldser tipo LIDAR (Laser Ima-
ging Detection and Ranging) de direccién variable que puede ser usado para medir la
concentracion de aerosoles a distintas alturas [29]. En estos sistemas un ldser de Nd:Yag
emite pulsos de 6 mJ de energia y 7 ns de duracion a una longitud de onda de 355 nm
en distintas direcciénes del espacio. La luz retrodispersada es recolectada con 3 espejos
parabdlicos de 80 cm de diametro que concentran la luz sobre un fotomultiplicador.

La cantidad de luz retrodispersada en funcion del tiempo brinda informacion sobre la
cantidad de aerosoles en funcion de la distancia sobre la direccién de disparo, y permite
calcular la profundidad éptica horizontal en funcién de la distancia a lo largo de la
direccién de disparo hasta 25 km y la profundidad éptica vertical de aerosoles (VAOD,
ec. A.17) hasta 20 km, con un error menor al 10 % [34].

Normalmente, el LIDAR dispara por sobre y detras del campo de visién de los
telescopios, pero si se detecta un evento que cumple la condicion de disparo T3FD el
LIDAR es disparado barriendo el eje reconstruido de la cascada (procedimiento conocido
como “shoot-the-shower”), para contar con la informacién del contenido de aerosoles y
la atenuacién total para esa cascada en particular.

Ademas, el LIDAR puede ser utilizado para monitorear la presencia y altura de las
nubes en el campo de visién del FD.

2.3.2. Estacion Central Laser

La estacion central laser (Central Laser Facilty - CLF') estd ubicada en el centro
geométrico del arreglo de detectores de superficie, en las cercanias de la estacion SD
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“celeste” y su componente principal es una fuente laser calibrada con el objetivo de ser
utilizado como patrén para cotejar la calibracién del FD [33].

La fuente es un laser tipo YAG con triplicador de frecuencia que produce un pulso
linealmente polarizado de 5 ns a 355 nm y puede ser apuntado con una precision de 0,2°
para generar eventos inclinados.

La CLF normalmente opera disparando 20 veces en forma vertical a 0,5 Hz cada 15
minutos, mas un disparo adicional en el cual una parte de la luz es dirigida con una
fibra optica hasta la estacién de superfice “Celeste”, para provocar un disparo hibrido
y monitorear la sincronizaciéon temporal entre los sistemas FD y SD. Una vez por hora
se realizan ademas una serie de disparos inclinados.

El anélisis de las mediciones de los eventos generados por el CLF es 1til para: (i)
cotejar la calibracién absoluta del FD y la reconstruccién de la energia; (ii) determinar
el VAOD de manera complementaria con el LIDAR y con distintos errores sistematicos;
(iii) monitorear la eficiencia de los algoritmos de disparo y (iv) estudiar los errores
sistematicos de la reconstruccion geométrica.

2.3.3. Monitor de la Funcion de Fase de Aerosoles

Los monitores de la funcién de fase de aerosoles (Aerosol Phase Function - APF)
se utilizan para medir las propiedades de los aerosoles en las cercanias de los edificios
de FD. Estos monitores consisten basicamente en un haz pulsante de luz UV colimado
que es disparado horizontalmente frente al campo de vision del FD. La senal detectada
contiene informacién sobre la funcién de fase de aerosoles (ec. A.18) y tiene especial
importancia para el cdlculo de la componente dispersada de la radiacién Cherenkov [30].

2.3.4. Meétodos Fotométricos
HAM

El monitor de atenuacién horizontal (Horizontal Attenuation Monitor - HAM ) mide
la atenuacion total al nivel de los edificios de FD. En este dispositivo, una fuente luminosa
ubicada en una estacién FD es detectada por una camara CCD ubicada en otra estacién
FD, midiendo la atenuacién horizontal total (molecular y de aerosoles) a través de todo
el SD. La camara estd equipada con varios filtros, para determinar la dependencia de
la dispersion con la longitud de onda. Estas medidas tienen lugar una vez por hora
mientras el FD este operando.

FRAM

El monitor robotico fotométrico de la atmdsfera (F/(Ph)otometric Robotic Atmosp-
heric Monitor - FRAM) [31] es un telescopio equipado con una cdmara CCD y un
fotometro que monitorea de manera automatica un conjunto de estrellas patron y una
fuente calibrada ubicada a 50 km utilizando filtros en varias longitudes de onda. Este
instrumento tiene la importante ventaja de que no interfiere con la operaciéon del FD
pues no utiliza ninguna fuente artificial que ilumine su campo de vision.
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2.3.5. Monitores de Nubosidad

Cada estaciéon FD cuenta con una camara infrarroja que toma fotografias cada 5
minutos del campo de visién de sus telescopios, a fin de determinar la cobertura del cielo
y la presencia de tormentas, complementando la informacion provista por el LIDAR y
el CLF [30]. Cada 15 minutos, las cdmaras realizan un barrido de todo el cielo, que
resulta sumamente 1util para evaluar las condiciones de cobertura en cada sitio durante
la operacion del FD.

2.3.6. Estacion de Lanzamiento de Globos

El célculo de la atenuaciéon molecular (ecuacién A.3) y la expresion del perfil longitu-
dinal de la cascada en funcién de la profundidad atmosférica (ecuacién 1.3) requieren del
conocimiento de la densidad del aire en funcién de la altura p(z). Como las condiciones
atmosféricas varian con la e?oca del ano, generalmente se utiliza el valor promedio men-
sual de esta funcién que es calculada a partir de una serie de determinaciones realizadas
con radiosondas montadas en globos atmosféricos.

Los globos son lanzados desde la instalacién para lanzamiento de globos (Baloon
Launching Faciliy - BLS) ubicada cerca del centro del SD. La radiosonda toma medidas
cada 20 minutos hasta alcanzar una altura de 25 km. Recientemente se ha dispuesto un
sistema para lanzar una radiosonda semi-automaticamente cada vez que se se detecta un
evento de energia extrema, bautizado “ballon-the-shower”. Este sistema permite contar
con una medida directa del perfil de densidad atmosférica en el momento en el que se
produjo la cascada.

Los datos de las radiosondas también han sido utilizados para elaborar una para-
metrizacion de la densidad atmosférica en funcién de la temperatura en la superficie,
llamado “La Papa” que estd siendo implementado en el programa de simulaciones Al-
RES para reemplazar el modelo atmosférico estandar [32].

2.3.7. Estaciones Meteorolégicas

Cada una de las estaciones FD, el CLF y el BLS cuentan con una estaciéon meteo-
rologica que registra continuamente la presion, la temperatura, la humedad, la direccién
y velocidad del viento y las precipitaciones. Estas estaciones permiten monitorear el
clima en todo el Observatorio en tiempo real para determinar si las condiciones meteo-
rologicas son adecuadas para la operacion de los componentes del FD, y para realizar
estudios sobre la dependencia de la respuesta del SD con la temperatura y la presion.

2.4. Ultimos Resultados Publicados

En esta seccion presentaremos un breve resumen de algunos de los resultados mas
importantes publicados por la Colaboracion Pierre Auger hasta el momento. El Obser-
vatorio Pierre Auger es el experimento para el estudio de las propiedades de los rayos
cosmicos de energia extrema més grande del mundo, y seguira siéndolo al menos durante
los préximos 15 anos. Al momento de escribir esta Tesis la exposicion acumulada sola-
mente por el sitio sur ha duplicado la exposiciéon combinada de los dos experimentos mas
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Figura 2.9: Panel superior: Flujo diferencial de rayos cosmicos J como funcion de la
energia, con las incertezas estadisticas y el numero de eventos por intervalo. Panel in-
ferior: Diferencias relativas a un espectro con indice espectral 2,69 de los resultados del
Observatorio Auger y HiRes I. (Tomado de [{4])

importantes que lo antecedieron y los resultados obtenidos constituyen la vanguardia en
el estudio de rayos cosmicos.

2.4.1. Espectro

En [44], la Colaboracion Pierre Auger ha reportado la determinacién del espectro de
energia de rayos cosmicos por encima de 2,5 EeV calculado a partir de la informacion
de 20.000 eventos recolectados entre el 1 de enero de 2004 y 31 de agosto de 2007 por el
detector de superficie (figura 2.9). La energia de estos eventos fue calculada a partir de
la calibracién hibrida [45], con un 7% de incerteza sistemética a 10 EeV y 15% a 100
EeV. Como se mencionara en la seccion 3.1.3, el error sistematico total en la escala de
energia es del orden del 22 %.

El indice espectral 7 del flujo determinado fue 2,69 4+ 0,02 (est.) + 0,06 (sist.)
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Figura 2.10: Espectro de energia de los rayos cosmicos multiplicado por E~3, junto a la
prediccion de varios modelos astrofisicos que asumen una composicion pura de proto-
nes (lineas rojas) o hierro (linea azul), con un espectro de inyeccion que sigue una ley
de potencias E=° y una energia mdzima de 10°%° eV. La evolucion cosmoldgica de la
luminosidad de la fuerte estd dada por (z+1)" donde z es el corrimiento al rojo de la
fuente. La linea negra es el ajuste a los datos utilizado para determinar las caracteristicas
espectrales. (Tomado de [47])

entre 4 EeV y 40 EeV, pasando a 4,2 £ 0,4 (est.) £ 0,06 (sist.) a energias mayores. Este
resultado confirmé la existencia del “tobillo” del espectro mencionado en la seccion 1.3.2
y lo situé a la energia predicha por el efecto GZK presentado en la seccién 1.3.3. La
hipédtesis de que el flujo podia ser descripto con una tnica ley de potencias fue descartada
con una significacién estadistica de seis desviaciones estandar (60)

Estos resultados tienen varias implicaciones astrofisicas. Si se propone un modelo
con una composicion en las fuentes similar a la observada en los rayos césmicos de baja
energia, el espectro puede ser descripto satisfactoriamente hasta la regién del “tobillo”
en la que una nueva componente, posiblemente extragalactica, emerge. Los modelos que
postulan una composicién de protones pura, como los expuestos en la seccion 1.3.2,
tienen inconvenientes para describir el espectro medido pues requieren una evolucién
cosmologica de la luminosidad de las fuentes mucho mas intensa. Una composicién li-
viana contradice ademads los resultados encontrados para la tasa de elongacion, como
veremos mas adelante. Por otra parte, bajo ciertas condiciones el espectro por encima
del “tobillo” puede ser ajustado proponiendo una composiciéon pura de nicleos de hie-
ITO, aunque en ese caso una componente liviana adicional debe ser propuesta por debajo
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del mismo. Los espectros predichos por estos modelos, superpuestos a los resultados del
Observatorio Auger se presentan en la figura 2.10. Mdas detalles pueden encontrarse en
45, 46].

El Observatorio Pierre Auger ha presentado tres medidas independientes del espectro
[46, 48, 49], una basada en la alta estadistica de las medidas del detector de superficie
para cascadas inclinadas menos de 60°, otra basada en las cascadas mas inclinadas
y una tercera que considera solo los eventos hibridos. Las tres determinaciones son
complementarias y estan afectadas por distintos errores sistematicos. Los tres resultados
son compatibles entre si, confirmanndo la existencia del “tobillo” y la supresion GZK
en el espectro de energias extremas.

2.4.2. Composicién

En [40], la Colaboracién Pierre Auger presenté un estudio de la composicién utili-
zando eventos hibridos. El valor medio de la profundidad de maximo desarrollo de la
cascada (X,u4) y el ancho de su distribucién (RMSX,,..) estan correlacionados con
la composicion del rayo césmico primario. Los protones penetran més profundo en la
atmosfera, dando un X,,,, mas grande y con una fluctuaciéon mas pronunciada que los
nicleos mas pesados.

Para estimar la composicién se emplea la razén de cambio de X,,,, con la energia,
conocida también como tasa de elongacién (1.4.1). La dependencia del valor de X4, v
su fluctuacion con la energia publicada puede verse en la figura 2.11, junto a la prediccién
de las simulaciones realizadas con distintos modelos hadronicos. Los resultados indican
un cambio a 104 eV, coincidiendo con el lugar del espectro donde fue confirmada la
presencia del “tobillo”. La tasa de elongacién cambia bruscamente de 78 + 13 (est.)
g.em~2 a 30 £+ 4 (est.) g.cem™2 indicando un pasaje de una composicién liviana a otra
mas pesada.

Los resultados obtenidos para RMSX,,., presentan el mismo comportamiento, pa-
sando gradualmente de una composiciéon constante compatible con protones por debajo
de 10'®* eV a una composicién compatible con hierro en el intervalo de energfa més alto
en el que pudo realizarse el célculo, 10193 - 10%° eV. Estos resultados fueron confirmados
en [50] con varios métodos estadisticos arrojando valores consistentes, independientes
del modelo hadroénico utilizado y los cortes utilizados en los analisis.

En [42], se presenté un estudio de composicién utilizando tnicamente eventos SD.
Existen varios parametros de la senal en los detectores de superficie que estan correlacio-
nados con la profundidad de X,,,., vy a partir de los cuales puede inferirse la composicién
del primario. Estos estudios arrojan resultados compatibles a los obtenidos con los even-
tos hibridos.

2.4.3. Limite sobre la Fraccion de Fotones

En 2007 la Colaboracién Pierre Auger presenté un limite superior de 16 % (con un
nivel de confianza del 95 %) para la fraccién de fotones por encima de 1 EeV utilizando la
profundidad del méximo desarrollo de la cascada en eventos hibridos [43], confirmando y
mejorando los resultados obtenidos anteriormente por Haverah Park y AGASA. Esta fue
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Figura 2.11: X4 (arriba) y RM S X e (abajo) en funcion de la energia comparado con
las predicciones de distintos modelos de interaccion hadrénica. Tomado de [40].
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Figura 2.12: Limite superior a la fraccion de fotones en el flujo de rayos césmicos en
distintos experimentos: AGASA (A), Havera Park (HP), resultados del detector de su-
perficie del Observatorio Pierre Auger (Auger SD) y del detector de fluorescencia (Auger
HYB). La linea rotulada AN 10 years corresponde al limite que podria establecer el Ob-
servatorio Pierre Auger Norte luego de 10 anos de operacion. Las otras lineas indican
predicciones de varios modelos “top-down” y la region sombreada indica la fraccion es-

perada de la produccion de fotones debida al efecto GZK. (Adaptado de [51]).

la primera vez que se calcul6é un limite para la fraccién de fotones utilizando el método
de fluorescencia.

Al ano siguiente, la Colaboracién Pierre Auger presenté un limite superior calculado
utilizando observables de las estaciones SD, en particular el tiempo de crecimiento de la
senal y el radio de curvatura del frente de la cascada [41]. Los resultados se muestran
rotulados como Auger SD en la figura 2.12, comparados con limites anteriores y las
predicciones de distintos modelos de fuentes “top-down” (seccién 1.1.2). Si bien los
resultados no excluyen totalmente este tipo de modelos, el origen de la mayor parte de
los rayos cosmicos de energia extrema debe corresponder a otros escenarios.

Los ultimos limites para la fracciéon de fotones utilizando la informacién de eventos
hibridos fueron publicados en 2009 [51].Los resultados pueden verse en la figura 2.12,
rotulados como Auger HYB.

Los limites establecidos son ttiles para reducir las incertezas sistematicas de otros
analisis: (i) en el cédlculo del espectro, asegura que al asumir primarios hadrénicos en
la rutina de reconstruccién de la energia de los eventos no se estd cometiendo un error
importante; (ii) en el célculo de la composicién, asegura que la contaminacién con fo-
tones es minima al asumir que la componente liviana estd compuesta por fotones; (iii)
en la determinacién de la secciién eficaz de la interaccién proton-aire [53], donde la
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contaminacion por fotones es la fuente principal de incerteza sistemaética.

2.4.4. Limite sobre el Flujo de Neutrinos

El Observatorio Pierre Auger es capaz de detectar neutrinos tau de incidencia rasante
que interactien en la corteza terrestre [54]. Los leptones tau generados en las interaccio-
nes de corriente cargada pueden emerger del suelo y decaer en la atmosfera produciendo
una lluvia casi horizontal con una significativa componente electromagnética que seria
detectada por las estaciones SD. Ninguna senal compatible con un evento de este tipo
ha sido detectada hasta el momento, de manera que se ha establecido un limite superior
para su flujo suponiendo una dependencia con la energia del tipo J = k- E~2 a energias
del orden del EeV [55]. El tltimo limite publicado por la Colaboracién Pierre Auger
sittia este limite es k < 4, 755 x 1073GeVem™2s~Lsr~1, donde el valor superior (inferior)
corresponde a las condiciones mas (menos) favorables [56].

El detector de superficie del Observatorio Pierre Auger también es capaz de detectar
neutrinos que interactian directamente con la atmosfera, generando cascadas que se
inician cerca del suelo [57, 58]. Tampoco se han identificado eventos de este tipo hasta
el momento, por lo que el limite para su flujo (haciendo las mismas suposiciones) es
k<3,2x107"GeVem2s tsr .

En la figura 2.13 se muestran ambos limites en forma integral y diferencial para
mostrar el rango en el que el Observatorio Pierre Auger es sensible a los neutrinos, junto
con los limites establecidos por otros experimentos.

2.4.5. Anisotropia y Correlacion con Fuentes Astrofisicas
Biasquedas en el Centro Galactico

El ntcleo galactico contiene una fuente de radio y rayos X conocida como Sagitario
A*, que se asocia con la presencia de un agujero negro supermasivo, el escenario de ace-
leracion mas energético de nuestra galaxia. Muy cerca de él, se encuentra el remanente
de supernova Sagitario A Este, los restos de una estrella que probablemente estallé pro-
ducto de la interacciéon gravitatoria. La existencia de estos dos posibles aceleradores de
rayos césmicos, unida a los reportes recientes del observatorio de rayos Gamma H.E.S.S
sobre la presencia de una fuente de fotones de varios TeV de energia en esta regién [59],
hace que el centro de la galaxia sea un atractivo candidato para la busqueda de aniso-
tropia en la direccién de arribo de los rayos césmicos de energia extrema. El experimento
AGASA report6 un exceso de 4,5 desviaciones estandar en el rango de energias de 10'®
- 1084 eV en un drea de 20° que incluye el centro galdctico [39]. Bisquedas posterio-
res realizadas con datos de SUGAR, no pudieron confirmar este resultado, si bien la
estadistica disponible era méas pobre. Estas busquedas reportaron un exceso de 2,90 en
rango de energfas de 1017 - 1085 eV en una regién de 5,5° cercana a la direccién del
centro galactico y contenido en la regiéon de AGASA.

La Colaboraciéon Pierre Auger publico un anélisis sobre los primeros 2,3 anos de
operacién [60]. Con una exposicién significativamente més grande que los experimentos
precedentes, los resultados no confirman los resultados mencionados. Aun utilizando
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Figura 2.13: Limite superior al flujo de neutrinos (con un intervalo de confianza del
90 %) dado por el Observatorio Pierre Auger, comparado con los limites establecidos
por otros experimentos. El flujo esperado de neutrinos debido al efecto GZK se muestra
como un drea sombreada. Tomado de [56].

eventos hibridos, que tienen una precisién en la determinacién de la direccién de arribo
muy superior, no se detecta ningun exceso significativo en esa direccién (figura 2.14).

Correlacion con Fuentes Astrofisicas Galacticas

En [61], la direccién de arribo de los eventos registrados entre el 1 de enero de 2004
y el 31 de marzo de 2009 fue comparada con las poblaciones conocidas de potenciales
fuentes astrofisicas. Se realizaron dos pruebas estadisticas complementarias para evaluar
la compatibilidad entre los datos y distintos catalogos de fuentes. Los catalogos investi-
gados fueron los de nicleos galacticos activos detectados en rayos X por SWIFT-BAT
y las galaxias detectadas en las busquedas de HI Parkes y 2 Micron. Estas pruebas de-
mostraron que los datos se corresponden con una distribucién no isotrépica y que son
compatibles con todos los catalogos utilizados, indicando que las fuentes de los UHECRs
estan correlacionados con la distribucion local de materia.

En [38], la Colaboracién Pierre Auger utilizé los datos para buscar, sin éxito, corre-
laciones entre las direcciones de arribo con explosiones de rayos gamas (GRBs). En un
analisis independiente, los datos se utilizaron para buscar, también sin éxito, aumentos
en la tasa de disparo promedio que pudieran estar correlacionados temporalmente con
la deteccién de GRBs.
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Figura 2.14: Mapa de la significancia estadistica (en desviaciones estandar) del exceso
de eventos cerca del centro galdctico (GC), que es indicado con una cruz sobre el plano
galdctico (linea). Los circulos indican las regiones donde AGASA (circulo grande) y SU-
GAR (circulo pequeno) encontraron un exceso de 4,5 y 2.9 o respectivamente. (Tomado

de [60])

Correlacién con Fuentes Astrofisicas Extragalacticas

Los eventos de mayor energia recolectados por el Observatorio entre el 1 de enero
de 2004 y el 31 de agosto de 2007 mostraron evidencias de correlacién con la posicion
de los nucleos galacticos activos (AGNs) relativamente cercanos presentes en la doceava
edicién del catdlogo de quésares y nicleos galacticos de Véron-Cetty y Véron (catélogo
VCV) [52, 62]. La correlacién es mayor si se consideran sélo los eventos con energia
mayor a 56 EeV y las galaxias ubicadas a una distancia menor a 75 Mpc. La anisotropia
en la direccién de arribo fue confirmada con un nivel de confianza mayor al 99 % con
una prescripcion realizada con parametros ajustados sobre un conjunto de datos inde-
pendientes. La direccion de arribo de los eventos y la posicién de las AGN del catalogo
se muestran en la figura 2.15.

Este resultado es compatible con la hipdtesis de que los rayos césmicos de mayor
energia se originan fuera de la galaxia, en fuentes lo suficientemente cercanas como para
que su flujo no sea fuertemente atenuado por la interaccién con la radiacién de fondo
(el efecto GZK). La correlaciéon observada con los AGNs indica que la diferencia entre
la direccion de arribo y la direccién de la fuente es de unos pocos grados, indicando una
composicién predominante liviana, a menos que los campos magnéticos intergalacticos
sean mas débiles de lo esperado.

Vale mencionar que este resultado no identifica a los AGNs como fuente de los rayos
cosmicos univocamente ya que existen otros candidatos que estan distribuidos de la
misma manera y el catdlogo VCV no es completo. En [62], se discute la posibilidad de
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Figura 2.15: Proyeccion de la esfera celeste en coordenadas galdcticas con circulos de 3,2°
centrados en las direcciones de arribo de 27 rayos cosmicos reconstruidos con energia
mayor a 56 EeV. La posicion de las 442 AGNs con una distancia D<71 Mpc presentes
en la 12va edicion del catdlogo de Véron-Cetty y Véron estd marcada por puntos. La linea
solida muestra el limite de cobertura del Observatorio Pierre Auger Sur, y los tonos de
azul indican niveles de exposicion.(Tomado de [62])

identificar las fuentes individuales con algunos anos més de operacion del observatorio.
En [63], el andlisis fue actualizado utilizando los eventos registrados hasta el 31 de marzo

de 2009.
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Capitulo 3

Reconstruccion de Eventos de
Fluorescencia

De nada sirve al hombre lamentarse de los
tiempos en que vive. Lo inico bueno que puede
hacer es intentar mejorarlos

Historia de la Revolucidon francesa
Thomas Carlyle
Londres, 1837

El contenido que presentaré en este capitulo es el reflejo de mi colaboracién con el grupo de la Univer-
sidad de Roma II, en el que trabajé a lo largo de casi un ano en tres visitas que tuvieron lugar en Mayo
de 2005, Mayo de 2007 y Enero de 2009. En las mismas colabré en la implementacién y puesta a punto
del método introducido en las secciénes 3.2 y 3.3 y el andlisis de la secciéon 3.4. Durante su elaboracion,
este trabajo fue presentado en varias oportunidades en las reuniones de la Colaboraciéon Pierre Auger
entre 2005 y 2009. Algunos de los resultados se plasmaron en dos notas internas de la Colaboracién
Pierre Auger (GAP notes) [3] [4].

3.1. El Método de Reconstruccion Estandar

Cuando una cascada de particulas provoca el disparo de un detector de fluorescencia
(un evento FD), cada fotomultiplicador con senal registra un pulso de luz que es digi-
talizado por la electronica de lectura de la camara. Para obtener informacion sobre el
rayo cosmico que originé la cascada de particulas, las senales registradas deben ser pro-
cesadas por lo que denominamos rutinas de reconstruccion. El objetivo de estas rutinas
es determinar la direccion de arribo, el perfil de desarrollo longitudinal de la cascada y
la energia del primario.

Describiremos en esta seccion algunos aspectos del método de reconstruccion uti-
lizado para la mayoria de los estudios publicados por la Colaboracion Pierre Auger,
considerado como el método de reconstruccion estandar. En este método los eventos FD
son reconstruidos en tres etapas: En la primera se realiza la reconstruccion geométri-
ca, basada principalmente en la informacién temporal de las senales y en la direccion
en la que apunta cada fotomultiplicador. En la segunda se realiza la reconstruccion del
perfil longitudinal, que utiliza la geometria reconstruida y la amplitud de las senales
recogidas por el detector. Finalmente, la tercera etapa consiste en la determinacion de
la energia del primario, que utiliza el perfil longitudinal reconstruido para estimar la
energia calorimétrica y a partir de ella la energia faltante que, sumadas, dan la energia
del primario.

o7
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Figura 3.1: Esquema de las variables involucradas en la reconstruccion geométrica de los
eventos de fluorescencia

3.1.1. Reconstruccion Geométrica

La reconstruccién geométrica se divide en dos etapas: primero se determina el plano
cascada-detector (Shower-Detector Plane, SDP) utilizando la direccién en la que apun-
tan los pixeles con senal y posteriormente se determina el eje de la cascada utilizando
la informacién temporal.

El plano SDP es aquel definido por el centro del detector y el eje de la cascada (que
coincide con la direccién de incidencia del rayo césmico primario), como se indica en
la figura 3.1. Para determinarlo se busca el plano que mejor aproxima las direcciones
del conjunto de pixeles que forman parte del evento, es decir, el plano que minimiza el
estimador x%pp:

X%DP = sz‘ GE ﬁ)z (3.1)

donde 7; es la direccién en la que apunta el i-ésimo pixel, w; un factor de peso propor-
cional a la senal en el mismo y 7 es el vector que define el plano SDP.

Si algtn pixel que forma parte del evento se encuentra muy alejado del plano definido
por la mayoria, se descarta y se repite el cdlculo hasta que el procedimiento converge.
La exactitud en la determinacion del plano SDP es de algunas pocas décimas de grado
[33].

Una vez determinado el plano SDP se procede a estimar el eje de la cascada, em-
pleando los tiempos de arribo de la senal a los distintos fotomultiplicadores.
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Para una geometria determinada, el tiempo de arribo esperado t; en el i-ésimo pixel
estd dada por [5]:

~ R _
=ty + —2 tan (%) (3.2)
C

donde x; es la direcciéon del pixel en el plano SDP; x( es el angulo entre el eje de la
cascada y el vector que apunta desde el detector al punto de arribo en el suelo; R, es la
distancia del detector al punto més cercano a la cascada y t, el tiempo al que el frente
de la cascada alcanza dicho punto (figura 3.1).

El conjunto de valores de (Tp,R,.Xx0) que mejor describe los datos se encuentra mi-
nimizando respecto de estas variables la funcién y%,, definida por:

Xip = % (t:— 1) (3.3)
it

donde t; es el tiempo de arribo medido en el pixel 7, w; es un factor de peso proporcional

a su senal y oy, es la incerteza en la determinacién del tiempo de arribo.

Como en el caso del ajuste para la determinacién del plano SDP, el procedimiento
es iterativo y el primer conjunto de valores de (7p,R,,Xo) se encuentra realizando un
ajuste de los puntos (x;,?;) con una expansiéon en polinomios de Taylor de la ecuacién
3.2 [6]. Si un pixel presenta una diferencia entre el valor del tiempo de arribo ajustado
y el medido mayor a 200 ns, el pixel es descartado y se repite el ajuste hasta que el
procedimiento converge.

La fiabilidad de esta reconstruccion, que denominamos reconstruccion monocular,
depende fuertemente de que la velocidad angular dy/dt a lo largo de la traza cambie
lo suficiente. Si el cambio es pequeno, el conjunto de puntos (x,t) determinado por los
fotomultiplicadores sera casi una linea recta, que sélo requiere de dos parametros para
su caracterizacion. Al estar ajustando con tres pardmetros un conjunto de puntos que
puede ser descripto por dos, el ajuste tendra una solucién altamente degenerada con
varios valores posibles de los pardmetros (Tp,R,,X0) que minimizan la funcién x%p. El
mismo problema se presenta cuando la traza es muy corta o cuando la geometria es tal
que el angulo y recorrido es muy pequeno, ya que en estos casos los puntos experimentales
también podran ser descriptos con una linea recta.

Cuando las cascadas dejan senal en los detectores de florescencia y en los de superficie
(eventos hibridos), es posible utilizar el tiempo de arribo a la superficie para constrenir
el ajuste de la geometria en lo que denominamos reconstruccion hibrida. Esta recons-
truccién mejora considerablemente el ajuste aunque solo se cuente con informacién de
una sola estacién de superficie. Dado que los detectores de superficie operan de manera
continua, la mayoria de los eventos F'D son hibridos.

Para una geometria dada, el tiempo esperado de arribo de la cascada al detector de
superficie j es

(3.4)

donde ﬁgnd,j es el vector desde el telescopio al detector de superficie j y S es un vector
unitario en la direccion del eje de la cascada.
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Figura 3.2: Reconstruccion de la geometria de una cascada utilizando la informacion
temporal. Los datos correspondientes al detector de fluorescencia (puntos negros) y los
correspondientes a los detectores de superficie (puntos rojos), son ajustados por la re-
construccion monocular (linea punteada) y la hibrida (linea llena). La escasa curvatura
de los datos de fluorescencia resulta en un ajuste monocular incompatible con los tiempos
de arribo a las estaciones de superficie. Los errores consignados son solo estadisticos.
(Tomado de [2])

Utilizando esta expresién es posible definir el término x%, correspondiente a la in-
formacion proveniente de los detectores de superficie que forman parte del evento:

2

1 [(tj—1t
Xsp = pr— | (3:5)

j " endj Ot

donde la suma puede hacerse sobre todos los detectores de superficie j que forman parte
del evento, o utilizando sélo la estaciéon con mayor senal, segin la version de la rutina
de reconstruccion que se utilice.

Ahora el ajuste de los pardmetros geométricos puede hacerse minimizando una fun-
Cion Xj,pig de dos términos:

Xiybm‘d = X#p + Xép (3.6)
dejando separadas explicitamente las contribuciones de cada uno de los sistemas de
deteccion.

La figura 3.2 muestra como ejemplo un caso en el que la reconstruccion monocular
es mejorada con la informacion provista por los detectores de superficie. Los puntos
experimentales de las estaciones SD extienden el dominio en el que la funcién de ajuste
debe ser probada aumentando la curvatura y haciendo la descripcién incompatible con
una linea recta. Esto fija univocamente los parametros de ajuste. La precision en la
determinacion de la direccién de arribo de la cascada determinada experimentalmente
es de 0.6° [8], y muestra un buen acuerdo con las estimaciones realizadas a partir de
argumentos analiticos [9] y de estudios con simulaciones [10].
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Cuando una cascada es detectada por dos o més estaciones de fluorescencia existen
varios planos SDP, uno por estacion. El eje de la cascada puede entonces determinarse
con la intersecciéon de estos planos, en lo que llamamos reconstruccion estercoscopica
o por brevedad reconstruccion estéreo. Estos eventos, si bien son relativamente poco
frecuentes, resultan muy importantes para realizar comprobaciones cruzadas entre los
detectores.

3.1.2. Reconstrucciéon del Perfil Longitudinal
Flujo Luminoso

La reconstruccién del perfil longitudinal de la cascada comienza por la determinacién
del perfil del flujo luminoso, esto es, el nimero de fotones que llegan al diafragma del
telescopio cada 100 ns. Debido al tamano finito de la cascada y a las imperfecciones del
sistema Optico, a un tiempo dado ¢ la senal puede estar distribuida entre varios pixeles.
La senal total es calculada sumando sobre todos los pixeles en los que se espera puede
haber senal, debido a su cercania con el eje de la cascada.

Los pixeles que seran seleccionados son aquellos para los que el angulo entre su
direccién de apuntamiento ﬁp y la direccién reconstruida del plano SDP sobre la camara
R

Cpiz = ALCCOS (P:p . ﬁt) (3.7)
se encuentra por debajo de un valor (.., determinado durante la reconstrucciéon bus-
cando optimizar la relacién senal-ruido.

Un valor muy grande de (.,; incluird pixeles alejados del eje que tendran muy baja
senal y disminuirdn significativamente la relacién senal-ruido, pero un valor demasiado
pequeno de (., dejard fuera de la suma a pixeles con una fracciéon considerable de la
senal total y en consecuencia se subestimara el flujo luminoso.

La relacién senal-ruido d es calculada sumando sobre todos los pixeles dentro de un

angulo Ceus
J— Zt ZCpia:<<cut [nadc(tz) - nped]

\/Zt Z(:pm <Ceut O-gEd

donde n,4.(;) es el valor de la senal al tiempo ¢;. El valor medio y la dispersién del valor
de pedestal, npeq ¥ 0peq respectivamente, son calculados con los primeros 100 intervalos
temporales anteriores al disparo de la senal. El valor que mejor balancea la relacién
senal-ruido y la cantidad de luz recolectada se da utilizando el angulo (opt = Graz +0,2°,
donde (nas es el angulo ¢ que maximiza la relacién senal-ruido. Este es el valor tomado
como referencia para reconstruir el perfil de flujo luminoso del evento.

En la figura 3.3 podemos ver la relacion senal-ruido en funcién del angulo ¢ hasta el
cual incluimos los pixeles en la reconstruccion, para un evento particular. Si aumentamos
el angulo ¢ mas alla de un cierto valor observamos que comenzamos a incluir muchos
pixeles con poca senal, disminuyendo como consecuencia la relaciéon senal-ruido.

Una vez definido el valor de (,,t, podemos calcular el valor del flujo luminoso total
en funcién del tiempo como

ny (i) = Z CParr - (Nade(ti) = pea) = Z CPrr - napc(t:) (3.9)
PMT PMT

J

(3.8)
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Figura 3.3: Relacion senal-ruido (§) como funcion del dngulo mdzimo aceptado en la
reconstruccion  para un evento tipico. El dngulo que mazimiza la relacion senal-ruido
€S Cmaz = 0,8° de manera que el dngulo utilizado para reconstruir el perfil en este caso
serd Copr = 1°.

donde la suma incluye a todos los fotomultiplicadores con ((t;) < (opt. Por simplicidad,
el valor de la senal en el fotomultiplicador ya tiene restado el valor del pedestal, y
es expresado como napc(t;). Las constantes de calibracion de los fotomultiplicadores,
C3.1, son obtenidas con el drum como se explica en la seccién 2.2.4, de manera que el
perfil de flujo luminoso esta expresado en fotones equivalentes de 370 nm en el diafragma
cada 100 ns.

Considerando a la cascada como un punto luminoso que se propaga a lo largo de un
eje a la velocidad de la luz y utilizando la informacion de la reconstruccién geométrica
y la caracterizacion de la atmosfera, cada intervalo de 100 ns puede convertirse en
una profundidad atmosférica X, segtin lo indicado en la ecuacién 1.3. De esta manera,
es posible expresar la luz recolectada en el diafragma en funcién de la profundidad
atmosférica.

Las dos contribuciones mayoritarias al flujo luminoso en la apertura son la fluorescen-
cia de las moléculas de Nitrégeno y la radiacién Cherenkov [12][13][14], ambas afectadas
por efectos de dispersion y absorcion en la atmésfera (Figura 3.4). A este flujo debido a
la luz emitida por la cascada se suma el flujo de fotones de fondo debidos a la luna, las
estrellas y el brillo atmosférico nocturno, que puede ser considerado aproximadamente
constante durante el tiempo que dura una cascada (algunos ps) y es responsable del
pedestal o nivel de base sobre el que se miden los pulsos de luz generados por la misma.

Deposito de Eenergia

Para determinar el depésito de energia de la cascada es necesario distinguir la compo-
nente generada por la luz de fluorescencia del resto de las componentes del flujo luminoso
que alcanza la apertura del telescopio. La cantidad de luz de fluorescencia emitida es
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directamente proporcional al nimero de moléculas ionizadas, el cual es a su vez pro-
porcional a la cantidad de energia depositada por la cascada en la atmosfera. Dado el
niimero de fotones emitidos por eV depositado, Y, [15], [16], [17], el ntimero de fotones
de fluorescencia emitidos por la cascada es:

dE
_ v/
donde dE/dX; es la energia depositada a la profundidad atmosférica X;.
Normalizando la pérdida de energia por particula a cierta pérdida promedio, la
energia depositada puede pensarse proporcional al niimero de particulas cargadas en
la cascadas, es decir:

(3.10)

dE
dx;

dE
dX. (E, X;)

NX) [ B aE, (3.11)

donde f. (E, X;) es la distribucién normalizada de energia de los electrones y %
es la pérdida de energia de un electrén con energia E.

El espectro de energia de los electrones f. (E, X;) sélo depende del estado de desa-
rrollo (la edad) de la cascada [18, 19], de manera que la ecuacién 3.11 puede escribirse
de manera simplificada como:

dE
dX;
donde «;(s;) es el dep6sito de energia promedio por electrén alaedad s; = 3/ (1 4+ 2X,50./X5),
vy Xmaz €s la profundidad a la cual la cascada ha alcanzado su maximo de desarrollo.

El depdsito de energia promedio depende del ntimero y el espectro de energia de las
particulas de la cascada y debe ser estimado utilizando simulaciones. En la seccién 4.3.2
presentamos un método mejorado para calcularlo utilizando el programa de simulaciones
AIRES y una nueva parametrizacién en funcion de la edad.

Debido a la atenuacién del flujo ocasionado por las moléculas de la atmédsfera (dis-
persién Rayleigh) y a la presencia de aerosoles en suspension (dispersion Mie), sélo una
fraccién T; de los fotones emitidos pueden ser detectados en la apertura, como muestra
la figura 3.4. Dadas la eficiencia de deteccion e, la apertura A y la distancia al punto de
emision r;, el flujo luminoso de fluorescencia medido por el detector ylf es:

dmr? "t d X

= N, (X)) cu(s1), (3.12)

nf (X;)

(3.13)

Emision Cherenkov

El ntimero de fotones emitido porefecto Cherenkov es proporcional al ntimero de
particulas cargadas segun,

NY(X;) = YN (X;). (3.14)

donde Y, N, es el factor de emisién Cherenkov e incluye la dependencia de la energia
limite para la emisién Cherenkov con el indice de refraccién, que cambia con la densidad
y por lo tanto con la altura [18, 19].
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Figura 3.4: Esquema de las componentes del flujo luminoso recibido en el detector de
fluorescencia. Verde: luz de fluorescencia, Rojo: fotones Cherenkov de incidencia direc-
ta, Azul: fotones Cherenkov con dispersion Rayleigh, Magenta: fotones Cherenkov con
dispersion Mie.(Tomado de [7])

Dada la fraccién de fotones emitidos fo (5;) en un dngulo [3; con respecto al eje de
la cascada, el flujo de fotones Cherenkov que incide directamente en la apertura del
detector de fluorescencia es:

AET’
Cd .
Xi _

v

fo (B) YEN. (X3). (3.15)

Si bien los fotones Cherenkov son emitidos en un cono estrecho alrededor de la
direccion de movimiento de la particula, en la cascada las particulas cargadas tienen
una distribucion de direcciones de movimiento debido a las colisiones con las moléculas
del aire, de manera que la luz emitida cubre un amplio rango angular, centrado en la
direccion del eje de la cascada.

La concentracion de la emisién Cherenkov en la misma direccion en la que evoluciona
la cascada genera un intenso haz de fotones que se acumula a medida que la cascada
atraviesa la atmosfera, como se esquematiza en el panel derecho de la figura 3.4.

La fraccion del haz dispersada hacia el detector puede representar una contribucion
importante a la luz total recibida. En un modelo unidimensional sencillo, el niimero de
fotones presentes en el haz a una profundidad X; es la suma de la luz de Cherenkov
emitida en todas las profundidades previas X; atenuados durante su camino de X; a X;
por un factor 7}; (que incluye la atenuacién por dispersiéon Mie y Rayleigh):

NI (X5) =Y TY P Ne (X;) (3.16)

J=0
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Si llamamos f4(3;) a la fraccién del haz que sera dispersada hacia el detector en X,
el flujo de fotones en el diafragma debido a la luz Cherenkov dispersado sera

AETIL’ eam
n* (X;) = Wfs(@)Ng (X;) (3.17)
La luz total recibida por el detector proveniente de una posiciéon X; se obtiene suman-
do la componente dispersada y la directa de los fotones Cherenkov con la componente

de fluorescencia:

n(X;) = ngs(Xi) + ngd(Xi) + ni(X,) (3.18)

Dado que la tnica incégnita en cada una de las componentes de la luz total recibida
es el nimero de particulas cargadas, es posible calcular un perfil de luz recibida en el
diafragma proponiendo un perfil del nimero de particulas cargadas en la cascada. El
flujo calculado puede compararse con los datos experimentales variando los parametros
del perfil propuesto hasta encontrar aquel que mejor describe los datos. Un ejemplo de
cémo el ajuste describe los datos en dos eventos FD puede verse en la figura 3.5.

3.1.3. Determinacion de la Energia del Primario

El niimero de particulas cargadas esta relacionado linealmente con la energia deposi-
tada por la ecuacién 3.12. Esto implica que el ajuste del perfil de desarrollo longitudinal
puede realizarse también utilizando como variable la energia depositada.

Tanto para la estimacién de la luz Cherenkov sobre el eje de la cascada como para
el calculo de la energia total depositada es necesario contar con el perfil longitudinal
completo. El campo de visién del detector de fluorescencia es limitado y generalmente
sélo brindara datos de una porcién del perfil longitudinal por lo que la funcién de ajuste
deberd extrapolase para estimar la porcién faltante. Para que esta extrapolacién tenga
sentido la funcion utilizada debe describir correctamente el desarrollo longitudinal de
una cascada, como la funcién de Gaisser-Hillas [11]:

X—-Xq
dE X - XO A Xma)\z*X
dea:r Xmaz - XO ‘ ’

donde en este caso X, es la profundidad atmosférica a la que se da el mayor depdsito
de energia; dE/dX .., A y Xo son parametros que regulan la forma de la funcién. Para
un conjunto de parametros (Xmaz,dE/dXmaz,A\,Xo)=(0cr) dado, es posible obtener un
perfil de depdsito de energia que puede, entonces, compararse con el medido.

El depdsito total de energia (o energia calorimétrica) Feo, se calcula realizando la
integral de la funcién ajustada:

fen (X) = (3.19)

B = / " o (X) dX. (3.20)
0

La funcién de Gaisser-Hillas describe correctamente el desarrollo longitudinal de la
componente electromagnética, pero no de la componente muodnica. Debido a su baja
seccién eficaz, muchos muones de alta energia continian su desarrollo sin depositar su
energia, al igual que los neutrinos, de manera que no toda la energia de la cascada es
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Figura 3.5: Ejemplo de dos eventos registrados por el detector de fluorescencia con los
ajustes del perfil longitudinal con una funcion de Gaisser-Hillas (linea negra) superpuesta
al numero de particulas estimado a partir del perfil del flujo luminoso, una vez eliminada
la contribucion de luz Cherenkov (puntos). Los datos de los dos eventos de la fila superior
fueron promediados en un histograma para mayor claridad en la parte inferior. Los
valores obtenidos de Npaz, Xmaz, Fem Yy E presentan solo los errores estadisticos del
ajuste. (Tomado de [1])
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depositada en la atmosfera. Es usual referirse a esta energia como energia invisible o
energia faltante, aunque estos dos términos no son formalmente iguales. Hablaremos
sobre esta diferencia en el capitulo 4.5.

Para obtener la energia del primario a partir de la energia calorimétrica de la cas-
cada, es necesario aplicar una correccion por la energia faltante que suele expresarse
como un factor multiplicativo fasissing. Este factor debe ser determinado con simulacio-
nes Montecarlo y en la seccién 4.5 mostraremos un método mejorado para calcularlo,
utilizando el programa de simulaciones AIRES. Veremos que este factor de correccion
puede ser parametrizado con:

1 ECal ECal _
_ — A% v 3.21
finv EPm'mary ﬁ ( 1EeV ) ( )
de manera que la energia total puede escribirse como:
EPrimar‘y = fim} ECal (322)

La produccién de neutrinos y muones esta determinada por la cantidad de mesones
generados en la cascada y de su probabilidad de decaimiento en la atmosfera. Esto de-
pende a su vez de la energia del primario y de su naturaleza. El factor de correccion lleva
consigo estas dependencias y ademas, la provocada en las simulaciones por las diferen-
cias entre los modelos hadrénicos utilizados, que emplean secciones eficaces diferentes
para la generacién de mesones. Daremos mas detalles sobre esta correccion en la seccion
4.5

3.1.4. Errores Sistematicos en la Determinacion de la Energia

La reconstruccion de la energia del primario tiene varias fuentes de error sistematico
que afectan la medida [21],entre las que pueden destacarse:

Rutina de reconstruccién En [20] se mostré que la resolucion intrinseca de la rutina
de reconstruccién en un conjunto de datos simulados es del orden del 8 %.

Calibracién La calibracién absoluta del detector (seccién 2.2.4), realizada con el drum,
tiene un error sistemético estimado del 9,5% e incluye la dependencia de la res-
puesta del sistema Optico con la longitud de onda .

Tasa de emisién La tasa de fotones emitidos por unidad de energia depositada, Yif en
la ecuacién 3.10, tiene una incerteza del 14 % [16]. La dependencia de la tasa de
emision de fluorescencia con la temperatura, la presién y la humedad atmosférica,
que son aproximadas con una parametrizacion estacional promedio, introduce un
error sistemético adicional del 7 %.

Aerosoles Los procesos de dispersion molecular son relativamente faciles de calcular,
ya que la composicién quimica de la atmoésfera no varia demasiado y puede ser
modelada utilizando promedios mensuales. La concentracién de aerosoles resulta
mucho més dificil de determinar y puede variar drasticamente en una escala de
tiempo de pocas horas, por lo que se vuelve necesario un monitoreo continuo de
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la atmoésfera. La incerteza sistematica debido a la atenuacion producida por los
aerosoles en la determinacién de la energia es del 4 %.

Coleccién de la luz Parte de la luz que ingresa por el diafragma no es considerada
por el método de reconstruccion, debido a la seleccion de pixeles efectuada. Dado
que la cascada tiene un ancho finito 3.3.3, la imagen se forma simultdneamente
sobre varios pixeles y la luz que reciben los pixeles que no fueron seleccionados
debe ser tenida en cuenta para el calculo de energia. Veremos en la seccién 3.2 que
las incertezas en la recoleccién de luz introducen un error sistemadtico del 10 % en
la determinacién de la energia.

Correccion de la energia faltante La dependencia con el modelo hadrénico y la
composicion del primario de la correccion por la energia faltante parametriza-
da por la ecuacién 3.21, que veremos con mas detalle en el capitulo 4.5 agrega una
incerteza sistematica del 4 %

Todos estos errores sumados en cuadratura dan una estimacion del error sistematico
total en la estimacién de la energia del rayo césmico primario del orden del 22 %. Este es
un logro destacable, considerando que estamos infiriendo la energia del rayo césmico a
partir de la deteccién de la fluorescencia que produce el pasaje de las particulas cargadas
de la cascada que el mismo genera en las moleculas de la atmoésfera. Existen varios
esfuerzos para disminuir ain mas esta incerteza, entre los que puede mencionarse el
experimento AirFly para la determinacién més precisa de la emisién de fluorescencia y
de su dependencia con los parametros atmosféricos [31].

Otro esfuerzo, en este caso con el objetivo de mejorar nuestra comprensién del sistema
de deteccidn, la coleccion de la luz en la reconstruccién y el tratamiento de la extensiéon
de la imagen en la camara, es la mejora de las rutinas de reconstruccién. El método
de reconstruccion estandar del perfil longitudinal que hemos descripto presenta algunas
deficiencias, la mayoria de ellas relacionadas con el angulo de corte que debe introducirse
para la determinacién de la luz en el diafragma, el cual es determinado maximizando la
relacion senal-ruido y no hace uso del conocimiento que tenemos del sistema 6ptico. Al
no contemplar las caracteristicas del sistema éptico, el método tampoco puede modelar
las aberraciones presentes en el telescopio ni tratar las pérdidas de senal provocadas
por las ineficiencias de los conos de Winston, que introduce inhomogeneidades en la
respuesta de la camara.

La figura 3.6 muestra como ejemplo la distribucién angular con respecto al eje de la
cascada de los fotones provenientes de aproximadamente 1000 eventos hibridos “dora-
dos”. Puede verse que una fraccién importante de la luz proviene de angulos mayores al
tamano del pixel, que tiene un radio angular de 0.75° y que un 18 % proviene de dngulos
mayores que el corte que establece (,,; en la reconstruccion.

La senal contenida en los pixeles descartados por encontrarse mas alla de Copt no es
considerada para la determinacion del flujo luminoso, introduciendo un sesgo negativo
en el calculo de la energia del primario.

Otra deficiencia del método de reconstruccion estandar es la imposibilidad de calcular
el flujo luminoso total cerca del borde de la camara, donde sélo una parte (desconocida
a priort) de la luz que llega al detector es recogida por la cdmara. Con este método
tampoco es posible utilizar la informacién proveniente de dos telescopios contiguos en
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Figura 3.6: Distribucion angular de los fotones en el diafragma producidos en alrededor
de 1000 eventos hibridos “dorados”. La distribucion azul muestra la luz que queda fuera
de la reconstruccion estandar debido al corte en (, el dngulo entre el eje de la cascada y
la direccion en la que apunta el fotomultiplicador. Para estos eventos, el valor promedio
de Copt €5 1,4°, y un 18 % de la luz no es considerada.

la region en la que se superponen sus campos de vision, ya que al hacerlo se incrementa
la relacién senal-ruido (ec. 3.8). Estos dos efectos se combinan cuando una cascada
atraviesa el campo de vision de dos o mas telescopios provocando un hueco en el perfil
longitudinal medido.

La reconstruccion estandar intenta tener en cuenta la distribucion lateral de la casca-
da utilizando parametrizaciones para estimar a posteriori la cantidad de luz que queda
fuera de (ot [20, 24]. El efecto de estas correcciones es aumentar la energfa entre un 10 y
un 15 %, pero atn no incluye los efectos causados por las inhomogeneidades de la cdma-
ra ni por los bordes de la misma, pues sigue sin modelar las caracteristicas del sistema
optico. En lo que resta de este capitulo, presentaremos un método de reconstruccion del
perfil longitudinal que busca resolver estas deficiencias a la vez que brindar una mejor
comprension de la distribucion de la luz en la cascada.
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3.2. El Método del Spot

La rutina de reconstruccién alternativa conocida como el método del Spot !, busca
resolver las deficiencias de la rutina de reconstrucciéon estandar utilizando una simulacién
del sistema 6ptico para predecir la distribucion de la luz sobre la cadmara (el spot) y a
partir de esta distribucion predecir la senal en cada uno de los pixeles de la camara.
Esta prediccion puede compararse con la senal medida y los pardametros de la funcién
que describe el perfil longitudinal pueden variarse hasta encontrar aquellos que mejor
ajustan los datos experimentales.

3.2.1. Reconstruccién del Perfil Longitudinal

En el método del Spot el flujo esperado de fotones en el diafragma (el equivalente a
la ecuacion 3.9) es estimado a partir de una parametrizacién del perfil longitudinal de
la cascada con una funcién de Gaisser-Hillas como la presentada en la ecuacion 3.19 con
pardmetros (X,uaz,dE/dX mae\Xo)=0cH, al igual que en el método estdndar. A partir
del niimero de fotones en el diafragma, el método del Spot introduce una simulacién
detallada de las caracteristicas del sistema Optico para calcular la senal esperada en
cada fotomultiplicador.

La Funcién de Spot

Las caracteristicas del sistema éptico son resumidas por la la funcién gs,.: que des-
cribe la distribucion de la luz sobre el plano focal en funcién del angulo de incidencia de
la luz que entra por el diafragma del telescopio. Como el sistema éptico no es perfecto
y la fuente luminosa no es un punto, a un tiempo t dado el spot puede cubrir secciones
de varios pmt.

La distribucién lateral de la luz en la cascada, su geometria respecto al detector
y las caracteristicas atmosféricas varian con el tiempo mientras esta se desarrolla, de
manera que el spot en la camara debe ser calculado para cada intervalo de tiempo t. La
distribucién lateral de la luz de fluorescencia y de la luz Cherenkov estan estrechamente
ligadas a la distribucién lateral de particulas cargadas en la lluvia. La dispersién de
la luz producida por la cascada debido a los procesos de Mie y Rayleight modifica la
distribucién de la luz que llega a la camara, formando una imagen propia que debe
ser incluida en el analisis. La distribucion de la luz en la camara de cada una de estas
componentes es diferente, por lo que tendran funciones de spot diferentes.

Para describir la distribucion de la luz sobre la camara utilizamos los angulos €2 =
(cr, ¢), que son las coordenadas polares que definen la posicién en la superficie focal de
la cAmara tomando el centro de la imagen (ubicada sobre el eje de la cascada) como
origen. La coordenada « es la distancia angular al centro de la imagen (la coordenada

'El desarrollo de este método fue liderado por el grupo de la Universidad de Roma II Tor Vergata
y realizado por lo que se conoce dentro de la colaboraciéon como el “Spot Group”, que incluye la
participacion de investigadores de varias universidades. El método lleva poco mas de 5 anos de desarrollo
y ha ido evolucionando con el tiempo. Mi contribucién dentro del grupo consistié principalmente en
elaborar la primera implementacién disponible en Offline | el software oficial de la colaboracién Auger;
y estudiar el tratamiento del ancho de la imagen, en particular para comprender la contribucién de las
distintas distribuciones laterales y la necesidad de la funcién de difusién geométrica y su valor.



3.2. El Método del Spot 71

radial) y ¢ describe un circulo alrededor del centro de la imagen (para « fijo). Cuando «
es calculado para dar la posicién del centro de un pixel, lo identificaremos con el simbolo
¢, para ser consistentes con la notacion de la seccién precedente.

Utilizaremos la notacion g%, (€2, t, gr) para distinguir las distintas funciones de spot
y dejar explicitas sus variables relevantes. El superindice p se utilizard para distinguir
las distintas componentes: flu para luz de fluorescencia; Cer — dir para la radiacién
Cherenkov de incidencia directa; C'er — Scat para la radiacion Cherenkov que incide
luego de ser dispersada; y M.S par la luz que llega al detector luego de sufrir varias
dispersiones.

Dejaremos los detalles del calculo de cada una de las funciones de spot para la seccion
3.3, y nos centraremos primero en como se utilizan para realizar la reconstruccion del
perfil longitudinal de la cascada, a partir del calculo de la senal en cada pmt.

Calculo de la Senal en el pmt

Conocidas las distintas funciones g4,,:(€2,t,0qm) (normalizadas a 1), el célculo de la
senal en cada pmt es inmediato. La integral sobre el campo de visiéon de cada pmt €2,
nos dara la fraccién de luz que llegara al pixel

J2(t06) = /Q 4 g7 (1, Ocn) (3.23)

donde d2? = daa d¢. Como también veremos més adelante, esta integral se hace por
separado en la regién cubierta y no cubierta por el Mercedes (para tener en cuenta
los efectos de la eficiencia limitada del mismo) para luego corregir las constantes de
calibracion.

p

La fraccion f,,; nos permite calcular la senal esperada en cada pmt

e (8 0cir) = Z MW ”%g(t; Ocr) + ngedt (3.24)
pmt

p

Podemos definir entonces una funcién x? para encontrar el conjunto de pardmetros
Ocr que mejor describe la senal medida en cada pmt.

Ajuste de los Parametros de la Funcion de Gaisser-Hillas

Los pardmetros gy se determinan minimizando la funcion x? correspondiente. Para
ahorrar tiempo y reducir la contribucién del ruido en la senal, sélo se consideran los
pixeles relevantes del evento. El criterio adoptado para la seleccion es el de utilizar sélo
los fotomultiplicadores que han pasado el nivel de disparo T2 y tienen bien determinados
los tiempos inicial y final de la senal.

Luego se establece, utilizando la informacién de la reconstruccién geométrica, la
posicidn que tiene la traza sobre la camara. Para cada intervalo de tiempo, se seleccionan
solo los pixeles con ¢ < (., un valor constante definido por el usuario. En general, (. se
elige buscando un compromiso entre el requisito de recolectar tanta luz como sea posible
y evitar un aumento exagerado del ruido de fondo. Notese que este criterio de seleccion
no busca maximizar la relacion senal-ruido como en el método estandar sino simplemente



72 Capitulo 3. Reconstruccion de Eventos de Fluorescencia

excluir pixeles que se encuentran muy lejos de la traza y claramente no pertenecen al
evento. Ndtese también que es un valor fijo, idéntico para todos los eventos y que incluye
a los pixeles del borde de la camara, de manera que permite describir la caida de la senal
cuando la imagen entra o sale del campo de vision.

Con el método del Spot, podemos definir dos funciones x?: una ajustando directa-
mente el valor de la senal en los fotomultiplicadores (ADC-fit) y otra ajustando el flujo
de luz en el diafragma (Ph-fit).

En el ajuste ADC-fit la funcién 2 es:

e (1) AﬁZf(t Oon)\
XADC GGH Z Z Apmt (325)

donde la suma se realiza sobre los pmt que pasaron el criterio de seleccién, nt" “(t,0ar)
es la sefial esperada, n”7 (t) la seial medida y 575" (t, 0qr) el error en la sefial esperada.

La luz proveniente de la cascada se encuentra concentrada cerca de su eje, por lo que
utilizar un valor grande de (. en la seleccion de pixeles disminuye considerablemente la
relacion senal-ruido. Contrariamente a lo que cabria esperar, el ajuste ADC-fit no se ve
afectado por esta disminucién ya que la pequena relacion senal-ruido de estos pixeles
hace que su contribucién a la funcién x4 po(0gr) sea practicamente independiente de el
valor que toman los parametros de la funcion de Gaisser-Hillas. Esto permite utilizar el
ADC-fit para recoger practicamente toda la senal sin degradar la calidad del ajuste.

Para el ajuste Ph-fit debemos primero calcular el flujo de luz medido en el diafragma
a partir de las senales en los pmt:

370 Z 0370 pmt npmt) (326)

pmt adc ped
pmt

Como en el caso anterior, la suma estd restringida sélo a los pixeles seleccionados

(€ < G)
Llamamos n?fy%(t) al flujo medido para diferenciarlo del flujo real ya que la ecuacion
3.26 incluye los defectos del detector y la reduccién del campo de visién introducido por

Ce-
Para obtener el valor esperado de n%\% se calcula primero la fraccion total de luz

recolectada para cada tiempo t y proceso p

fhor(t; 0cH) prmt (t; Oam) (3.27)

pmt

con la suma restringida por (.. El flujo esperado es entonces:

A3 (t; Ocr) ZA«’”O (t: 0cr) [ (t; Ocn) (3.28)

y la funcién y? para el ajuste Ph-Fit es:

(n%“w(t) e (t; 6@))2

@M(t, 9GH)

Xon(Ocn) = (3.29)

t
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donde el error o5, del flujo medido se obtiene propagando los errores en la sefial.

Para el ajuste Ph-Fit no es conveniente incluir entre los pixeles seleccionados a
aquellos que tienen sefales muy pequenas (esto es, tomar (. ~ (o). Al realizar el
ajuste sobre el flujo total de fotones, sumando la senal de varios pixeles, se pierde la
informacion detallada de los pulsos individuales y los pixeles que tienen poca senal
influyen negativamente sobre el ajuste, aumentando las incertezas estadisticas del fit.

Cuando una parte importante de la imagen se encuentra fuera del campo de visién
definido por (., la ecuacién 3.28 automaticamente incluye la correccién necesaria. Si
existen pixeles con ( > (. con probabilidad de detectar algo de senal, la fraccién total
de la ecuacién 3.27 serd menor que 1y 1 — fF, serd la fraccién de luz no recolectada.

La filosofia que rigié (y rige) el desarrollo del método del Spot es la de realizar un
ajuste de los observables de interés fisico dejando los datos tal y como fueron medidos,
sin realizar transformaciones o suposiciones sobre los mismos. La estrategia de ajuste
ADC-Fit de ajusta exactamente a esta filosofia.

La estrategia de ajuste Ph-Fit se asemeja mas a la reconstruccion estandar, y puede
modificarse facilmente para realizar el fit sobre el depdsito de energia en lugar de hacerlo
sobre los fotones en el diafragma. Los resultados que asi se obtienen son una excelente
prueba de consistencia entre el método del Spot y el método standard, como veremos
en la seccion 3.5.

3.2.2. Correccién Debida al Mercedes

Como vimos en la seccion 2.2.2 el espacio existente entre dos pmts contiguos esté cu-
bierto por piezas plasticas con la forma de la estrella de Mercedes, que distribuyen la
luz que de otra manera se perderia en esta region insensible de la camara hacia la parte
sensible de los fotomultiplicadores. Debido a la simplicidad de su forma (son superficies
planas en lugar de parabdlicas) y a la reflectividad del Mylar con el que estan cons-
truidos, la eficiencia de coleccion no es perfecta y un porcentaje de la luz incidente se
pierde.

Para tratar los efectos que este fenémeno introduce en la senal, podemos calcular
para cada pmt y para cada tiempo ¢ la fraccién d,,,; entre el nimero de fotones que
inciden sobre la superficie del Mercedes (la regién de lineas paralelas a los bordes de los
pixeles de la figura 3.11) y el nimero de fotones que incide sobre el pmt incluyendo su
Mercedes.

Con esta definicién 9,,,; tomara valores entre 0 y 1, con d,,,¢ = 0 cuando todo el spot
esta contenido dentro del pmt y 0, = 1 cuando toda la luz es reflejada en el Mercedes
antes de alcanzar el fotocdtodo. La fraccion de luz que llega al fotocatodo puede ser
entonces escrita como:

) = Tar S (1) + (1 — Spme(t)) (3.30)

donde Ty es la eficiencia del Mercedes. La fraccién €} " serd igual a 1 sélo si todo el
spot esta contenido en el pixel (d,,: = 0) o si el Mercedes tuviera una eficiencia 6ptima
(Thr = 1). La eficiencia real del Mercedes ha sido medida en el laboratorio [22] y su valor
promedio es de Ty, = 0,80.
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Figura 3.7: Medida experimental (izquierda) y simulacion con el método del Spot (dere-
cha) de la uniformidad de la camara para un arreglo de laboratorio de una serie de 3
fotomultiplicadores contiguos con el Mercedes instalado [22], en la que un haz luminoso
barre la superficie de los pixeles de izquierda a derecha. La linea completa es la suma de
la senal en c/u de los fotomultiplicadores, dada por la linea punteada.(Tomado de [1])

Para ilustrar la excelente descripcion de la cdmara que podemos lograr con el método
del Spot, la figura 3.7 muestra una comparacién entre la senal registrada cuando un haz
de luz barre una hilera de 3 pixeles con sus respectivos Mercedes y la simulacién del
mismo procedimiento con el método del Spot. Puede verse cémo la simulacién describe
correctamente el ingreso y el egreso del haz en el pixel, y como la senal total presenta
inhomogeneidades debidas a la ineficiencia del Mercedes para repartir la luz entre dos
fotomultiplicadores contiguos.

La correccion debida al Mercedes afecta a las constantes de calibracion de cada pixel,
pues como se menciono en 2.2.4 éstas son determinadas en condiciones de iluminacién
uniforme utilizando el drum. En estas condiciones, el cociente d,,,; es el mismo para
todos los fotomultiplicadores de la camara y estd dado por el cociente entre el drea
del Mercedes y el area del fotocatodo. Esto implica que dgrum = 0,632 para todos los
pixeles v €grum = 0,874 si Thy = 0,8. Las constantes de calibracion deben entonces ser
modificadas por un factor

h(t) _ Tar Spma(t) + (1= Spma(t))
! t = M = P £ ' 1

Esta correccién varfa entre f, ., >~ 1,08 para dpm = 0 a f;,, = 0,87 para dppy = 1
con Ty = 0,80. La senal en el fotomultiplicador puede ser, por lo tanto, entre un 8 %
mads alta y un 13% mads baja de lo que estima la reconstruccién estdndar. Durante la
reconstruccion de un evento este efecto es promediado a lo largo de toda la traza, de
manera que su impacto final sobre la determinacién del perfil luminoso es pequeno.
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El efecto de las inhomogeneidades de la camara puede verse en la figura 3.8, que
presenta la predicciéon del método del Spot sobre los mismos eventos presentados como
ejemplo para la reconstruccién estandar de la figura 3.5. El ingreso y egreso del spot
en los fotomultiplicadores, junto al tratamiento realista de la eficiencia del Mercedes
produce una modulacién en la senal esperada que es enmascarado por las fluctuaciones
propias del método de medicion.

3.2.3. Ventajas

Una de las ventajas més importantes del método del Spot con respecto al método
estandar es su capacidad para tratar los bordes de la camara. Cuando la cascada entra
o sale del campo de visién del telescopio, s6lo una parte de la imagen incide sobre la
superficie de la cdmara y el método del Spot brinda una estimacién precisa de la senal
esperada en cada pmt. Otra ventaja importante del método del Spot es la capacidad de
tratar adecuadamente las inhomogeneidades de la camara debidas a la presencia de los
Mercedes, como se mencioné en la seccion precedente (3.2.2).

Debido a que cuando la imagen atraviesa la zona de solapamiento del campo de
vision de dos telescopios contiguos la relacion senal-ruido aumenta, el método estandar
simplemente descarta los datos correspondientes al telescopio con senal mas baja y las
senales de los pixeles cercanos al borde de la camara, generando en algunas ocasiones
huecos en el perfil longitudinal. El método del Spot es capaz de utilizar la informacion
de ambos telescopios simultaneamente, generando un perfil longitudinal homogéneo que
utiliza toda la informacion disponible.

La figura 3.8 brinda dos ejemplos donde pueden verse cualitativamente estas ven-
tajas. En el evento del lado izquierdo puede verse con claridad como la senal aumenta
rapidamente cuando la cascada ingresa en el campo de vision del telescopio y luego
disminuye al salir del mismo, en cada uno de los extremos del perfil. La prediccién del
método del Spot sigue claramente este comportamiento.El evento presentado en el lado
derecho corresponde a una cascada que atraviesa el campo de vision de dos telescopios.
El salto en el perfil longitudinal es provocado por la suma de las senales de cada telesco-
pio en la zona de solapamiento de los campos de visién, y vemos como el método del Spot
lo ajusta correctamente. En ambas figuras puede verse también el efecto “oscilatorio”
que provoca el Mercedes en el perfil esperado

Una forma de apreciar el potencial del método del Spot es comparando su prediccion
con la senal medida en cada pixel. La figura 3.9 muestra un ejemplo de esta comparacion
para algunos pixeles a lo largo del plano SDP sobre la cAmara en un evento representa-
tivo. Para cada pixel seleccionado se muestra la fraccion del spot que da en el pixel para
el momento de mayor senal. Puede verse que para los pixeles 123 y 124 esta fraccion
es relativamente baja, del orden del 40-50 %, va que el plano del SDP pasa justo por el
borde de ambos pixeles y el spot queda dividido entre ambos. Para los demés pixeles, las
fracciones son mayores pero nunca superan el 85 % pues el spot es siempre més grande
que un pixel.

Es de destacar el excelente acuerdo entre la predicciéon del modelo del Spot para
cada uno de los intervalos temporales y los datos. Este acuerdo requiere no sélo un
buen modelo del spot éptico, sino también una buena reconstruccion geométrica. Si se
modificara ligeramente la posiciéon del plano SDP, éste ya no daria justo sobre el borde
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Figura 3.8: FEjemplo de dos eventos registrados por el detector de fluorescencia con los
justes del perfil longitudinal incluyendo las inhomogeneidades de la cdmara con el método
del Spot (linea roja) superpuesta con el nimero de particulas estimado a partir del perfil
del flujo luminoso, una vez eliminada la contribucion de luz Cherenkov (puntos). El
efecto oscilatorio es enmascarado por las fluctuaciones de los puntos experimentales. En
la parte inferior, los datos fueron promediados para mostrar el perfil con mayor claridad.
Los valores obtenidos de Npaz, Xmaz, Fem Yy E presentan solo los errores estadisticos
del ajuste y son muy similares a los obtenidos con el método estandar, que pueden verse
en la figura 3.5.(Tomados de [1])
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Figura 3.9: Comparacion entre la senal esperada utilizando el método del Spot y la senal
medida en algunos pixeles a lo largo del plano SDP sobre la camara. Las senales estdn
expresadas en numero de fotones de 370 nm en el diafragma cada 100 ns, y se muestra
en azul la porcion estimada de luz Cherenkov. Para cada pixel seleccionado se muestra
en el borde superior derecho la fraccion maxima del spot que cae queda dentro del pizel.
La cascada atraviesa el campo de vision de la cdmara desde arriba hacia abajo, como
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puede verse por la posicion temporal de la senal en cada pizel.
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Figura 3.10: (izquierda)Numero de fotones detectados en funcion de C, el dngulo entre
la imagen y el centro del pixel. (derecha) Numero de fotones detectados en funcion del
tiempo.

de los pixeles 123 y 124 y la prediccién de la senal dejaria de ser 50 % para cada uno, las
fracciones serian significativamente mas grandes en un pixel que en el otro, y la senal
esperada seria mucho mayor que los datos en un pixel y mucho menor en el otro. Por
otra parte, un pequeno cambio en la ubicacion del eje de la cascada dentro del plano
SDP modificard el tiempo de arribo de la senal al telescopio, modificando la forma
temporal de los pulsos. Esta sensibilidad podria utilizarse para ajustar la reconstruccion
geométrica del evento, y el desarrollo de un algoritmo que haga uso de esta capacidad
del método del Spot es uno de los desarrollos que se prevén en el futuro.

Para evaluar la calidad de la reconstruccién en varias cascadas, examinar la senal
en cada uno de los fotomultiplicadores evento por evento se vuelve poco practico. Una
forma de resumir los resultados de la reconstruccién de una cascada es realizar por
separado el grafico de la distribucion lateral y de la distribucion longitudinal de la senal
en el evento, y compararlos con la senal esperada como se muestra en la figura 3.10.

Esta técnica nos permite tener una visién de la distribucién lateral de la luz inte-
grada en el tiempo y de la luz integrada en ( en todo el perfil longitudinal, uniendo la
informacion de todos los pixeles. La distribucién lateral, al estar en unidades angulares,
puede utilizarse para sumar varias cascadas como se hizo en la figura 3.6 y tener asi una
idea del comportamiento promedio de la distribucion lateral de la senal y evaluar que
tan bien ésta es descripta por nuestro modelo.
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3.3. Calculo del Spot en la Camara

La caracteristica distintiva del método del Spot es la utilizacién de un modelo que
predice la distribucion de la luz sobre la camara. Esta prediccion se utiliza luego para
calcular la senal esperada en cada pixel.

El célculo de la distribucién de la luz sobre la cdmara no es sencillo. Para una
fuente puntual, la aberracién esférica del espejo del telescopio de fluorescencia genera
una imagen que no es un punto, sino una regién sobre el plano focal (el spot) que
tipicamente cubre un area angular de 0.25° de radio. A esto debe agregarse el tamano
finito de la cascada, que implica que los fotones que arriban al diafragma provienen
de distintas regiones del espacio por lo que el tamano del spot depende ademés de los
detalles de la distribucién lateral de la cascada [29][30].

La funcién que describe la distribucién de la luz en la cdmara g, resulta de la con-
volucién? de varias funciones que describen la distribucién angular de la luz al ingresar
por el diafragma con los defectos del detector (aberracién esférica, inhomogeneidades de
la camara, resolucion finita, etc.). La funcién g%, se calcula entonces como:

Pt = 8 @ u @ wP (3.32)

donde s es la funcién que describe el spot 6ptico (la imagen de un objeto puntual);
wP es la distribucién angular de cada componente de la luz incidente en el diafragma
segun el indice p; y v es una funcién empirica introducida para reproducir los datos
experimentales, ensanchando la distribucion para incluir los efectos de la resolucion
finita del detector, que no son descriptos por las funciones s y wP. En esta seccion
describiremos, en forma progresiva, cada una de estas funciones .

3.3.1. El Spot ()ptico

Para una fuente puntual lejana, la fraccion de luz que va a dar a cada fotomultiplica-
dor puede calcularse simulando un flujo uniforme de fotones distribuidos aleatoriamente
en la apertura del telescopio. Los fotones deben ser propagados segin los principios de la
Optica geométrica hasta la camara, incluyendo las desviaciones producidas por el anillo
corrector y los efectos de sombra que produce el soporte de la camara. La simulacién
utilizada para nuestro método se corresponde con el modelo presentado en [28].

Debido al cambio en la posicién relativa de la sombra de la camara y al efecto del
anillo corrector, la forma del spot depende del angulo de incidencia. Para acelerar el
coOmputo durante la reconstruccién, las fracciones de spot en cada fotomultiplicador fue-
ron calculadas barriendo las distintas direcciones de incidencia. El paso angular utilizado
en el barrido fue ajustado de manera que la fracciéon de spot no varie demasiado entre
un paso y el siguiente, para no introducir errores. Durante la reconstruccion se utilizan
los valores correspondientes a la direccion mas cercana calculada.

2Para indicar la operacién de convolucién utilizaremos el simbolo ®, esto es:

he f= /dx’ h(x —2') f(2)
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Figura 3.11: Esquema del método utilizado para calcular la fraccion de luz que arriba
a cada pmt. La geometria de la cascada establece la posicion de centro del spot en la
camara (el punto focal ideal), y el modelo del spot da la dispersion de la luz con respecto
a éste punto. La fraccion correspondiente a cada pmt se obtiene contando el numero de
puntos que quedan dentro de cada pmt y normalizando al niumero total de puntos. Fl
conteo se hace discriminando la zona cubierta y no cubierta por el Mercedes. El spot
presentado en este ejemplo corresponde a una posicion cercana al borde de la cdmara.

La figura 3.11 ilustra cémo la distribucion simulada de los fotones en el spot puede
ser utilizada para calcular la fraccién de la senal que va a cada fotomultiplicador en un
tiempo t. Cada direccion de arribo define un punto sobre la cAmara, que se toma como
punto central del spot. El nimero de fotones que incide sobre la superficie de cada pmt,
normalizado al nimero total de rayos utilizados en la simulacién, da la fraccion fym,:(t)
de la senal que se espera en cada fotomultiplicador.

En general, la suma de todas las fracciones a un tiempo ¢ debe ser igual a 1, pero
existen dos excepciones. La primera se produce cuando la cascada entra o sale del campo
de vision del telescopio, dado que algunos fotones del spot quedaran fuera de la caAmara
y la suma de las fracciones sera menor a 1. La segunda se produce cuando la cascada se
encuentra en la zona donde se solapan los campos de vision de dos telescopios, donde la
suma de todas las fracciones se acercara a 2, pues estamos sumando contribuciones de
dos telescopios.

El lado izquierdo de la figura 3.12 muestra la distribucién angular de la luz producida
por 300 cascadas y el valor calculado por el método del Spot utilizando g5, = s,
asumiendo una fuente puntual y una resolucién infinita en la reconstrucciéon geométrica
(haciendo w? y wu iguales a la funcién §). El ancho producido por s se extiende hasta
¢ = 1°, mucho mas alla de los 0.25° que tiene el spot 6ptico tedrico. Esto es un efecto
introducido por el tamano finito de los pixeles en la camara, que tienen un radio de
0.75°. Cuando el centro de la imagen esta cerca del borde de un pixel, algunos fotones
son detectados por el pixel adyacente y deben ser asociados entonces con el centro de
dicho pixel, que tendra un ¢ ~ 0,75°.
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Figura 3.12: Numero de fotones detectados en funcion del dngulo con respecto al eje de
la cascada (C) para 300 eventos dorados. Los datos son comparados con la senal esperada
asumiendo un spot generado sélo por una fuente puntual (izquierda) e incluyendo una
parametrizacion del halo (derecha).

3.3.2. El Halo

El spot optico fue calculado asumiendo una éptica perfecta, con una fuente puntual
ubicada en el infinito e ignorando las desviaciones adicionales que puede introducir la
dispersién atmosférica, posibles problemas de alineacion en el espejo o la dispersién
generada por imperfecciones en alguno de los componentes.

Para verificar la calidad de la descripcion que el spot ideal calculado da sobre la
distribucién real de la luz en la camara, se realiz6 una campana de medicién de la
distribucién de la luz en la cdmara para una fuente puntual [27] . Para esto se utilizé un
dirigible lleno de helio, comandado a control remoto, del que colgaba una fuente luminosa
pulsante. El dirigible fue colocado dentro del campo de vision del telescopio a distintas
distancias, y se tomaron medidas de la imagen a lo largo de varias posiciones sobre la
camara.

En este estudio pudo observarse que es posible detectar una fracciéon importante de
luz mas alla del radio angular predicho por el spot 6ptico, a > 1°. Esta porcién de luz
por fuera del spot 6ptico, denominada “El Halo” fue parametrizada con la funcién [24]:

SR (R e

donde = es la funcién escalén® y sus puntos de quiebre a;, p y v son pardametros de
ajuste. La funcién puede verse graficada en rojo en la figura 3.13, y deja un 9% de la
luz por encima de o > 1°.

30(z) =1 paraz >0y =0 para = < 0.
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Figura 3.13: Funcidn de distribucion acumulativa de la luz de halo presentada en [24]
por M.Unger et al. (linea roja) y funcién acumulativa que mejor describe los resultados
experimentales con el método del Spot (linea negra).

Para describir correctamente los datos experimentales, es necesario incluir el halo
en el calculo de g%, Utilizaremos para ello una nueva funcién s para describir el spot
optico, dada por

s = (1—=¢)sq + csp (3.34)

en la que s, tiene en cuenta la aberracién esférica y otros efectos del sistema 6ptico
(el spot dptico de la seccién precedente); s, es la distribucién angular diferencial del
halo; y ¢ es una constante para variar la normalizacion relativa de cada componente.

De la distribucion acumulativa de H}y,, dada por la ecuacion 3.33 se puede extraer
la distribucién diferencial segtin:

1 dHhalo

hao = T
hal 2rae dao

(3.35)

donde el factor 27 se debe a la normalizacién en la coordenada ¢. Utilizaremos esta
funcién para describir la distribucion de luz por encima de un dado «q y continuaremos
utilizando el spot éptico simulado por debajo. La parametrizacion final de la distribucién
del halo queda entonces

E(Oéo — Oé) hhalo(a()) + E(Oz — Oéo) hhalo(a>
Taghhato(@0) + 1~ Hpaio(ao)

sp(a) = (3.36)
donde la constante en el denominador se ajusté para mantener s, normalizado a 1.

El valor de la constante ¢ en la ecuacién (3.34) define la normalizacién relativa de las
funciones s, y s,. Para facilitar el calculo, esta constante puede expresarse en términos
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de la fraccion X de luz por encima de «g. Teniendo en cuenta que para o > «p, s, = 0

tenemos
2 00 2 0o
X = / dgb/ daa s = c/ dgb/ daa sy, (3.37)
0 g 0 g

y expresando la integral en términos de la funcién acumulativa Hy,;, obtenemos una
relacion entre ¢ y X

X

— = (mPhpae(o) + 1 — Hpyuolo 3.38
1—Hhalo(C¥0) <7r0hl(0) hl(o)) ( )

CcC =

Esta relacién permite ajustar la constante ¢ para comparar resultados con otras
parametrizaciones, segun la cantidad de luz que dejan sobre un angulo dado. Asi, si
quisiéramos reproducir la misma distribucién angular que en [24] para a > «g, debemos
fijar X =1 — Hpuo() =~ 0,106 por lo que ¢ ~ 14 %.

Por el momento, ilustraremos céomo el halo modifica la distribucion lateral de la
luz esperada en la camara en el lado derecho de la figura 3.12. En esa figura podemos
ver como la funcién genera una extensa cola en la distribucién angular. Para evaluar
la calidad de la descripcion de los datos con el modelo del halo y ajustar sus parame-
tros, deberemos primero convolucionarlo con el resto de los efectos que modifican la
distribucién de la luz en la camara: la funcion del spot s presentada en la funcién prece-
dente, las funciones de distribucion lateral w? y la funciéon empirica de resolucién u que
presentaremos en las secciones siguientes.

Al momento de escribir esta Tesis la Colaboracion Pierre Auger se encuentra traba-
jando para comprender el origen de este halo alrededor del spot 6ptico. Muchos factores
pueden dar origen a un ensanchamiento de la imagen, pero ninguno de los mas evidentes
pudo identificarse como el responsable directo. El halo parece estar presente en todos los
telescopios y en todos ellos tiene aproximadamente la misma magnitud, de manera que
es poco probable que sea originado por un problema de alineamiento de la éptica, pues
implicaria que todos los telescopios estarian desalineados de la misma manera. Tampoco
parece probable que se deba a una contribucién debida a la luz de dispersiéon multiple,
pues requeriria que ésta fuera mucho mayor que la predicha teéricamente. Se considero
también la posibilidad de que la luz fuera dispersada al llegar al diafragma por la presen-
cia de polvo en el filtro, pero esto fue descartada tras tomar nuevas medidas después de
una limpieza de los mismos. La existencia de reflexiones multiples dentro de la camara,
el telescopio o el filtro que cubre la apertura podrian justificar un porcentaje del halo,
y algunos procesos de dispersiéon no considerados hasta este momento podrian justifi-
car un porcentaje adicional. Probablemente, el halo observado sea una combinacién de
pequenas contribuciones de cada uno de estos factores.

3.3.3. El Ancho de la Cascada

Hasta aqui hemos considerado los efectos de la dptica para una fuente puntual.
Para incluir el efecto del tamano finito de la fuente en el spot Optico, es necesario
convolucionarlo con las funciones w? que describen la distribucién angular de los fotones
que llegan a la apertura debido al ancho de la cascada. El superindice p indica el origen de
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los fotones, ya que cada proceso tiene su distribucién lateral (fluorescencia, Cherenkov,
Cherenkov disperso por Mie, Cherenkov disperso por Rayleigh y dispersiéon multiple).

La funcién wP (2, t,0cn) es calculada utilizando parametrizaciones de la distribucién
lateral de los distintos fenémenos, y depende en general del dngulo sélido Q2 = («, ¢),
del tiempo t y de los parametros de la funcién de Gaisser-Hillas 65y que describen el
perfil longitudinal de la cascada.

Fluorescencia

La funcién que describe la distribucién de la emisién de fluorescencia fue parametri-
zada utilizando simulaciones en [29] y [30]. La parametrizacién encontrada es indepen-
diente de la masa del primario y de su energia si se la expresa en funcién de la edad s
de la cascada y de la distancia al eje de la lluvia expresada en radios de Moliere r*. La
funcién de distribucion acumulativa resultante es

P, s) =1— (1 +a(s)r) W (3.39)

Para un angulo «, r* se calcula conociendo la distancia del eje de la cascada al
detector d, a lo largo del plano SDP segin

dt
pr= 2220 (3.40)
M

donde r); es el radio de Moliere correspondiente a la altura a la que sucede la emision.

Cherenkov Directo

Como hemos mencionado, el ancho de la distribucién de la emision Cherenkov no
es necesariamente igual al de la emision de fluorescencia. Sin embargo, como hasta el
momento no se dispone de una parametrizacion adecuada para la emision Cherenkov la
aproximaremos utilizando la misma distribucion que la de la emisién de fluorescencia,
que es basicamente la distribucién de particulas cargadas.

wCerfdir ~ ,wflu N FCerfdir ~ Ffl“ (341)

Como en los cortes de calidad que se aplican para la seleccién de los eventos que
son utilizados para los andlisis se requiere que la contribucion del Cherenkov sea pe-
quena, esta aproximacion no afecta mucho los resultados. Para estudios que pretendan
utilizar eventos con una contaminacion por Cherenkov importante serd necesaria una
parametrizacién més adecuada.

Cherenkov Dispersado y Dispersion Miultiple

Para la distribucion de la luz de Cherenkov dispersada, es necesario contar con la
distribucién angular de los fotones Cherenkov emitidos a lo largo del eje de la cascada.
Esta distribucién ha sido parametrizada utilizando simulaciones [26] y es funcién de
la edad y de la altura de la cascada. Con esta parametrizacién es inmediato calcular
la funcién que describe la distribucién del Cherenkov dispersado w" =5 como fue
realizado en [23] e implementado en [24].
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Finalmente, debemos también considerar la contribuciéon de la luz que ha sufrido
varias dispersiones. Para esto, utilizamos los resultados de [25]. El cociente entre la luz
de dispersion multiple y la luz total en un circulo de radio « se parametriza con

k(a) - 07744 (OD Ascatt d1/2 a1’1)0’68 (342)

donde d es la distancia de la cascada al detector, OD es la profundidad éptica a lo largo
de d v ageqnt €5 €l coeficiente de dispersion. OD v aig.qir dependen de la longitud de onda,
por lo que la fluorescencia y la emision Cherenkov deben ser tratadas por separado. Para
mas detalles sobre la profundidad optica, ver el apéndice A.

Tomando & arbitrariamente grande como para incluir el campo de vision de todos los
pixeles seleccionados para la reconstruccién, la distribucion acumulativa de dispersion
multiple queda dada por

ka) 1-— k(@)

Fusle) = 7= 5@)

(3.43)

que es la funcion que utilizaremos para tratar la dispersion multiple.

Al introducir estas funciones en la descripcion del spot el acuerdo con los datos
mejora considerablemente, como puede verse en el lado izquierdo de la figura 3.14. Si
bien en la misma se ha calculado el spot teniendo en cuenta el halo y la distribucién
lateral de luz en la cdmara (gg,, = s ® w?), la distribucién esperada todavia es mds
angosta que la medida. Esto se debe a que aun falta incluir en el calculo del spot la
resolucion finita de la reconstruccion geométrica, que introduce una indeterminacion en
la posicién del spot sobre la camara provocando un ensanchamiento de la distribucion.

3.3.4. Difuminado Geométrico

Como vimos en la seccién anterior la introduccién de los efectos del spot optico, el
halo y las funciones que describen la distribucién de la luz en el diafragma debido al
ancho de la cascada, no son suficientes para describir adecuadamente los datos.

Para estudiar la distribucion angular de la senial es necesario asignarle a cada pixel
un valor de ¢ que se obtiene a partir de la reconstruccién geométrica de la cascada, pues
es la diferencia entre la direccion en la que apunta el pixel y el plano SDP. La precision
limitada de la reconstruccién geométrica implica que el plano SDP reconstruido puede
ser ligeramente diferente al plano SDP verdadero, provocando una diferencia entre los
valores reales y reconstruidos de ( para cada pixel.

Asi, algunos pixeles tendran asignados valores de ( ligeramente menores al real, y
su senal sera contabilizada como proveniente de una regién més cercana al centro de la
imagen, mientras que otros pixeles tendran asignado valores de ( ligeramente mayores
al real, y su senal sera contabilizada como proveniente de una regiéon mas periférica de
la misma.

Si bien este corrimiento tiene un valor medio cercano a cero, su existencia provoca un
difuminado de la distribuciéon angular de la senal que tiene como consecuencia principal
un incremento del ancho, causado por aquellos pixeles a los que se les asigné un ( mayor
al real.
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Figura 3.14: Numero de fotones detectados en funcion de ¢ para 300 cascadas. La figura
de la izquierda muestra que utilizar gipot = s ® wP no es suficiente para reproducir
la distribucion de los datos. La figura de la derecha muestra como el acuerdo mejora
introduciendo la funcion de difuminado gausiana u con un valor de o adecuado, y la
sensibilidad de la prediccion a un pequeno cambio en ese valor.

El error en la determinacién del plano SDP en cada evento particular es obviamente
desconocido y algunos eventos tendran un efecto de difuminado mayor que otros, depen-
diendo de la calidad de su reconstruccién geométrica. Cuando se analizan varios eventos
juntos como en la figura 3.14, estaremos viendo el efecto de difuminado promedio, aso-
ciado con la precisiéon promedio en la determinacion plano SDP.

Para emular este efecto, convolucionaremos con la funcién de spot g4,,; = s @ w” una
funcién gausiana centrada en 0,

1 1 2
Uy = exp (_a_2> (3.44)

21 \ro 20

El valor de o elegido fue determinando buscando aquél que diera la mejor descripcion
de los datos para nuestra muestra de 300 eventos y resulté ser o = 0,2°. El lado derecho
de la figura 3.14 muestra que al incluir esta funcién de difuminado en la distribucion
lateral, podemos lograr una muy buena descripcion de los datos experimentales.

En la misma figura pueden verse las distribuciones esperadas para dos valores dis-
tintos de . El método de reconstruccion es muy sensible al valor de ¢ utilizado y un
valor ligeramente superior al necesario resulta claramente en una distribucién demasiado
ancha, que no describe adecuadamente los datos. Por otra parte, un valor de o muy pe-
queno vuelve la distribucién predicha demasiado angosta, que es facilmente distinguible
de la distribucion experimental por la mayor altura de su pico central.

Como hemos determinado el o éptimo con un ajuste a los datos experimentales,
podria pensarse que de alguna manera u también estd corrigiendo cualquier defecto
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Figura 3.15: Lado izquierdo:Numero de fotones esperados como funcion de ¢ calculado
con ghyy = 5 @ wP @ ugge sumando la luz proveniente de 300 cascadas. La funcion
s incluye el efecto del halo con X = 1 - H(ag) ~ 0.106 (¢ = 14 %) para reproducir
la distribucion sugerida en [24]. Lado derecho: La misma distribucion con s calculado
empleando X = 0.15 (¢ = 19%) para obtener un mejor acuerdo con los datos.

que pueda tener el modelo del spot éptico y del halo s o los modelos de la extensién
lateral de la cascada wP. Si bien esto no puede descartarse, el valor de o que mejor
describe los datos es muy cercano a la incerteza nominal de la reconstruccion del plano
SDP encontrada con simulaciones y de mediciones realizadas con el laser de calibracién
(CLF) [33], respaldando nuestra interpretacién de la funcién v como un efecto debido
a la precision finita con la que nuestro detector puede determinar la geometria de las
cascadas.

3.4. Calidad en la Descripciéon de los Datos

Una vez determinadas las funciones que describen la distribucién lateral de la luz
que llega al diafragma, la funciéon que describe los efectos del halo, el spot optico y la
resoluciéon angular podemos calcular g7, = s ® w” ® u y con él comparar la prediccién
del método del Spot con la distribucion angular determinada experimentalmente.

En el lado izquierdo de la figura 3.15 mostramos esta comparacién sobre 300 eventos
hibridos dorados, utilizando la parametrizacién del halo sugerida en [24], con X = 0.106
(¢ = 14%). En este caso la parte central de la distribucién esta bien descripta hasta
casi 1,5°, pero luego la distribucién comienza a ser subestimada. Esto sugiere que la
cantidad de luz correspondiente al halo deberia ser ligeramente mayor, lo que puede
ajustarse variando la fraccion X definida en la ecuacién 3.37. El lado derecho de la
figura 3.12 muestra como utilizando una fraccion X = 0.15 (¢ = 19%), se logra una
mejor descripcion de los datos. El efecto de esta modificacién en la fraccién de halo es
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Figura 3.16: Numero de fotones en funcion de ¢ para una muestra de 300 cascadas.
Izquierda: distribucion esperada utilizando la descripcion completa del spot, indicando
las contribuciones de los distintos procesos. Derecha: Diferencia porcentual entre el valor
esperado y el medido.

incrementar la cantidad de luz por encima de 1,4° (=~ () alrededor de un 3 %.

Incorporada esta modificacién, la figura 3.16 muestra una comparacion entre la senal
medida y la senal predicha por el método del Spot, utilizando todas las funciones des-
criptas en las secciones anteriores, gspor = § @ WP @ ug 20 y discriminando la contribucion
proveniente de cada proceso. Podemos ver que el acuerdo entre la prediccién del método
del Spot y los datos experimentales es mejor al 10 % hasta 3°.

La discrepancia a grandes angulos puede ser originada por un corrimiento sistematico
en el algoritmo utilizado para la determinacién de la linea de base o en el algoritmo de
identificacion de picos. La senal lejos del eje de la cascada es muy tenue y una pequena
indeterminacién en la linea de base o en la altura de la senal puede significar una
diferencia porcentual importante.

El buen acuerdo entre la prediccion del método del Spot y los datos experimentales
puede verse también en eventos individuales, en especial en cascadas de alta energia que
arriban cerca del telescopio, en los que se puede disponer de varios pixeles para tener una
buena estadistica. La figura 3.17 muestra la distribucién lateral de un evento de 7x10%°
que disparé los detectores de superficie a sélo 6 km de la estacién de Los Morados. La
larga cola en la distribucion es claramente visible, y la senal esperada tiene un muy buen
acuerdo con la medida.

Como mencionamos en la seccion 3.2.3, la distribucién lateral en el evento es muy
sensible a la exactitud de la reconstruccién geométrica. Un cambio de s6lo 0.1° en el
eje de la cascada modifica completamente la distribucién lateral de la senal esperada
y su acuerdo con los datos experimentales cambia significativamente. Esta sensibilidad
permitiria, en eventos con suficiente estadistica como el de la figura 3.17, utilizar la
distribucién lateral para encontrar la geometria que mejor describe los datos. El método
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Figura 3.17: Distribucion lateral de la serial para un evento de 7x10'° a 6 km de uno
de los telescopios de la estacion de Los Morados. En el lado izquierdo, la senal esperada
calculada con gspor = SQUWP Qug 20 €5 comparada con los datos experimentales. En el lado
derecho se muestra un esquema con los pixeles disparados en la camara y la posicion del
eje de la cascada. Los colores indican la progresion temporal del evento. Los pizeles en
gris fueron descartados durante la reconstruccion geométrica (ver seccion 3.1.1)

consistiria en variar ligeramente los parametros geométricos encontrados por la recons-
truccién geométrica estandar buscando aquellos que mejor describen la altura de la senal
en cada uno de los fotomultiplicadores y en cada intervalo temporal, afinando de esta
manera la determinacion de la geometria de la cascada.

3.5. Comparacion con la Reconstruccién Estandar

Si bien el método de reconstruccién estandar y el método del Spot tienen un acuerdo
razonable en la determinacion de la profundidad del maximo de la cascada, que coincide
dentro de £+ 10 g.cm™2, existe una diferencia importante en la determinacién de la
energia. El método del Spot arroja en promedio un valor 13 % mayor que el método
estandar y en algunos casos llega a presentar una diferencia de hasta el 25 %. El efecto
neto de este incremento de la energia reconstruida es un aumento de la calibracién de la
escala de energia del detector de superficie del 22 %, introduciendo cambios importantes
en el espectro de energias de rayos cosmicos.

Las diferencias metodoldgicas mas importantes existentes entre los dos métodos de
reconstruccion son:

Coleccién de la luz en la camara: El método de selecciéon de pixeles es la diferen-
cia fundamental entre ambos métodos. En el método estdndar se utiliza el (yp
que maximiza la relacion senal-ruido, mientras que el método del Spot utiliza un
modelo de la camara para calcular sobre qué pixeles habra senal.
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Correccion por la luz no recolectada: El método estandar utiliza varias parame-
trizaciones de la distribucién lateral de la luz en la fuente para corregir por la luz
que incide con ¢ > (. El método del Spot incorpora automaticamente la luz no
recolectada al calcular la fraccion total del spot contenida en los pixeles seleccio-
nados. Las funciones de distribucion lateral utilizadas en ambos métodos son muy
similares (a excepcién del Halo, que es mayor en el método del Spot), pero arrojan
resultados diferentes por la convolucién con el spot optico.

Estrategia de ajuste: Para realizar la comparacion se usa la estrategia de ajuste Ph-
fit, que es conceptualmente idéntica a la del método estandar. El tratamiento de
los errores en el calculo es sin embargo diferente, pues ambos métodos utilizan
expresiones diferentes para calcular el valor de la senal esperado.

Otras diferencias menores: Al ser dos métodos independientes, existen varios deta-
lles de implementacion que agregan diferencias. Por ejemplo, en el método estandar
el valor de X que corresponde a un intervalo temporal dado es calculado en el centro
del intervalo temporal de 100 ns, mientras que en el método del Spot es calculado
en el borde. Otra differencia importante es que, por cémo es la implementacion
en el método estandar, en algunas ocasiones los intervalos temporales son mayo-
res a 100 ns. Esto introduce algunas diferencias extras en el valor obtenido de los
observables.

En [32], se realiz6 un estudio pormenorizado de las diferencias entre el método
estandar y el método del Spot. Para comprender el origen de las discrepancias entre
ambos métodos, en este estudio se modificé el método del Spot de manera de hacerlo lo
mas similar posible al método estandar, para luego ir agregando una a una las distintas
diferencias y asi estudiar sus efectos. Una discusion detallada del procedimiento utiliza-
do escapa a los contenidos de esta Tesis, pero por su relevancia para la misma daremos
en esta seccién un resumen de sus resultados.

La version de werificacion de consistencia del método del Spot creada busca obte-
ner el mejor acuerdo posible con el método estandar. Someramente, las modificaciones
realizadas fueron:

1. Utilizar exactamente los mismos pixeles que los seleccionados por Cop.
2. Deshabilitar en ambos métodos las correcciones por la luz no recolectada.

3. Utilizar para el ajuste los errores calculados segiin el método estandar, en ambos
métodos.

4. Forzar todos los intervalos temporales a 100 ns.

5. Ajustar el calculo de X al centro del intervalo temporal.

Tras introducir todas estas modificaciones, la energia reconstruida por ambos méto-
dos coincide al nivel del 1-2 % y hay una notable mejora en el acuerdo de los pardmetros
de la funcién de Gaisser-Hillas, como puede verse en la figura 3.18.
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Figura 3.18: Distribucion de las diferencias en los parametros de la cascada entre el
método del Spot (SG, en negro) y de la version modificada del método del spot para la
prueba de consistencia (en azul) con la reconstruccion estindar modificada para la prue-
ba de consistencia. Puede verse que la energia reconstruida (panel superior izquierdo)
pasa de ser en promedio un 13 % mayor a ser prdacticamente igual, con una dispersion
del 1,5%. La diferencia en el valor valor de X,.. (panel superior derecho), Xo (pa-
nel inferior izquierdo) y A (panel inferior derecho), también mejoran notablemente la
dispersion. (Adaptado de [32]).



92 Capitulo 3. Reconstruccion de Eventos de Fluorescencia

Método  Spot Método Estandar | Diferencia

1 EeV 10 EeV | 1 EeV | 10 EeV | 1 EeV 10 EeV
No fijar 100 ns +4.3% | +5,2% +4,3% +5.2%
Uso de ¢, -4.1% -2.2% -4.1% -2,2%
Uso de los errores +11,1% | +12,2% +11,1% +12,.2%

Ancho de fluoresc. +6,8% | +34% | +4,8% | +2,3% +2,0% +1,1%

Ancho de Cherenkov | +6,7% | +5,0% | +6,6% | +3,3% +0.1% +1,7%

Disp. Miltiple -2,0% -3.2% 24% | -40% +0.4% +0.8%
Halo +11,6% | +124% | +5,6% | +5,9% +6,0% +6,5%
Difuminado +21% | +24% +21% +2.4%
Total +32% | +30% | +19% | +13% +13% +17%

Tabla 3.1: Diferencias en la reconstruccion de la energia del primario introducidas al
restaurar cada una de las modificaciones realizadas a las versiones de evaluacion de
consistencia de los métodos de reconstruccion. Ver detalles en el texto.(Tomado de [32])

Una vez comprendido el origen de las discrepancias entre ambos métodos, se estu-
dio6 cudl era el efecto de deshacer cada uno de los cambios introducidos para la prueba de
consistencia. En el método del Spot se agregd primero la seleccién de pixeles (incluyendo
los efectos del Mercedes y restaurando el calculo original del valor de X para cada bin
temporal), luego se restaur6 el calculo de errores para el ajuste (que sorpresivamente
es responsable de un cambio del 10 %) y luego las distintas funciones de distribucion
lateral, que resultan ser las responsables de los cambios mas significativos, provocando
un cambio total en la energia que puede llegar hasta un 30 %.

En el método estandar, se restaurd primero la modificacién sobre el intervalo tem-
poral y luego una a una las correcciones debido al ancho de la cascada. Los cambios
en total suman entre un 10 y un 20 %, explicando la diferencia del 10 al 20 % existente
entre ambos métodos.

La figura 3.19 muestra la dependencia con la energia de cada una de las modifi-
caciones. Los resultados se resumen para dos energias testigo, 1 y 10 EeV en la tabla
3.1.

Vemos que la diferencia en la parametrizacion del Halo explica un +5 % en la di-
ferencia entre el método del Spot y el método estandar. La introduccion de la funcion
de difusién geométrica, 0y, introducida para mejorar la descripcién de la distribucién
lateral cerca del centro y en el borde de la imagen incluyendo la resolucién geométrica
finita de la reconstruccién, es responsable de aproximadamente un 2-2,5% en la dife-
rencia entre ambos métodos. La diferencia restestante es causada principalmente por
diferencias de implementacion, y la diferencia en el tratamiento de los errores y de la
coleccién de la luz en la cdmara.

Vale destacar la importancia que tiene continuar el estudio del origen del halo, que
representa una correcciéon del +12% a la energia del primario. Establecer su origen es
prioritario para saber si esta correcciéon debe o no incluirse en el célculo de la energia.
Hasta que esto no se esclarezca, parece ser recomendable incluir esta correccién, ya que
la mayoria de las posibles causas asi lo requeririan. La excepcién seria que se trate de
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Figura 3.19: Fila superior: Cambio en la energia reconstruida a medida que se agregan las
correcciones debidas al ancho de la cascada en cada uno de los métodos de reconstruccion
(izquierda SG: método del Spot, derecha KG: método estindar) comparado contra la
energia encontrada si se considera una fuente puntual. flw: agregando el ancho de la
fluorescencia; flw + chw: agregando el ancho de la emision Cherenkov y Cherenkov
disperso; flw + chw + MS: agregando el ancho debido a la dispersion mailtiple; flw + chw
+ MS + Halo: agregando el Halo; flw + chw + MS + Halo + Smear: agregando la funcion
de difuminado geométrico (método del Spot solamente). La contribucion individual de
cada componente se muestra en la fila inferior. (Adaptado de [32]).
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Figura 3.20: FEspectro de energia publicado por la Colaboracion Pierre Auger en 2008
presentado en la seccion 2.4 (Auger prl - negro) y por la Colaboracion Hi-Res (magenta)
comparados con el espectro obtenido utilizando la version mas moderna de la reconstruc-
cion estandar, que incluye los efectos de la distribucion lateral del Cerenkov (Auger KG
-width corr.- rojo) y el obtenido por el Método del Spot (Auger SG - azul).(Tomado de

[32]).

una contribucion debida a dispersiéon multiple varias veces mayor a la prediccion tedrica
o a algun defecto en la electrénica del detector, que también parece poco plausible.

Las diferencias entre ambos métodos de reconstruccién implican cambios en la deter-
minacion de la escala de energia del detector de superficie, introduciendo en consecuencia
cambios importantes en el espectro de energias de rayos cosmicos. La figura 3.20 com-
para los espectros obtenidos por las ultimas versiones de ambas reconstrucciones con la
publicada por la Colaboracién Pierre Auger en 2008, que no incluia el efecto de la distri-
bucion lateral de la luz Cerenkov y la publicada por la Colaboracion Hi-Res. Si bien los
resultados obtenidos por el método del Spot son atin preliminares, es destacable el hecho
de que el resultado que obtenemos aumenta el acuerdo entre los espectros obtenidos en
ambos experimentos.
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3.6. Conclusiones y Perspectivas

En este capitulo he presentado un método de reconstruccion desarrollado en cola-
boracion con el grupo de la Universidad de Roma II - Tor Vergata. Este método fue
implementado en Offline, el software oficial de la Colaboracién Pierre Auger, y desde
entonces ha sido utilizado para mejorar la descripcion, comprension e interpretacion de
los resultados experimentales obtenidos con el detector de fluorescencia.

El método esta basado en una descripcion detallada de la imagen de la cascada en
el campo focal de la cdmara (la funcién g,p.) € incluye los efectos de:

= Imperfecciones opticas debidas a la aberraciéon geométrica.
= Halo de la imagen.

» Las distribuciones angulares laterales de la luz de fluorescencia, Cherenkov, Che-
renkov disperso y de dispersion multiple.

= Difuminado geométrico debido a la resolucion finita en la determinacién del plano

SDP.

y presenta varias ventajas sobre el método estandar, entre ellas el tratamiento adecuado
de los bordes de la camara, de las inhomogeneidades debidas a la presencia de los Merce-
des y el solapamiento de los campos de vision de los telescopios contiguos, permitiendo
un tratamiento realista de la distribucion de la luz en la camara y la utilizacion de toda
la informacién disponible en el detector de fluorescencia.

El método permite corroborar con los datos experimentales los resultados que se
obtienen utilizando distintas funciones de distribucién lateral. La distribucion lateral
de la luz en la camara predicha es capaz de describir la distribucion lateral obtenida
experimentalmente con un error menor al 5% hasta 3°.

Tener un conocimiento acabado de la distribucién lateral de la imagen y de los
efectos del detector es de gran importancia, ya que puede cambiar la energia estimada
por el método de fluorescencia entre un 10 y un 15% vy, en consecuencia, modificar la
determinacion del espectro de energia de los rayos cosmicos.

Del analisis realizado sobre los datos se concluyé que:

» El halo es més intenso que lo que indican los resultados presentados en [24].

= La resolucion finita en la determinacién del plano SDP introduce un difuminado
geométrico que debe ser incluido en el analisis.

= La mejor descripcion del difuminado geométrico se consigue utilizando una funcién
gausiana con o = (,2°, que coincide con la resolucion de la rutina de reconstruccion
geométrica determinada a partir de mediciones con el laser de calibracién (CLF).

El método del Spot se ve seriamente afectado si se utiliza un modelo errado de la
imagen de la cascada o si la reconstruccién geométrica no es correcta. Esto limita su uso
a cascadas con una buena reconstruccién geométrica que, de todas formas, son aquellas
utilizadas para la mayoria de los andlisis fisicos. Cuando se tenga suficiente confianza en
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el modelo utilizado para la imagen y el tratamiento del halo, el método podria utilizarse
para mejorar la exactitud de la reconstruccién geométrica de la cascada, lo que podria ser
de suma utilidad para los estudios de correlacién con posibles fuentes de rayos césmicos
presentados en la seccion 2.4.5.
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Capitulo 4
Energia Depositada y Energia Invisible

Eres invisible

Mi gtalk
Mientras escribia este capitulo
Diciembre, 2009

La mayor parte del contenido de este capitulo fue enviado para su publicacion en dos articulos en el
Journal of Physics G. y al momento de escribir esta Tesis se encontraban en referato. Los preprints
pueden verse en arXiv:0911.2535 y arXiv:0911.2537. Los detalles de la implementacién del método
propuesto y sus efectos sobre la reconstruccién para eventos del Observatorio Pierre Auger, seran pu-
blicados en una nota interna de la Colaboracién (GAP) que se encuentra en preparacién. La mayor
parte del trabajo también ha sido presentado en forma oral durante su elaboracion en las reuniones de
la Colaboracion Pierre Auger en Malargiie en 2007, 2008 y 2009

La emisién de luz de fluorescencia por la desexitacion de las moléculas de nitrégeno
tras el pasaje de una cascada de particulas es el fenomeno base de la deteccion de rayos
césmicos con la técnica de fluorescencia.

El nimero de fotones emitido es proporcional al depédsito de energia de las particu-
las de la cascada y si se conoce el nimero total de fotones emitidos, la energia total
depositada puede estimarse segin el procedimiento descripto en la seccion 3.1.3.

Esta porcion de la energia del primario se conoce comunmente como la energia
calorimétrica (Fcq ) de la cascada, ya que se considera que la atmésfera es un calorimetro
donde el rayo cosmico deposita gran parte de su energia por ionizacion.

Para obtener una buena estimacion de la respuesta de los detectores es necesario
realizar una simulacién detallada de la energia depositada por la cascada, para asi poder
hacer una buena estimacion de la luz emitida y, finalmente, de la senal registrada.

Por otra parte, no toda la energia del primario es depositada en la atmodsfera. Un
porcentaje importante de ésta, denominada energia invisible (Er,,), llega hasta el nivel
del suelo sin provocar una ionizacion considerable de las moléculas de aire. Las particulas
responsables de este transporte de energia hasta el suelo son muones de alta energia,
neutrones y neutrinos, la mayoria de los cuales se producen en el nicleo hadrénico de
la cascada. La energia calorimétrica y la energia invisible sumadas dan la energia total
(Ere) de la cascada, que es ligeramente superior a la energia del primario pues incluye
las contribuciones energéticas del medio en el que la cascada se propaga (Eyedium)-
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En algunas ocasiones la energia invisible es referida como energia faltante (Mis-
sing Energy), pero veremos mas adelante que si bien estan relacionadas, esta tltima
denominacién es conceptualmente diferente. La energfa faltante (Epsissing) €s lo que de-
be sumarse a la energfa calorimétrica para obtener la energia del primario (Eppimary)-
Simbodlicamente:

ETot = ECal + Elnv = EPrimary + EMedium
EPrimary = ECal + EMissing = ECal + EInv - EMedium (41)

La determinacion de E¢, puede hacerse experimentalmente con la técnica de fluo-
rescencia, pero Fiyissing ¥ Erne son practicamente imposibles de medir, y sélo pueden
ser estimadas utilizando simulaciones.

En este capitulo describiremos brevemente las simulaciones Monte Carlo de casca-
das de particulas y estudiaremos en particular como calcular correctamente la energia
calorimétrica, la energia invisible y la energia faltante con el programa AIRES.

Con el método desarrollado calcularemos una nueva parametrizacion del depdsito
promedio de energia, una de las magnitudes clave en la reconstruccion de la energia
presentada en la seccién 3.1.2. Presentaremos también una nueva parametrizacién para
la energia faltante, con el objetivo de mejorar los resultados obtenidos al estudiar la
reconstruccién de la energia presentada en la seccién 3.1.3, en especial para cascadas
simuladas con el modelo hadrénico QGSJETII y para cascadas iniciadas por fotones,
casos en los que dicha parametrizacion era inexistente. Veremos que el calculo correcto
de la energia calorimétrica y la energia faltante corrige adecuadamente la simulacién de
las senales recibidas por los instrumentos del observatorio Pierre Auger.

4.1. Simulaciones de Cascadas de Particulas: AIRES

El programa de simulacién de cascadas atmosféricas de particulas AIRES [1] es uno
de los més utilizados por la comunidad de rayos césmicos. AIRES ha sido utilizado en
un gran numero de estudios sobre fenomenologia de cascadas, incluyendo comparaciones
entre modelos hadrénicos [24], la influencia del efecto LPM [25], la radiacién de frenado
de muones [26] y el efecto del campo magnético terrestre [27], entre otros. También ha si-
do utilizado para la interpretacién y analisis de datos del experimento CAPRICE98 [29],
para la calibracién en energia de AGASA [28] y para la determinacién de la aceptancia
del Observatorio Pierre Auger y otros estudios relacionados [7], [30].

ATRES realiza la propagacion espacio-temporal de las particulas en una simulacién
detallada, que incluye la curvatura del suelo, el campo geomagnético y todos los procesos
fisicos estadisticamente relevantes para las cascadas atmosféricas. El codigo ha sido
contrastado independientemente contra otros programas de simulacién de cascadas [14]
con excelentes resultados.

Para el calculo del depdsito de energia son particularmente importantes las interac-
ciones electromagnéticas. AIRES incluye: produccién de pares, aniquilacion de positro-
nes, radiacién de frenado en electrones, positrones y muones, produccion mudnica de
pares, rayos 0 (electrones “knock-on”), efectos Compton y fotoeléctrico, efecto Landau-
Pomeranchuk-Migdal (LPM) y supresién dieléctrica.
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Para el calculo de la energia invisible, los procesos mas importantes son los relacio-
nados con la produccién de muones, neutrones y neutrinos. AIRES trata las reacciones
foto-nucleares, colisiones nucleén-nucleén y nucleén-nicleo, utilizando los modelos ex-
ternos [4], QGSJET-II [5] y Sibyll [6] a altas energias y el modelo EHSA [14] a bajas
energias. AIRES también incluye la generacién de secundarios en el decaimiento de las
particulas inestables (en especial muones y piones). Los neutrinos generados son tenidos
en cuenta para el balance de energia, pero no son propagados ni almacenados.

Hasta el momento, ninguna teoria validada permite calcular las secciones eficaces de
dispersion desde primeros principios. Los modelos existentes son una combinacion de
modelos tedricos y de parametrizaciones empiricas ajustadas a bajas energias con los
datos experimentales disponibles, que corresponden a dos o tres érdenes de magnitud por
debajo de la energia de centro de masa correspondiente a las primeras colisiones que sufre
un rayo césmico de 102°eV . Las primeras interacciones en la cascada determinan en gran
medida la cantidad de energia que ird a cada una de sus componentes, la profundidad
de maximo desarrollo y la dispersion de dicho valor, asi como la cantidad de energia
invisible y de energia faltante.

La diversidad en las predicciones de los distintos modelos de interaccion hadrénica
de alta energia es la fuente de incerteza més grande en las simulaciones de cascadas y
por consiguiente en la determinacion de la energia faltante. La dependencia del célculo
de la energia faltante con el modelo hadrénico se traduce finalmente en una incerteza
sistematica en la determinacion de la energia del primario por el método de fluorescencia.

4.1.1. Cortes en la Simulacién

El nimero de particulas producidas en una cascada atmosférica generada por un
rayo césmico crece rapidamente con la energia del primario. Varios procesos presentan
divergencias a baja energia y el nimero de particulas que debe ser generado aumenta
exponencialmente con el limite inferior de energia hasta la cual se realiza la simulacion.
Para los rayos césmicos de ultra alta energia este nimero es tan grande que se vuelve
impractico (e innecesario) simular la propagacién de todas las particulas.

En AIRES se implementaron varias estrategias parara resolver este problema. La
mas importante consiste en utilizar una version mejorada del algoritmo de filtrado de
Hillas [21]-[23] para procesar las interacciones y limitar el nimero de secundarios. Este
algoritmo permite limitar el nimero de particulas que debe ser propagado por debajo
de cierta energia de filtrado (FEy,), seleccionando sélo una de todas las particulas que
deberian generarse en las colisiones que ocurren por debajo de esta energia y asignandoles
un peso estadistico para evitar sesgos. Dado que el nimero de interacciones es muy
grande, el método reproduce correctamente el comportamiento promedio de la cascada,
pero tiene la desventaja de introducir fluctuaciones artificiales cuando el peso estadistico
de las particulas se vuelve muy grande. AIRES extiende el algoritmo de filtrado de
Hillas introduciendo un factor de peso (W), que limita el peso estadistico maximo de
las particulas, generando copias cuando éste supera un valor dado. Los detalles sobre
el algoritmo de filtrado y sus efectos sobre la simulacién pueden verse en el manual de
AIRES [1].

Para disminuir ain mas el nimero de particulas generadas, todos los procesos ra-
diativos y de ionizacién de bajas energias son tratados con la aproximacién de pérdida
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continua de energia. En esta aproximacion, la emision de particulas es reemplazada por
un descuento a la energia de la particula mientras ésta se propaga, pero sin crear las
particulas secundarias asociadas. Esta pérdida de energia, proporcional a la cantidad de
materia atravesada, esta asociada directamente con el depdsito de energia de la cascada
en la atmosfera, responsable del fenémeno de fluorescencia.

Finalmente, otra estrategia implementada para limitar el nimero de particulas en la
simulacion es realizar un corte de baja energia, removiendo de la simulacion las particulas
por debajo de una energia umbral (F¢y;), que puede depender del tipo de particula. Este
corte evita tener que seguir la propagaciéon de las particulas hasta que pierden toda su
energia, evitando también la generacién de todas las particulas secundarias asociadas.

Descartar particulas de la simulacién tiene como consecuencia la generacion de esti-
maciones sesgadas de la energia calorimétrica y la energia invisible, al no estar conside-
rando en su célculo la energia transportada por las particulas descartadas por un corte
que no tiene una motivacion fisica, sino practica.

4.1.2. Estado de las Simulaciones de Eventos Hibridos

Al momento de comenzar esta Tesis, en las simulaciones de eventos hibridos del
Observatorio Pierre Auger realizadas con AIRES se utilizaba como tnica entrada para
la simulacion de la emision de fluorescencia la tabla 7991: “Energia depositada por
todas las particulas cargadas”. Esta tabla no incluye la contribucién de las particulas
descartadas por el corte de baja energia, por lo que la emision de luz era subestimada.

Al intentar reconstruir el evento simulado de esta manera, la energia reconstruida es
sistematicamente menor a la energia original del primario, pues la senal simulada en los
detectores es menor a la que corresponderia a un evento de esa energia. Llamaremos a
este método de simulacion la “versién estandar”.

En la figura 4.1 se compara la energia del primario con la energia reconstruida de
eventos simulados con la versién estandar. Puede verse claramente el sesgo introducido
por no considerar las particulas descartadas de la simulaciéon. El error cometido depen-
derd obviamente del valor utilizado para la energia de corte. Cuanto més elevado sea el
limite, mayor sera la cantidad de energia descartada, y por ende mayor el error cometido.
Para los cortes aplicados en la librerfa que utilizamos pare este estudio !, este sesgo es
del 7%.

Si el corte no es excesivamente alto, el destino de las particulas descartadas y la
energia que transportaban puede ser estimado. Por ejemplo, un electréon o un fotén con
energia de unos pocos MeV perderd por ionizacién toda su energia en un espesor material
de unos pocos g.cm™? (las pérdidas promedio son de aproximadamente 2 MeV/g.cm™2).
Un pién decaerd emitiendo dos muones y un neutrino. Los muones de baja energia
decaeran emitiendo un electréon o positrén y dos neutrinos, etc.

En éste capitulo propondremos un método que incorpora la energia descartada al
calculo. Para favorecer la claridad en la discusion nos centraremos en el andlisis de
los resultados para el caso en el que la particula primaria es un hadrén. Los métodos
presentados también son validos para el caso en el que la particula primaria es un fotén,
pero sélo discutiremos las diferencias mas relevantes.

'Los detalles técnicos de esta librerfa pueden verse en el apéndice B
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Figura 4.1: Diferencia relativa en la energia reconstruida de eventos simulados con la
version estandar, que no incluye la energia depositada por las particulas descartadas
debido al corte de baja energia. El sesgo promedio introducido por este método es del
7% en la libreria de simulaciones utilizadas.

4.2. Balance de Energia

Para poder tratar el calculo de la energia depositada y la energia faltante, debemos
primero asegurarnos de comprender el balance de la energia en la simulacién.

Cuando un rayo césmico ingresa en la atmosfera, la energia del primario es distribuida
entre todas las particulas de la cascada que genera. Una parte de esta energia es, en
ultima instancia, depositada en la atmosfera por ionizacién de las moléculas del aire.
Otra parte es llevada por los neutrinos originados en el nicleo hadrénico de la cascada
y el resto termina como energia de masa en reposo y energia cinética de las particulas
que logran alcanzar el suelo. En las simulaciones, una parte de la energia del primario
es a su vez descartada por el corte de baja energia.

En AIRES la informacion sobre el desarrollo longitudinal de diversos observables es
almacenado en tablas. Para elaborar un balance de la energia de la cascada podemos
utilizar las siguientes:

Epep: Energia total depositada en la atmoésfera por todas las particulas (tabla 7993).

Ep;s: Energia cinética total de las particulas descartadas por el corte de baja energia
(tabla 7793).

E,: Energia total de los neutrinos generados (archivo .sry).
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E¢rouna: Energia cinética total de las particulas que llegan al suelo (tabla 1793).

Con estos observables deberiamos cubrir todos los posibles destinos de la energia del
primario. La energia que fue depositada en la atmodsfera es considerada por Ep.p. El
resto, s6lo tiene tres posibilidades. O fue descartada (FEp;s), o corresponde a neutrinos
(E,) o fue transportada por las particulas que llegaron a nivel del suelo (Eground)-
Podemos entonces realizar un balance sencillo de la energia de la cascada sumando:

SimpleETotal = EDep + EDis + El/ + EGTound (42)

La figura 4.2 muestra la distribucion de la contribucion de los diferentes términos
de esta ecuacién para nuestra librerfa de simulaciones. Epep, ¥ Eground tienen una fuerte
dependencia con el cenit de la cascada, ya que las cascadas mas inclinadas recorren una
distancia mayor en la atmésfera y depositan més energia, generando las colas observadas
en las distribuciones. La suma de estas dos componentes dan cuenta del 914+4 % de la
energia del primario.

La energia de los Neutrinos (F,) se lleva en promedio 3,4 % de la energia del primario
y tiene también una fuerte dependencia con el cenit de la cascada. En casos extremos,
puede llegar a ser el 10 % de la energia del primario.

La figura 4.2 muestra también que las particulas descartadas por el corte de baja
energia, generalmente ignoradas, pueden tener una contribucion importante a la energia
total. Incluso utilizando valores de E¢,; bajos como los utilizados en nuestra libreria,
representan en promedio un 5,5 % de la energia del primario.

Los cuatro términos de la ecuacién 4.2 no son suficientes para dar cuenta de toda la
energia de la cascada, ya que en promedio suman sélo el 99,35 & 0,4 % de la energia del
primario. En algunos casos falta hasta el 1%. Esta energia fue perdida principalmente
como masa en reposo de las particulas descartadas por el corte de baja energia, que no
fue incluida en el término Ep;s de 4.2.

Aplicar una correccién para la masa en reposo de las particulas de baja energia
no es inmediato. En AIRES las particulas descartadas estan clasificadas en “gammas”
(tabla 7001), “electrones” (tabla 7005), “positrones” (tabla 7006), “muones positivos”
(tabla 7007), “muones negativos” (tabla 7008), “otras particulas cargadas” (tabla 7291)
y “otras particulas neutras” (tabla 7292).

Supondremos que éstas dos tltimas categorias contienen sélo piones, la particula
sin grupo propio mas liviana. La contribucién de estos grupos miscelaneos es de todas
maneras muy pequena, y la consideramos un limite inferior, ya que aunque realmente los
piones son mayoria en estas categorias podria haber nucleones o kaones. La distribucion
de la correccion por la energia en reposo de las particulas descartadas por el corte de
baja energia (Epis restmass-) pPuede visualizarse en el lado izquierdo de la figura 4.3.

Cabe senalar que no todas las particulas de la cascada son creadas a expensas de la
energia del primario. La mayoria de los electrones de baja energia son arrancados de los
atomos de la atmosfera, por ejemplo por efecto Compton. Por este motivo, la masa en
reposo de los electrones no sera incluida en el balance.

Para hacer nuestro tratamiento completo, incluiremos también en el balance de
energia la masa en reposo de las particulas que llegan al suelo, que no esta incluida
en el término Fgoung de la ecuacion 4.2.
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Figura 4.2: Histogramas de la contribucion a la energia total en la cascada para
nuestra libreria de simulaciones. Ep.,: Energia total depositada en la atmdsfera por
todas las particulas. Egrounq: Energia cinética total de las particulas que llegan al
suelo. E,: Energia total de los neutrinos generados. Ep;s: Energia cinética total de
las particulas descartadas por el corte de baja energia. SimpleEryq €s la suma de
Epep + Epis + E, + Eground y constituye la manera mds sencilla de evaluar el balance
de energia en la cascada.

En AIRES, la clasificacién de las particulas que llegan al suelo es méas completa e
incluye categorias separadas para protones, neutrones, antiprotones, piones cargados y
kaones (tablas 1001 a 1293). Las clasificaciones problemdticas pueden ser nuevamente
“otras particulas cargadas”, “otras particulas neutras” y “nicleos” (que no contienen
ninguna particula en las simulaciones de la libreria utilizada). Sugerimos una masa en
reposo promedio de 1 GeV para estas tres categorias, para dar un limite inferior. Como
en el caso de las particulas descartadas, la masa en reposo de los electrones que alcanzan
el suelo no es incluida.

La distribucién de la contribucion de la masa en reposo de las particulas que alcanzan
el suelo puede verse en la figura 4.3 (centro) etiquetada como Eground rest mass- EN las
condiciones de simulaciéon de nuestra libreria, esta componente representa en promedio
menos del 0,01 % de la energia del primario. No obstante, la incluiremos en este anélisis
para darle mas generalidad al método, ya que este porcentaje puede ser mayor en otras
condiciones.
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Figura 4.3: Histogramas de la contribucion a la energia total de la cascada de la masa
en reposo de las particulas descartadas de la simulacion por el corte de baja energia
(EDis rest mass) (1zquierda) y de la masa en reposo de las particulas que llegan al suelo
(EGround rest mass) (centro). A la derecha, se incluye la energia total (Erea) calculada
como SimpleETotal ( deﬁnZda por la ec. 42) + EDis rest mass T EGround rest mass -

Con la introduccién de la contribucion de la masa en reposo, la energia total es:
ETotal == EDep + EDis + El/ + EGround + EDis rest mass + EGround rest mass (43)

Al considerar la masa en reposo de las particulas descartadas y de las particulas que
llegan al suelo, obtenemos una energia promedio de 100,2 % de la energia del primario con
una desviacién cuadratica media 0,2 % (Fig 4.3). Este resultado confirma que considerar
los grupos de “otras particulas” como piones brinda un buen limite inferior. Siendo que la
contribucion de este grupo a la energia total es tan pequena, un esquema de clasificacion
mas detallado no modificara los resultados de manera apreciable.

La energia total en la cascada debe ser siempre mayor o igual a la energia del primario,
pues el medio contribuye con una pequena cantidad de energia a la cascada. Cada vez
que en una interaccion nuclear se “evapora” un nucleon la energia de su masa en reposo
se incorpora a la cascada. Como confirmacién de que tomar “otras particulas” como
piones brinda un limite inferior, puede verse que existen aun cascadas con una energia
total ligeramente por debajo (un 0,04 %) de la energia del primario. Esto indica que
existen particulas en estas categorias con una masa mayor.

El balance de energia que hemos realizado deja claro que las particulas descartadas
pueden llevarse un porcentaje importante de la energia del primario. De haber continua-
do en la simulacién, una parte de esa energia habria sido depositada en la atmosfera,
en particular la correspondiente a los electrones y gammas. Un cédlculo detallado de la
energia depositada a partir de simulaciones deberd tener en cuenta estas contribuciones.

4.3. Calculo de la Energia Depositada

En AIRES, el depésito de energia es tratado con la aproximacién de depésito continuo
[20], donde los fendmenos de ionizacién y de emisién de radiacién de frenado de baja
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energia que la particula sufre mientras se propaga son representados por una pérdida
continua de energia, proporcional a la cantidad de materia atravesada X:

dE

<=
donde a es una constante que depende del tipo de particula, su energia cinética y las
propiedades del medio en el que las particulas se propagan. En AIRES esta dependencia
estd tomada de los resultados de simulaciones realizadas con GEANTS3. La energia que
se descuenta a las particulas al ser propagadas es acumulada en las tablas de depdsito
de energia (tablas 7801 a 7993).

El destino de las particulas descartadas no es determinado por el programa de simu-
lacién. Una parte de la energia que llevan estas particulas terminara siendo depositada
en la atmésfera y provocando la emision de luz de fluorescencia. El resto de la energia
ird a particulas neutras o a neutrinos, contribuyendo a la componente invisible de la
energia de la cascada.

ATRES dispone de varias tablas que llevan cuenta de la cantidad de energia cinética
descartada por el corte de baja energia (Ep;s.), y el nimero de particulas descartadas
(Npisz), (Tablas 7501 a 7793 y 7001 a 7293). Utilizaremos esta informacién para estimar
que fraccion corresponde a energia depositada y que fraccion corresponde a energia
invisible, para asi obtener una estimacién no sesgada de estas magnitudes.

aX (4.4)

4.3.1. Depésito de Energia de las Particulas Descartadas

Para las energias de corte utilizadas cominmente (en el orden de algunos MeV), el
porcentaje de energia depositado dependera principalmente del tipo de particula. Los
muones de baja energia probablemente decaerdn emitiendo neutrinos (energia invisible)
y electrones (que depositaran toda su energia). Los positrones se aniquilaran, producien-
do fotones gamma que terminaran depositando su energia, incluyendo la masa en reposo
del par electrén-positron de la aniquilacion. Los piones de baja energia y otros hadrones
pueden tener destinos todavia mas complejos, con una fraccion de energia depositada
en principio desconocida.

Para estimar estas fracciones utilizaremos los resultados de [13] donde la fraccién de
energia depositada fue calculada para cada tipo de particula utilizando simulaciones de
GEANT4: 0,997 para gammas y piones neutros, 0,998 para et /e™, 0,425 para muones y
0,46 para piones cargados. Sugerimos entonces como prescripcion para el célculo de la

energfa depositada por las particulas cargadas (Ep7*"),

Eg’iesposn = O? 997EDZS Y _|_ O; 997ED’LS 7r0 _I_ 0, 998ED’LS €+/7 +
07425ED1'5 ut/= + 0746EDis P (45)

La distribucién de esta correccién en nuestra libreria de cascadas y la contribucion
de cada término en la ecuacion 4.5 puede verse en la fila superior de la figura 4.4. Para
los valores de E¢,; utilizados en nuestra libreria, vemos que las particulas descartadas
depositan en promedio 5,4 % de la energia del primario.

Dado que a baja energia mas del 98 % de la energia se encuentra en los electrones
y gammas y éstos depositan préacticamente toda su energia, los resultados obtenidos
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Figura 4.4: Histogramas de la contribucion de las particulas descartadas al depdsito de
energia en nuestras simulaciones. La fila superior muestra los distintos términos de la
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ecuacion 4.5. La fila inferior muestra la contribucion de la energia cinética (Ep>*")
la masa en reposo (ESP™ ) de las particulas descartadas y el porcentaje que éstas
p Dis rest mass p ) p je g

representan sobre el depdsito de energia de las particulas cargadas.

con esta prescripciéon son insensibles a las contribuciones del resto de las especies. Como
hicimos en el célculo del balance de energia, consideramos nuevamente que las particulas

de la categoria “otras particulas” son piones.

El depdsito de energia promedio de las particulas cargadas es del orden de 2 MeV/g.cm ™2

y aumenta rapidamente cuando la energia de la particula entra al rango de los MeV,
por lo que las particulas descartadas sélo recorrerian un espesor material de unos pocos
g.cm~2 antes de perder toda su energia. Esto nos permite asumir que el depésito de
energia de las particulas descartadas ocurre en el momento y lugar exacto en el que
fueron descartadas.

Vimos en la seccién anterior que es importante incluir en el andlisis la masa en
reposo de las particulas descartadas. Las particulas inestables eventualmente decaeran
o se aniquilaran, generando particulas electromagnéticas que depositaran su energia por
ionizacién. A este nivel de detalle, la contribucién del medio (en este caso el aire) debe
ser considerada. En los procesos de aniquilacion la masa en reposo de la antiparticula
correspondiente, tomada del medio, es agregada al acervo energético de la cascada, y
parte de esa energia producira también ionizacion.

Siendo que ésta es una correccién pequena, y siguiendo las sugerencias encontradas
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en [15] se asume que la energia “depositable” de las particulas que tienen una mayor
probabilidad de decaer (esencialmente muones y piones) es 1/3 de su masa en reposo.
Para los positrones, que se aniquilan generando fotones gammas que depositaran toda
su energia, consideramos el doble de su masa en reposo. Nuevamente, las particulas
categorizadas como “otras” son tratadas como piones.

La prescripcién para tratar la masa en reposo de las particulas descartadas (
que proponemos es entonces

Deposit
EDis rest mass)

BB s = 370Nbis, + 3meNois, + 2. Npis (4.6)

En las simulaciones hechas para este trabajo, la correccion promedio debida a la masa
en reposo de las particulas descartadas es del orden del 1% de la energia del primario,
y procede casi enteramente de la aniquilacién de los positrones (Figura 4.4).

La contribucién de las particulas de baja energia depende del valor de E¢y;, como
veremos en la seccién 4.7. Para las simulaciones de nuestra libreria tiene un valor medio
de 7,85 + 0,33 % del depdsito total de energia y es practicamente independiente de las
caracteristicas de la cascada. Cuando se compara con la energia depositada sélo por
las particulas cargadas por encima de E¢,; (que es la cantidad utilizada por la versién
estdandar para realizar las simulaciones de la senal de fluorescencia), esta correccion
representa un incremento del 8,3 4+ 0,3 % (figura 4.4 sector inferior derecho).

Dado que la luz emitida es aproximadamente proporcional a la energia depositada,
no incluir la correccion debida a las particulas descartadas introduce un sesgo negativo
en la simulacién de la senal. Las cascadas simuladas seran mas tenues y por lo tanto
mas dificiles de detectar, afectando el calculo de la apertura del detector. Ademaés, las
cascadas simuladas seran reconstruidas como un evento de energia menor, dando origen
al sesgo existente en la figura 4.1.

La determinacion de la energia promedio depositada por particula, utilizada por
algunos métodos de reconstruccion para estimar la energia del primario es afectada de
la misma manera.

4.3.2. Efecto sobre el Depédsito Promedio por Particula

Como hemos descripto en el capitulo 3.1.3 la técnica de fluorescencia permite realizar
una medida calorimétrica de la energia del rayo césmico primario, ya que la mayor parte
de la energia termina siendo depositada en la atmosfera por ionizacion.

El procedimiento utilizado en algunas ocasiones para estimar la energia del prima-
rio [8] [12], consiste en convertir el perfil de luz emitida medido N, (X) en una regién
AX en un perfil de nimero de particulas cargadas N, (X), utilizando el nimero pro-
medio de fotones emitido por electrén por g.cm™? de aire atravesado (Y') y los factores
geométricos (gge0), de eficiencia de deteccién (gqer) y de atenuacién atmosféricas (gaem)
correspondientes:

Nch(X) _ Nph<X) 1

— . 4.7
AX XY ggeo X Gdet X Gatm ( )

Este perfil es luego integrado para obtener la longitud de traza total, esto es, la suma
total de los caminos atravesados por las particulas cargadas. La longitud de traza total
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Figura 4.5: Depdsito promedio de energia por particula por g.cm™2 de aire. Izquierda:
Valores obtenidos con la correccion completa (Complete), solo incluyendo la energia
cinética (Simple) y sin ninguna correccion por las particulas descartadas (Standard).
Centro: Diferencia con el promedio por tipo de primario. Derecha: Diferencia con el
promedio segun el modelo hadronico usado en la simulacion.

es entonces multiplicada por el depésito de energfa promedio por particula por g.cm™2,

< Oleff >
Para estimar < a.ff >, el promedio pesado del depdsito promedio por particula debe
ser calculado utilizando simulaciones Monte Carlo. Esto es

Ground
> e Vel
— Na(Xi)AX; R ETotal
< Qeff >= - = P (48)
€ iGround CI;IOtalAX

> Na(X))

donde Eg4.,(X;) es la energia depositada en la regién AX; por las N.,(X4) particulas
cargadas que cruzaron dicha region.
Usando la prescripcién para el tratamiento de las particulas descartadas discutida

en la seccién 4.3, el calculo del factor EL%* en la ecuacién 4.8 es inmediato,

Egztpal — EDep + Elgiesposit + EDeposit (49)

Dis rest mass

Como mostraremos en la seccién 4.7, el valor obtenido con esta expresion de Eggg,al

es independiente del valor de E¢,; utilizado en la simulacién. El nimero de particulas

cargadas N5 presentes en la simulacién, por otra parte, claramente no lo es

Para volver N5 independiente del valor de la energfa de corte en la simulacién, uti-
lizamos la parametrizacién presentada en [18] del espectro de electrones de baja energia,
que son las particulas cargadas mas numerosas, cerca de la regién de méaximo desarrollo

de la cascada, que es en dénde tiene lugar el mayor depdsito de energia:
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NS (Xi) = N9 (Xi) /(1 — 0,045, /MeV) (4.10)

Para nuestras simulaciones, el valor de E¢,; para los electrones es 0,4 MeV y el factor
de correccion resultante es 0,982.

Histéricamente, el método estandar para calcular el depésito de energia promedio
por particula cargada consistia en dividir el depdsito de energia total por el nimero
total de particulas cargadas por g.cm~2. En nuestras simulaciones, el valor obtenido
siguiendo este procedimiento es 2,195 MeV/g.cm™2 /part, en excelente acuerdo con los
valores histéricos utilizados por la Colaboracién Hi-Res en estudios similares [12].

Si consideramos la energia que habria sido depositada por las particulas descar-
tadas, EpP"  tal como fue definida en la ecuacién 4.5, el valor promedio es 2,35
MeV/g.cm™2/part, lo que representa un incremento del 7%. Al incluir la correccién
por la masa en reposo EpFo* tal como fue propuesta en la ecuacién 4.6, el va-
lor promedio obtenido es de 2,375 MeV/g.cm™2 /part, correspondiente a un incremento
total del 8,2 % (figura 4.5 izquierda).

La correccion total para el depdsito promedio por particula es comparable, como era
de esperarse, a la correccion encontrada en la seccion 4.3 para el depésito total de energia,
y difiere s6lo en un 2 % con el valor promedio de 2,42 MeV/g.cm™2 /part calculado usando
simulaciones hechas con el programa CORSIKA en [19], donde también se considera la
contribuciéon de las particulas descartadas.

El depésito de energia promedio es independiente (dentro de un 0,5%) del modelo
hadroénico y de la masa del primario utilizada en la simulacién, como puede verse en
el lado derecho de la figura 4.5. Esto no debe sorprendernos, ya que dicho depésito de
energia depende fundamentalmente de los detalles del modelo electromagnético de baja
energia. Notese ademas que el ancho de las distribuciones para toda la muestra es de
s6lo un 2 %, mostrando que las dependencias con otros pardmetros de la cascada son
muy pequenas.

El depdsito de energia promedio tiene una dependencia con la edad s de la cascada
(definida por la ecuacién 1.7), como puede verse en la figura 4.6. Cuando la cascada es
“joven” y el nimero de particulas es todavia relativamente bajo, las fluctuaciones entre
cascadas dominan la dispersion en el valor del depésito de energia promedio. Cuando la
edad esta por encima de 0,7, esta curva puede ser considerada universal dentro de un
1%, va que es virtualmente independiente de la masa del primario, de su energia, de la
geometria de la cascada y del modelo hadrénico utilizado. Una parametrizacién de esta
curva puede hacerse con la funcion:

O

~ NY(s)AX  (B+5s)
con A=0,9921, B=0,67, C=9,7878, D=2,1821, E=0,1656 y X, es la profundidad at-
mosférica del maximo desarrollo de la cascada en g.cm™2.

Esta curva, junto al nimero promedio de fotones emitidos por particula puede utili-
zarse en la reconstruccién del perfil longitudinal de la cascada presentado en la seccién
3.1 para convertir el perfil de fotones de fluorescencia y/o el perfil de energia depositada
a un perfil de Numero de particulas cargadas y viceversa, utilizando las ecuaciones 3.10
y 4.7.

< ozeff(s) >

stD+E-s (4.11)
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Figura 4.6: Depdsito promedio de energia por particula por g.cm™2 de aire en funcidén
de la edad de la cascada obtenido con y sin la correccion por las particulas descartadas
por el corte de baja energia.

4.4. Calculo de la Energia Invisible

Como comentamos al inicio del capitulo, la energia que se llevan las particulas neu-
tras de la cascada no puede ser detectada por los métodos de fluorescencia, ya que
no producen ionizacién (energia invisible). Esto implica que la energia calorimétrica es
siempre menor a la energia total de la cascada, por lo que para estimar la energia del
primario debemos aplicar una correccién (la energia faltante) que sume lo que le falta
a la energia calorimétrica para llegar a la energia del primario, segtin la definicién de la
ecuacion 4.1.

Aunque la energia invisible y la energia faltante estdn estrechamente relacionadas,
son conceptos diferentes. La correccién de la energia faltante es necesaria debido a la
existencia de la energia invisible, pero sélo coincidird con ésta tultima si no hay contri-
buciones del medio a la energia de la cascada.

La correccién por la energia faltante es funcion de la energia calorimétrica, la masa de
la particula primaria y el modelo hadrénico utilizado [10] [11] [12] [13]. Estas dependen-
cias hacen que la energia faltante tenga una contribucién importante en las incertezas
sistematicas del método de fluorescencia.

Los cortes en la simulacion discutidos en 4.1.1 afectan el calculo de la energia invisible
y de la energia faltante, como lo hacen con el resto de los observables relacionados
con la energia. En esta seccion veremos como corregir este defecto. Como ejemplo de
una aplicacién del método desarrollado presentaremos una nueva parametrizacion de la
energia faltante, que incluird valores nunca antes publicados para cascadas originadas
por fotones y para el modelo hadrénico QGSJET-II.
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4.4.1. Tratamiento de las Particulas Descartadas

Para el calculo de la energia invisible de las particulas descartadas por el corte de baja
energia utilizamos las expresiones complementarias las ecuaciones 4.5 y 4.6 utilizadas
en el calculo de la energia depositada. Utilizando las mismas consideraciones que en
la seccién 4.3.1, proponemos para la energia invisible de las particulas descartadas,
(Elnvisible)

Dis

Efwistle —0.003Epis- + 0,003 Episx, + 0,002E ;4 o4/
+0,575F pisu + 0,54 E /- (4.12)

y para la energia invisible de la masa en reposo de las particulas descartadas,
E[nv

Dis rest mass*

2 2
Elm) = —m“NDisH + —Tnﬂj\fpis7T (413)

Dis rest mass 3 3

En el método usualmente empleado para la determinacion de la energia calorimétrica
del primario por la técnica de fluorescencia [8] [12], el perfil longitudinal de luz medido
es ajustado con una funciéon de Gaisser-Hillas (ecuacién 1.4). Esta funcién debe ser
extrapolada para obtener el perfil longitudinal completo, ya que es rara la ocasion en la
que la cascada se desarrolla completamente en el campo de vision del detector o antes
de alcanzar el suelo.

Usando el nimero promedio de fotones emitidos por MeV depositado (seccién 3.1.2) y
los factores geométricos y atmosféricos correspondientes, el perfil luminico es convertido
en un perfil de energia depositada.

Para obtener el depdsito total de energia que la cascada habria tenido si se hubiera
desarrollado completamente, es necesario integrar el perfil extrapolado. El resultado de
esta integral es la energia calorimétrica total de la cascada, que debe ser corregida con
la energia faltante para obtener la energia del primario.

Si bien la energia calorimétrica total se calcula sobre el ajuste del perfil completo de
la cascada, la simulacion de la misma se realiza sélo hasta que las particulas alcanzan el
suelo. Esto implica que debemos incluir en nuestro analisis la energia de las particulas
que alcanzan el suelo, y estimar que fraccién de esta energia habria sido depositada
y que fraccién habria pasado a la componente invisible de la cascada si la simulacién
hubiese continuado.

En nuestro trabajo consideramos que un criterio aceptable para estimar dichas frac-
ciones son las de la referencia [13], que utilizaremos como guia. Para las especies no con-
templadas en [13], elegimos un factor arbitrario de 0,5. Veremos que esta arbitrariedad
no tiene influencia sobre los resultados ya que las especies no contempladas representan
un porcentaje infimo de la energia total.

Con estas consideraciones, la energia que habria sido depositada por las particu-
las que alcanzaron el suclo, E5" v su complemento invisible, EZ%ie pueden ser
estimadas con:
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ngfiflzj = O’ 997EGround'y + 07 998EGround et/ T 07 593EG7’ound wt
+ 07 617EGround =+ 07 604EG7’oundK + 0, 753EGroundp
=+ 07 732EGround pbar + 0; 701EGroundN =+ 07 5-E'Ground other (414)

EGromd. = 0,003EGroundy +0,002E g, punget/~ + 1, 0EGround .
4+ 0,407 Eground =+ + 0, 383 Ecround— + 0, 396 EGround i
+0,247Ecroundp + 0, 268 EGround phar + 0, 299 EGround N
+ 0, 5EGround other (4.15)

Notese que en éstas ecuaciones la energia cinética de los muones que llegan al suelo
es considerada como energia invisible. A pesar de que la energia en los muones clasi-
fica tedricamente como energia “visible” para los detectores de fluorescencia, ninguna
cascada atmosférica puede desarrollarse lo suficiente como para permitir que todos los
muones depositen toda su energia, haciendo esta energia “invisible” en la préctica.

La masa en reposo de las particulas que alcanzan el suelo también debe ser tenida
en cuenta, y para ello seguimos las sugerencias volcadas en [15]. Para las particulas
que tienen mayor probabilidad de decaer se considera “depositable” 1/3 de la masa en
reposo. Para las particulas que se aniquilarian (positrones y antiprotones) se considera
el doble de su masa en reposo. Dado que la gran mayoria de los electrones que alcanzan
el suelo fueron tomados de los atomos del aire en lugar de haber sido creados a expensas
de la energia de la cascada, su masa en reposo es descartada.

Deposit
EGround rest mass 2me+ NGround et T gmuNGround m + gmﬂ' NGround T
+ ngNGround K+ mpNGround p + 2mpNGround pbar
3
+ ZmNNGroundN (416)
y P p
Invisible -
EGround rest mass gmuNGTound o + gmwNGround T
1

+ ngNGroundK + ZmNNG’roundN (417)

La informacién correspondiente al nimero de particulas que alcanzan el suelo Nground =
y su energia total Eg,oung. €std disponible en el registro etiquetado como GRD en las
tablas 1001 a 1293 y 1501 a 1793 de AIRES.

Usando entonces las ecuaciones (4.5) a (4.17), la energia total de la cascada puede
dividirse en dos componentes: energia calorimétrica y energia invisible.
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Energia Calorimétrica

La energia calorimétrica es la energia que fue depositada en la atmoésfera y es capaz
de producir ionizacion y luz de fluorescencia.

ECal — EDep + El[))iefosit + EDeposit + EDeposit + EDeposit (418)

Dis rest mass Ground Ground rest mass

donde

» Epe,: Energia depositada en la atmdsfera en la simulacion.

= EDP%": Energfa que habria sido depositada por las particulas descartadas.

Deposit . ; ; . .
w B imass: Energia que habria sido depositada de la masa en reposo de las

particulas inestables descartadas.

Deposit ,
" EGround :

suelo.

Energia que habria sido depositada por las particulas que alcanzaron el

Deposit . . . . .
8 B und rest mass: nergia que habria sido depositada de la masa en reposo de las

particulas inestables que llegaron al suelo.

Cuando sumamos todos los términos, vemos que la energia calorimétrica total re-
presenta entre un 80 y un 97 % de la energia del primario para primarios hadroénicos,
dependiendo casi exclusivamente de la energia del primario, como veremos en la seccién
4.5.

La contribucion de las particulas descartadas a la energia calorimétrica varia con el
estado de desarrollo de la cascada al nivel del suelo. Las cascadas de menor energia o
de mayor angulo cenital logran un mejor desarrollo antes de llegar al suelo, por lo que
pierden un nimero mayor de particulas debido al corte de baja energia, a la vez que
depositan una fraccién mayor de la energia del primario en la atmédsfera, dejando una
fraccién menor de energia disponible a nivel del suelo. Las cascadas de mayor energia o
las verticales, por otra parte, no alcanzan siquiera su punto de maximo desarrollo antes
de llegar al suelo, por lo que habran perdido relativamente pocas particulas por el corte
de baja energia. Esto da una gran dispersion en los valores de Epe,, Epis ¥ EGround de
la ecuacién (4.18), como puede observarse en la figura 4.7.

Cuando el primario es un fotén y la cascada es casi puramente electromagnética,
la energia calorimétrica total es virtualmente independiente de las caracteristicas de la
cascada. La distribucion de valores resultante para toda nuestra libreria esta centrada
en el 99% de la energia del primario, con una dispersién muy pequena, como puede
verse en la figura 4.9.

Energia Invisible

La energia invisible es aquella que no es capaz de producir ionizacién ni por lo tanto
luz de fluorescencia:
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Figura 4.7: Histogramas de la energia calorimétrica total (Ecq) para primarios hadroni-
cos y de la contribucion de las particulas descartadas y las particulas que alcanzaron
el suelo como porcentaje de la energia del primario. Ep,: Energia depositada en la
atmdsfera en la simulacion; ERP**" : Energla que habria depositada por las particulas
descartadas; E5Po - Energia que habria sido depositada de la masa en reposo de

.Dis rest mass"* D i+ ) ]
las particulas inestables descartadas; E ooy : Energia que habria sido depositada por las
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articulas que alcanzaron el suelo; E5P%
b q ) Ground rest mass*

de la masa en reposo de las particulas inestables que llegaron al suelo.

_ Invisible Invisible Invisible Invisible
Elnvisible - EV + EDis + EDis rest mass + EGround + EGround rest mass (4 19)

donde

E,: Energia de los neutrinos generados.

ElLwisible, Energfa invisible de las particulas descartadas.

Elhwisible . Energfa invisible de la masa en reposo de las particulas descartadas.

ElLwisible. Fnergfa invisible de las particulas que alcanzaron el suelo.

Invisible . O !
Bt st mass: onergia invisible de la masa en reposo de las particulas que alcan-

zaron el suelo.

Para las cascadas hadroénicas, los neutrinos y las particulas que llegan al suelo cons-
tituyen en promedio més del 95-97 % de la energia invisible total. Las particulas de baja
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Figura 4.8: Histogramas mostrando la energia invisible total (Ery,,) para cascadas inicia-
das por protones y hierro y la contribucion de las particulas descartadas y las particulas
que alcanzaron el suelo en relacion a la energia del primario. E,: Energia de los neu-
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trinos generados; ERi*™”¢: Energia invisible de las particulas descartadas; Epili,
Energia invisible de la masa en reposo de las particulas descartadas; EZWis®le: Energia
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energia contribuyen con el 3-5 % restante, representando sélo el 0,4 % de la energia del
primario, como puede verse en la figura 4.8. Para las cascadas iniciadas por fotones, las
particulas descartadas tienen una contribucién aun mas pequena ya que practicamente
la totalidad de la energia invisible es aportada por los neutrinos (figura 4.9).

Dado que la variacion de la energia invisible con otros parametros como la energia
del primario, su masa o el modelo hadrénico es del orden de varios puntos porcentuales
de la energia del primario, resulta innecesario realizar un estudio detallado para deter-
minar los factores arbitrarios utilizados en las ecuaciones (4.17) y (4.16), que tienen una
contribucién promedio de sélo el 0,2 %.

La energia invisible es independiente, dentro de limites razonables, a los valores de
FEc utilizados en la simulacion. La fuente principal de energia invisible se encuentra en
el nicleo hadrénico de la cascada, donde tienen lugar las colisiones de alta energia en la
que se generan los neutrinos, los muones y los piones. La energia invisible que se llevan
los muones, piones y neutrones por debajo del corte es en comparacion muy pequena, en
promedio sélo el 0,6 % de la energia del primario (la suma de la distribucién del sector
central superior e izquierdo inferior de la figura 4.8).
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Figura 4.9: Fila superior: Histogramas mostrando el deposito de energia en la simulacion,
la contribucion de las particulas descartadas y la energia depositada total para cascadas
inictadas por fotones. Fila inferior: Histogramas mostrando la energia de los neutrinos,
la energia invisible total y la energia total para cascadas iniciadas por fotones. Estas
figuras fueron generadas respetando las escalas de las figuras 4.2 y 4.8 para facilitar las
comparaciones.

4.4.2. Energia Provista por el Medio

En el panel inferior derecho de las figuras 4.8 y 4.9 se muestra que la suma de F¢y v
Ernvisinie da como resultado una energia ligeramente superior a la energia del primario.
Esto se debe a que durante su desarrollo la cascada incorpora energia proveniente del
medio por el cual se propaga.

Cada vez que se produce una colisiéon hadrénica, la energia de la masa en reposo de
un nucleén de una molécula del aire es incorporada a la cascada. Cuando el nucledn so-
brevive a la colision se incorpora como masa en reposo y cuando el nucleén es evaporado
se incorpora como energia cinética de los subproductos de la colision.

Esta energia adicional representa un 0,8 + 0,6 % de la energia del primario en las
cascadas iniciadas por hadrones y es aproximadamente cuatro veces menor en las ini-
ciadas por fotones, ya que estos producen un nimero mucho menor de interacciones
hadronicas.

Notese que es de esperar que, si el balance de energia es correcto, todas las cascadas
tengan una energia mayor o igual a la energia del primario. Sin embargo, como también
puede verse en el sector inferior derecho de las figuras 4.8 y 4.9, algunas cascadas no
cumplen con esta condicién, siendo su energia ligeramente menor a la primaria. Esto
se debe a que en las ecuaciones (4.5) a (4.13), la contribucién de la categoria “otras
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particulas” estd ligeramente subestimada tal como fue explicado en la seccion 4.2. El lado
inferior izquierdo de la figura 4.8 muestra que la contribucion de estos piones “supuestos”
es del orden del 0,3% (0,2% x 2, ver ecuacién (4.13)).

Para establecer un limite superior a esta contribuciéon podemos considerar que “otras
particulas” contiene unicamente nucleones. De ser asi, esta categoria contribuiria en
promedio con un 1,7 % de la energia total, provocando un aumento en la contribucién
del medio a la energia de la cascada y acercdndola a un 2,2 %. El valor correcto de la
contribucién del medio se encontrard en algin punto intermedio entre 0,8 % (la cota
inferior) y 2,2% (la cota superior) de la energia del primario.

Las incertezas en el modelo hadrénico y las fluctuaciones entre cascadas hacen que
una indeterminacién del 1% no sea de mucha importancia. Sin embargo, el estudio de
las contribuciones del medio a la energia de la cascada puede ser interesante desde un
punto de vista fenomenolégico. Si bien este tema escapa a los objetivos de esta Tesis,
algunas tendencias interesantes se muestran en la figura 4.10.

La contribucién del medio a una cascada de particulas ha sido ignorada sistematica-
mente en el estudio de los rayos césmicos por considerarse un efecto menor. En cascadas
subterraneas o subacuaticas como las que estudiaremos en el capitulo 5, el efecto puede
ser mucho mas importante ya que el nimero de colisiones hadrénicas aumenta drésti-
camente al aumentar la densidad del medio. El estudio de las contribuciones del medio
a la energia de la cascada en estos casos serd uno de los temas a desarrollar en futuros
estudios.

4.5. Correccién de la Energia Faltante

Hemos mencionado en las secciones anteriores que la energia calorimétrica (Fcy) es
menor a la energia total (Ere). La diferencia entre Ecy v Eotar €s la energia faltante
(Enissing), que estd directamente relacionada con la energfa invisible (Ep,yisitie) DEro es
siempre menor a ésta ultima, ya que la energia total es siempre mayor a la energia del
primario (Epyimary) debido a las contribuciones del medio:

EMissing = EPrimary — Eca < Erwisive = ETotat — Ecal (420)

Las contribuciones mas importantes a la energia invisible durante el desarrollo de la
cascada son la produccién de neutrinos, muones y piones, haciendo que la energia faltante
dependa fuertemente del modelo hadronico utilizado y de la masa del primario. Dado que
en un evento real la masa del primario es desconocida, en la reconstruccién de eventos
reales se debe utilizar una correcciéon promedio entre protén y hierro (postulando que
los primarios deben ser hadrénicos). Esta correccién promedio sobrestima (subestima)
la energia total en el caso en el que el primario sea un protén (un nicleo de hierro), y
es una de las principales fuentes de incerteza sisteméatica del método de fluorescencia.

Para un primario y un modelo hadrénico dados, utilizamos la siguiente parametri-
zacion

Eca

EP'rimary

—a—f3x (=2 (4.21)
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Figura 4.10: Dependencia de las contribuciones del medio con la masa del primario, el
modelo hadronico, la energia del primario y la edad de la cascada a nivel del suelo.
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Figura 4.11: Correccion por la energia faltante para cascadas generadas por protones, hie-
rros y fotones. Se visualiza la correccion sin considerar la masa en reposo de las particu-
las descartadas (izquierda) y considerdndola (derecha). Como referencia se muestran los
resultados obtenidos con CORSIKA en [13].

que permite estimar el cociente E};E% como funcién de F¢q;, v en consecuencia obtener
rimary

la energia del primario a partir de la medida de F¢, [13].

Los valores de los parametros de ajuste a, 3 y v de esta parametrizacién que encon-
tramos para las simulaciones de nuestra libreria, incluyendo las correcciones presentadas
en este capitulo, se encuentran en la tabla 4.1 para los distintos modelos hadrénicos y
tipos de primarios.

Los resultados obtenidos son comparados con los presentados en [13] correspondientes
a simulaciones generadas con CORSIKA en el lado derecho de la figura 4.11. Cuando
en ambas simulaciones se utiliza el mismo modelo hadrénico de alta energia (Sibyll),
observamos que el acuerdo es muy bueno y que las diferencias estdn por debajo del 1%
de la energia del primario.

Es importante notar que puede obtenerse un acuerdo ain mejor si excluimos de
nuestro andlisis la masa en reposo de las particulas descartadas. Esta componente nunca
es mencionada en [13] por lo que suponemos que debe haber sido ignorada. El resultado
de excluir la masa en reposo de las particulas puede verse en el lado izquierdo de la figura
4.11. Para el modelo hadrénico Sibyll, nuestros resultados son practicamente idénticos
a los presentados en [13].

Si bien la energia invisible es practicamente independiente del valor de F¢y; uti-
lizado durante la simulacién, la energia faltante definida en la ecuacién 4.20 depende
fuertemente de este valor, a través de Eg,. En la seccién 4.7 mostraremos que las pres-
cripciones propuestas corrigen adecuadamente el valor de F¢,; al variar Eey, por lo que
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Tabla 4.1: Pardmetros de la parametrizacion de la energia faltante (ecuacion 4.21) para
los distintos modelos hadronicos y primarios.

Modelo Primario « I} 7y

Sibyll Fotén 0,990 0,00132 0,2401
Sibyll Protén 0,968 0,03804 0,2223
Sibyll Hierro 0,978 0,09180 0,1557

QGSJETII Fotén 0,989 0,00261 0,1213
QGSJETII Protén 0,959 0,03402 0,2077
QGSJETII Hierro 0,960 0,07271 0,1875

también corrigen correctamente el calculo de la energia faltante.

4.6. Aplicaciéon en la Simulacién y Reconstruccién
de Eventos Hibridos

Vimos en la seccion 4.1.2, figura 4.1, que al simular y luego reconstruir eventos hibri-
dos para el Observatorio Pierre Auger utilizando las simulaciones hechas con AIRES, la
energia era subestimada. Esta subestimacién se debe a que la simulaciéon estandar toma
solamente como entrada el depésito de energia de las particulas cargadas, ignorando el
depodsito de las particulas descartadas ya estudiado en la seccion 4.3.

Modificamos la versién estandar de la simulacion para incluir la prescripcién pro-
puesta para el depodsito de energia de las particulas descartadas dada por las ecuaciones
4.5y 4.6. Los resultados pueden verse en la parte superior de la figura 4.12 y demuestran
que, con la incorporacion del depdsito de energia de las particulas descartadas, la energia
reconstruida deja de estar subestimada.

En estos resultados pueden distinguirse dos distribuciones,una para cada primario.
Esto se debe a que en la reconstruccion estandar se utiliza una correcciéon promedio entre
protén y hierro (por lo que los protones tienen su energia ligeramente sobrestimada y los
ntcleos de hierro subestimada). Al no existir hasta el momento una parametrizacion de
la energfa invisible para fotones y utilizar en su lugar la correspondiente a los hadrones,
la energia de este tipo de primario queda claramente sobrestimada.

Otra diferencia proviene del hecho de que en la reconstruccion estandar la correccién
por la energia faltante proviene de simulaciones realizadas con QGSJETO01c tomadas de
[13], v nuestras simulaciones fueron realizadas con QGSJET-II. Vimos que la energia
invisible depende del modelo hadrénico utilizado, por lo que es necesario utilizar la
parametrizacién correspondiente a ese modelo hadrénico.

Para resolver estos problemas, modificamos la rutina de reconstruccion estandar para
que se empleen las parametrizaciones de la energia invisible presentadas en la seccién 4.5.
Los resultados obtenidos pueden verse en la figura 4.12 (arriba). Cuando aplicamos la
parametrizacién correcta de la energia faltante (figura 4.12 (abajo)), las distribuciones
de los resultados para protones y hierros coinciden y préacticamente no tienen sesgo.
Los resultados de fotones mejoran notablemente, y el sesgo remanente es debido a que
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Figura 4.12: (arriba) Diferencia relativa de la energia reconstruida y la energia del pri-
mario en eventos hibridos utilizando la nueva prescripcion para la energia depositada.
El sesgo de -7% que se visualizaba en la figura 4.1 para protén y hierro desaparece. La
separacion entre los distintos primarios es originada por el uso de una parametrizacion
de la energia faltante promedio entre protén y hierro. (abajo) Resultados obtenidos al
usar la parametrizacion correcta para cada tipo de primario.
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Figura 4.13: Componentes de la ecuacion 4.3 para la energia total (izquierda) y de la
ecuacion 4.9 para el depésito de energia (derecha) de cascadas generadas por protones
de 1 FeV a 60 grados de cenit para diferentes valores de Ecy. La energia total per-
manece constante (dentro de lo que cabe esperar por las fluctuaciones propias de las
cascadas), mientras que la cantidad de energia depositada es intercambiada por energia
de las particulas descartadas a medida que Eqyu se eleva. La energia depositada total
también permanece constante una vez que se aplica la correccion debida a las particulas
descartadas.

la rutina de reconstruccién y los cortes de calidad utilizados estan optimizados para
cascadas hadronicas.

4.7. Dependencia de las Correcciones con el Valor
del Corte de Energia

Los algoritmos que hemos presentado en este capitulo para estimar la contribucién
de las particulas descartadas son independientes de la energia de corte en un amplio
rango de energias, y han sido probados hasta valores de E¢,; de 100 MeV.

Cuanto mas alto es el valor de F¢,;, mayor es la cantidad de energia descartada por
el corte. Por consiguiente, también es mayor el efecto que tienen las correcciones presen-
tadas en las diferentes secciones de éste capitulo. La figura 4.13 (izquierda) muestra la
dependencia de cada uno de los términos del balance de energia dado por la ecuaciéon 4.3
en promedio para un set de 10 cascadas iniciadas por protones de 1 EeV a 60 grados de
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cenit. Ignorando las fluctuaciones entre cascadas, puede observarse que la suma de los
distintos términos de la ecuacién 4.3 permanece constante a medida que F¢,; aumenta,
a pesar de que la cantidad de energia descartada se incrementa.

El panel izquierdo de la figura 4.14 ilustra como el depdsito de energia durante la
simulacion disminuye a medida que aumenta la cantidad de energia es descartada por
el corte. Al agregar las correcciones propuestas por las ecuaciones 4.5, 4.6, 4.14 y 4.16
vemos que el depdsito total de energia permanece invariante frente al valor de Egy,
nuevamente ignorando las fluctuaciones propias de las cascadas.

Estos resultados indican que los algoritmos propuestos para corregir la energia ca-
lorimétrica debido a las particulas descartadas y a las particulas que llegan al suelo
permiten con su aplicaciéon hacer comparaciones entre simulaciones realizadas con dis-
tintos valores de E¢., ya que una vez corregidas todas las simulaciones daran resultados
compatibles.

Las cascadas presentadas como ejemplo se desarrollan casi completamente en la
atmosfera y llegan al suelo con muy poca energia, haciendo que la contribucién a Egy;
de las particulas que llegan al suelo sea pequena. El lado derecho de la figura 4.13
muestra sin embargo que las particulas que llegan al suelo (la mayoria de ellas muones)
tienen una importante contribucién para la energia invisible. La energia invisible total,
permanece insensible a E¢,;, ya que la dependencia principal esté relacionada con el
modelo hadrénico y a la masa del primario.

Con los cortes colocados en forma idéntica a los de la libreria utilizada en el resto del
capitulo (0,4 MeV para electrones/positrones y 0,9 MeV para fotones gamma), vemos
en este ejemplo que las particulas descartadas representan un 6,3 % de la energia del
primario. Cuando los cortes de energia son reducidos al minimo que AIRES soporta (0,1
MeV) este porcentaje, aunque sigue siendo importante, se reduce a 3,6 %.

Por otra parte, al colocar todos los limites en 1 MeV (una préctica usual) la energia
descartada crece a 10,6 %. Subiendo este valor a 10 MeV, la contribucién aumenta al 29 %
y a 100 MeV a un 46 % de la energia del primario (Figura 4.15). En este caso extremo, la
correccién introducida al depdsito de energia es cercano al 100 % del depdsito de energia
estandar. Esto indica que, si se pretende estimar correctamente el depdsito de energia,
deben tomarse muchas precauciones en el analisis de los resultados de simulaciones con
cortes de energia por encima de 1 MeV.

Disminuir el valor de E¢,; para minimizar el efecto de estas correcciones tiene un
impacto importante en el tiempo de cémputo necesario para la simulacion de la cascada.
Pasar de un valor de 1 MeV a uno de 0,1 MeV para la energia de corte duplica el tiempo
de CPU requerido, mientras que elevarlo a 10 MeV lo reduce casi tres veces, como puede
verse en la figura 4.15. Los cortes de energia utilizados en nuestra libreria mostraron
ser una buena solucién de compromiso, dando la mitad de la correccién necesaria si los
limites son colocados a 1 MeV con sélo un 20 % mas de tiempo de CPU.

Para estudios que se centran en la energia invisible, por otra parte, es posible utilizar
un valor elevado de E¢,; para ahorrar tiempo de computo. Puede verse en la figura 4.15
que el utilizar una energia de corte de 100 MeV reduce el tiempo de computo en un orden
de magnitud. En esos casos, la energia faltante puede ser reemplazada por la energia
invisible, que tiene un valor muy cercano y es practicamente independiente del valor de
Ecu.
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Figura 4.14: Componentes de la energia calorimétrica (izquierda) y de la energia invi-
sible (derecha) de cascadas iniciadas por protones de 1 EeV, 60 grados de cenit para
distintos valores de Ecy. La energia total permanece invariante dentro de las fluctua-
ciones propias de las cascadas, mientras que la energia depositada es intercambiada por
la contenida en las particulas descartadas a medida que el valor de Ec. aumenta. La
correccion a la energia calorimétrica total crece hasta mds del 50 % de la energia del
primario, mientras que la energia invisible, que tiene su origen principal en las interac-
ciones de alta energia presenta muy poca dependencia con el valor de Ecy.

Finalmente debemos remarcar que, atin en el caso precedente, utilizar valores de E¢y;
muy por encima de 210 MeV no es recomendable, sobre todo para electrones y gammas,
ya que con un corte por encima de ese valor estariamos perdiendo interacciones capaces
de producir pares de muones que contribuirian a la energia invisible.

4.8. Conclusiones del Capitulo

En este capitulo hemos mostrado la importancia que poseen las particulas que son
descartadas de la simulacién debido a su baja energia, para la correcta estimacion de
la energia depositada y de la energia invisible de la cascada. Cuando estas particulas
no son incluidas en el calculo se introduce un sesgo negativo en el valor de la energia
depositada que puede ir del 3% al 30 % o maés, dependiendo del valor de la energia de
corte (Ecyt). Este sesgo se propaga proporcionalmente a la simulacién de la senal, dando
cascadas menos brillantes que son mas dificiles de detectar, y que son reconstruidas con
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Figura 4.15: Influencia del valor de Ecy en el tiempo de CPU requerido para la simula-
cion y el % de correccion necesario para el depdsito de energia. Esta libreria corresponde
a un corte de 0,9 MeV para los fotones gamma y 0,4 MeV para los electrones y positrones

una energia menor.

Por otra parte, mostramos que las particulas descartadas de baja energia tienen poca
influencia sobre la energia invisible de la cascada, ya que su principal origen se encuentra
en el nicleo hadrénico de la cascada, donde ocurren las colisiones de alta energia que
generan neutrinos, muones y piones.

Para corregir este efecto en las cascadas simuladas con AIRES, presentamos una
serie de prescripciones que utilizan la informacién disponible en las tablas de salida de
la simulacion. Estas prescripciones fueron probadas en un amplio rango de valores de
FEcu con éxito, permitiendo su uso para comparar resultados de simulaciones hechas
con distintos cortes de baja energia.

Las particulas descartadas influyen directamente sobre el calculo de la energia fal-
tante, que se encuentra directamente relacionada con la energia depositada y la energia
invisible. La diferencia en el impacto que las particulas descartadas tienen sobre la
energia invisible y la energia faltante es inherente a su definicién, y pone en evidencia
que son conceptualmente muy diferentes.

La energia invisible no coincide con la energia faltante, ya que cada vez que se produce
una interaccion nuclear en la cascada, la energia de la masa en reposo del nucledn
diana es incorporada al acervo energético de la cascada. De esta manera, la energia
total es siempre mayor a la energia del primario, y la energia invisible siempre mayor
que la faltante. Este efecto no habia sido reportado con anterioridad por considerarse
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despreciable, y promete ser una linea de estudio interesante cuando se estudie en cascadas
en medios densos como agua, hielo o roca.

Aplicando la prescripcién desarrollada a una extensa libreria de simulaciones, cal-
culamos una nueva parametrizacién universal de la energia depositada promedio por
particula como funcién de la edad de la cascada, que puede utilizarse para la recons-
truccién de la energia del primario mediante la técnica de fluorescencia.

Presentamos también una parametrizacion nueva de la energia faltante para foton,
protén y hierro usando los modelos hadronicos Sibyll y QGSJET-II. Los resultados
correspondientes al modelo de Sibyll de protén y hierro presentan un acuerdo superior
al 1% con valores previamente publicados, mientras que los correspondientes al modelo
QGSJET-II son completamente originales, asi como los resultados para fotones. Estas
parametrizaciones pueden ser utilizadas en la reconstruccién de los eventos registrados
en los detectores de fluorescencia para obtener la energia del primario una vez que la
energia calorimétrica es conocida.

Finalmente, mostramos que al incluir estas nuevas prescripciones y parametrizaciones
en las rutinas de simulacién y reconstruccion de eventos del Observatorio Pierre Auger
se eliminan exitosamente los sesgos asociados a las particulas de baja energia y a la para-
metrizacion de la energia faltante que existian en la cadena de simulacién-reconstruccion
con AIRES antes de comenzar esta Tesis.

Cabe destacar que el empleo de las prescripciones desarrolladas y las prarametrizacio-
nes obtenidas en este capitulo no se limitan a los eventos detectados por el Observatorio
Pierre Auger, y pueden ser utilizadas para analizar los resultados de cualquier otro ex-
perimento (pasado, presente o futuro) que emplee la técnica de fluorescencia para la
deteccion de rayos coésmicos.
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Capitulo 5
Simulaciéon de Cascadas Bajo Tierra

Si no puedo mover el cielo, agitaré el mundo

subterrdneo
Sigmund Freud

citando a Ovidio
Viena, 1876

La mayor parte del contenido de este capitulo fue publicado en una versién condensada en Computer
Physics Comunications [9]. El paquete TIERRAS fue dado a conocer al resto de la comunidad de rayos
cOsmicos con una comunicacion oral, un péster y un articulo en el libro de restimenes de la conferencia

de Moriond 2009: High energy phenomena in the Universe, La Thuile, Italia.

Como se mencion6 en la secciéon 1.3, cuando se observa el flujo de particulas en fun-
cién de la energia la regién comprendida entre 10'7 y 10V presenta cambios en la
pendiente que son comunmente asociados con la transiciéon de los rayos césmicos de
origen galdctico a los de origen extra-galdctico y/o con los efectos de la propagacién de
los rayos cdsmicos a través del fondo de microondas (Figura 1.5, pagina 13).

Existen numerosas teorias que intentan dar cuenta de este fenémeno, varias de ellas
antagénicas. La escasez de datos experimentales de alta calidad en esta zona del espectro
permite la coexistencia de estas teorias, ya que todas son compatibles con alguna de las
mediciones disponibles en la actualidad [3] [4]. Para estos valores de energias, los campos
magnéticos galactico y extra-galdctico modifican la trayectoria de las particulas a tal
punto que resulta imposible establecer el origen de las particulas utilizando su direccién
de arribo. La determinacién de la composicion del rayo cosmico primario resulta entonces
sumamente importante para poder avalar o desestimar las diversas teorias.

Para determinar la composiciéon de los rayos cosmicos, la mayoria de los métodos
utilizan variables estrechamente correlacionadas con el contenido muénico de la cascada
(N,) v la profundidad atmosférica donde se produce su maximo desarrollo (X,,q,). La
eleccion de estas variables esta asociada a que las cascadas iniciadas por nucleos pesa-
dos generan un nimero mayor de muénes y se desarrollan més rdpidamente (tinen un
Xmaz menor) que las iniciadas por nucleos livianos. Las cascadas originadas por fotones
practicamente no tienen muoénes y son atin mas profundas que las iniciadas por protones.
Otros primarios més exdticos (micro agujeros negros, materia oscura, reliquias, singu-
laridades escenciales) tendran caracteristicas propias que podrian permitir distinguirlas
de las otras. Contar con una medida directa de (Xy.,) v IV, resulta entonces crucial
para la determinacion de la composicion.

El Observatorio Pierre Auger fue concebido para la medicién de rayos cosmicos ul-
traenergéticos, y el espaciado entre sus detectores (1500 m) fue optimizado para cubrir

133



134 Capitulo 5. Sitmulacion de Cascadas Bajo Tierra

Figura 5.1: Ubicacion del arreglo de AMIGA dentro del observatorio Pierre Auger, y
dependencia de la eficiencia de deteccion en funcion de la energia del rayo cosmico
primario para cada una de las subredes. Adaptado de [5]

la mayor superficie posible garantizando el 100 % de eficiencia de deteccién sélo para
eventos con energfas mayores a 3 x 10'® eV/. Para estudiar con precisién el rango de
energias de la transiciéon galactica extra-galactica es necesario disminuir este umbral de
deteccién hasta energfas del orden de 10! V. A estos efectos, dos extensiones al disefio
original estan siendo implementadas.

La primera extensién al disefio original del Observatorio, denominada AMIGA (Au-
ger Muons and Infilll for the Ground Array), consiste en la instalaciéon de dos nuevos
sub-arreglos de detectores Cherenkov idénticos a los del diseno original espaciados a 433
y 750 metros entre si, cubriendo un drea de 5,9 km? y 23,5 km? respectivamente (ver
figura 5.1), acompanados de centelladores enterrados a una profundidad de 2,25 m para
aislarlos de la componente electromagnética de la cascada [5] y tener una medida directa
de N,.

Al disminuir la energia del primario, la cascada de particulas encuentra su maximo
desarrollo a mayor altura en la atmédsfera. Para poder contar con una medida directa
de X,uz, v de manera complementaria con el proyecto AMIGA, la segunda extensién
consiste en ampliar el campo visual de los telescopios de fluorescencia duplicando la
apertura del diseno de base. Esta extensién, denominada HEAT (High Elevation Auger
Telescope), consiste en agregar 3 telescopios de fluorescencia a los ya existentes, con
campo visual entre 30° y 58° de elevacién (figura 5.2), en las cercanias del edificio de
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Figura 5.2: Detector de Fluorescencia HEAT. Adaptado de [6]

fluorescencia de Coihueco, apuntando en la direccién del arreglo de AMIGA [6].

Con estas mejoras, el observatorio AUGER sera capaz de estudiar la region de tran-
sicién del espectro de rayos cosmicos, contando con informacion directa sobre el niimero
de muones y la profundidad del méaximo de la cascada. Ambas extensiones requirieron
para su diseno y requeriran luego para su calibracién e interpretacion de resultados,
simulaciones de cascadas de rayos cdésmicos que continiien su propagacion bajo tierra,
hasta alcanzar los contadores de muodnes. Para cubrir esa necesidad, y como parte de
esta Tesis de doctorado, desarrollé un programa de simulacién de cascadas bajo tierra
denominado TIERRAS, que seréd presentado en este capitulo.

5.1. TIERRAS: una Extension de AIRES para Si-
mular Cascadas Bajo Tierra

El paquete TIERRAS fue desarrollado como una extensiéon al programa de simula-
ciones AIRES, que ya hemos introducido en el capitulo anterior, en la seccién 4.1.

Elegimos AIRES para este trabajo porque sus caracteristicas modulares (figura 5.3)
permiten realizar modificaciones con relativa facilidad. En AIRES, cada unidad lleva a
cabo una tarea especifica y generalmente puede ser reemplazada o modificada casi sin
alterar al resto de las unidades. Esta modularidad adquiere una importancia especial
a la hora de utilizar paquetes desarrollados por otros grupos que pueden ser unidos
al programa de simulacién con unas pocas rutinas de interfaz. La misma modularidad
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TIERRAS

l

UpPrimary —ple— UndergroundShower

T

External Primary Generator
(Neutrino event generator,
Exotic event generator,etc.)

AboveGroundShower

Figura 5.3: Estructura modular de AIRES + TIERRAS.
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“Atmésfera” 4:Std Soil | 5:Rock [7] | 6:Sosn.[g] | 7:Sea Water 8:Ice
D (g/cm?) 18 2,65 2,38 1,027 0,924
effective Z 11 11 9,54 7,435 7,435
Avg Z/A 0,5 0,5 0,499 0,553 0,553
Rad Len. (g.cm=2) 27,6 27,6 30,74 36,2 36,2

1 11 333%) | 11 (33,3%) | O (70,3%) 0 (33,04 %) 0 (33,04 %)

79 11 (33,3%) | 11 (33,3%) | Si (24,3%) H (66,4%) H (66,4%)

Z3 11 333%) | 11 (33,3%) | Al (54%) Cl (0,56 %) Cl (0,56 %)

Tabla 5.1: Propiedades de los distintos medios implementados en TIERRAS

permite alternar entre los paquetes disponibles (por ejemplo, para el modelo de colisiones
hadrénicas de alta energia) con gran facilidad. Una descripcién detallada de la funcién
que desempena cada unidad puede verse en [1].

De todas las unidades disponibles, la unidad de “utilidades fisicas y matematicas”
es la de mayor interés para la implementacion de TIERRAS, pues es la encargada de
la propagacién y el calculo de las interacciones que sufren las particulas y es déonde son
definidas las propiedades del medio en el que éstas se propagan. La mayor parte de
las modificaciones necesarias para adecuar las simulaciénes a los medios subterraneos
fueron realizadas en esta unidad. Los cambios mas relevantes desde el punto de vista
fisico fueron los relacionados con las rutinas que intervienen en el calculo del efecto LPM
y la supresion dieléctrica, que trataremos en detalle en la seccién 5.2.

Otra unidad de especial interés es la de “primarios especiales”, que consiste basi-
camente en una interfaz con el kernel para mdédulos externos provistos por el usuario
capaces de generar listas de particulas que seran luego utilizadas para iniciar la cascada.
Esta unidad permite al usuario iniciar cascadas con primarios exéticos (neutrinos, agu-
jeros negros, etc) y es la interfaz que los médulos de TIERRAS utilizan para continuar
la simulacién de una cascada bajo el nivel de la superficie, para crear cascadas inverti-
das (que se inician bajo tierra y salen a la atmdsfera) y/o para estimar la componente
ascendente (el albedo) de una cascada.

El niicleo de TIERRAS es en escencia una modificacion a las rutinas fisicas de AIRES
para poder simular en un medio mas denso, unido a la implementacién de los distintos
medios subterraneos definiendo nuevas “atmoésferas” en las que las particulas se propa-
gan. Las caracteristicas de los nuevos medios implementados son resumidas en la tabla
5.1. De ser necesario, otros medios homogéneos (regolito lunar, roca de sal, permafrost)
pueden implementarse facilmente. Por simplicidad, en el resto del capitulo nos referire-
mos de forma general a estos medios como “medios subterraneos”, incluso si el medio
en cuestion es agua o hielo.

TIERRAS incluye varios médulos de ”primarios especiales” para permitir su uso en
varios escenarios:

UndergroundShower permite continuar la simulaciéon de una cascada atmosférica en
un medio subterraneo.

AboveGroundShower permite la simulacién de cascadas invertidas o el efecto albedo,
inyectando las particulas que se mueven hacia arriba nuevamente en la atmosfera.
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Upprimary parte integral de la distribucion de AIRES, que permite la simulacién
completa de una cascada invertida, ya sea en la atmoésfera o bajo tierra.

Estos tres médulos pueden ser combinados para realizar distintos estudios, ampliando
las capacidades de este paquete mucho mas alla de la tarea para la cual fue originalmente
concebido. Por ejemplo:

= Para estudiar la distribucion lateral de muoénes bajo tierra proveniente de una
cascada atmosférica: Se simula la cascada normalmente con AIRES, luego se utiliza
el médulo UndergroundShower para continuar la simulacién bajo tierra.

= Para estudiar el albedo de las cascadas atmosféricas: Se simula la cascada at-
mosférica normalmente con AIRES, luego se continia bajo tierra con Under-
groundShower almacenando las particulas que cruzan la superficie y posteriormen-
te se utiliza el médulo AboveGroundShower para volver a inyectar las particulas
que vuelven a la atmosfera.

» Para estudiar el desarrollo subterrdneo de una cascada: Se comienza la simulacién
con el primario y la energia de interés, utilizando uno de los medios subterraneos
de TIERRAS.

» Para estudiar la sefial que deja al nivel de la superficie un neutrino que interac-
ciona bajo tierra: Se procesa la primera interaccién del neutrino con algin codigo
ad-hoc (HERWIG, TAUOLA, etc), se inyectan los secundarios usando el médulo
Upprimary v el medio de TIERRAS adecuado, y luego se almacenan las particulas
que llegan a la superficie. Si se quiere continuar la simulacién en la atmésfera para
los detectores de fluorescencia se inyectan las particulas almacenadas utilizando el
modulo AboveGroundShower.

Todos los moédulos tienen varios parametros configurables para brindarles una ma-
yor flexibilidad. Una discusion de los detalles técnicos de la implementacion pueden
consultarse en [9] y en la documentaciéon que acompana el software.

5.2. Propagacion Subterranea de Electrones y Foto-
nes

En el rango de energias relevante a las simulaciones de cascadas inciadas por rayos
cHésmicos de energia extrema, el estado de agregacién de la materia que las particu-
las atraviesan tiene poca incidencia sobre su propagacién. Debido a que en AIRES se
normalizan los caminos libres medios con la densidad y se expresan las distancias en
g.cm~2, la mayorfa de las rutinas son independientes de la densidad del medio. AIRES
también considera los cambios en la longitud de radiacion y en la composicion quimica
del medio utilizando las propiedades de los tres elementos mayoritarios del mismo, el
valor efectivo del niimero atémico y del niimero masico, modificando adecuadamente las
secciones eficaces de las interacciones electromagnéticas y nucleares.

El pasaje de un medio de baja a uno de alta densidad tiene consecuencias fenome-
nolégicas importantes en el desarrollo de las cascadas. La primera es que en un medio
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denso el camino libre medio (en unidades de longitud) es mucho maés corto, por lo que las
particulas inestables tienen una probabilidad muy alta de interactuar antes de decaer,
a diferencia de lo que sucede en el aire donde las particulas tienen tiempo suficiente
para decaer antes de sufrir su siguiente interaccién. Esto aumenta considerablemente el
nimero de interacciones hadronicas y la generacién de piones, neutrones y neutrinos.

La segunda esta relacionada con la componente electromagnética de la cascada de
particulas. En esta componente los dos procesos dominantes son la radiacién electréonica
de frenado y la creacion de pares electron-positréon. Estos procesos, descriptos normal-
mente con la ecuaciéon de Bethe y Heitler [10], se ven fuertemente frustrados cuando
las particulas se propagan en un medio material denso, disminuyendo sensiblemente su
seccién eficaz y alargando el desarrollo longitudinal de la cascada.

Los dos motivos principales para esta frustracion son la dispersion multiple de
Coulomb, que da lugar al denominado efecto Landau - Pomeranchuk - Migdal (LPM)
y la interaccién de los fotones de radiacién de frenado con los electrones atémicos del
medio a través de la dispersion Compton inversa, conocido como supresion dieléctrica.

La caracterizacion de estos efectos y su implementacién en AIRES fue tratada en
detalle por A. Cillis en [11] y [12]. Reproducimos un resumen de la teoria relevante a las
diferencias con su implementacion en TIERRAS en el apéndice D.

La energia a partir de la cual el efecto LPM comienza a ser importante puede expre-
sarse como

mQ

e

Brpu = 16712 22In(18421/3) (5.1)
donde 7 es el nimero de atomos por unidad de volimen, Z es el niimero atémico, m, es
la masa del electron y r. es su radio clasico. Esta expresion deja en evidencia que Eppys
disminuye cuando la densidad del medio aumenta. En aire a nivel del mar el valor de
Eppy es 237 PeV y en la parte superior de la atmosfea 3,6 EeV, por lo que el efecto
sélo es importante en las primeras interacciones de la cascada. Para los medios definidos
en TIERRAS, E;py se encuentra entre 80 y 300 TeV, haciendo que el efecto sea muy
importante durante gran parte del desarrollo de la misma.

Incluir la dependencia del efecto LPM y la supresion dieléctrica con la densidad del
medio fue una de las modificaciones mas importantes que debieron introducirse en el
codigo de TIERRAS para las simulaciones en medios densos.

Para chequear la implementacién de este efecto, se realizaron una serie de simula-
ciones con fotones entre 1 TeV y un ZeV en agua con los distintos modelos hadrénicos
disponibles en TIERRAS. Los resultados son presentados en la figura 5.4 y compara-
dos con resultados tomados de [14]. Vemos que el efecto LPM comienza a notarse para
energias mayores a 1 PeV, y sigue las predicciones de la teoria de produccién de pares
hasta energias del orden de 1 EeV, donde la seccién eficaz comienza a estar dominada
por las interacciones foto-nucleares.

5.3. Propagacion Subterranea de Muones

Examinaremos exhaustivamente la propagaciéon de muoénes en medios subterraneos,
ya que éstas son las particulas de mayor interés para los centelladores de AMIGA. A



140 Capitulo 5. Sitmulacion de Cascadas Bajo Tierra

% | © TIERRASSybill

= O TIERRAS QGSIET g
k=] T 2 TIERRASQGSIETII
“-‘E = CORSIKA

S 10°F

2 -

— "

N

g |

s |

. —_— S

g &

o 10°

D =

C —

= . .

| =& = (A a8
9/7 of water radiation length
. | ‘ ‘ ‘ 1 | 1
4 6 8 10 12

Log Photon Energy/GeV

Figura 5.4: Camino libre medio de los fotones en agua. Las lineas indican los compor-
tamientos esperados cuando solo se considera produccion de pares con y sin el efecto
LPM. Para su comparacion, se presentan valores obtenidos con simulaciones en COR-
SIKA tomados de [14)].

diferencia del resto de las particulas cargadas de la cascada, los mudnes son capaces de
atravezar una gran cantidad de materia sin sufrir colisiones, y su elevada vida media les
permite alcanzar profundidades de varios kilémetros en la corteza terrestre.

Cuando los muodnes atraviesan la materia pierden energia por ionizacion, radiacién
de frenado, produccion de pares electron-positron y por reacciones foto-nucleares. Cada
uno de estos procesos domina la pérdida de energia en distintos rangos de la energia del
muén, y su relevancia en aire y en medios subterraneos es diferente.

Las pérdidas por ionizacién son las mas importantes a bajas energias tanto en aire
como en medios densos. Su valor varia muy lentamente con la energia por encima de los
50 MeV y en roca estdndar crece de 1,5 a 2,5 MeV /gem ™2 a lo largo de tres érdenes de
magnitud en la energia de los muodnes.

La energia critica se define como la energia a la cual las pérdidas por ionizacion
son iguales a las pérdidas radiativas (radiacién de frenado y produccién de pares). La
radiacion de frenado y la produccion de pares es mucho mas importante en medios
densos que en aire. Como ejemplo, en aire la energia critica es de 3,6 TeV [15], mientras
que en roca estandar las pérdidas radiativas comienzan a dominar alrededor de 0,7 TeV
(Figura 5.5).

En AIRES, y por lo tanto en TIERRAS, los mudnes son simulados incluyendo la
produccién muédnica de pares electrén-positron y la radiacién de frenado explicitamente
a partir de cierta energia de corte. Como en el caso de los electrones, la radiacién de
frenado de baja energia y las pérdidas por ionizacién son tratadas con la aproximacion
de depdsito continuo.

Los detalles de la implementacion de la produccion de pares y de la radiacion de
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Figura 5.5: Pérdida de energia del mudn en funcion de su energia en roca estandar. Los
datos fueron tomados de [106]

frenado en AIRES fueron tratados en detalle por A. Cillis en [13] y [12] e incluyen
las dependencias con el ntimero atomico y la densidad del medio, por lo que la misma
implementacién es utilizada en TIERRAS.

Las interacciones nucleares de los mudnes merecen especial atencién. El nivel de
comprension de estas interacciones es mucho mas elemental que el que tenemos para los
procesos puramente electromagnéticos.

Borog y Petrukhin [17] calcularon la seccion eficaz diferencial de este proceso en base
al formalismo de Hand [18] para la dispersién ineldstica de un muén y el factor de forma
ineldstico (semi-fenomenolégico) e incluyeron el efecto de apantallamiento nuclear de
acuerdo a la parametrizacién de Brodsky [19]. El nimero atémico efectivo resulta ser

Acpp=0,22A +0,87A" (5.2)

donde A es el nimero masico. La seccién eficaz total es proporcional a la seccién
eficaz foto-nuclear, que puede ser aproximada con la parametrizacién de Caldwell [20]
en base a los datos experimentales de la foto-produccion por fotones reales.

El sector izquierdo de la figura 5.6 muestra el camino libre medio del muoén en aire,
para los casos de radiacién de frenado mudnica (MBR), creacién muénica de pares
(MPP), emisién de electrones knock-on (KNO) (rayos ¢) e interaccién muén-nicleo
tomados de [12].

Comparando los caminos libres medios de los diferentes eventos mudnicos con la
profundidad atmosférica vemos que tanto la radiacion de frenado como las interacciones
nucleares tienen un camino libre medio 1 ¢ 2 6rdenes de magnitud mayor que la pro-
fundidad atmosférica total a nivel del mar (unos 1000 g.cm~2 para cascadas verticales,
9000 g.cm ™2 para cascadas inclinadas 85 grados). La probabilidad de que estos procesos
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Figura 5.6: Izquierda: Camino libre medio para las distintas interacciones que pueden
sufrir los muones en aire. Derecha: Seccion eficaz diferencial de la radiacion de fre-
nado (lineas punteadas) y de la interaccion mudn-nicleo (lineas sdlidas) para distintas
energias del muon. Figuras tomadas de [12]

sucedan es por lo tanto extremadamente baja. La emision de electrones knock-on es
el proceso dominante a energias menores a 1 PeV, y para valores mayores domina la
produccién de pares.

La interaccion mudn-nicleo compite con la radiacién de frenado, pero vemos en el
sector derecho de la figura 5.6 que la primera tiene una probabilidad mucho menor
de generar secundarios con mucha energia (es decir, con valores grandes de y) que la
segunda, teniendo por lo tanto una influencia mucho menor en el desarrollo de la cascada.

Ya que las interacciones muén-nicleo con secundarios de alta energia son tan poco
frecuentes en el aire, AIRES no incluye estos procesos en la simulacién, y como conse-
cuencia tampoco lo hace TIERRAS.

Si bien las secciones eficaces variaran con el nimero masico y el nimero atémico al
variar la composicion quimica del medio, el panorama presentado para las interacciones
mudnicas en aire es aplicable a las simulaciones subterraneas. No incluir las interacciones
muén-nicleo no afectard a las simulaciones para AMIGA (donde sélo se propagan las
particulas 2,35 metros, aproximadamente 500 g.cm™2) pero si limita el uso de TIERRAS

para otras aplicaciones en las que se requiera propagar las particulas a gran profundidad.

Cuando la cantidad de materia atravesada sea del orden de 10° g.cm™2 (o 1 km.w.e,

kilometro equivalente de agua) y cuando la energia promedio de los mudnes sea mayor o
igual a 1 TeV (donde la radiacién de frenado comienza a competir con las interacciones
muén-nucleo), sera imprescindible incluir las interacciénes muén-nicleo. Esta extension
del programa TIERRAS y el estudio de sus efectos es una de las lineas de trabajo que
deja abierta esta Tesis.



5.3. Propagacion Subterranea de Muones 143

‘\g r =T ERRAS = Fixed o and B
= Variable o and 3 Ie] - Fixed B
3 --Fixed B g — TIERRAS
% 002" Fixed a and g
o
|
> g
& g
S ]
c L2
o Q
=}
= 5
001 £
D -
2
© .
B N e
L. . R B R B M | | I |
2000 4000 6000 4000 6000
Muon Energy [GeV] Muon Energy [GeV]

Figura 5.7: Pérdida de energia promedio de los mudnes en funcion de su energia para dis-
tintas parametrizaciones (izquierda), y diferencia relativa con la mejor parametrizacion
encontradas en [21, 22] (derecha)

5.3.1. Pérdida de Energia

Para investigar hasta qué profundidad es posible propagar correctamente los muénes
con TIERRAS, calculamos la pérdida de energia promedio para muoénes de distinta
energia al ser propagados en roca y los comparamos con las parametrizaciones disponi-
bles. La pérdida de energia promedio suele parametrizarse como:

_<M

e > =a+ BE, (5.3)

donde los pardmetros o y [ varfan logaritmicamente con la energia [21], siendo su
cociente aproximadamente constante por encima de 10 GeV y al menos hasta los 10
TeV. En muchos estudios que no requieren un alto nivel de precisién, valores fijos de
estos parametros son frecuentemente utilizados [22].

El depédsito promedio de energfa por g.cm~2 obtenido con TIERRAS y su compara-
cién con estas parametrizaciones se presentan en la figura 5.7. Puede verse que TIERRAS
es compatible con estas parametrizaciones hasta alrededor de 2 TeV, donde el efecto de
las interacciones con los nicleos comienza a ser importante.

5.3.2. Flujo Subterraneo

Para el calculo del flujo de mudnes bajo tierra, una diferencia de unos pocos puntos
porcentuales puede llevar a desviaciones importantes, ya que el espectro de los mudnes en
la superficie es muy pronunciado. Como prueba suplementaria de TIERRAS, estudiamos
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Figura 5.8: Flujo vertical total de mudnes en funcion de la profundidad (izquierda) y de
la “energia minima necesaria” (derecha). La linea punteada muestra los valores de la si-
mulacion con TIERRAS, mientras que los puntos negros presentan datos experimentales

tomados en Baksan [23] y MACRO [2}].

el flujo vertical de muodnes a distintas profundidades y comparamos nuestros resultados
con mediciones realizadas en laboratorios subterraneos.
El flujo de mudnes en la superficie de la tierra puede ser parametrizado segin [22]:

dN, ) 7s 1 0,054 et
iB, = 0,14E, - T, 1E,cos0 + T, 1E,cos0 cm 2ssrT GeV (5.4)

115GeV t 850Gey

Esta expresion describe la forma del espectro con errores relativos del 5% y un error
no mayor al 20 % en la integral del flujo total entre 10 GeV y 100 TeV [22]. Siguiendo este
espectro, generamos muones en la superficie y los poropagamos en roca con TIERRAS,
para compararlo con los resultados experimentales de Baksan [23] y el experimento
MACRO [24] en la figura 5.8 (izquierda). Queda claro que mas alla de 2,5 k.w.e el
flujo de mudnes comienza a apartarse del valor experimental, debido al incremento en el
poder de penetracién que tienen los mudnes de alta energia en TIERRAS por no simular
las interacciones nucleares. Esta profundidad corresponde aproximadamente a 1 km en
roca.

Podemos utilizar la ecuacién 5.3 para interpretar de otra manera estos resultados.
Considerando que « y 3 son constantes (como cota inferior), podemos estimar facilmente
la energia minima que un muén debe tener para alcanzar una profundidad dada. Con esta
relacion podemos convertir la profundidad a “energia minima necesaria para alcanzar
dicha profundidad”. Realizando esta conversién, vemos en la figura 5.8 (derecha) que
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Figura 5.9: Espectro de energia de muones de 2 TeV propagados a una profundidad de 3
km en agua de mar. Comparacion con los resultados de varios programas de simulacion
tomados de [25].

2,5 km.w.e corresponde aproximadamente con 1 TeV, que es el orden de energias a la
cual las interacciones foto-nucleares de los mudnes comienzan a ser importantes.

Como ejemplo de la validez de las simulaciones con TIERRAS hasta 3 km de pro-
fundidad en agua, comparamos en la figura 5.9 los resultados obtenidos de la simulacién
de 5 x 10° mudnes de 2 TeV con las simulaciones realizadas con GEANT4, FLUKA vy
MUSIC publicadas en [25].

Vemos que aunque estamos llevando el modelo de propagacion de muodnes de TITE-
RRAS hasta sus limites, el acuerdo es bueno, con una ligera sobreabundancia a altas
energias debido al menor depdsito de energia de TIERRAS y a las pequenas diferen-
cias que existen entre los pardmetros de cada simulacién (longitud de radiacién, nimero
atémico efectivo, densidad del medio, etc). La probabilidad de supervivencia de los
muénes simulados reportada fue 0,779 (MUSIC), 0,793 (GEANT4) y 0,756 (FLUKA);
en las simulaciones con TIERRAS obtenemos 0,808. La energia promedio de los mudnes
que sobreviven reportada es de 323 GeV (MUSIC) 317 GeV (GEANT4) y 344 (FLUKA)
mientras que obtenemos 300 GeV en TIERRAS.

Dado que TIERRAS no propaga neutrinos o particulas Tau, su aplicacién a detec-
tores profundos queda limitada tunicamente a la estimacion de las senales del fondo de
muédnes. Agregar la propagaciéon de neutrinos y la generacién y propagacion de particu-
las Tau, junto con la incorporacion de las interacciones nucleares de los muénes, es otra
de las lineas de trabajo que deja abierta esta Tesis.

A los fines de su aplicacién en detectores de poca profundidad como los de AMIGA,
queda claro de estos estudios que la implementacion actual es mas que suficiente.
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Figura 5.10: Perfil longitudinal del depdsito de energia de protones de 10 TeV (izquierda)
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de CORSIKA y GEANT) tomados de [14]

5.4. Propagacion Subterranea de Hadrones

En TIERRAS la seccién eficaz de las interacciones hadrénicas son calculadas uti-
lizando los modelos hadrénicos externos y teniendo en cuenta el nimero atomico y la
carga de los atomos del medio, eligiendo al azar uno de sus 3 elementos mayoritarios.
Para comprobar la propagacién de hadrones en TIERRAS, la figura 5.10 muestra una
comparacion de simulaciones de protones de 10 y 100 TeV propagandose a través de 2 m
de agua de mar, con los resultados presentados en [14]. Los tres juegos de simulaciones
(TTERRAS, CORSIKA y GEANT4) son compatibles dentro de un 10 %, dando una

buena indicaciéon de que los hadrones son propagados correctamente.

5.5. Conclusiones y Perspectivas

Las comprobaciones presentadas en este capitulo, junto a otras que no hemos pre-
sentado por brevedad, nos brindan suficiente confianza como para utilizar TIERRAS en
las simulaciones de cascadas bajo tierra hasta el nivel de los detectores de mudnes de
AMIGA. El uso de TIERRAS puede ser extendido también a otros problemas, siempre
que la cantidad de materia atravesada no supere por mucho el equivalente a dos o tres
kilometros de agua. Para permitir su uso a una profundidad mayor, las interacciones
muon nucleo deberan ser implementadas.

Al momento de escribir esta Tesis, TIERRAS ya esta siendo utilizado por el grupo
responsable de la construccion de AMIGA para simular la respuesta del detector de
muédnes y analizar los resultados de las mediciones de los detectores prototipo [27], y
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por otros dos grupos para realizar simulaciones relacionadas con la deteccion de cascadas
iniciadas por neutrinos.

La versatilidad de TIERRAS abre la puerta al estudio de una numerosa serie de pro-
blemas, y puede convertirse en una herramienta valiosa para muchos experimentos con
detectores subterraneos. La inclusién de las interacciones foto-nucleares de los muénes y
la propagacion de neutrinos y particulas Tau ampliarian aiin mas su rango de aplicacién.

Los primeros resultados obtenidos con TIERRAS para simulaciones a la profundidad
de los centelladores de AMIGA son presentados en el siguiente capitulo.
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Capitulo 6

Primeros Resultados de Simulaciones con
TIERRAS

todo esto que me estd pasando...estd bien?
es normal?

llamada al servicio de reparaciones
Marcelo Wolff
Maria Tijuana, Diciembre 2009

La mayor parte del contenido de este capitulo fue publicado en una versiéon condensada en Computer
Physics Comunications [1]. Los resultados de la seccién 6.4.1 fueron presentados oralmente en la sesién
de simulaciones del Encuentro de la Colaboracién Auger en Noviembre de 2007. Al momento de escribir
esta Tesis, un articulo comparando los resultados del cédigo ZHS y de TIERRAS presentados en la

seccién 6.4.2 se encuentra en preparacion.

Con el objetivo de ilustrar el potencial de TIERRAS presentamos en este capitulo las pri-
meras simulaciones realizadas con la configuracién de AMIGA para tener un panorama
de las diferencias que presentan una cascada subterranea con una en aire.

Presentamos también algunos resultados de pequenos estudios que surgieron durante
la validacion del cédigo, que sirven como ejemplo de la extensiéon del uso que puede tener
TIERRAS en el Observatorio Pierre Auger, y en otros experimentos.

Nos propusimos desarrollar un software de simulaciones subterraneas para cubrir las
necesidades de AMIGA. Las capacidades TIERRAS y su versatilidad abren un abanico
sumamente amplio de posibilidades para su aplicacién que exceden el marco de este
trabajo de Tesis.

6.1. Fenomenologia del Desarrollo Longitudinal de
una Cascada en AMIGA

En esta seccién presentamos los resultados correspondientes a la simulacién de cas-
cadas verticales de 1 EeV de energia iniciadas en la atmosfera y que alcanzan el suelo
a 1400 m sobre el nivel del mar, para luego ser propagadas 3 m bajo tierra en ”suelo
estandar” (540 g.cm ™2, el equivalente a 2.3 m en "suelo malargiiino”). Elejimos este caso
particular por ser representativo del comportamiento general del desarrollo longitudinal
de una cascada atmosférica que continia su desarrollo bajo tierra en el sitio sur del
Observatorio Pierre Auger.
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Figura 6.1: Desarrollo longitudinal del nimero total de particulas (izquierda) y de la
energia total (derecha) de una cascada vertical iniciada por un protén de 1 EeV. Los
triangulos negros corresponden a la simulacion atmosférica con AIRES, los cuadrados
gris oscuro a la simulacion subterrdnea con TIERRAS vy los tridangulos gris claro a
la componente de Albedo. Los cuadrados gris claro muestran la suma de la cascada
atmosférica (AIRES) y su Albedo.

Para contar con el mayor detalle posible, esta cascada fue simulada con los cortes de
energia mas bajos que permite TIERRAS: 85 keV para fotones, electrones y positrones;
0.5 MeV para nucleones y mesones; y 1 MeV para mudnes. Para el modelo hadronico
de alta energia se utilizé Sibyll 2.1.

6.1.1. Caracteristicas Generales

En una cascada atmosférica el rayo césmico primario tiene su primera interaccion
muy alto en la atmédsfera, y atraviesa varias longitudes de interaccién (del orden de 90
g.cm~?) antes de alcanzar el suelo. Como resultado, cuando la cascada llega a nivel del
suelo esta plenamente desarrollada, el espectro de los distintos tipos de particulas se
encuentra en equilibrio.

Cuando la cascada alcanza el suelo se encuentra con un cambio abrupto en la den-
sidad, el namero atémico y el peso atémico del medio, lo que se traduce en un cambio
brisco de la seccion eficaz y el camino libre medio, provocando un reacomodamiento
repentino del espectro de energias. Las particulas de alta energia tienen una seccién efi-
caz de interacciéon mayor y se generan una gran cantidad de particulas de baja energia
hasta que se llega a un nuevo espectro de equilibrio, algunas longitudes de interaccién
mas tarde.

El aumento en la seccién eficaz y la produccién de un gran nimero de particu-
las genera una importante componente de albedo, ya que un nimero considerable de
particulas es generado en el sentido opuesto a la direccién de propagacién de la cascada,
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volviendo de la tierra al aire. La mayoria de estas particulas se generan cerca del nicleo
de la cascada, donde se encuentra la mayor parte de las particulas de alta energia. Las
particulas de albedo tienen poca energia y se detienen luego de algunos metros en el aire.
Sin embargo, pueden tener un efecto sobre los detectores de superficie, como veremos
en la seccion 6.4.1.

Todos los fenémenos descriptos en el parrafo precedente pueden apreciarse en la
figura 6.1. El nimero total de particulas aumenta abruptamente en los primeros 100
g.cm™2 bajo tierra (el nivel del suelo se encuentra a 875 g.cm~2) hasta alcanzar el
maximo desarrollo, para luego descender nuevamente. La energia se mantiene constante
en la interfaz y su pendiente, que representa el depdsito de energfa total por g.cm ™2,

cambia ligeramente reflejando las nuevas caracteristicas del medio.

Es importante notar que durante el desarrollo de una cascada siempre hay particulas
que son emitidas en sentido opuesto al desarrollo de la cascada. Como la simulacion
estandar en AIRES finaliza al llegar al suelo, la iltima parte de la cascada no tiene la
componente de particulas que deberian haber sido generadas debajo del mismo. Esto
explica la disminucién repentina del nimero de particulas en los tltimos 25 g.cm ™2 antes
de alcanzar el suelo que se observa en la figura 6.1 a 875 g.cm™2. Cuando sumamos las
particulas de albedo al perfil longitudinal de AIRES, éste recupera su continuidad.

6.1.2. Desarrollo Longitudinal de Muones

La figura 6.2 muestra el desarrollo longitudinal de muodnes de nuestra cascada testigo.
Puede verse una gran ntimero de muénes de albedo, y que el nimero de mudnes en
la transicion no es continuo. El exceso de muodnes proviene del decaimiento de otras
particulas de albedo, en particular piones, como veremos en la proxima seccion. Esto
se evidencia en el hecho de que la componente de albedo comienza siendo pequena a la
salida de la superficie y luego aumenta abrupta a 1.5 g.cm™2 sobre el nivel del suelo,
mostrando que los mudnes son generados cuando los piones comienzan a decaer (unos
40 metros por encima de la superficie). Los mudnes generados pueden recorrer grandes
distancias en el aire antes de decaer, y el efecto del albedo sobre el nimero total de
mudénes es todavia del 10 % a 700 m de altura (800 g.cm™? de profundidad atmosférica,
2100 m sobre el nivel del mar).

Todos estos mudnes tienen baja energia por lo que no hay una transferencia impor-
tante de energia hacia la componente muédnica de la cascada; la energia promedio es de
0.2 GeV contra los 5 GeV de la componente que avanza (ver figura 6.3).

El pasaje a través del suelo detiene a la mayoria de los electrones y a los mudnes
de baja energia, haciendo que la energia promedio de los muénes remanentes aumente
cerca de un 50 %. La componente electromagnética de la cascada se reduce dos 6rdenes de
magnitud, invirtiendo la importancia relativa de las componentes electrénica y muénica.
A nivel del suelo, los electrones llevan 5 veces mas energia que los mudnes, mientras que
a nivel de los detectores subterraneos de AMIGA, los mudnes llevan 10 veces mas energia
que los electrones, como puede verse en la figura 6.3 (derecha).
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Figura 6.2: Desarrollo longitudinal del nimero de mudnes (izquierda) y de su energia
(derecha) de una cascada vertical iniciada por un protén de 1 EeV. Los tridngulos negros
corresponden a la simulacion atmosférica con AIRES, los cuadrados gris oscuro a la
simulacion subterranea con TIERRAS y los tridangulos gris claro a la componente de
Albedo. Los cuadrados gris claro muestran la suma de AIRES y el Albedo.
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Figura 6.3: Desarrollo longitudinal de la energia promedio de los mudnes (izquierda) y
del cociente entre la energia de los mudnes y la de los electrones (derecha) en una cascada
vertical iniciada por un proton de 1 EeV. Los triangulos negros corresponden a la simu-
lacion atmosférica con AIRES, los cuadrados gris oscuro a la simulacion subterrdnea
con TIERRAS y los tridngulos gris claro a la componente de Albedo. Los cuadrados gris
claro muestran la suma de AIRES vy el Albedo.



6.1. Fenomenologia del Desarrollo Longitudinal de una Cascada en AMIGA 155

6
g xlO %‘ 10'1| :
g i 8 M
£10000 > o
i) - o —~—
g i 5 \_
r w
8000 / o
L € 102
L \ € 10
[ Jiud
- 4}
6000 \ c
v Q
. s
4000 \ 10°
2000 \
: / z\ I I I I I I I I
0%00 600 800 1000 1200 1400 750 800 850 900 950

Slant Depth [g.cm?] Slant Depth [g.cm?]

Figura 6.4: Desarrollo longitudinal del nimero de fotones gamma (izquierda) y su energia
promedio (derecha) de una cascada vertical iniciada por un protén de 1 EeV. Los tridngu-
los negros corresponden a la simulacion atmosférica con AIRES, los cuadrados gris oscu-
ro a la simulacion subterrdnea con TIERRAS y los tridngulos gris claro a la componente
de Albedo. Los cuadrados gris claro muestran la suma de la cascada atmosférica (AIRES)

y su Albedo.

6.1.3. Desarrollo Longitudinal de Electrones y Fotones

La emision de fotones por radiacién de frenado de las particulas cargadas aumenta
con Z? de manera que se duplica cuando pasamos de aire (Z = 7.26) a tierra (Z = 11),
como la mayoria de las secciones eficaces. En la figura 6.4 vemos que el niumero total de
fotones practicamente se duplica al cambiar de medio, pero la energia promedio se reduce
mostrando nuevamente que muchos fotones de baja energia estdn siendo creados debido
a la redistribucion del espectro de energia. El desarrollo longitudinal de los electrones
estd fuertemente ligado al de los fotones, y reproduce las mismas caracteristicas en la
interfaz aire-tierra. La adicion de la componente de albedo le devuelve la continuidad al
perfil, provocada por el corte artificial de la simulaciéon en AIRES al llegar al suelo.

6.1.4. Desarrollo longitudinal de Piones y Neutrones

Los piones sufren una de las redistribuciones de energia mas importantes, no sélo
debido al cambio en la seccion eficaz sino por el cambio en su camino libre medio, ex-
presado en metros. A diferencia de lo que ocurre en aire, el aumento en la densidad del
medio bajo tierra hace que los piones tengan una alta probabilidad de interactuar con
un nucleén de la tierra antes de decaer, sufriendo una colision hadrénica que produ-
cird nuevos piones que también interactuaran, aumentando el niimero de piones hasta
que se alcance cierta energia critica. Como puede visualizarse en la figura 6.5 (derecha),
esto genera un aumento de un factor 10 en el nimero de piones.
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Figura 6.5: Desarrollo longitudinal del nimero de neutrones (izquierda) y el nimero de
piones (derecha) de una cascada vertical iniciada por un protén de 1 EeV. Los tridngulos
negros corresponden a la simulacion atmosférica con AIRES, los cuadrados gris oscuro
a la simulacion subterrdnea con TIERRAS y los tridngulos gris claro a la componente de
Albedo. Los cuadrados gris claro muestran la suma de la cascada atmosférica (AIRES)

y su Albedo.

La mitad de los piones generados a nivel del suelo son emitidos hacia arriba, generan-
do un abundante albedo que al decaer da origen a la discontinuidad en la componente
muonica que vimos en la figura 6.2. La energia total de los piones tiene una transicion
similar a la presentada en la figura 6.1, presentando el mismo fenémeno de redistribucion
de energia.

El incremento en la cantidad de interacciones hadronicas genera una cantidad im-
portante de neutrones de baja energia bajo tierra, de los cuales aproximadamente la
mitad son emitidos hacia arriba (panel izquierdo de la Figura 6.5). Estos neutrones de
baja energia llevan sélo el 5% de la energia total de los neutrones, y su energia cinética
promedio es de 0.27 GeV comparado con los 3.3 GeV que tiene en promedio la compo-
nente descendente. No obstante, su efecto puede ser importante en monitores de mudnes
y otros detectores a nivel del suelo, como estudiaremos en la seccion 6.4.1.

6.2. Distribucion lateral de Muones en AMIGA

El estudio de la distribucién lateral de muénes bajo tierra es de gran interés para
AMIGA, tanto para el diseno de los detectores (el calculo del area de colecciéon necesaria
depende de la densidad de mudnes a medir) como para la simulacién de la respuesta del
detector (donde la distribucién espacio-temporal de los mudnes es importante) y fue el
objetivo original del desarrollo de TIERRAS, si bien luego el paquete resulté ser apto
para muchas otras aplicaciones.
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Figura 6.6: Distribucion lateral de mudnes (izquierda) y electrones (derecha) a nivel del
suelo (circulos) y a 3 m de profundidad (cuadrados) de una cascada vertical iniciada por
un proton de 1 FeV.

La figura 6.6 muestra que 3 m de suelo producen una reduccién de aproximadamente
3 6rdenes de magnitud en la componente electréonica, mientras que la reduccién es de
s6lo un orden de magnitud en la componente muénica. Esto se traduce en una mejora
de un factor 100 en el cociente N,/N,, que va de 0.1 a 10, en muy buen acuerdo con el
comportamiento mostrado para la razén de energias presentado en la figura 6.6.

El blindaje provisto por la capa de tierra sobre los detectores sirve para reducir el
numero de electrones y fotones que llegan junto con los mudnes en la cascada. Como
vimos en la figura 6.3, los 540 g.cm~? de material que deben atravesar las particulas
son suficientes como para absorber la mayor parte de la componente electromagnética,
dejando sélo la componente relacionada con el halo electromagnético que los muoénes
dejan a su paso.

La evolucién del cociente N,/N, con la distancia al nicleo de la cascada (figura
6.7) confirma que los electrones presentes a 3 m de profundidad son producto del halo
electromagnético de los muodnes, pues a diferencia de lo que sucede en la superficie, el
cociente permanece aproximadamente constante bajo tierra. Las fluctuaciones que se
observan son debidas al escaso nimero de cuentas en cada intervalo del histograma.

En este ejemplo obtuvimos una densidad de muénes de 0.3 p/m? a 400 m del nicleo
de la cascada, en excelente acuerdo con estimaciones anteriores hechas por Supanitsky
et al. en [5] y [6].

A la hora de considerar la senal que podrian dejar otras particulas en los centelladores
de AMIGA para analizar senales espureas, parece ser importante estudiar la senal que
pueden dejar los neutrones. Nuestras simulaciones indican que a esta profundidad los
neutrones son tan numerosos como los electrones (figura 6.8) y existen reportes de que
a estas energias los neutrones pueden dejar senal en los centelladores plasticos dopados
con Fldor, como los utilizados en AMIGA [4].
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Figura 6.7: Razon del numero de muones al nimero de electrones a nivel del suelo
(circulos) y a 3 m bajo tierra (cuadrados) en funcion de la distancia al nicleo de una
cascada vertical iniciada por un proton de 1 EeV.

6.3. Amplificacién Subterranea de Asimetrias

La existencia de asimetrias azimutales en la densidad de particulas a nivel del suelo,
debidas a las diferencias en la cantidad de materia atravesada por las distintas partes
de la cascada, es un efecto bien conocido y ha sido estudiado como pardmetro para
discriminar la masa del primario en numerosas ocasiones [2, 3].

Cuando se considera una cascada que continia su desarrollo bajo tierra, este efecto
se ve amplificado por el incremento en la densidad. La diferencia geométrica de camino
entre las particulas que salen a un lado y al otro del eje de la cascada es pequena en
metros - dejando la distribucion temporal de las particulas sin mucho cambio - pero es
muy grande en cantidad de masa atravesada.

Mostramos como ejemplo los mapas de densidad a nivel del suelo y a 3 m de profun-
didad para una cascada iniciada por un protén de 10 PeV vertical en la figura 6.9 y a
45 grados en la figura 6.10. En una cascada con esta inclinacién, una particula creada a
nivel del suelo que sale con un angulo de 15 grados con respecto al eje de la cascada re-
correrd entre 3.5 y 6 metros (segun su azimut) antes de alcanzar los 3 m de profundidad
(el nivel de los centelladores). Si consideramos que las particulas viajan a una velocidad
cercana a la de la luz, la diferencia en la distancia recorrida se corresponde con una di-
ferencia temporal de sélo 9 ns. Pero si consideramos la cantidad de materia atravesada,
se corresponde con una diferencia de 450 g.cm™2 ya que las particulas recorren entre 630
y 1080 g.cm™2.

El efecto de asimetria es obviamente muy marcado para la componente electro-
magnética, mientras que la componente muodnica practicamente no presenta cambios.
La fila inferior de las figuras 6.9 y 6.10 muestra el cociente entre las densidades a nivel
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Figura 6.8: Densidad de varios tipos de particulas a 3 m de profundidad en funcion de
la distancia al nicleo de una cascada vertical iniciada por un proton de 1 FEeV. Los
muones (cuadrados abiertos) son un orden de magnitud mds numerosos que los electro-
nes (cuadrados llenos), los neutrones (triangulos hacia arriba) y los piones (tridngulos
hacia abajo). Las fluctuaciones son propias del bajo nimero de particulas en la cascada
a esa profundidad.
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Figura 6.9: Densidad de particulas a nivel del suelo (fila superior) y a 3 m de profundidad
(fila central) para una cascada vertical iniciada por un proton de 10 PeV para electrones,
mudnes y fotones gamma (de izquierda a derecha, respectivamente). La fila inferior

muestra el cociente entre ambas densidades.
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Figura 6.10: Densidad de particulas a nivel del suelo (fila superior) y a 8 m de profun-
didad (fila central) para una cascada a 45 grados iniciada por un protén de 10 PeV para
electrones, mudnes y fotones gamma (de izquierda a derecha, respectivamente). La fila
inferior muestra el cociente entre ambas densidades, para acentuar el efecto de asimetria

que se produce.
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del suelo y bajo tierra. Vemos que la distribucion de este cociente presenta grandes asi-
metrias en la cascada inclinada para la componente electromagnética pero no para los
muoénes.

La busqueda de esta asimetria en las medidas que pueden obtenerse de los detectores
de superficie y los centelladores subterraneos en AMIGA puede ser una herramienta de
gran interés para discriminar la masa del primario.

6.4. Ejemplos de Aplicacién mas alla de AMIGA

A pesar de haber sido desarrollado con las necesidades de AMIGA en mente, TIE-
RRAS resulté tener un rango de aplicaciéon mucho maés vasto. Algunos ejemplos ya se
vislumbran en los estudios realizados para su validacién, como el calculo del flujo vertical
de muones en funcién de la profundidad de la figura 5.8, la propagacién de mudnes a 3
km de profundidad en agua de la figura 5.9, o el depédsito de energia por protones en 2 m
de agua de la figura 5.10. Presentamos en esta seccién dos fenémenos que encontramos
durante la validacién de TIERRAS y que despertaron especial interés.

6.4.1. Albedo de las Cascadas Atmosféricas

En el Observatorio Pierre Auger, a 1400 m sobre el nivel del mar, las cascadas
verticales por encima de 10'® ain no han alcanzado su méaximo desarrollo al llegar al
suelo, y conservan méas de la mitad de la energia del rayo césmico que las origind. Como
vimos en la seccion 6.1 el cambio dramatico en las propiedades del medio que encuentra
la cascada al llegar al suelo provoca un rearreglo del espectro de energia, generando un
elevado nimero de particulas que pueden volver hacia la superficie. Estas particulas, a
las que nos referimos de manera genérica como particulas de Albedo, pueden ingresar
en los detectores de superficie y contribuir a la senal total en los mismos.

La posibilidad de que esta contribucion sea importante ha sido mencionada por A.
Erlykin [10], pero nunca ha sido cuantificada hasta el momento.

Para estudiar este fendmeno, simulamos una serie de cascadas a distintas energias
y a distintos angulos utilizando AIRES para la parte atmosférica y TIERRAS para
la subterranea y el albedo. A diferencia de las simulaciones utilizadas en las secciones
anteriores, utilizamos un corte en la energia de 1 MeV, para sélo quedarnos con las
particulas que tienen alguna probabilidad de penetrar la pared de los detectores.

Por simplicidad en la discusién, presentamos como ejemplo los resultados obtenidos
para el promedio de 10 cascadas de 10 EeV a 38 grados, que son representativos de los
resultados generales obtenidos.

En la figura 6.11 puede verse que cuando nos alejamos del eje de la cascada las
particulas de albedo por encima de 1 MeV representan sélo el 1% o menos de las
particulas totales. Las densidades de fotones y de electrones de la componente que baja
de la cascada estan siempre 1 6 2 ordenes de magnitud por encima de la que sube,
mucho maés si consideramos la densidad energética de las particulas. Los mudnes tienen
una diferencia de 3 érdenes de magnitud.

Los piones, y en menor medida los neutrones, tienen el comportamiento opuesto. El
nimero de piones provenientes del albedo es mayor al de la componente descendente de
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la cascada, y los neutrones de albedo llegan a representar un 50 % del total sobre todo
cerca del ntucleo de la cascada, como puede verse en la figura 6.12 y en acuerdo con lo
presentado en la seccién 6.1.4.

Para cuantificar la senal que las particulas de albedo dejan en el detector de su-
perficie, realizamos una simulacién de la respuesta del detector con GEANT4, teniendo
especial cuidado de incluir el decaimiento, la pérdida de energia y la captura de los
hadrones, asi como los modelos de fisiéon para neutrones y piones. Simulamos detectores
de superficie colocados a 600, 1000 y 1250 metros del nicleo de la cascada.

Encontramos que la senal de las particulas de albedo es en promedio menor al 1%
(figura 6.13), y es en general debida a los fotones gamma. La senal fluctiia fuertemente
de detector de superficie a detector de superficie y de cascada a cascada, ya que el
impacto oportuno de un fotén de alta energia, un muén, o un neutrén que convierte en
su interior puede elevar la senal depositada en varios puntos porcentuales, por lo que
estudiar la contribucion del albedo puede ser relevante para los estudios basados en las
fluctuaciones de la senal.

La ubicacién temporal de la senal de albedo puede también ser relevante para los
métodos que estudian el tiempo de trepada (rise time) y de decaimiento (fall time) en
la senal para hacer estudios de discriminacién de masa. En la figura 6.14 visualizamos la
ubicacion temporal de la senal de albedo. Vemos que la senal se encuentra retrasada casi
2 ps y que existe una pequena senal més de 3 ps después de haber llegado la cascada
al suelo. Esta pequena senal fue probablemente generada por neutrones, que llevan una
velocidad méas baja que el resto de las particulas.

6.4.2. Emisién en Radio

En los ultimos anos se ha incrementado notablemente el interés en la deteccién de
las senales de radio generadas por las cascadas de rayos cosmicos, a medida que los
desarrollos tecnoldgicos en su deteccién y digitalizacién permiten obtener méas detalles
sobre su estructura. La aplicacién de la técnica de deteccién en radiofrecuencias a gran
escala estd siendo desarrollada en los experimentos LOFAR/LOPES, CODALEMA y en
otra de las extensiones planeadas para el Observatorio Pierre Auger, llamada AERA [9].
ATRES ya ha sido utilizado en el pasado para calcular la emisién de radio en cascadas
atmosféricas [8], y lo mismo puede hacerse en TIERRAS para la emisién de radio bajo
tierra u otros medios densos como hielo, agua o regolito lunar.

La emision electromagnética de ondas de radio en la cascada es generada por el
desbalance de cargas negativas generado por los electrones arrancados del medio e in-
troducidos por dispersiéon de Coulomb y procesos knock-on en la cascada. Cuando la
longitud de onda de la radiacion es mayor a las dimensiones de la cascada, la emisién
producida por el exceso de carga es coherente y su potencia es proporcional al cuadrado
de la energia de la cascada.

Un observable importante para la simulacién de esta emision coherente de senales de
radio por parte de las particulas en la cascada es la longitud de traza total recorrida por
todos los electrones y la recorrida por todos los positrones. La diferencia entre ambas
cantidades estd directamente relacionada a la amplitud del campo eléctrico y por lo
tanto con la intensidad de la senal de radio.
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Figura 6.11: Densidad de particulas (izquierda) y densidad de energia (derecha) que
llegan a nivel del suelo (fila superior) y que salen del suelo como albedo (fila inferior)
para una cascada a 38 grados iniciada por un proton de 10 FeV.
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Figura 6.12: Cociente entre la densidad de particulas que llegan a nivel del suelo y las

que salen del suelo como albedo para una cascada a 38 grados iniciada por un proton de
10 EeV.

Entre los primeros resultados de simulaciones sobre éste y otros observables relacio-
nados existi6 alguna controversia debido a las diferencias que se encontraban entre las
simulaciones realizadas con GEANT3, GEANT4 y el codigo ZHS. Los resultados presen-
tados en [7] mostraron que este desacuerdo se reducia a un problema de configuracién
en el cédigo GEANT3, y ahora los tres cddigos coinciden dentro de un rango razonable.

Como otro ejemplo de las posibilidades de aplicaciéon de TIERRAS, mostramos en la
tabla 6.1 una comparacién entre los resultados de GEANT3 (configurado correctamente),
GEANT4 y ZHS con simulaciones en TIERRAS de cascadas iniciadas por electrones de
100 GeV en hielo. Puede verse que las longitudes de traza encontradas con TIERRAS
son entre un 10 y un 15 % menores que las encontradas con GEANT4 y un 30 a 35%
mas chicas que las encontradas con ZHS.

Trazamos el origen de esta discrepancia a las diferencias en la funcién que parametriza
el depdsito continuo de energia de los electrones, y vimos que si la cambiamos para
utilizar exactamente la misma que la utilizada por el cédigo contra el que deseamos
comparar los resultados de ambos codigos se vuelven mucho més compatibles. Mostramos
en la tabla los resultados obtenidos con TIERRAS utilizando el depésito de energia de



166 Capitulo 6. Primeros Resultados de Simulaciones con TIERRAS

Figura 6.13: Contribucion de las particulas de Albedo a la senal total en los detectores
Cherenkov del Observatorio Pierre Auger para una cascada inclinada 38 grados provo-
cada por un proton de 10 EeV. Los detectores fueron simulados ubicados en 3 anillos
de 10 detectores ubicados a 600, 1000 y 1250 m del eje de la cascada. Los resultados se
presentan desplazados en el eje X segun el tipo de particula para darle mayor claridad
a la grdfica.

ZHS y vemos que el acuerdo en la longitud total de la traza es menor al 5 %, mostrando
lo critica que puede ser la eleccién de esta funcion en este tipo de simulaciones.

Modificar la funcién que describe el depdsito continuo de energia en TIERRAS tam-
bién modifica el desarrollo longitudinal del ntimero de electrones y de positrones en
la cascada, volviéndolos muy similares a los del codigo con el que se desea comparar,
senalando nuevamente la importancia de esta funcién. En la figura 6.15 puede verse el
excelente acuerdo que se obtiene al comparar TIERRAS con GEANT4 y ZHS utilizan-
do sus respectivas funciones de depésito de energia. TIERRAS y AIRES utilizan una
parametrizacién del depdsito de energia tomada de GEANTS, explicando porque los re-
sultados obtenidos con este cddigo son los mas compatibles con la version no modificada
de TTERRAS.

6.5. Conclusiones y Perspectivas

La fenomenologia de las cascadas al cambiar de medio en los primeros metros bajo
tierra es muy rica, y muestra un escenario subterraneo mucho més complejo que la simple
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Figura 6.14: Ejemplo de la senal generada por las particulas de albedo en un detector
Cherenkov del observatorio Pierre Auger ubicado a 1250 m del nicleo de una cascada a
38 grados originada por un proton de 10 EeV.

Programa MC TIERRAS | TTERRAS con | GEANT3 | GEANT4 | ZHS
ZHS Epe,

Traza Total (m) 483.4 640.3 577.9 587.9 642.3

Total proyectado (m) 417.3 538.9 450.0 453.2 516.7

Exceso proyectado (m) 110.8 160.7 123.5 122.7 132.4

Exceso/Total 0.229 0.251 0.214 0.209 0.206

Nonon 136 170 142 150 164

Tabla 6.1: Comparacion de observables: Longitud de traza total, total proyectada y exceso
proyectado; razon del exceso y el total; y numero de particulas cargadas en el mdzrimo
desarrollo de la cascada (Nyq.) en hielo para electrones de 100 GeV segin [7] para varios
codigos de simulacion Monte Carlo y los obtenidos con TIERRAS y con la version
modificada de TIERRAS que utiliza la misma funcion de depdsito de energia que la
utilizada en el codigo ZHS.
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Figura 6.15: Desarrollo longitudinal del nimero promedio de electrones mds positro-
nes (izquierda) y del nimero promedio de electrones menos positrones para cascadas
iniciadas por electrones de 100 GeV en hielo para distintos codigos Monte Carlo. Los
resultados de GEANTS, GEANTY y ZHS fueron tomados de [7]. La linea de puntos
muestra los resultados obtenidos con una version modificada de TIERRAS con la fun-
cion de deposito de energia de ZHS y la linea roja los de TIERRAS con la funcion de
deposito de energia de GEANTY, para mostrar como modificar esta funcion vuelve los
codigos mas compatibles.

reduccion de la componente electromagnética y la propagacion de los muodnes que llegan
desde la superficie.

El efecto albedo, la superproduccion de piones y el halo electromagnético de los
muones son fenémenos de gran importancia para comprender las senales que registraran
los centelladores de AMIGA, y TIERRAS ha demostrado ser una excelente herramienta
para su estudio.

Al momento de escribir esta Tesis, TIERRAS esta siendo utilizado por al menos
tres grupos miembros de la colaboracién Pierre Auger: en AMIGA, en la simulacién
de cascadas subterraneas rasantes para la deteccion de neutrinos y en la simulacién de
senales de radio.

El uso de TIERRAS en otros escenarios, como la deteccion acustica de neutrinos
en el mar, en hielo o hasta en permafrost con la técnica de sonar [11] [12] [13] o la
deteccion de rayos cosmicos y neutrino con la técnica de radio bajo hielo o hasta en la
luna [14], por citar dos ejemplos, plantea la necesidad de continuar con el desarrollo de
este paquete para ser utilizado por otras colaboraciones.
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Capitulo 7

Consideraciones Finales

One never reaches a horizon. It is not a line; it has no place; it enclosed no
field; its location is always relative to the view. To move toward a horizon is simply

to have a new horizon.
Finite and Infinite Games. A Vision of Life as Play and Possibility

James P. Carse

En los primeros dos capitulos de esta Tesis he dado un breve resumen sobre el estado
actual del conocimiento en el campo de la fisica de los rayos cosmicos de ultra alta
energia, y su deteccién con el Observatorio Pierre Auger. Los resultados que hoy produce
este observatorio se encuentran a la vanguardia de la investigacién en este campo, y son
consecuencia del trabajo y el esfuerzo de una enorme cantidad de personas en distintas
areas del experimento. Lo expuesto en esta Tesis es parte de mi aporte a ese trabajo
conjunto, y se ha centrado en la mejora y el desarrollo de técnicas de reconstruccion y
simulacion de cascadas para el detector de fluorescencia y para los detectores de mudnes
de AMIGA.

En este sentido, he presentado una extension al método comunmente utilizado para
la determinacién de la energia de los rayos césmicos con la técnica de fluorescencia,
denominado método del Spot. Este método fue desarrollado en colaboraciéon con cole-
gas de la Universidad de Roma II y fue implementado en Offline, el software oficial de
la Colaboracion Pierre Auger. Desde entonces el método ha sido utilizado por la Co-
laboracién para mejorar la descripcién, comprensién e interpretacién de los resultados
experimentales obtenidos con el detector de fluorescencia.

El método del Spot permite tratar adecuadamente la distribucién de la luz en la
camara y la utilizacion de toda la informacién brindada por el detector de fluorescencia e
incluye los efectos de las aberraciones 6pticas, el halo de la imagen, la distribucion lateral
de la luz y el difuminado geométrico debido a la resolucién finita en la determinacion
de la geometria de la cascada. Este ultimo fue uno de los efectos principales sobre los
que he trabajado, determinando su origen en primera instancia y estableciendo luego
su magnitud, que resulté ser muy cercana a la resoluciéon nominal del algoritmo de
reconstruccién geométrica.

El método del Spot ha demostrado ser de suma utilidad a la hora de estudiar en
detalle los efectos que tienen los cambios en los modelos tedricos, en los algoritmos
utilizados para la descripcion de la imagen y en la reconstruccion de la cascada sobre
los distintos observables de la misma. La comprension del origen del halo observado y
la determinacién del mejor algoritmo para tratarlo en la reconstruccion es una de los
temas que aiun quedan abiertos, y en el que se centrara el desarrollo del método del Spot
en el futuro inmediato. A mas largo plazo, el estudio de la distribucién lateral de la
cascada con simulaciones tridimensionales de los eventos de fluorescencia es un proyecto
que debe ser seriamente considerado.
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Las simulaciones Monte Carlo son una herramienta importante para comprender el
funcionamiento del detector de fluorescencia y cémo la senal es afectada por distintos
fenémenos de la cascada. Al momento de iniciar esta Tesis, el tratamiento de la energia
depositada y la energia invisible en la realizaciéon de simulaciones de eventos utilizando
ATRES como entrada no era satisfactoria, ya que presentaba una discrepancia entre la
energia de los eventos simulados y su reconstruccién del orden del 10 %.

En esta Tesis he mostrado la importancia que tienen las particulas de baja energia
que son descartadas de la simulacion en la estimaciéon de la energia depositada y que no
incluir la energia de estas particulas en la simulacién de los eventos es el origen principal
de la discrepancia entre la energia reconstruida y la energia simulada. Basado en esos
resultados, he presentado una serie de prescripciones para incluir estas particulas en el
calculo de la energia depositada y asi obtener un buen acuerdo entre la simulacién y la
reconstruccién.

Utilizando la prescripcion desarrollada he calculado una nueva parametrizacién uni-
versal de la energia depositada promedio por particula como funcion de la edad de la
cascada, que puede utilizarse para la reconstruccion de la energia del primario mediante
la técnica de fluorescencia.

Las particulas descartadas influyen también en el calculo de la energia faltante. En
esta Tesis he presentado una nueva parametrizacién de la energia faltante para fotones,
protones y hierros usando los modelos hadrénicos Sibyll y QGSJET-II. Los resultados
correspondientes al modelo Sibyll en los casos de primario protén y hierro presentan un
excelente acuerdo con valores previamente publicados, mientras que los correspondientes
a QGSJET-II son resultados completamente originales, asi como los resultados para
fotones. Estas parametrizaciones pueden ser utilizadas en la reconstruccion de los eventos
registrados en los detectores de fluorescencia para obtener la energia del primario una
vez que la energia calorimétrica es conocida.

Al incluir estas nuevas prescripciones y parametrizaciones en las rutinas de simulacién
y reconstruccion de eventos hibridos se eliminaron exitosamente los sesgos asociados a las
particulas de baja energia y a la parametrizaciéon de la energia faltante que existian en la
cadena de simulacion-reconstruccion antes de comenzar esta Tesis. Cabe mencionar que
estas parametrizaciones tienen un caracter general y son utiles par cualquier experimento
que utilice la técnica de fluorescencia.

Por otra parte, he mostrado que las particulas descartadas tienen poca influencia
sobre la energia invisible de la cascada, ya que su principal origen se encuentra en el
nicleo hadrénico de la cascada, donde ocurren las colisiones de alta energia que generan
neutrinos, muénes y piones. La energia invisible no coincide con la energia faltante, ya
que cada vez que se produce una interaccion nuclear en la cascada la energia de la masa
en reposo del nucleén diana es incorporada al acervo energético de la misma. Este efecto
no habia sido reportado con anterioridad y promete ser una linea de estudio interesante
cuando se analicen cascadas en medios densos como el agua, el hielo o la tierra.

La futura incorporaciéon de los detectores subterrdaneos de AMIGA para ampliar las
capacidades del Observatorio Pierre Auger planted la necesidad de continuar la simula-
cion de las cascadas de particulas bajo tierra. Para cubrir esa necesidad, he desarrollado
en esta Tesis un software que bauticé TIERRAS. Para verificar la exactitud de los resul-
tados obtenidos con este software he realizado una serie de pruebas de validacién y los
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resultados obtenidos mostraron que, ademas de poder ser utilizado en las simulaciones
de cascadas bajo tierra hasta el nivel de los detectores de muénes de AMIGA, TIE-
RRAS puede ser utilizado para simular cascadas subterraneas de particulas en medios
relevantes a otros experimentos, siempre que la cantidad de materia atravesada en la
simulacion no supere el equivalente a dos o tres kilometros de agua.

La fenomenologia de las cascadas al cambiar de medio en los primeros metros ba-
jo tierra es muy rica, y muestra un escenario subterraneo mucho mas complejo que la
simple reducciéon de la componente electromagnética y la propagacién de los mudnes
que llegan desde la superficie. El efecto albedo, la superproduccién de piones y el halo
electromagnético de los muodnes son fendmenos de gran importancia para comprender
las senales que registraran los centelladores de AMIGA, y he demostrado que TIERRAS
es una excelente herramienta para su estudio. Al momento de terminar esta Tesis, TIE-
RRAS ya estd siendo utilizado por el grupo que lidera el esfuerzo de construccion de
AMIGA y también por otros grupos para realizar simulaciones relacionadas con la de-
teccion de cascadas iniciadas por neutrinos. La versatilidad de TIERRAS abre la puerta
al estudio de una infinidad de problemas, y puede convertirse en una herramienta valiosa
para muchos experimentos con detectores subterraneos o de superficie.

El uso de TIERRAS en otros escenarios, como la deteccién acustica de neutrinos en
el mar, en hielo o hasta en permafrost con la técnica de sonar o la deteccién de rayos
cosmicos y neutrino con la técnica de radio bajo hielo o hasta en la luna, por citar
dos ejemplos, plantea la necesidad de continuar con el desarrollo de este paquete para
ser utilizado por otras colaboraciones. En este sentido, las lineas de trabajo que seran
atacadas primero plantean la inclusiéon de las interacciones muén-nicleo para extender
el rango de validez de las simulaciones y la actualizacién del modelo hadrénico de baja
para un estudio detallado de las contribuciones del medio a la energia depositada.

Ademas de los resultados presentados y las lineas de investigacion que se vislumbran
a partir de ellos; las publicaciones en revistas internacionales y las asistencias a con-
gresos existen otros aspectos de este trabajo de doctorado que no fueron mencionados
explicitamente en esta Tesis, pero que tuvieron un impacto considerable en mi forma-
cion. Tener la posibilidad de ser parte de una colaboraciéon internacional tan importante
como la Colaboracién Pierre Auger me ha permitido establecer vinculos con varios co-
legas de otras Universidades y centros de investigacién de primer nivel, realizar estadias
en el exterior y aprender como se trabaja en ciencia en otros lugares del mundo. He
aprendido que, aun con sus falencias y su escaso presupuesto la Universidad Nacional
de La Plata y en general el sistema educativo ptblico argentino provee una formacion
de excelencia que permite a sus egresados estar a la par de cualquier otro profesional en
el mundo, y que hacer ciencia de primer nivel en nuestro pais no sélo es posible, sino
también necesario para su desarrollo.






Apéndice A
Procesos de Dispersién de la Luz

Lo que estas pensando mientras tu jefe te habla

A.1. Atenuacion Molecular

Las interacciones de los fotones con las moléculas del aire estan dominadas por
procesos dispersivos. En el rango de longitudes de onda de interés para el observatorio
(300-400 nm) los procesos de absorcién pueden despreciarse. Estos procesos pueden
modelarse con la teoria desarrollada por Rayleigh en 1871 para la dispersién de luz por
particulas mucho mas pequenas que la longitud de onda. Esta teoria establece que la
seccion eficaz es inversamente proporcional a la cuarta potencia de la longitud de onda
[1]. En una versién actualizada [2], la seccién eficaz fue parametrizada por

O'm()\) —A. )\—B+C)\+D/>\ (Al)

donde A es la longitud de onda incidente en pm y A,B,C' y D son constantes adecuadas
para el rango de longitudes de onda de interés.

Para las correcciones a la luz de fluorescencia es mas util expresar la seccién eficaz
en términos de una longitud de atenuacion molecular (expresada en g.cm™2) A™(\):

M
A"(N) = ———— A2
N = (A2)
donde M es la masa molecular y N4 el nimero de Avogadro.
El coeficiente de dispersion molecular o™ (z, A) determina la fraccién de fotones dis-
persados por unidad de longitud y puede ser definido como

p(z)
Mz, \) = A3
@2 0) = s (43)
donde p(z) es el perfil de densidad atmosférica en funcién de la altura.
Aplicando estas definiciones, el nimero de fotones de longitud de onda \ dispersados
por unidad de longitud sera

dN,

i

Cuando la luz incidente no esta polarizada, la distribucién angular de la luz disper-
sada por unidad de angulo sélido esta descripta por la funcion de fase molecular

=—N,-a™(z,)\) (A.4)

3

— oo 30+ (= el (A5)

fm()
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176 Apéndice A. Procesos de Dispersion de la Luz

Figura A.1: Izquierda: Esquemas para describir la atenuacion por dispersion entre los
puntos P(z) y P(z). Derecha: Esquema para describir la distribucion de luz dispersada
desde un punto dado P(z) en la direccion por la direccion definida por el dngulo x. Ver
detalles en el texto

donde 7y es un factor dependiente del factor de despolarizacion p, (0.031 en aire) segin
V=3

La relacién entre el nimero de fotones N, emitidos en el punto P(z) y el nimero de
fotones N, que llegan al punto Fy(2g) estd dada por el coeficiente de transmision

N, y
=Tz, \) = e ) By st (A.6)
Nﬁ,

T (2, x,\) = e " N (A7)
donde el angulo y indica el angulo de elevacion, como puede verse en el lado izquierdo
de la figura A.1

Consideremos ahora el nimero de fotones que, propagandose en linea recta con un
angulo 0 sobre la horizontal, son dispersados en una direccién definida por el angulo x
en un segmento de la trayectoria centrado en cierto punto P(z) entre z; y 2o. La fraccién
de de fotones S™(z, x, \) estard dada por

Sz, A) = (1 — e e ENET) iy 4o j2)d0 (A.8)

donde df) es el angulo sélido subtendido por la apertura del detector. El elemento de
trayectoria utilizado para el cdlculo de Az = z5 — 2 = cAt/cosf esta definido por el
tiempo de integracién del conversor analdgico-digital (100 ns).

Una magnitud til para describir la calidad 6ptica de la atmésfera es la Profundidad
Optica Vertical (Vertical Optical Depth - VOD), 7™(z,0), que es una medida de la
cantidad de luz dispersada en un haz vertical durante su propagacion

7"(2,0) = /Z a™ (2, N)dZ (A.9)
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La Profundidad Optica (Optical Depth - OD), T'(z,0), para una direccién arbitraria es

dz'
sin y

7§'(2,0) = / a™ (2, \) (A.10)

20

de manera que el coeficiente de transmisiéon molecular puede ser expresado como

Tm(Z,X7 )\) _ e—Tm(z,é)/sinX _ e—frg‘(z,é) (Al].)

A.2. Atenuacion por Aerosoles

La atenuacion debida a los aerosoles puede describirse con parametros equivalentes
a los definidos para la atenuacion molecular. La concentraciéon de aerosoles, sobre todo
en la parte baja de la atmosfera, puede cambiar muy rapidamente y es por eso que este
tipo de atenuacién debe ser monitoreado constantemente.

Siguiendo la notacion utilizada para la dispersion molecular, definimos el coeficiente
de dispersion por aerosoles a®(z) como la fraccién de fotones dispersados por unidad de
longitud

a _ r'(2)
a’(z,\) = AN (A.12)
donde p?(z) es el perfil de densidad de aerosoles en funcién de la altura y A*(\) es la
longitud de atenuacion de aerosoles (en g.cm™2)

M
O'a()\)NA

AN = (A.13)

La determinacién de 0%(\) y p*(z) no es tan sencilla como en el caso molecular. Un
modelo muy utilizado es el llamado modelo de Mie, que asume que los aerosoles estan
concentrados cerca de la superficie y su concentraciéon disminuye exponencialmente con
una escala de altura hj,. Utilizando este modelo, a®(z, \) se puede parametrizar segin

a - pa(z) _ 1 —z/hnr
a’(z,\) = ANO) T OY e (A.14)
donde Iy;(A) es la longitud de atenuacion por aerosoles.
También es posible definir, en analogia con la ecuacién A.6 un coeficiente de trans-
mision de aerosoles T%(z,x,\) como

z a(zl) 2! z a (! 2!
Tz, v, \) = ¢ Jo Rty my — o du "N (A.15)
y una Profundidad Optica Vertical por Aerosoles (VAOD) 7%(z, \) como
7(z,0) = / a®(Z', N)d7 (A.16)
20
Usando el modelo de Mie, el VAOD puede parametrizarse como

=1 P
a = - . —z/hn zo/hm z/hy 1
7%(2,0) /ZO e e = ) (e — e*/hh) (A.17)
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Para terminar con la descripcion de la dispersiéon por aerosoles debemos definir la funcion
de fase de aerosoles f*(0), que es usualmente parametrizada por

2 2
fa(e):14g 21 32+f'3,u—2132
T (1492 —29p)% 2(1+¢g2)%
donde 1 = cos @, y los pardmetros f y g dependen de las condiciones de los aerosoles [3].
Con la funcién de fase puede entonces calcularse la fraccién de fotones S*(z, x, \)
que viajando en la direccién de la cascada definida por un dngulo d son dispersados en
una direccién definida por el angulo x

(A.18)

Sz, A) = (1 — e 50 " EVEF) L pey 4 1/2)d0 (A.19)

La atenuacién total serd el producto de la atenuacién molecular (ecuacién A.11) y la
atenuacion por aerosoles (ecuacién A.15), mientras que la fraccién de fotones dispersados
hacia el detector estard dada por el producto de la fraccién molecular (ecuacion A.8) y
la fraccién por aerosoles (ecuacién A.19).



Apéndice B

Detalles de las Simulaciones Utilizadas en
el Capitulo 5

La técnica es la técnica. Porque sin técnica no
hay técnica

Felix Savén

Boxeador Cubano

Para los estudios presentados en el capitulo 5, utilizamos la libreria de cascadas dis-
ponible en el centro de célculo del in2¢3p en Lyon, Francia [4]. Esta libreria tiene las
siguientes caracteristicas:

Caracteristica Descripcion
AMgeLyonExtDvezpShb  Libreria generada por Sergio Sciutto
Modelos Hadrénicos QGSJETII y SIBYLL

Protén, Hierro y Fotén (con pre cascada elec-
tromagnética por MAGICS [31])

17.50, 18.00, 18.50, 19.00, 19.25, 19.50, 19.75,
20.00, 20.25, 20.50

0, 18, 25, 32, 36, 41, 45, 49, 53, 57, 60, 63,
66, 70, 72, 75, 78, 81, 84, 87

Particulas primarias
Energias [Logio(E/eV)]

Angulos Cenitales

Parametros de Simulacion
Energfa de Filtrado (Eu,): 1,0E7° Epimary
Factor de peso (Wy): 0.1
FEcu: Fotones = 900 keV
Ecy: Electrén/Positrén = 400 keV
Ecy Muones = 2.5 MeV
Ecy: Mesones = 4.5 MeV
Ecy: Nucleones = 95 MeV

Notese que los cortes de baja energia elegidos para el seguimiento de los fotones
gamma y los electrones/positrones permiten determinar exactamente el destino de las
particulas descartadas. Los fotones gamma descartados tienen una energia por debajo
de 900 keV por lo que ya no seran capaces de generar pares electrén/positrén y sélo
les queda depositar toda su energia por ionizacion. Los electrones también depositaran
toda su energia hasta ser capturados, y los positrones se aniquilaran produciendo 2 6 3
fotones gamma con energia por debajo de 1 MeV, que tampoco podran generar pares y
depositaran toda su energia.
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Figura B.1: Contribuciones a la energia total depositada para las primeras 800 casca-
das en nuestra librerfa. Fp,, es la energia depositada en la simulaciéon, que aumenta a
expensas de la energia a nivel del suelo Eg,oung cuando aumenta la inclinacion de la cas-

, . , Dep , .
cada. La energia depositada por las particulas descartadas Ep) ;.. .j.q € Practicamente

constante una vez que la inclinacién de la cascada es suficiente como para garantizar un

desarrollo completo de la cascada, al igual que la contribucion de la masa en reposo de

Decay Decay

las partculas descartadas Fp); .. ... ¥ la contribucién del medio Ey; .. .
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Figura B.2: Detalle sobre las contribuciones al depdsito de energia de las particulas de
baja energia que no podian apreciarse en la figura anterior para las primeras 800 cascadas
en nuestra libreria. En esta figura se puede apreciar la pequena contribucién que tienen
las particulas que caen en la categoria “Otras Particulas” y que son consideradas piones

(EL*) y la masa en reposo de las particulas que llegan al suelo (E5c )
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Figura B.3: Contribuciones a la energia invisible para las primeras 800 cascadas en
nuestra libreria.A medida que aumenta la inclinaciéon del primario la cascada tiene un
desarrollo mayor, dando lugar a un mayor nimero de neutrinos (£,) y menos energia
disponible a nivel del suelo (Eg,.>"7). La suma de ambas componentes presenta sélo
una muy pequena dependencia con los parametros de la cascada, al igual que la pequena
contribucion que tienen las particulas que caen en la categoria “Otras Particulas” y que
. . Decay
son consideradas piones (E ).
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Figura B.4: Detalle de las contribuciones a la energia invisible para las primeras 800
cascadas en nuestra libreria donde puede apreciarse la infima contribucién de la masa
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Apéndice C
Caracteristicas del Suelo de Malargiie

A partir de medidas realizadas en el drea de “El Sosneado” (en las cercanfas de
las estaciones SD “Lety” y “Tierra del Fuego” )[5], obtuvimos la siguiente composicién
quimica promedio (% en masa):

8102 6437%, A1203 12.06 %, F6203 5.62 %, Ca0 4.91 %, NaQO 4.27 %, MgO 2.52 %,
K50 1.93%, HyO 3.82% (estimado del contenido de humedad), Otros Oxidos (tratados
como oxigeno puro) 0.4 %.

Para pasar a la composicion elemental, utilizamos los pesos moleculares correspon-
dientes obteniendo los resultados de la tabla C.1:

Elemento | Z | A | %(n dtomos)

O 8 |16 59.3
Si 14 | 28 20.47
H 111 8.1

Al 13 | 27 4.51
Na 111 23 2.63
Ca 20 | 40 1.68
Fe 26 | 56 1.34
Mg |12 | 24 12

K 19 | 39 0.76

Tabla C.1: Abundancia elemental en el suelo de “El Sosneado*

Con esta informacién calculamos el valor promedio del nimero atémica Z y el nimero
mésico A considerando distintas combinaciones de elementos:

Elementos % considerado | < Z > | < A> | < Z/A >
O+Si+-H 87.87 8.75 17.41 | 0.503
O-+Si+H+Al 92.4 8.96 17.88 ] 0.501
O+Si+H+Al+Na 95.01 9.01 18.02 | 0.500
O+Si+H+Al+Na+Ca+Fe+Mg+K | 100 9.54 19.3 0.499
O+Si+Al 84.3 9.72 19.5 0.498

Tabla C.2: Parametros para diferentes combinaciones de elementos en el suelo de "El
Sosneado

Dado que AIRES utiliza tres elementos para describir el medio (en aire, 78 % N,
21% O,1% Ar) [7] proponemos utilizar 70.33 % O, 24.29% Si y 5.38 % Al para describir
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el suelo de "El Sosneado“. Esta composicién es una renormalizacién del 84.3% que
corresponde a estos 3 elementos para que representen el 100 %, y da un valor cercano al
Z y A promedio de la descripcién completa de las muestras (una diferencia de sélo el
2%).

Cabe destacar que estos valores promedio son mas bajos que los comunmente utili-
zados para representar el ”suelo estandar® (Z=11y A=22, haciendo que "El Sosneado*
sea un medio algo mds ”"blando* (25 % menos para los procesos que van con Z?).

La longitud de radiacién para esta composicion, calculada de de acuerdo a las para-
metrizaciones dadas en [6] es 30.74 g.cm~2. El valor en utilizado para ”suelo estdndar“
es 27.6 g.cm 2,

La densidad promedio encontrada para el suelo de "El Sosneado® es 2.38 g/cm?,
mucho mas denso que los 1.8 g/cm?® asumidos para el “suelo estandar”. Esto provoca
que para contar con una capa de 540 g.cm~2 (17.5 longitudes de radiacién) son necesarios

s6lo 2.3 m de profundidad, casi un 30 % menos de los 3 m que preveia el disenio original
de AMIGA.



Apéndice D

El Efecto LPM

- ‘How do you know I'm mad?’ said Alice.
— ‘You must be,” said the Cat, — ‘or you wouldn’t have come here.’

Alice’s Adventures in Wonderland
Lewis Carroll

El efecto LPM fue predicho por Landau y Pomeranchuk [8] hace poco méas de 50 anos
haciendo un tratamiento clasico de la radiacién de una particula de alta energia en un
campo aleatoriamente fluctuante en presencia de un medio material de ancho infinito.
Maés tarde, Migdal [9] elaboré la correspondiente teoria mecdnico cudntica (también
para un medio infinito) dando expresiones analiticas de la radiacién de frenado y de la
creacion de pares en presencia de materia.

Experimentos llevados a cabo en el SLAC [10] han confirmado la formulacién de
Migdal del efecto LPM, generando varios trabajos sobre sus posibles consecuencias en
la fisica de las cascadas atmosféricas producidas por rayos cdsmicos [11] [12].

Consideremos el caso de la radiacién de frenado donde un electrén o un positron de
energia F y masa m,. emite un fotén de energia en la vecindad de un nicleo aislado
de carga Z. A primer orden significativo en teoria de perturbaciones la seccién eficaz
diferencial de este proceso se obtiene calculando el diagrama de Feynman de la figura
D.1 y se expresa como:

dO'BH 2 1
— dar?—
aQdk e

(2-2y+y?) —g(l—y) Vi (D.1)

donde y = k/E es la fraccién de energfa transferida al fotén, r. = €*/m es el radio
clasico del electrén y « es la constante de estructura fina del electrén (A =c=1).

Tomando el caso en el que el estado electronico del niicleo no cambia, y luego de
considerar el apantallamiento de los electrones del nicleo, Bethe y Heithler [13] probaron
que la seccion eficaz de radiacion puede escribirse como:

d 1
OB _ 4ar?

dk 3k

22+ ) 61— 3 (-] 2 02

para E >> m,, donde las ¢(9) son las funciones calculadas en el trabajo citado. Dado que
estamos interesados en particulas ultrarelativistas y analizando el limite donde y =~ 0,
utilizaremos el limite en el que el apantallamiento de los electrones atomicos es total.
En ese caso, la seccién eficaz se expresa como:

do 4ar? 184
= 2 [l (-9} 2 <Z1/3) (D.3)
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Figura D.1: Diagrama de Feynman de la radiacion de frenado electronico al primer orden
no nulo en teoria de perturbaciones.

Este resultado supone que el electrén se mueve en presencia de un tinico atomo. Esta
suposicion deja de ser valida para el caso de un electron ultra-relativista moviéndose a
través de un medio material, donde no es posible descartar la presencia de otros dtomos.

Si durante la emision de la radiacion de frenado exiasten procesos que actiian sobre
el electrén o el fotén recién formado, se rompe la coherencia de la funciéon de onda
reduciendo la longitud efectiva de formacion (/f) y, por ende, la probabilidad de emisién
del fotén. La longitud de formacién puede estimarse a partir del principio de incerteza
como la inversa del momento longitudinal minimo transferido al ntcleo ¢. Si no son
tenidos en cuenta ni el angulo de emision del foton ni la dispersion del electréon, cuando
E >>ky E >>m,, q esta dado por [14]:

km?

I = 9B(@E — &)

denotaremos a la longitud de formacién estimada de esta manera como Iz, = 1/¢.

Supongamos entonces que un electrén atraviesa un medio material con la posibilidad
de que se produzca radiacion de frenado. El punto donde ocurre el proceso estd dentro de
una zona de incerteza dada por la longitud de formacion. Cualquier proceso que cambie
el camino del electrén dentro de esa distancia [y, reducird la probabilidad de emision.
El proceso que mas frecuentemente influye en este caso es la dispersion multiple de
Coulomb. Usando la aproximacién de angulos pequenos, y cuando £ >> ky E >> m,,
el momento longitudinal transferido puede expresarse como:

(D.4)

kmz k912\4$/2

donde 6%, ¢ /o €8 el angulo de dispersién multiple en la mitad de la regién de formacion
dado por:

Es
9%43/2 = f lf/(2X0) (D-6)
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con B, = my/4n/a = 21,2 MeV, X, = [4nar?Z2In(184Z-/3)]7! la longitud de
radiacion y 7 el nimero de atomos por unidad de volumen.

Cuando el segundo término de la ecuacion D.5 se hace comparable en magnitud
con el primero, el efecto de la dispersiéon multiple comienza a ser significativo, es decir
cuando:

F
< - D.7
v= E+Erpu (D7)
donde
m2X,
ELPM = 2‘2 0 — ELPM[QV] = 7,6 X 1012X0[cm] (DS)

S

es la energia caracteristica del proceso, que depende del material e indica si el efecto
puede o no ser despreciado. Por (D.7), cuando E >> FEpp); el efecto se extiende para
todo el espectro de energias del fotén emitido.

Escribiendo explicitamente Xy y E, la energia caracteristica Eppy; de la ecuacion
D.8 puede expresarse como:

m2

Brpm = 16mnr2 Z2In (1842 -1/3) (D-9)
de esta manera queda en evidencia que FEppp; disminuye cuando la densidad del
medio aumenta.

En aire a nivel del mar el valor de Eppy; es 237 PeV y en la parte superior de la
atmoésfea 3.6 EeV, por lo que el efecto sélo es importante en las primeras interacciones
de la cascada. Para los medios definidos en TIERRAS, E;py se encuentra entre 80 y
300 TeV, haciendo que el efecto sea muy importante durante todo el desarrollo de la
cascada.

Con el efecto LPM, la longitud de formacién pasa a ser Iy ~ 1/qjjipm, con gjipm dado
por la ecuacién D.5. Asi, cuando la dispersién multiple de Coulomb es dominante la
nueva longitud de formacion se puede escribir como:

EELpm

by =1lp FE—F) (D.10)

Para medir la intensidad del efecto es conveniente introducir un factor de supresién
definido como:

S — dO'LpM/dk’
N dO'BH/ko
donde dogp /dk corresponde a la seccién eficaz de la teoria de Bethe y Heitler. Como

la seccién eficaz es proporcional a la longitud de formacion, tenemos por las ecuaciones
D.10 y D.11 que:

(D.11)

EELpy

5= E(E — k)

(D.12)
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Medium
== Air at Ground
==Standard Ice

Medium L =Sea Water
A == Standard Ice A — Standard Rock
) = =Standard Soil
L == Sea Water

= Standard Rock
== Standard Soil

_8||||||||||||||||| _8|||||||||||||||||
0.2 04 0.6 0.8 0.2 0.4 0.6 0.8

y y

Figura D.2: Factor de supresion de la seccion eficaz de Bethe-Heilter por el efecto LPM
sequn la ecuacion D.12 para los distintos medios implementados en TIERRAS. Para
un primario con energia de 10 PeV (a la izquierda): puede verse que a estas energias
relativamente bajas la supresion en medios densos aiun es importante; para un primario
con energia 10 EeV incluyendo como referencia el valor en aire a nivel del suelo (a la

derecha): puede verse que la supresion en medios densos es tres ordenes de magnitud
mayor.
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Al realizar una grafica de esta expresion (Figura D.2) queda en evidencia que, para
energias mayores a la Erpys, la supresion depende fuertemente de las caracteristicas del
medio y que la supresion de la secciéon eficaz en medios densos es muy importante incluso
a energias de algunos PeV.

D.1. Supresion Dieléctrica

Cuando se tiene en cuenta la polarizacion del medio, la interaccién de los fotones de
baja energia con los electrones atémicos produce otro tipo de supresion de la seccién efi-
caz, llamada supresién dieléctrica [9] [15]. Teniendo en cuenta que la constante dieléctrica
es distinta de 1, ¢ = 1 — w7 /k?, donde w, es la frecuencia de plasma (w2 = 47w Ze’n/m.),
el momento longitudinal transferido cambia en la ecuaciéon D.4 a:

kmg @
AUsd = 550 T 57

2E(E —k) 2k

Cuando el segundo término es comparable al primero, la supresion dieléctrica co-
mienza a ser importante. Para esto, la energia del fotén emitido debe ser menor a una

energia critica dada por:

(D.13)

Werit = Wyt | ———— R Wp— (D.14)

Notese que la correccién introducida por la constante dieléctrica es despreciable para
la propagacion pero no para la emisién, que cambia su espectro. La frecuencia critica de
la ecuacion D.14 no es otra cosa que la frecuencia de plasma medida en el sistema de
referencia del electron. Definiendo

w
Ydiel = — (D.15)

e

y utilizando las ecuaciones D.13 y D.14, puede verse que la supresion dieléctrica es
importante cuando y << ygier, que corresponde a un valor de y del orden de 10~ para
los medios utilizados en TIERRAS.

D.2. LPM y Supresién Dieléctrica en Produccion de
Pares

En las secciones anteriores comentamos los efectos LPM y de supresién dieléctrica
para la radiacion de frenado. Para el efecto sobre la produccion de pares podemos hacer
las mismas consideraciones, pues su tratamiento es muy similar. La expresion para la
seccion eficaz diferencial en este proceso, donde un fotén de energia k£ produce un par
ete” de energias E v k — FE, respectivamente, puede obtenerse de manera inmediata a
partir de la encontrada para la radiacién de frenado [9] [14].

La supresién dieléctrica en este proceso es siempre despreciable, ya que sélo influye
sobre la emisién de fotones de baja energia, que no pueden producir pares.
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