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Resumen

La Tierra se ve continuamente bombardeada por particulas provenientes del Sol, de nuestra
Galaxia, e incluso de fuera de esta. Dichas particulas reciben el nombre de Rayos Cdsmicos, y es
importante monitorizar su flujo ya que pueden causar problemas en dispositivos electrénicos e
incluso en la salud, entre otros. El objetivo de este trabajo serd realizar un estudio del ritmo de
rayos cosmicos que reciben algunas estaciones de medida situadas alrededor del globo terrestre
(utilizando la base de datos NMDB) y comprobar la dependencia que tiene con la actividad
solar, la altitud y la latitud/rigidez. Ademds, se realizaran varias simulaciones en GEANT4, en
las que se lanzaran neutrones césmicos sobre una geometria que simula los detectores NM64
utilizados en las estaciones de medida de la NMDB. Estas simulaciones permitirdn una mejor
comprension del funcionamiento de los detectores de neutrones y de las interacciones que se dan
entre los neutrones y los distintos elementos de dichos detectores.

Se mostrara como la intensidad de rayos césmicos detectados en la superficie terrestre se ve
modulada por el ciclo de 11 anos de actividad solar, siendo menor cuando el nimero de manchas
solares es mayor y viceversa. Ademds, cuanto mayores sean la altitud y la latitud a la que se
encuentre el detector de neutrones, recibird una mayor intensidad de rayos cosmicos.
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1. Introduccion

La Tierra se ve bombardeada continuamente por rayos césmicos de diversas energias. Este
flujo de rayos césmicos varia, entre otras razones, debido a la actividad solar, lo cual hace que la
monitorizacion de las variaciones que se producen en este flujo nos dé una informacién muy 1til
sobre dicha actividad solar. Estas variaciones podemos observarlas mediante el uso de detectores
de rayos césmicos. En concreto, este Trabajo de Fin de Grado se centrard en los monitores de
neutrones, que miden los neutrones de los rayos césmicos secundarios, producidos en las cascadas

ocasionadas al incidir los rayos césmicos primarios sobre las capas mas externas de la atmésfera.

Una gran parte de estos rayos cosmicos primarios son particulas cargadas, como protones
y otros nucleos mas pesados, que se van a ver afectados por el campo magnético terrestre.
Este campo actia como un filtro, de forma que cuanto mayor sea la latitud, los rayos césmicos
necesitaran una energia menor para alcanzar la Tierra. Por otra parte, a mayor altitud, menos
interacciones y menor pérdida de energia en la atmédsfera y encontramos una gran dependencia

de la energia del flujo de rayos cosmicos con el grosor de la atmosfera atravesada.

Este Trabajo de Fin de Grado tiene como objetivo realizar un estudio de la diferentes esta-
ciones de monitorizacién de rayos césmicos, asi como de los detectores utilizados. Para ello se
utilizardn los datos de una base de datos extendida, la NMDB [1], para el estudio comparativo
del flujo de rayos cosmicos en diferentes puntos de la superficie terrestre. Nos interesa conocer
de qué factores depende la intensidad del flujo de rayos cosmicos. Asi, analizaremos cémo varian
con la actividad solar, con la altitud o la latitud.

Por otra parte, se simulara la interacciéon de neutrones césmicos en detectores cominmente
utilizados en estas estaciones para entender el método de detecciéon y cémo es la interaccion de

estos neutrones césmicos que consiguen alcanzar la superficie terrestre.

2. Rayos Césmicos (CR)

Los Rayos Césmicos primarios estdn compuestos en su mayoria por protones, ntcleos de
helio y rayos gamma. Su energia va desde los pocos MeV hasta unos 10° TeV por particula,
aunque su flujo es muy bajo a tan altas energias. Los fotones nos llegan directamente de las
fuentes astrofisicas (restos de explosiones de estrellas, otras galaxias, el Sol...), mientras que las
particulas cargadas son producidas, y posteriormente aceleradas, en dichos objetos astrofisicos.

En la Figura la se puede ver el flujo de CR en funcién de la energia. En dicha grafica pueden
distinguirse tres regiones diferenciadas que corresponderdn a distintos origenes de los CR. En la
regién de més baja energia (10? eV) se tienen CR procedentes del Sol y otras fuentes de nuestra
galaxia. El espectro para estas energias estd curvado debido a la accién del campo magnético
del Sol. Para el resto de energias se tienen CR procedentes de fuera de la Galaxia cuyo espectro
sigue una ley potencial

dN(E)

a8 = E™7, (1)

siendo v la pendiente [2]. Sin embargo, se pueden observar cambios de pendiente en el espectro.

020

Cerca de 3x10% eV se encuentra la rodilla del espectro (knee) y en torno a 10*° eV aparece el



tobillo (ankle). Estos cambios estén relacionados con variaciones en el origen, o en las formas de
aceleracién de los CR, como pueden ser explosiones de Supernovas o nicleos de galaxias activos
[2]. Sin embargo, ain quedan fuentes sin identificar, siendo el origen de los CR mds energéticos

un misterio.

Las interacciones de estas particulas con la atmésfera dan lugar a Rayos Césmicos secundarios
que pueden detectarse bajo tierra, a nivel del mar y en la atmdsfera [3]. Mientras los fotones de
alta energia producen particulas electromagnéticas (electrones, positrones y fotones de menor
energia), las particulas cargadas producen en gran medida piones, kaones y mesones. Conforme
estas particulas avanzan a lo largo de la atmésfera, se desintegran en otras, formando cascadas
hadrénicas, electromagnéticas y mudnicas (Figura 1b). Estas cascadas pueden detectarse por
las interacciones de estas particulas secundarias y usarse para determinar la energia, direccién

y composicion de la particula primaria incidente.
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Figura 1: (a) Espectro energético de rayos césmicos donde aparecen senalados el ankle y knee. Los ejes se encuen-
tran en escala logaritmica [4]. (b) Cascada de rayos césmicos con las distintas desintegraciones que se dan en la
atmosfera terrestre. Pueden distinguirse la componente muénica y de neutrinos, la componente electromagnética
y la componente hadrénica [5].

Las interacciones de los CR tienen consecuencias muy importantes. En la electréonica, pueden
ocasionar fallos “soft errors”) en los microchips y llegar a danar dispositivos electrénicos, cau-
sando problemas en aviones, satélites, ordenadores, sensores, marcapasos,... A nivel bioldgico,
dependiendo de las condiciones, también pueden presentan un riesgo para la salud, ya que las
particulas energéticas que constituyen los CR pueden danar las células.

A continuacién, se va a describir cémo se comportan los CR nada més entrar en la atmosfera
y una vez llegan a la superficie terrestre. También se comentara cémo las caracteristicas de estos
varian dependiendo de la altitud, latitud y rigidez * a la que son detectados.

*La rigidez es la Energfa/carga y tiene una cierta relacién con la latitud porque es necesaria una mayor energia
en el ecuador que en los polos para atravesar la atmésfera. Se hablara sobre la rigidez més adelante.



2.1. Rayos césmicos en la atmoésfera

La radiacién césmica incidente en la superficie de la atmédsfera terrestre incluye todo tipo de
particulas cargadas y niicleos estables con vidas medias del orden de los 10° afios o més. La pro-
porcién de nucleos secundarios y nuicleos primarios disminuye conforme aumenta la energia; este
hecho suele interpretarse como que la vida media de los rayos césmicos en la galaxia disminuye

con la energia.

Como ya se ha explicado, las particulas césmicas primarias que penetran en la atmosfera
interaccionan con las particulas que la componen, dando lugar a cascadas de particulas secun-
darias. Por esta razon, a distintas altitudes encontraremos proporciones diferentes de particulas
primarias frente a secundarias. A mayor altitud, es decir, cuanto mas alta sea la capa de la
atmosfera en la que nos encontramos, los CR no habrdn tenido tantas oportunidades de inter-
actuar con la atmésfera y habra una menor cantidad de particulas secundarias.

Figura 2: Lineas del campo magnético terrestre. Las naranjas senalan hacia la Tierra y las azules salen de ella [6].

Ademds, los rayos césmicos de baja energia son afectados por el campo geomagnético (Fi-
gura 2), el cual deben penetrar para alcanzar la atmoésfera. Asi, la intensidad de cualquiera de
los componentes de los CR en el rango de energia de los GeV depende de la localizacion y del
tiempo.

Otro de los efectos del campo magnético de la Tierra son los llamados cinturones de Van
Allen, en los que se concentran protones y electrones de alta energia que quedan atrapados

debido a dicho campo magnético [7].

2.2. Rayos cosmicos en la superficie

Debido a las diferentes caracteristicas que presentan las particulas césmicas secundarias
(masa, carga, etc.), sus flujos también presentaran diferentes comportamientos. Este trabajo se
va a centrar en los neutrones, que constituyen alrededor del 10 % de los rayos césmicos a nivel del
mar. La importancia del estudio de estas particulas radica, como se vio al inicio de la seccién, en
que constituyen un peligro para la seguridad de sistemas electrénicos (son capaces de “romper”



un nucleo). También es importante conocer la contaminacién ambiental de neutrones, no solo
por las consecuencias generales de los rayos césmicos ya mencionadas, sino para reducir el nivel
de fondo en experimentos para la deteccion de particulas de Materia Oscura.

Dependiendo del angulo con respecto al zenit con el que los rayos césmicos accedan a la
atmosfera, tendran que recorrer mas o menos distancia en esta. A menor dangulo zenital, menor
distancia en la atmosfera recorreran los CR primarios y por lo tanto tendran una menor proba-
bilidad de interaccionar y dar lugar a CR secundarios. La distribucién de la intensidad del flujo
de neutrones en la superficie terrestre puede aproximarse por la expresion

1(6) = 1(0°) cos™ 0, (2)

donde n= 3,5+ 1,2 para angulos zenitales de hasta 60° [8].
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Figura 3: Espectros de protones en comparacién con los de los neutrones de baja (a) y de alta (b) energia [8].

En la Figura 3 se pueden encontrar los espectros de energia de neutrones de baja y alta
energia en la superficie terrestre. En el espectro de bajas energias se pueden ver los datos
experimentales obtenidos por Ashton et al. (1971) correspondientes a la etiqueta A, el espectro
de protones medido por Brooke and Wolfendale (1964) que corresponde a la linea de puntos y
el espectro calculado por Hughes and Marsden (1966) senalado por la etiqueta C. Por otro lado,
en el segundo espectro aparecen los datos de neutrones de alta energia obtenidos por Ashton et
al. (1970, 1973), Kronmayer et al. (1995) y Nieminen et al. (1984), asi como una comparacién
con datos de protones obtenidos por Brooke and Wolfendale (1964).



3. Heliosfera y campo magnético terrestre

3.1. Actividad Solar y neutrones

Continuamente llegan rayos césmicos solares a la Tierra y su intensidad varia dependiendo
de la actividad del Sol. La corona solar, compuesta por plasma, es la capa mas externa del Sol
y estd conformada por el campo magnético de este. Algunos de los eventos méds importantes
que tienen lugar en el Sol son las eyecciones de masa coronal (CME) y las fulguraciones. Dichos
eventos son dependientes el uno del otro y aceleran particulas hasta alcanzar altas energias, las
cuales llegan a la Tierra y forman los rayos césmicos solares. Atn no se sabe con certeza cémo
los CR que llegan a la Tierra son acelerados por las fulguraciones y las CMEs; sin embargo,
si que se sabe que dichos sucesos de particulas energéticas siempre se ven acompanados por

fulguraciones y CMEs grandes y rapidas [2].

En la Figura 4 se puede observar un ejemplo de evento que tuvo lugar en la Tierra el 17 de
mayo de 2012, en el ciclo solar 24, donde el nimero de cuentas en los monitores de neutrones

aumentd notablemente.
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Figura 4: Evento registrado el 17 de mayo de 2012 en la Antértida. Se han escogido datos obtenidos por tres
estaciones de medida de la NMDB: SOPB, SOPO, MRNY. Datos extraidos de NEST [1].

Este evento solo se registré en detectores con una baja rigidez, es decir, en aquellos de mayor
latitud, como es el caso de las tres estaciones antarticas de la Figura 4 . Estudios sugieren que
el evento fue originado por una CME [9].

Los CR se ven modulados por el viento solar, que es el plasma que se extiende desde la corona
y transporta el campo magnético del Sol. Esto decelera las particulas césmicas, excluyendo las
de menor energia y dificultando su propagacién.

Las irregularidades del campo magnético solar que es arrastrado por el viento solar tienen
un ciclo de unos 11 anos en el que la actividad del Sol aumenta y disminuye. Esta actividad



solar puede medirse con el nimero de manchas solares (W) y estd implicada en la modulacién
de los rayos césmicos: cuando el nimero de manchas solares aumenta, la intensidad de los CR
disminuye y viceversa. Este hecho se debe a que en la fase de actividad solar més alta (mayor
numero de manchas solares), el campo magnético de la Heliosfera es més turbulento y desvia en

mayor medida las particulas césmicas.

Mientras que las fulguraciones y CMEs introducen variaciones de CR puntuales, que pueden
durar unas pocas horas, la variacién del campo magnético Solar, y por lo tanto del nimero de
manchas solares, hace que los CR varien en escalas de tiempo que van desde horas hasta milenios

[2].

3.2. Campo magnético terrestre y rigidez

El campo magnético de la Tierra, generado por las corrientes eléctricas de su ntcleo, es
otro de los filtros que hace que nos llegue una mayor o menor intensidad de rayos césmicos
a la superficie. Cuanto més cerca nos encontramos del Ecuador, es decir a menor latitud, el
campo magnético de la Tierra es mayor y por lo tanto las particulas cargadas de los rayos
césmicos primarios deben ser mds energéticas para ser capaces de atravesarlo [8]. Por lo tanto,
detectores situados a diferentes latitudes registran diferentes intensidades de rayos césmicos.
Esto nos permitird conocer el espectro de energias y las direcciones de los CR.
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Figura 5: Rigidez geomagnética calculada a partir de simulaciones de trayectorias de particulas utilizando el
modelo IGRF 1996 para el minimo del ciclo solar nimero 23 [10].

El campo geomagnético tiene principalmente dos efectos en las particulas cargadas que for-
man los rayos cosmicos que se dirigen a la Tierra: en primer lugar, la trayectoria de dichas
particulas se curva, por lo que la direcciéon con la que llegan es diferente a la que tendrian si
no existiera campo magnético; en segundo lugar, solo las particulas con un rango de energias
concreto (energia mayor que la energia de corte) podran alcanzar la superficie terrestre. Para
cuantificar estos efectos se introduce la rigidez de corte (en GV), que es el valor minimo de
rigidez (energia-momento por unidad de carga) de una particula para que esta consiga penetrar
en la Tierra desde fuera de la magnetosfera.



En la Figura 5 se puede ver claramente la distribucién de la rigidez en la Tierra y cémo
esta varia con la latitud. Las zonas con colores mas célidos presentaran una mayor rigidez y por
lo tanto las particulas que consigan penetrar la magnetosfera en ellas tendran un espectro de

energias mas alto que en las zonas azules.
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Figura 6: Ritmos detectados por la estacién KIEL (2,36 GV) en morado y la estacién MCMU (0,36 GV) en verde

[1].

Un ejemplo del efecto de la rigidez en el ritmo de CR es la Figura 6, que muestra una
representacion de las cuentas/s detectadas en dos detectores situados a distintas latitudes y por
lo tanto con distinta rigidez (2,36 GV para KIEL y 0,3 GV para MCMU). La estacién KIEL se
encuentra en Alemania y MCMU en la Antértida (puede verse su localizacién en la Figura 12).
En dicha gréfica se puede ver claramente como el ritmo detectado por la estacion MCMU es

mayor que el de KIEL, debido a que la rigidez de esta tltima es mayor.

4. Monitores de neutrones

Realizar un seguimiento de los rayos césmicos incidentes en la superficie de la Tierra puede
ser muy util para prevenir algunos de los problemas causados por CR que se han mencionado.

Para ello se utilizan los monitores de neutrones.

Por otro lado, estos monitores también pueden ayudar a establecer alertas cuando aumenta
el nimero de particulas césmicas de baja energia que llegan a Tierra gracias a datos de alta
resolucion en tiempo real. Estas son solo algunas de las aplicaciones de la deteccién de CR.

Los monitores de neutrones que se van a utilizar en este trabajo permiten detectar particulas
provenientes de fuera de la Tierra con un rango de energias comprendido entre 0,5-20 GeV,

principalmente protones y neutrones.



4.1. Tipos de detectores

Actualmente se pueden encontrar en operacion dos tipos de monitores de neutrones: el IGY
(cuyas siglas corresponden a International Geophysical Year), disenado por Simpson [11] a prin-
cipios de los anos 50, y el NM64, creado por Carmichael [12] en 1968. El més extendido, y en el
que nos vamos a centrar, es el NM64.

| I
50 cm
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Lead Polyethylene

o e e e o e,
N
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Figura 7: Detectores de neutrones NM64. (a) Esquema de un monitor de neutrones con 6 tubos contadores NM64
[13]. (b) Montaje de un monitor de neutrones donde puede distinguirse a la derecha la caja que contiene los tubos
contadores y a la izquierda las fuentes de alta tensién, barémetro y electrénica necesarios para el conteo [2].

Un montaje tipico de un monitor de neutrones seria el que aparece en la Figura 7, donde se
puede ver una serie de tubos contadores rodeados por el moderador, el productor de neutrones
y el reflector.

= Productor de neutrones: Los rayos césmicos secundarios, principalmente protones y neu-
trones, interaccionan con el plomo que compone el productor, dando lugar a neutrones de
baja energia.

= Moderador: Se encarga de ralentizar los neutrones producidos hasta convertirlos en neu-
trones térmicos, ya que estos tienen una mayor probabilidad de interaccionar en el tubo
contador que los rapidos y por lo tanto seran mas faciles de detectar. Generalmente se
utiliza polietileno o parafina.

= Reflector: El reflector tiene la tarea de contener los neutrones producidos en el plomo y
minimizar la respuesta del detector a neutrones secundarios producidos por las interaccio-
nes de rayos césmicos con los distintos materiales que rodean el detector. Esta formado

por el mismo material que el moderador.

Los neutrones tienen masa pero no carga, por lo que no pueden producir ionizacién directa
en el detector. Es por esto que los tubos contadores contienen gases en los que los neutrones
pueden interaccionar, produciendo particulas cargadas que si puedan ser detectadas. Los gases
contenidos en los tubos contadores suelen ser BF3 (enriquecido en °B) o *He.

10



4.2. Interaccion de neutrones con la materia

Aunque las particulas que inciden en el detector pueden ser tanto protones como neutrones,
son estos ultimos los que reaccionan con el gas del tubo contador; es por eso que estos detectores
reciben el nombre de monitores de neutrones. Los protones, al tener carga, presentan muchas
maés interacciones que los neutrones, por lo que tan solo unos pocos llegardn al detector. Ademas,
con los pocos protones que consigan ser detectados, serd muy dificil reconstruir el proceso que
ha tenido lugar en el detector ya que puede haber otras particulas cargadas. Por eso la deteccion
de neutrones serd maés eficiente.

Las tres interacciones principales de los neutrones son:

» Dispersién eldstica (n,n): El neutrén cede parte de su energia al nicleo atémico, el cual

retrocede e ioniza el medio a su paso.

» Dispersion ineldstica (n,n’): El neutrén es dispersado y una fraccién de la energia perdida
es invertida en excitar el ntucleo, el cual puede regresar a su estado fundamental emitiendo

uno o varios fotones y, en menor medida, electrones de conversién interna.

= Absorcién: Tal y como indica su nombre, el electrén es absorbido por el nicleo atémico. El
nicleo compuesto reacciona a la captura mediante la emisién de radiacién gamma (n,y),
de particulas cargadas (n,p), (n,a), (n,d), o de neutrones (n,2n), (n,3n), ...

En este trabajo se van a estudiar reacciones con neutrones de baja energia (térmicos), en

concreto la reaccién de captura, (n,p), y dispersién ineléstica.

Uno de los parametros mas importantes que debemos tener en cuenta a la hora de elegir
nuestro detector de neutrones es la seccién eficaz, que representa la probabilidad de que suceda
una reaccion entre las particulas y el medio en el que inciden. Tal y como se verd mas adelante,

el estudio se centrara en dos medios en los que los neutrones van a interaccionar, el '°B y el 3He.

6 6 _
10% 3He (ntotal) 0% 0B (n total)
F He (n,elastic) k B (n,elastic)
10°F o 3|?et(nt,;g 10°¢ 198’ (n,alpha)
F - e (n,total F
104E He (n,elastic) 10%E
s o
~N10°E N10°E
[ E [
o S
B 210°F h
0 he] F
Q Q 1’
g 10'F 310'F
»n o F L\ noF
F —~— F N
_ 10%
10'*;- 10k
10 10 102 10° 102 10* 108 10 10 102 10° 10? 10* 10°
Energia incidente (eV) Energia incidente (eV)
(a) (b)

Figura 8: (a) Secciones eficaces para varios procesos de un neutrén interaccionando con 3He o con *He en funcién
de la energfa incidente del neutrén. Ambos ejes estéan en escala logaritmica (b) Lo mismo que en (a) pero esta vez
para '°B [14].

La Figura 8 muestra las secciones eficaces para los procesos mas importantes de los neutrones
con el *He, *He y 19B. La més relevante para la deteccién de neutrones es la de captura, ya que
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deja una senal inequivoca, al detectarse los productos de esta captura. Por esta razén, en los
detectores se usan con frecuencia tanto *He como °BF3. En el caso del *He puede verse como,
para el rango de energias més bajo, la seccién eficaz total es la misma que la seccion eficaz
de captura. Esto es precisamente lo que se busca en el detector. Interesa que la captura del
neutron en el gas del tubo contador sea muy probable para asi obtener una mayor eficiencia del
detector. Para el caso del *He, la seccién eficaz total coincide con la eldstica. Esto se debe a que
la dispersién elastica es el iinico proceso que se da en este gas, por lo que no es el adecuado para
la deteccién de neutrones. En el 1B, el proceso (n,a) presenta una seccién eficaz practicamente
igual que la seccién eficaz total hasta 10* eV aproximadamente, siendo por lo tanto el proceso

mas importante en este gas.

4.3. Interaccion de los neutrones en los diferentes detectores

Como ya se ha mencionado, el gas contenido por los tubos contadores de los monitores NM64
suele ser BF;3 o He.

En el caso del BF3, el gas suele estar enriquecido al 96 % con '°B a una presién de 0,27 bar.
Se produce la siguiente reaccién

YBitn— "Li+a+Q, (3)

donde en el 93 % de los casos Q=2,31 MeV (suma de la energia, 1,47 MeV, que se lleva la particula
a y 0,84 MeV correspondiente al niicleo de Li), dejando el niicleo de Li en el primer estado
excitado, y emitiendo una gamma de 0,48 MeV. Esta gamma puede escapar de nuestro detector
y asi observaremos un pico en 2,31 MeV. Si la gamma interacciona, no muy probable, el pico
estard en 2,79 MeV. En el otro 7% de las reacciones se tiene Q=2,79 MeV, con el nicleo en
el estado fundamental y una energia de 1,32 MeV [15]. En este caso observaremos un pico en
2,79 MeV, menos intenso que el anterior.

Cuando los neutrones interaccionan con los nticleos de *He se produce la siguiente reaccién
SHe+n— *H+p+Q, (4)

con Q=T764keV. La energia restante de la reaccién se la llevaran el Tritio (*H) y el protén en

forma de energfa cinética, moviéndose en direcciones opuestas [2].

Los productos de ambas reacciones (Ecuacién 3 y Ecuacién 4) ionizaran el gas contenido en

el tubo contador y se producira un pulso eléctrico proporcional a la energia depositada.

Una de las desventajas del BF3 es su alta toxicidad. Por esta razon, y durante un tiempo,
comenzé a utilizarse el 3He en su lugar. Sin embargo, para conseguir una eficiencia cercana a
la del BF3, los contadores de Helio requieren trabajar a una mayor presion que los de BFs.
Ademés, dado el alto precio del 3He, los monitores més recientes estan volviendo a utilizar BF3
[13].
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5. Simulaciones de neutrones césmicos

Con el fin de hacer un estudio mas bien cualitativo y ver como se comportan los neutrones
al incidir en los detectores NM64, se van a realizar simulaciones para la deteccién de rayos
coésmicos utilizando el paquete de software colaborativo REST-for-Physics [16, 17|, creado por
el Grupo de Fisica Nuclear y de Astroparticulas (GIFNA) de la Universidad de Zaragoza, y que
tiene como objetivo el estudio de las particulas y sus interacciones con la materia, asi como el
funcionamiento de los detectores. Consiste en un c6digo especifico basado en lenguaje C++ que
realiza tanto las simulaciones como la recoleccién y andlisis de los resultados obtenidos en ellas.

REST esta basado en ROOT [18], un framework orientado a objetos desarrollado en 1994
en el CERN que es de gran utilidad en la fisica de particulas. Se utiliza para el andlisis de datos
a gran escala y ofrece todo lo necesario para el procesamiento de big data, andlisis estadistico
y la visualizaciéon y almacenamiento de datos. Se trata de un software libre, de cédigo abierto,
implementado principalmente en C++ que almacena los datos jerdrquicamente en una estructura

de arbol para optimizar los recursos de memoria y el acceso en paralelo a la informacion.

En cuanto a las simulaciones, REST utiliza GEANT4 (GEometry ANd Tracking 4) [19]
mediante el médulo RestG4. GEANT4 consiste en un software libre implementado en C++ que
nos permite realizar simulaciones de detectores y de particulas interactuando con la materia.

Con la ayuda de GEANT4 (y archivos de GDML [20]) podemos describir la geometria de
nuestro detector a nuestro gusto, eligiendo su material, volumen, disposicién, blindaje, etc.

También permite elegir las particulas que se lanzaran, asi como sus caracteristicas.

Una vez lanzada la simulacién, GEANT4 proporciona informacién sobre las trayectorias de
las particulas, las interacciones que han tenido lugar y, en el caso de que las hubiera, nos da
informacién sobre las particulas creadas.

5.1. Descripcién del detector

Queremos replicar las reacciones que tienen lugar entre los rayos césmicos y los monitores
de neutrones descritos en el apartado anterior. Por lo tanto, para llevar a cabo las simulaciones,
disenaremos un detector con caracteristicas lo més cercanas posibles a las de los monitores de

neutrones utilizados en la actualidad.

Se va a basar la geometria del detector en el monitor de neutrones estandar NM64, cuyo
disenio y los elementos que lo componen se concreté en la Subseccién 4.1. Consiste en un con-
junto de cilindros concéntricos contenidos a su vez dentro de una caja de 191cm de largo. A
continuacién se describirdan cada uno de los elementos del detector:

= Tubo contador: Vasija cilindrica de 150 mm de didmetro que contiene el gas en el que se
detectaran los neutrones (BF3 o 3He). Las paredes de la vasija son de acero inoxidable.

= Moderador: Consiste en un cilindro hueco que rodea el tubo contador. Estd compuesto de

polietileno y tiene un grosor de 20 mm.

= Productor: Cilindro hueco que rodea al moderador, hecho de plomo y con un grosor de

50 mm.
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= Reflector: Caja que contiene los cilindros anteriores. Esta compuesta de polietileno y sus
paredes presentan un grosor de 75 mm.

Para simular el efecto de los rayos césmicos en nuestro detector, vamos a lanzar neutrones
césmicos desde una pared (plano XZ) situada encima del detector. La Figura 9 representa la

geometria utilizada para el detector.

(a) (b)

Figura 9: Geometria del detector utilizado en las simulaciones llevadas a cabo. De dentro a fuera se puede
distinguir: el tubo contador, moderador, productor y reflector.

5.2. Simulaciones

Con la geometria del detector disenada, se puede comenzar a lanzar los neutrones cosmicos
contra él. Se van a realizar tres simulaciones distintas: utilizando BF3, 3He y ademas *He. Todas
ellas a una temperatura de 300K y se lanzardn un total de 107 neutrones. Aunque el *He no
se utiliza en los NM64, se va a incluir en las simulaciones para compararlo con el *He. En la
Tabla 1 aparecen descritos los diferentes parametros introducidos en cada simulacion.

‘ Gas ‘ Densidad (mg/cm?) ‘ Presién (bar) ‘

1He 0,641 4
3He 0,483 4
BF3 0,733 0,27

Tabla 1: Pardmetros utilizados en las simulaciones.

En la Figura 10 se muestra un evento representativo de un neutrén césmico incidiendo sobre
el detector disefiado (*He). En primer lugar, el neutrén atraviesa el detector hasta llegar a la
capa productora de plomo, donde interacciona ineldsticamente, produciendo gammas (trazas
verdes), y otros neutrones secundarios, que seguirdn experimentando colisiones inelasticas. En
el tubo que contiene el gas puede observarse una traza roja y otra azul. Estas corresponden al
protén y al Tritio, 3H, productos de la reaccién de captura del neutrén que puede verse en la
Ecuacién 4.
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Event ID: 575 | Primary origin. (-324.66, 400.00, 880.94) mm

m Neutrén
Protén

B Gamma

B Tritio

Figura 10: Ejemplo de evento producido por la incidencia de un neutrén césmico en el detector de *He.

5.3. Respuesta del detector

Una vez lanzados, con ejecutable restG4, los neutrones cdésmicos contra los distintos detec-
tores, se obtiene la energia que estos han depositado en el volumen del detector en formato de

ROOQT. Las Figuras 11a, 11b y 11c muestran esta distribucién de energia.

Para el caso del contador relleno de 3He (Figura 11b), se puede encontrar un pico en torno a
764 keV, el cual se debe a la reaccién de captura del neutrén, (n,p), donde tal y como se vio en
la Ecuacién 4, el valor de Q es Q=764keV [21]. Aparecen picos en valores multiplos de 764 keV,
indicando que ha habido més de una captura. Con el *He no se da esta repeticién de picos
ya que el inico proceso que tiene lugar es la dispersion elastica, lo cual explica la forma de la
Figura 11a.

En cuanto a la energia depositada en el detector de BF3, se pueden distinguir los picos de
2,31 MeV, més intenso, y de 2,79 MeV. Esta estructura se repite, como sucedia en el caso del

3He, para miltiples capturas.
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Figura 11: Energfa depositada en el volumen de los distintos detectores. El eje Y se encuentra en escala logaritmica.
Se observa cémo el espectro del *He corresponde a choques eldsticos, mientras los otros dos espectros muestran
picos, sobre el continuo de los choques eldsticos, debidos a la emisién de otras particulas tras la captura de
neutrones. Estos picos se repiten, indicando capturas multiples.

Comparando las eficiencias absolutas de los distintos detectores, definidas como el cociente
de los eventos registrados entre los lanzados, y dado que en el detector hay masas parecidas
para todos los gases, puede verse en la Tabla 2 que la eficiencia de los detectores con los tubos
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contadores llenos de *He y BF3 supera en un orden de magnitud la del detector de *He. Se
puede por lo tanto confirmar la ineficiencia del *He frente a los otros dos gases utilizados en los
detectores comerciales NM64. T Es por esto que no se utiliza este gas para este tipo de detectores.

‘ Gas ‘ e (%) ‘ Masa (g) ‘
‘He | 0,5 21,64
SHe | 2,3 16,30
BF3; | 25 24,74

Tabla 2: Eficiencia de los distintos tipos de detectores, obtenida dividiendo los eventos detectados entre los
lanzados. En la columna de la derecha puede verse la masa de cada gas utilizada en las simulaciones.

6. Base de datos de neutrones

Una vez entendido el funcionamiento de los distintos tipos de detectores NM64, se va a
realizar un estudio de la intensidad de los rayos césmicos que inciden en la superficie terrestre.
Para ello, se utilizaran datos recopilados por la NMDB.

La NMDB (Neutron Monitor DataBase) [2] es una base de datos de alta resolucién que
proporciona medidas de monitores de neutrones localizados por todo el mundo y que ofrece
tanto datos histéricos como medidas en tiempo real de rayos césmicos. El resultado es una red
mundial de monitores de neutrones situados a distintas latitudes, altitudes y longitudes, de forma
que combinando las medidas de las diferentes estaciones, se puede caracterizar muy precisamente

el flujo de particulas incidentes en la Tierra con una determinada direccién y energia.

Esta red mundial, de aproximadamente cincuenta monitores, permite obtener informacion
sobre la variacién de los rayos césmicos en funcién del ciclo solar, asi como establecer alertas de
meteorologia espacial relacionadas con particulas energéticas solares o con CMEs [22].

En el siguiente apartado, se discutiran algunos datos obtenidos de la NMDB. Dado el gran
nimero de monitores de neutrones que se pueden encontrar actualmente en la Tierra, tan solo
se van a analizar los datos recogidos por una seleccion de ellos. En primer lugar, se harda una
comparacién entre las medidas tomadas por las distintas estaciones de la Antértida. Dado que
todas se encuentran a latitudes parecidas, tendran una rigidez similar. Después, se estudiaran
los datos de algunas estaciones situadas en Europa, de forma que la rigidez sea un poco més

elevada.

TEn estos célculos se han tenido en cuenta todas las interacciones. Considerando sélo las de captura, que dan
una sefial inequivoca, la eficiencia del * He serfa nula.
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Figura 12: Localizacién de las estaciones cuyos datos van a ser analizados.

6.1. Analisis de datos de las estaciones antarticas

En esta seccién se compararan las medidas tomadas por los distintos detectores de neutrones
localizados en la Antédrtida. Uno de los motivos por los que se ha elegido esta zona del planeta
para llevar a cabo la comparacion, es que la latitud es maxima y por lo tanto la rigidez sera
minima, obteniendo as{ mas cuentas en los detectores. Para este analisis se han seleccionado las
estaciones antdrticas con una antigiledad de mds de 22 anos (Figura 12), es decir, dos ciclos
solares. La Tabla 3 muestra la relacion de estaciones antarticas con sus respectivas latitudes,
altitudes, rigidez, ritmo promedio de conteo, variacién promedio de cuentas entre maximos y
minimos, y por ultimo, el tipo de detector utilizado.

Ritmo promedio Variacién promedio
Estacion Latitud | Altitud (m) | Rigidez (GV) 1 entre maximo y Detector
(cuentas/s) ..
minimo (%)
3 detectores de *He en
South Pole (SOPO) | 90,00° S 2810 0,10 298,81 21 | médulos NM64 individuales
aislados.
. 18 detectores de BF3 en 3
Mec Murdo (MCMU) | 77,90° S 48 0,30 258,38 14 médulos NM64.
Sanac IV (SNAE) | 71,67 S 856 0,73 160,93 5 | 6 detectores NMG4 (no es-
pecifica el gas)
Terre Adelie (TERA) | 66,65° S 32 0,01 112,62 13 | 9 detectores NM64 de BF;

Tabla 3: Estaciones de la Antartida [2, 1].

Los monitores de neutrones presentan un disefio estandarizado, para asi poder combinar
los datos de estaciones situadas por todo el mundo, y ademds se tienen en cuenta la presion y
eficiencia del detector, por lo que la presién atmosférica y otros factores que dependen de cada
estacién (cambios en el edificio, tipo y ntimero de tubos contadores, etc.) estdn corregidos.
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Figura 13: Datos tomados por los monitores de neutrones de la Antartida, en la que se observan los ciclo solares
y una diferencia de hasta 200 cuentas/s entre las estaciones [1].

Representando el ritmo obtenido por las estaciones antarticas a lo largo de toda su historia,
obtendremos la grafica de la Figura 13. Los datos muestran claramente cémo la intensidad de
neutrones sigue un ciclo periédico de unos 11 anos que se corresponde con el ciclo solar, tal y
como se explicé en la Subseccién 3.1. Ademds, puede observarse como TERA, la estacién que
se encuentra a menor altitud, es la que menos cuentas recibe, mientras que SOPO, que es la
de mayor altitud, presenta el mayor niimero de cuentas/s. En cuanto a las otras dos estaciones,
MCMU y SNAE, se puede observar cémo la primera presenta més cuentas que la segunda
a pesar de encontrarse a una menor altitud. Esto puede deberse a que MCMU presenta una
rigidez menor, y por lo tanto sus detectores recibirdn un mayor niimero de cuentas.

En la Tabla 3 también puede encontrarse la variacién promedio, con respecto al ritmo medio,
entre el maximo y el minimo de cada estacién. Conforme menor es el ritmo promedio, menor
serd la variacién entre maximos y minimos, es decir, la grafica serd mas “suave”.

Si se amplia la Figura 13 en torno al minimo més pronunciado, se puede observar una gran
disminucion del ritmo de deteccion en todas las estaciones alrededor del afio 1991. Este minimo

puede verse con mas claridad en la Figura 14a.
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Figura 14: (a) Evento registrado en 1991. Los datos utilizados corresponden a las estaciones antarticas SNAE,
MCMU, SOPO, TERA. (b) Variacién con respecto del ritmo promedio para el evento de 1991 en las mismas
estaciones que en (a) [1].

En algunas estaciones el pico es mas pronunciado que en otras, sin embargo, para comparar
la variacién relativa con respecto al valor medio del ritmo de detecciéon de cada estacién, utili-
zaremos la escala relativa. En la Figura 14b puede verse esta variacion, donde el eje Y indica la

variacion en % con respecto al valor medio.

Todas las estaciones presentan una variacién entorno al 20 % con respecto a su valor medio.
Este minimo en el ritmo de CR corresponde al méximo de manchas solares del ciclo solar
numero 22 (1986-1996), siendo el segundo ciclo con mayor nimero de manchas solares desde que

se comenzo a realizar un seguimiento de estas en 1755 [23].

6.2. Anailisis de datos de las estaciones europeas

A continuacién, se compararan las medidas tomadas por varias estaciones, tal y como hicimos
para la Antartida, esta vez situadas a una latitud menor, en Europa, y por lo tanto con una
rigidez mayor. Igual que en el anterior apartado, las caracteristicas de cada estacion aparecen
en la Tabla 4 y su localizacién se encuentra en la Figura 12.

Rit omedio Variacién promedio
itmo promedi
Estacién Latitud | Altitud (m) | Rigidez (GV) 12 entre maximo y Detector
(cuentas/s) L.
minimo (%)
20 detectores NM64 -
Rome (ROME) | 41,86° N 0 6,27 139,42 g5 | < cetectores (noes
pecifica el gas)
Jungfraujoch 3 detectores NM64 (no es-
46,55° N 3475 4,50 361,82 14 X
(JUNGI) Y ? ’ ' pecifica el gas)
IGY Jungfraujoch 46,55 N 3570 14,50 15731 1 1$.detectores IGY (no espe-
(JUNG) cifica el gas)
9 detectores NM64 8-
Dourbes (DRBS) | 50,10° N 225 3,18 106,05 11 | 7 corectores (no es
pecifica el gas)
18 detectores NM64 8-
Kiel (KIEL) 54,39° N 54 2,36 165,66 15 | o fotectores (no es
pecifica el gas)

Tabla 4: Estaciones de Europa [2, 1].
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Figura 15: Estaciones de Europa [1].

En el caso de las estaciones europeas también se puede distinguir en la Figura 15 el ciclo de
11 anos que siguen las cuentas y el minimo del ano 1991 que se ha discutido para el caso de las

estaciones de la Antértida.

6.3. Comparacion entre medidas de distintas estaciones

Se va a proceder a realizar una comparacion entre estaciones dependiendo de los distintos

parametros que pueden hacer que la intensidad de rayos césmicos varie.

Si se atiende al ritmo promedio obtenido por cada estacién, puede verse como, por lo general,
en el caso de las estaciones de Europa es menor. Una excepcion es la estacion JUNGI, con un
ritmo promedio de 361,82 cuentas/s, que supera a cualquier estacién antartica. Sin embargo,
esto puede justificarse con la gran altitud a la que se encuentra (3475m), ya que la estacién
antdrtica con mayor altitud es SOPO (2810 m).

Para comprobar la dependencia del ritmo promedio con la rigidez, se van a comparar las
estaciones MCMU y KIEL, las cuales presentan altitudes similares pero una rigidez distinta.
Con una rigidez de 0,30 GV, MCMU recibe un ritmo promedio de 258,39 cuentas/s, superior al
ritmo de KIEL, con 165,66 cuentas/s a una rigidez de 2,36 GV.

Ahora se quiere ver la correlacién entre la intensidad de rayos césmicos detectados y el
nimero de manchas solares. La Figura 16 muestra ambas medidas, donde se ha utilizado como
ejemplo la estacion MCMU, ya que tan solo nos interesa la forma que sigue la intensidad de rayos
cosmicos. Puede verse claramente que, cuando se tiene un maximo en el nimero de manchas

solares, hay un minimo en las cuentas de CR, y viceversa.
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Figura 16: Comparacién entre la intensidad de CR detectada en la estacién MCMU y el nimero de manchas
solares (promediado a un mes). Los datos de las manchas solares han sido obtenidos del World Data Center
SILSO, Real Observatorio de Bélgica, Bruselas [23].

Ademas de la periodicidad con respecto al ciclo de manchas solares de los datos obtenidos,
puede observarse en las Figuras 13 y 15 como la forma de los sucesivos picos varia, de forma
que algunos tienen una apariencia mas redondeada y otros més puntiaguda. Esto se debe a la
inversién de la polarizacion del campo magnético de la heliosfera, la cual tiene lugar con una
periodicidad de 22 anos y recibe el nombre del ciclo Hale [8]. Asi podemos ver como cada 11 afos
la forma del pico cambia.

7. Conclusiones

El objetivo de este Trabajo de Fin de Grado era realizar un estudio del comportamiento de
los Rayos Césmicos una vez han atravesado la atmosfera, en la superficie terrestre, y analizar
los distintos parametros que influyen en su intensidad.

Para ello, en primer lugar, se ha utilizado el software GEANT4, para disenar nuestras propias
geometrias. Gracias a este software se han realizado varias simulaciones lanzando neutrones
cOsmicos contra distintos detectores que seguian el diseno de un NM64 estandar, uno de los
detectores mas extendidos en la deteccién de neutrones césmicos. Estas simulaciones son una
forma de ver con nuestros propios ojos cémo interaccionan los neutrones incidentes, y el resto
de particulas que se originan a partir de ellos, con el resto de materiales que conforman el
detector, pudiendo ver las trazas que deja cada particula y la energia que depositan. De las
tres simulaciones llevadas a cabo, se ha visto cémo las que utilizaban detectores *He y BF3 nos
proporcionaban la mejor eficiencia, lo cual se corresponde con los gases utilizados en los NM64

comerciales.

Una vez comprendido el funcionamiento de los detectores utilizados, con los datos recopilados
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por la NMDB, se ha podido comprobar la dependencia de la intensidad de CR con los ciclos
solares de 11 anos, dando lugar a una mayor intensidad cuando la actividad solar es menor
y viceversa. También se ha visto cémo ademéas de la actividad solar, los CR también estan
modulados por otros factores como la altitud y latitud /rigidez a la que se midan. Cuanto mayor
sea la altitud y menor sean la latitud y rigidez, se obtendrd un mayor niimero de cuentas en los
detectores.

Con todo esto, queda confirmada la importante utilidad de la NMDB, gracias a que todos los
detectores de neutrones localizados a distintas longitudes, latitudes y altitudes funcionan como
espectrémetro gigante. Esto tiene numerosas aplicaciones, entre las que destacan las alertas en
meteorologia espacial. Sin embargo, al utilizar los datos de la NMDB, debe tenerse en cuenta
que cada estacion de medicion pertenece a una entidad distinta, por lo que el tratamiento de los
datos obtenidos y el comportamiento de los dispositivos electrénicos sera diferente en casa caso,
pudiendo dar lugar a diferentes calidades en las medidas.

Gracias a este trabajo, he aprendido cémo el flujo de rayos césmicos, y en concreto de neutro-
nes, varia segun algunos factores que dependen de la posicién de medicién en la Tierra; como son
la altitud y la latitud /rigidez. También depende de factores ajenos a la Tierra; como el nimero
de manchas solares y las CMEs y fulguraciones. Ademads, he visto las distintas interacciones
que tienen los neutrones con la materia. Para comprenderlas mejor y poder verlas con nuestros
propios ojos, he aprendido a disenar geometrias en GEANT4, lanzar simulaciones de neutrones
cosmicos en detectores NM64, visualizar las trazas de las particulas resultantes para entender
los diferentes procesos, y analizar los resultados obtenidos con ayuda de ROOT. Por ltimo, he
visto como consultar y utilizar bases de datos como la NMDB, que como ya se ha mencionado,
es una gran herramienta para la monitorizacion del flujo de Rayos Césmicos que llegan a la
superficie terrestre.
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