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Introduccion

Desde el espacio exterior constantemente llegan a la tierra una gran cantidad
de particulas que en su mayoria son protones aunque se encuentran también
nicleos atémicos que pueden ser tan masivos como el hierro. La cantidad de
energia que transportan estas particulas abarca una intervalo muy amplio que
va desde los MeV hasta los centenares de EeV. La existencia de particulas con
tan altas energias plantea el problema de averiguar cuales son los mecanismos
fisicos que las pueden generar. Una de las primeras cuestiénes a resolver es
la determinacién de los lugares de origen y la correlacién con algin objeto
astrofisico a fin de poder tener un punto de partida para la elaboracion de
un modelo que explique tan altas energias. Lamentablemente la direccion de
incidencia de éstas particulas cargadas sobre la tierra no es de gran ayuda,
debido a que los campos magnéticos interestelares e intergaldcticos presentes
eir su camino producen deflexiones borrando de esta manera toda relacion
con su direccion de origen.

Es de esperar que en los posibles escenarios astrofisicos en los que estas
particulas adquieren su energia se libere también radiacién electromagnetica.
De estas ondas, son las mas energéticas (rayos X y rayos v) las que tienen
una estrecha relacidn con la produccién de los rayos césmicos. la direccién de
estos fotones no sufre los efectos del campo magnético interestelar, por tanto
el estudio y deteccién de los mismos proporciona la posibilidad de encontrar
importantes pistas acerca del origen de los rayos cosmicos.

En los tltimos afos la la astronomia de rayos v ha experimentado un
notable desarrollo debido a las importantes observaciones realizadas por el
Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO) que ha detectado numerosas
fuentes puntuales. En concreto, uno de sus instrumentos (EGRET) ha en-
contrado alrededor de 150 fuentes con energias mayores que 100 MeV algunas
de las cnales emiten rayos v de hasta algunas decenas de GeV. Este limite
superior en la energia se debe a que la superficies de deteccién en satélites
son limitadas (razones econdmicas). Para un ndmero significativo de éstas
fuentes no existen indicios de un corte en el espectro de energias y por tanto



2 Introduccion

se espera gue emitan también radiacién v a energlas mayores.

Una forma de ampliar a ventana energética que ofrecen los satélites con-
siste en hacer las detecciones desde tierra . Las técnicas utilizadas para este
efecto tiemen muchos afios de existencia y se basan, por un lado, en la de-
teccién de las particulas secundarias (electrones y rayos v secundarios) que
conforman la cascada electromagnética iniciada por el rayo -y en la atmosfera
terrestre, y por otro lado en la radiacién Cherenkov que las las particulas car-
gadas més energéticas generan a su paso por la atmésfera. Desgraciadamente
los rayos cédsmicos hadrénicos producen cascadas de particulas similares di-
ficultando la deteccion de los rayos v primarios.

Los Telescopios Cherenkov han obtenido grandes éxitos en la deteccion
de rayos v provenientes de fuentes puntuales, un ejemplo lo constituye la
pionera deteccién de sefial proveniente de la nebulosa del Cangrejo por el
telescopio de Whipple asi como del objeto extragaldctico Markarian 421,
Lamentablemente ¢l umbral de energia de los telescopios Chercnkov es muy
alto, sitnandose en la actualidad alrededor de los 300 GeV. Este umbral viene
limitado por las fluctuaciones poissonianas del fondo de luz nocturna.

La bisqgueda de fuentes de rayos v primarios con energias por encima
del TeV es de gran importancia para la fisica de altas energias. Entre otras
cosas, podria permitir poner a prueba algunas predicciones de las teorias de
gran unificacién , por ejemplo, los agujeros negros primordiales y las cuerdas
cosmicas deberian generar rayos v con éstas energias. También en relacion a
las enigmaticas explosiones de rayos y (bursts}, proporcionarian importantes
pistas, debido a que estos rayos v son fuertemente atenuados por la interac-
cién con los fotones (infrarrojos, microondas) intergaldcticos, por lo tanto, su
posible deteccion podria establecer Hmites a la distancia a la fuente. Aunque
para este rango de energias se han empleado tradicionalmente matrices de
contadores de particulas cargadas, recientemente se ha demostrado la gran
utilidad de matrices de detectores de luz Cherenkov.

De lo dicho anteriormente se comprende el gran interés en la buisqueda
de fuentes de rayos v en un amplio rango de energias que complemente las
observaciones realizadas desde satélites, objetivo que se puede conseguir con
telescopios en tierra. Para el disefio de estos telescopios es necesaria la simu-
lacién detallada del desarrollo de las cascadas atmosféricas con el fin de esti-
mar las sefiales esperadas. En la actualidad esto se puede realizar gracias a la
disponibilidad de potentes ordenadores. En este trabajo se ha llevado a cabo
un estudio por simulacidn de las propiedades de las cascadas atmosféricas
para un amplio rango de energias comprendidas entre 10 GeV y 10 TeV
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empleando el programa CORSIKA (COsmic Ray SImulation for KAskade)
desarrollado en el centro de Fisica Nuclear de Karlsruhe.

Uno de los objetivos de este trabajo es estudiar las propiedades de las
cascadas para el rango de energias comprendida entre 10 GeV y 10 TeV
con el fin de evaluar las posibilidades de reducir la energia umbral de los
telescopios Cherenkov. Se han simulado cascadas iniciadas por rayos v y por
protones, se han estudiado los desarrollos laterales de la luz Cherenkov y sus
fluctuaciones y se han evaluado dreas efectivas para condiciones de trigger
basadas en densidades minimas de luz Cherenkov (ver cap. 3}. Debido a que
la energia umbral de los telescopios puede depender significativamente de la
altitud del observatorio, se ha considerado para este estudio, varios niveles
de observacién comprendidos entre los 4000 metros de altura y el nivel del
Imar.

Como ya se ha mencionado, uno de los pricipales problemas de la as-
tronomia de rayos gamina es el intenso fondo generado por los rayos cosmicos
hadrénicos, ésta situacién obliga a desarrollar métodos que permitan distin-
guir las cascadas iniciadas por rayos v de aquellas iniciadas por hadrones.
Mientras que en los telescopios Cherenkov se viene utilizando con notable
éxito el llamado método de la imagen, a energias superiores a los TeV, to-
davia no existen técnicas bien establecidas. Recientemente se han propuesto
algunos métodos de discriminacién hadrdnica basados en la distribucion ra-
dial de la luz Cherenkov. En este trabajo se evalia la capacidad de estos
métodos y se propone uno nuevo en un amplio rango de energia primaria
comprendido entre 1 y 10* TeV asi como su dependencia con la altitud del
observatorio (ver cap. 4). ‘






Capitulo 1

Rayos cosmicos

1.1 La Fisica y los rayos césmicos

Cuando se habla de “rayos césmicos ” (R.C.) se estd haciendo referencia a
particulas muy energéticas cuyas fuentes son extraterrestres. Estas abarcan
un espectro de energias muy amplio que va desde los MeV hasta los ZeV(10%
eV). Aunque la mayor parte son niicleos atémicos que van desde el hidrogeno
Liasta elementos tan pesados como el hierro, también se encuentran en ellos
ed, pE, pE rayos v cte. Desde su descubrimento, a principio de siglo, su
estudio ha contribuido notablemente al desarrollo de la fisica, debido prin-
cipalmente a que tracn consigo energfas altas no accesibles en la tierra. El
estudio de estas particulas y de los fenémenos que originan al colisionar con
la materia permitié el descubrimiento de nuevas particulas, algunas de las
cuales son el : p, w4, k & (1948), £°(1953), A{1951), 57", etc. Estos des-
cubrimientos constituyeron uno de los primeros logros del estudio de esta
radiacién y significaron una notable aportacién a la fisica, aportacién que no
ha cesado hasta la actualidad . Como ejemplo, se puede senalar que en la
actualidad el estudio de los R.C. proporciona entre otras cosas, la posibilidad
de poner a prueba nuevas teorias fisicas [1],[2] : La deteccién de particulas
con energias del orden de los ZeV([3],[4] sugiere la posibilidad de estar frente a
procesos fisicos extremadamente energéticos no conocidos hasta ahora, tales
como los previstos por teorias de gran unificacion(defectos topoldgicos [5],[6]).

Pero, ;De dénde vienen estas particulas?, ;Son sus fuentes objetos as-
trofisicos conocidos?, ;Son todas particulas conocidas?, ;jQué edad tienen?,
;Cémo adquieren estas energias?, ;Los procesos que las originan son expli-
cables en el marco de nuestras actuales teorias?, ;Son galacticas o extra-
galdcticas?, ; Qué cambios sufren en su viaje hasta la tierra? etc..
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Para dar respuesta a estas interrogantes se estd investigando intensamente,
prueba de ello es la existencia de numerosos grupos [7] que investigan tanto
los aspectos tedricos como experimentales que rodean a la investigacion de
esta radiacién. A continuacién presentamos una breve resena de los logros

que se han alcanzado en estas investigaciones:

1.1.1 Espectro de energia de los rayos cosmicos

El finjo de particulas cosmicas que llega a la tierra depende del tipo de
particula v de la energia que transportan. Esto se puede observar en la figu-
ra 1.1, donde se muestra el espectro diferencial de rayos cdsmicos (R.C) que
llegan a la tierra hasta una energia de 107 MeV/nucleén. Es destacable la
modulacién que producen en el espectro las particulas provenientes del sol
en la zona de energias menores que 10 GeV/nucledn. La figura 1.2 muestra
el espectro de todas las particulas para E, > 10 GeV/nucledn. Esta fignra
nos da una idea global de los flujos totales de particulas cosmicas que inciden
sobre la tierra. Una de las caracteristicas mas relevantes en estas figuras es
el amplisimo rango de energias que cubren estas particulas v la rdpida caida
def flnjo a medida que se incrementa la energfa.

Las figuras 1.1 y 1.2 muestran que a energias altas E, > 10 GeV/nucledn
tanto el espectro diferencial de cada componente por separado como el co-
rrespondiente a todos los tipos obedecen una ley de potencia de la forma:

I(E)=kE" (1.1)

Esta lev presenta dos cambios de pendiente para energias de E, ~ 10°GeV
(“rodilla”) y a B, = 10° — 10*® GeV (“tobillo”). La “rodilla” en el espectro
se atribuye frecuentemente a un cambio en la naturaleza de la propagacién
de los rayos cdsmicos, mas exactamente, a un decrecimiento en la eficiencia
de confinamiento de particulas de alta energia en la galaxia. Existe tam-
hién un modelo alternativo acerca del origen de la “rodilla” propuesto por
Hillas(1979) que establece que el cambio eun la pendiente se debe a la in-
teraccion de los rayos cosmicos con la intensa radiacion que existe en las
cercanias de la fuente y en la fuente propiamente dicha. Una consecuencia
de éste modelo establece que en la composicion quimica los protones deben
ser dominantes después de la rodilla, debido a que este cambio de pendiente
deberfa producirse antes, para los nucleos mas pesados, que para los pro-
tones. Alegunos resultados experimentales parecen indicar sin embargo, un
enriquecimiento en nicleos pesados después de la rodillal8], lo que parece
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Figura 1.1: Espectro diferencial de rayos césmicos sobre la tietra

contradecir el modelo de Hillas, sin embargo para sacar conclusiones defini-
tivas es necesario un estudio mas detallado acerca de la composicion quimica
en esta region del espectro. En relacién al “tobillo” se piensa que el cambio
de pendiente puede estar causado por un dominio de los rayos cosmicos de
origen extragaldctico respecto a los de origen galactico[9].

Los datos de la figura 1.2 permite estimar la densidad de encrgia en el
universo asociada a los rayos cosmicos. La integracion sobre todo el rango
da un valor 2 0.5 eV /cm?, que es muy similar a la correspondiente al fondo
de microondas(~ 3k) y al de la luz de las estrellas en el disco galdctico. Esto
quiere decir que en el balance energético del universo la energia contenida en
forma de rayos césmicos es muy importante, en ello radica su relevancia en
cosmologia.

Por otro parte, las caracteristicas mostradas en la figura 1.2, determinan,
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Figura 1.2: Espectro diferencial para todos los rayos césmicos que llegan a la tierra

entre otras cosas la técnica de deteccién. Por ejemplo, para energlas primarias
del orden de 10' eV, se espera un flujo de 1 particula/m? /atio, este hecho
obliga a pensar en superficics de grandes dimensiones que permitan detectar
un mimero suficiente de particulas para que sea posible un estudio estadistico
de las mismas.

1.1.2 Abundancia relativa de nucleos

Una fuente importante de pistas acerca de los procesos que intervienen en cl
estudio de los ravos cdsmicos es el analisis de la abundancia relativa de los
distintos micleos que los conforman. En la figura 1.3 se muestra la abundanca
relativa de nicleos para un rango de energias que van desde | GeV hasta 10
GeV/nucledn (linea continua), comparados con los mismos cu el sol(linea
discontinua) .

La caracteristica mas importante que se desprende de esta figura es la
sobre-abundancia de elementos ligeros(Li, Be, B) en los rayos cdsmicos. Se
observa ademas una tendencia similar al considerar nicleos atémicos, tales
como :H?, He, F K, Sc,..ete. Estas diferencias sugieren que la composicion
quimica de los rayos cdsmicos se ve fuertemente alterada por los procesos
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que intervienen en su larga travesia a través del espacio interestelar y posi-
blemente también en la misma fuente (region de aceleracién).
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Figura 1.3: Abundancia relativa de elementos ct los rayos cdsmicos y en el sistema solar

Por tanto la abundancia relativa de los niicleos secundarios(producidos
durante la interaccién de los R.C con el gas interestelar) proporciona una
valiosa informacién sobre la naturaleza de la propagacion de los R.C en la
galaxia.Asi, por ejemplo, algunos cdlculos basados en abundancias relativas
observadas en los isétopos del helio indican que éstos han atravesado, desde
su nacimiento, aproximadamente 30kg/m? de materia antes de llegar a la
tierra. El mismo resultado se deduce a partir de las abundancias relativas
del numeroso grupo de elementos ligeros(Li, Be, B). Como se sabe este grmpo
se produce por la fragmentacién de elementos mas pesados al atravesar los
30 0 40 kg/m? de materia interestelar.

La composicién quimica de los rayos césmicos con energias menores que



10 Rayos cosmicos

10! eV/niicleo puede ser detereminada a partir de medidas directas usando
detectores situados en globos o satélites. Por encima de 10 ¢V /micleo la
informacion acerca de la composicién quimica es indirecta y puede ser deter-
minada a través de observaciones de cascadas en la atmdsfera [10]. En los
experimentos de cascadas atmosféricas la energia y la naturaleza la particula
primaria se deducen a partir de la comparacién de resultados obtenidos en
las mediciones, con los correspondientes obtenidos a partir de simulaciones
hechas con el método de Monte Carlo. Por supuesto la resolucién de masa
es muy pobre v s6lo pueden obtenerse tendencias generales a partir del ana-
lisis de cascadas atmosféricas, las cuales incluyen informacién acerca de las
propiedades de las componentes mudnica y hadrénica de las cascadas. Esta
interpretacion, ademds, puede ser dependiente de la eleccion de los modelos
que describen las interacciones de las particulas en la simulacion a energias
de 103 — 10° TeV. En el rango de cnergia de 10* — 10* TeV la evidencia
acerca de la composicion de masa de log rayos césmicos es contradictoria,
Algnnos resultados muestran un incremento de la fraccion de nicleos pesi-
dos [10], aunque otros resultados no los confirman, méas ain, sobre la base
de datos experimentales acerca de las fluctuaciones en el mimero de muones
v electrones en cascadas atmosféricas cxtensas se encuentra una tendencia
al incremento de la fraccién de protones energéticos en los ravos cosmicos
[11,[12].

1.1.3 Origen

La elaboracion de modelos que dan cuenta del origen de los rayos cosmicos y
de la forma en que adquieren sus energias esta fuertemente limitada por re-
sultados observacionales. La estructura exponencial del espectro de energias
impone severas restricciones a los modelos de origen, aceleracion y transporte
de los R.C. Por ejemplo, éstos indican que los mecanismos involncrados en
estos procesos obedecen mds a mecanismos propios de alta energia que a
los propios de altas temperaturas, es decir, a mecanismos no térmicos. Por
supuesto también estos modelos deben dar cuenta de ta composicion guimica
observada v de las abundancias relativas de los elementos.

Fn la actualidad se piensa que los remanentes de supernovas {SNRs),
son la principales fuentes de rayos cosmicos, en los cuales se gana energia a
través de procesos de aceleracion similares a los propuestos por Fermi, esto
es, en las ondas de choque que estas explosiones producen. Se piensa que
mediante este mecanismo se pueden trasmitir a las particulas encrgias no
mayores de 10"%eV, debido a que a partir de este limite. el radio de giro
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de las particulas se hace del orden del tamafio de la onda de choque y por
lo tanto, la particula escapa. Para alcanzar energias mayores se requieren
ondas de choque més extensas, situacién que se puede lograr si la particula
en su camino atraviesa remanentes de viejas supernovas o asociaciones de
supernovas(13]. En estas condiciones se pueden conseguir energfas de hasta 3-
10%eV para protones y de hasta 10'%¢V para nicleos de hierro. Aunque estos
mecanismos son aceptados como los més probables, presentan sin embargo
algunos problemas que todavia estdn pendientes de ser resueltos, éstos tienen
que ver con los procesos de inyeccién de iones en los procesos de Fermi[14](las
particulas cargadas para ser aceleradas por este mecanismo deben verificar
ciertas condiciones previas).

La mejor evidencia que apoya los modelos de SNRs la proporciona el
espectro de rayos X correspondientes a 4 SNRs de nuestra galaxia. El estudio
de estas supernovas ha proporcionado evidencias acerca de la existencia de
electrones acelerados por ondas de choque, siendo 10! — 10'4eV las maximas
energias inferidas de estos resultados para los electrones. Se piensa que estos
SNRs producen también nucleos con energias similares debido a que para
energias mayores que la energia en reposo del protén, los electrones y los
nicleos se aceleran de la misma forma[15].

Pero, jcudl es el origen de las particulas con energias mayores que 10
eV 7. En este rango de energias los problemas son mayores dado que, la
propia identidad de la particula es desconocida, situacién que dificulta ain
més la elaboracién de modelos especificos que expliquen los mecanismos que
producen particulas de tan alta energia. Si se supone que las particulas al-
canzan estas energias a través de procesos de aceleracién, entonces, se hace
necesaria la existencia en el universo, de regiones con rigideces magnéticas
suficientes para tal fin. Existen cuatro tipos de objetos astrofisicos que
tienen campos magnéticos intensos, a saber: enanas blancas, estrellas de
neutrones(pulsars), niicleos de galaxias y radiogalaxias. De estas cuatro, sélo
las dos dltimas poseen rigideces magnéticas suficientes, pese a sus pequefios
campos magnéticos sus rendimientos fisicos son los necesarios(ver figura 1.4).
Existen también modelos que involucran la existencia de un halo galdctico y
otros que postulan una hiperactividad del nicleo galdctico, para dar cuenta
de éstas energfas [16]. Inclusive para dar cuenta de tan formidables energfas,
se invocan también procesos fisicos no convencionales y exdticos, tales co-
mo los previstos por las teorfas de gran unificacién(defectos topoldgicos) en
particular, las cuerdas césmicas(1],[6].
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Figura 1.4: Aligual que los aceleradores ordinarios, los “aceleradores césmicos” se carac-
terizan por su tamafio y sus campos electromagnéticos.Esta figura(inicialmente propuesta
por M.H.Hillas de la universidad de Leeds) representa los valores necesarios (pero no su-
ficientes)que tienen que tener el el campo electromagnético y el tamafio de un acelerador
capaz de alcanzar una energia de 10?° eV con protones (linea continua) y micleos de hi-
erro (linea a trazos). S6lo objetos césmicos situados por encima de estas lineas se pueden
considerar como aceleradores potenciales de estas energias

1.1.4 Propagaciéon

T.os rayos césmicos una vez creados comienzan un viaje por el espacio in-
terestelar que los llevard entre otros lugares hasta la tierra. El aparente
“yacio” en el que parece estar sumergido el universo es un medio hostil que
degrada e incluso termina con la energfa de los R.C. Los campos electro-
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Figura 1.5: Cuando dos cuerdas césmicas se encuentran empiezan a deformarse {A),
luego se “funden” para formar un nudo (B) y finalmente se separan {C) intercambiando
los extremos (interconmutacién). Una acumulacién de energfa, inestable, se desintegrara
muy rapidamente en una explosién de particulas muy energéticas de Gran Unificacion.

magnéticos presentes en el medio inter-estelar e inter-galactico cjercen dos
tipos de accién sobre las particulas cargadas, la primera consiste en comu-
nicarle energia, mientras que la segunda, debido a la componente magnética
del campo, curva su trayectoria y provoca una emisién de fotones. Cuanto
mas intenso es el campo electromagnético mas energia le comnunica y mds le
hace perder .Por tanto, es precisamente en las proximidades de las fuentes
de mayor rendimiento donde las particulas son mas frenadas. Por ofra parte
los R.C. también sufren colisiones con el material interestelar, lo que provoca
entre otras cosas la fragmentacion de nicleos. Todos estos procesos se ina-
nifiestan en la gran isotropia de direcciones de incidencia que presentan los
rayos césmicos y en la composicién quimica (abundancias relativas).

Frecuentemente la propagacién de los R.C se considera en el marco de
mmodelos de difusién [2],[17],[9]. Las ecuaciones de difusién sirven como base
de las investigaciones acerca de la propagacién de particulas relativistas en la
galaxia. Sin embargo los detalles de los mecanismos especificos que regulan
el movimiento de los rayos césmicos son atin desconocidos. Para encontrar
soluciones a estas ecuaciones es necesario asumir y/o estimar parametros
tales como: densidad y composicién del gas interestelar, secciones eficaces
de colisién v fragmentacién, tamafnio y forma de la regién de propagacion,
intensidad de campo magnético,..etc. En general estos modelos reproducen
Ja casi totalidad de los datos disponibles acerca de los R.C, esto no excluye
la posibilidad de que ciertas modificaciones puedan ser necesarias a la luz
de nuevas mediciones y estimaciones de pardmetros y de la consideracion de
nuevos mecanismos de transporte(conveccion).

Un modelo simple vy ampliamente usado es el llamado “modelo de la
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caja agujereada” {leaky box model) [2], sirve como comparacion para los
modelos difusivos. Este modelo puede ser obtenido como un caso limite de un
modelo difusivo, considerando una pequeiia pérdida de particulas del sistema
v una gran reflexion de particulas en el contorno de las galaxia. Ademas, ¢l
movimiento de las particulas dentro de esta regién puede considerarse no
difusivo(ejemplo: movimiento libre). Los modelos de difusidn dan cuenta del
transporte de los R.C con energfas primarias no mayores de 10" — 10'7eV
2].

En relacién a particulas con energias mayores a 1017eV, es generalmente
aceptado que tienen un origen extragaldctico. La razon de esta creencia se
sustenta en el hecho de que es dificil confinar particulas de tales energias
con el campo magnético galdctico. Por ejemplo para un proién de 10+7eV
v un valor tipico del campo magnético galactico de >~ 3uG el radio de cur-
vatura es ~ 30pc, mientras que las estimaciones acerca del tamano de las
inhomogenidades del campo magnético galactico arrojan valores ¢ne oscilan
entre 3-100pc[2]. Por consiguiente, protones con energias mayores a 1017V
no seran confinados en el disco galactico.

Mas tarde cuando la particula se encuentra en el espacio vacio inicta un
interminable viaje por el espacio intergaldctico, a lo largo del cnal tendra
que enfrentarse al campo magnético extragalactico y a la radiacion fosil de
fondo(3K}. Estailtima hace que el espectro de energia de los protones caiga
bruscamente para energias mayores a 3x10'%eV (black-body cutoff) este efecto
fue sefialado por Greisen-Zatsepin-Kuzmin{1966). A estos valores altos de
energia la interaccién de las particulas con la radiacién relicta de fondo(3K)
se hace importante a través de los procesos :

P+ — a+ N (1.2)
Pty — et +e +p (1.3)
Ad vy — et +e +A (1.4)

donde A es el mimero de masa atomica y N puede ser protén o neutrdn.
Esto produce por ejemplo que en el caso de protones de cnergias de 10%°
y 3x10%% eV los valores del camino libre medio sean de ~ 100 Mpe¢ vy 10
Mpe respectivamente. Por consiguiente nunca deberian observarse protones
suceptibles de interaccionar con los fotones de 3K y que hayan recorrido
distancias del orden de 30 Mpe, es decir, distancias modestas a cscala del
universo. Sin embargo los datos experimentales no muestran tal corte, dado
que se han detectado particulas con encrgias de ~ 3x10%%V. Esto obliga a
pensar que las fuentes de las particulas con energias E, > 10?” se encuentran
en las cercanias de Ia galaxia posiblemente restringidos al super ciimnlo de
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galaxias [4],[6]. Ningun mecanismo convencional permite superar todos estos
obstdculos, por esta razén con el fin de explicar el origen de estas particulas
se invocan procesos no convencionales v exdticos: defectos topolégicos del
universo [5],[6].

Otra importante consecuencia de la fotoproduccién de la radiacién de
fondo(3K) es la creacién de piones, éstos al decaer producen neutrinos [18].
La observacién de el corte GZ en el espectro de las particulas cargadas puede
por tanto, correlacionarse con un flujo de neutrinos cuya magnitud y energia
esta relacionada con la forma del espectro el la zona del corte.

finalmente puede ser interesante indicar que a partir del conocimiento del
cociente Be/B se puede estimar la edad de los rayos césmicos, esto debido a
que uno de los isétopos del berilio, el Be'®, es radiactivo. Este isétopo que
se produce a partir la fragmentacién de elementos mds pesados, decae en B'
después de 4 millones de afios, de ahi que las cantidades relativas de estos
dos isétopos dependan del tiempo total de su viaje hasta la tierra, que llega
a estar en el rango de 1 a 100 millones de anos.

1.1.5 Los “otros” rayos cosmicos:

Los rayos césmicos son acelerados en escenarios astrofisicos donde se liberan
grandes cantidades de energia de la cual toman una parte, el resto es emiti-
da en forma de ondas electromagnéticas, la porcién mas energética de estas
ondas(rayos X, rayos ) estd estrechamente ligada a la produccidu y propa-
gacién de los R.C, por tanto la investigacién de estas radiaciones se encuentra
inmersa en el estudio de la radiacién cdsmica, entendida ésta como toda ra-
diacién de alta energia del espacio exterior que llega a la tierra.

Los R.C pueden generar rayos X y rayos v por medio de varios procesos
siendo los mas importantes:

e bremsstrahlung de electrones y positrones
o dispersién compton inversa
e radiacién sincrotrén de electrones relativistas
o decaimiento de 7% (7% — v + )
Estos piones son producidos en colisiones protén-tiicleo cuando los

rayos césmicos chocan con los nicleos del medio interestelar (1Mev-

1GeV).
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e a muy alta energia por mecanismos de fotoproduccion:
(p+v— 7.
a mas bajas energias por el decaimiento de niveles atdinicos exitados v

por aniquilacién de pares. Otro posible mecanismo para la producciion de
rayos v v a través del aniquilamiento de particulas supersimétricas(l — 10

GeV).

Radiacion sincrotron Decaimiento del meson
1) el praton golpea el nucleo

.-
2) se producen mesenes

™ .
) O?% &
®
—_> 3} el meson d:rjif\fgﬂ dos ¥

lineas de campoo magnetico /\/\/\/\
.

a— ,t clectron

T~ ; ropide
f
Ve
\ “..\_iicrglc

nucleo cargado \ foton ce alio energio

positivamente

¥

Bremsstrahlung Dispersion Compton inversa

Figura 1.6: Arriba a la izquierda:La Radiacién Sincrotrén se produce cunando las
particulas cargadas givan en espiral alrededor de las lineas del campo magnético. Arriba
a la derecha: Los mesones, particulas inestables que se producen por colisiones protou-
micleo, de alta energia decaen en rayos gamma. Abajo a la izquicrda: L a radiacion por
Bremsstrahlung acurre cuando particulas cargadas son desviadas por nacleos atdmicos.
Abajo a la derecha: La dipersidn Compton Inversa proporcionan energia a fotones ya

existentes.,

De éstos, al menos los cuatro primeros (ver figura 1.6), producen un
continuo de rayos v, mientras que los restantes originan lineas caracteristicas.
La radiacidn X y la radiacién - son importantes canales de informacién con
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relacién a los mecanismos de aceleracién propagacién v localizacién de las
fuentes de rayos cosmicos. Investigando las caracteristicas de estas radia-
ciones es posible determinar el espectro de las particulas aceleradas y los
pardmetros espaciales y temporales para, a partir de estos, descubrir los
mecanismos de aceleracién de las particulas. Por ejemplo, una caracteristica
importante de la radiacién +y difusa de origen galdctica es que para energias
E, > 300MeV, ésta es generada principalmente por la componente proton-
nicleo de la radiacién césmica. Esto hace posible investigar la distribucion
espacial de la densidad de rayos cdsmicos de una forma analoga a la manera
en que la emisién difusa de ondas de radio en la galaxia es utilizada para
analizar los electrones de los rayos césmicos. También esta radiacion puede
ser usada para investigar el origen de los R.C : una evidencia directa en fa-
vor del origen galdctico podria ser un decrecimiento de su densidad hacia la
periferia de la galaxia(no existen datos concluyentes al respecto}. De igual
modo 1a radiacion difusa de rayos v con energias de 3x10' - 3x10'% podrian
en si mismos servir como prueba de su origen galdctico, dado que el camino
libre medio de los fotones con estas energias en relacion a la creacion de pares
en el fondo de fotones de microndas no excede a ~ 300 Kpe.

La radiacién proveniente de fuentes puntuales también es de capital im-
portancia, puesto que permite investigar fuentes discretas de rayos v y debido
a que hace posible investigar directamente los objetos en los cuales los R.C
son acelerados. Es interesante senalar también, que debido a gune para la
radiacién v la galaxia es transparente en un amplio rango de energlas, v a
que ésta no es desviada por los campos electromagnéticos galacticos o inter-
galacticos, su deteccidén proporciona importantes pistas acerca de la ubicacion
de las fuentes. Hay que sefialar también que los neutrones y los neutrinos
ofrecen posibilidades similares.

En relacién a los rayos cdsmicos portadores de energias extremadamente
altas, la radiacién - también proporciona la posiblidad de poner a prueba
mediante experimentos las predicciones que hacen las teorfas de gran unifi-
cacién (defectos topolégicos). Estas teorias predicen un inusual contenido de
rayos v en relacién al contenido de protones[6] :

E, > 10"V, ~v/p>1
E, <10YeV, «v/p>107°
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1.2 Rayos césmicos en la atmdsfera

Cuando la radiacién césmica primaria penetra en la atmosfera de la tierra,
todo lo que sucede resulta de la interaccion de estas particulas primarias
con la materia que compone la atmosfera. El tipo de reacciones iniciales y
posteriores que se producen, dependen del tipo de primario v de la energia
que transportan.

Si el primario que llega a la atmdsfera es un rayo v, éste desaparcce al
iuteractuar con el campo eléctrico de algin dAtomo atmosférico dando lugar
a la creacién de un par electrén positrén. Este par de particulas a su vez,
al verse afectado en su trayectoria por el campo de algiin nicleo atmosférico
radfa un fotén, perdiendo de esta manera una fraccién importante de su
cnergia. Estos fotones, asi creados, pronto se materializan cn un nuevo par
electrén positrén v el proceso contintia. En cada nueva interaccion se crea un
par de particulas. Dos electrones surgen de un solo fotén : un electrén v un
fotén de un solo electron. Durante este proceso, la energia de una particula
individual se reduce, en media, a la mitad, esto trae como consecuencia que
el mimero de particulas se incremente al principio, mientras que su energia
se reduce a medida que la cascada evoluciona (ver figura 1.7a). A la larga,
como la energia original se ha compartido entre un nimero cada vez mayor de
particulas, la mayoria de los electrones no tienen energia suficiente para radiar
nuevos fotones y son, entonces, rdpidamente frenados por pérdidas de energia
a través de procesos de ionizacion. lgualmente, para el caso de los fotones
habrd un momento en el que su energia no sera suficiente para producir
nuevos pares de particulas electrén positrén, en consecuencia, llegado este
momento, son rapidamente frenados por colisiones Compton. De esta manera
la cascada electromagnética de particulas producidas “envejece” v termina
por extinguirse. A este tipo de cascadas se le suele asignar el nombre de
cascadas atmosféricas extensas KAS.

Si el primario que incide en la atmasfera es un protén o cualquier otro
micleo atémico, los procesos que se inician son de naturaleza cdistinta a los
descritos anteriormente. Tras la primera interaccidén con algin ntcleo at-
mosférico, vy dependiendo de la energia de la particula primaria, el tamano
de micleo. etc,.. pueden darse una variedad de procesos. Estos procesos
generan fundamentalmente micleones (protdén, neutrén) pero también piones
(T, w7, ), muones (i), kaones, etc. Los nucleones producidos tras las
interacciones hadrénicas tienen suficiente energia como para actuar como si
fueran particulas primarias produciendo a su vez nuevas interacciones con la
materia atmosférica, dando lugar a una “cascada hadronica”. Esta compo-
nente decrece con la profundidad y constituye sélo un pequeno porcentaje del
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Nucleo atmosferico

a) KK ctc. b)

Figura 1.7: Etapas iniciales del desarrollo de a)una cascada clectromagnética y
b)una cascada hadrénica tipica.

flujo de particulas en las capas bajas de la atmésfera. Los piones (7%, 77)
decaen en muones (,u) y los piones neutros (n°) en rayos . Estos tltimos
mediante la sucesién de los procesos electromagnéticos, descritos anterior-
mente, dan lugar a subcascadas electromagnéticas. Aparte de la componente
blanda o de electrones se observa una componente mudnica producida por el
decaimiento de los piones cargados, aunque éstos muones son particulas ines-
tables, los més energéticos pueden llegar hasta la superficie terrestre debido
a la dilatacién temporal relativista.

Los muones, producto de la desintegracién de los piones cargados, son
también inestables, pero gracias a efectos relativistas, algunos (los de ma-
yor energfa) pueden alcanzar la superficie terrestre. La componente “blan-
da o electromagnética” est4 formada fundamentalmente por electrones y
positrones que resultan de la produccién de pares y del decaimicnto de
los muones (ut,u~). Los positrones resultantes de la desintegracién de los
muones positivos y de la produccién de pares pierden energia en la atmdsfera
hasta desaparecer por aniquilamiento con electrones de los dtomos del aire,
mientras que los electrones con energias suficentes producen a su vez cascadas
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secunclarias ver figura 1.7h

A partir de los procesos antes sefialados se deduce que las particulas
(masa> 0) mds abundantes en una cascada producida por un rayo cASMICo
son los clectrones. El estudio de las propiedades de estas particulas secun-
darias, proporciona la posibilidad de inferir caracterfsticas de la particula
primaria. Las propiedades colectivas de los electrones producidos en una
cascada se pueden englobar en dos, a saber: el desarrollo lateral y ¢l de-
sarrollo longitudinal . La primera de ellas se refiere a la distribucion
(densidad) de electrones en un nivel dado de la atmdsfera en funcion de la
distancia al eje de la cascada, mientras que la segunda, nos indica la evolu-
cion del nimero de electrones a lo largo del eje de la cascada.

1.2.1 Desarrollo longitudinal

El desarrotlo longitudinal de cascadas atmostéricas iniciadas por rayos v o
electrones puede ser calculado explicitamente a partir de las ecuaciones de
difusion, o, usando técnicas de Monte Carlo en computadores. En éstas
cascadas pueden producirse también hadrones a través de procesos de foto-
produccion. Estos procesos son irrelevantes para la distribucion lateral y el
desarrollo longitudinal de electrones, dado gue los procesos electromagnéticos
son dominantes, sin embargo son muy importauntes para el cileulo de la dis-
tribucion de muones que se espera en la cascada. El desarrollo de la cascada se
describe usando el pardmetro s (pardmetro de la edad). Este es un pardmetro
que aparece en las soluciones de las ecuaciones de difusidén que deseriben el
desarrollo de las cascadas electromagneticas. E] valor de s varia desde cero,
en el punto de primera interaccion, hasta uno, en la zona de maximo desarro-
llo de la cascada(dinN () /dt = A(s), donde N es ¢l tamaiio de la cascada, ¢
es la distancia a lo largo de la cascada en longitudes de radiacién, v A{s) =0
cuando s = 1), v, alcanza un valor maximo de dos en la region en la cual
el nimero de particulas es menor que 1. Existe una expresion aproximada
para el desarrollo longitudinal producido por una cascada electromagnética
(ver por ejemplo[19]), a saber:

0.31
N, = —ecuxp[t(1.0 — 1.5Ins (1.5
y el ) )

donde N, es el numero de electrones en la cascada;y

Ef) .
v= 5 (1.6)
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donde E, es la energfa incidente , E, es la energfa critica y

3

s= ——*[1 e (1.7

es el pardmetro de la edad.

La componente electromagnética de las cascadas iniciadas por hadrounes
pueden ser consideradas como una superposicién de cascadas electromagnéticas
individuales generadas por el decaimiento de los piones neutros, por esta
razén estas cascadas no tienen un pardmetro de la edad bien definido. Dada
la gran complejidad de procesos que se producen en una cascada hadrénica
no se dispone de una solucion analitica para las ecuaciones que gobiernan
su desarrollo. Ademds, a muy altas energias el problema se incrementa de-
hido al hecho de que no se dispone de datos experimentales, por tanto los
resultados siempre son dependientes del modelo hadrénico elegido.

Numero de electrones

/b
05250 S0 750 1000 O 250 500 750 1000
Profundidad atmosferica X(g/cm”)

Figura 1.8: Desarrollos longitudinales de a) cascadas promedio iniciada porun
primario v y por un protén y b) cascadas individuales tipicas iniciadas por un
protén.

Existe una aproximacién analitica para el desarrollo longitudinal de cas-

cadas iniciadas por un protén, éstas basadas en cdlculos de Monte Carlo
(Gaisser y Hillas)[20]. La expresién

N(w) = Ny (Gade poueopmme=2) g
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donde X, cs el punto de primera interaccién, X, la profundidacd de maximo
desarrollo. N™* ol mimero de electrones en el maximo y A = 70 g/em?. Des-
cribe muy bien los datos de cascadas reales obtenidos en el experimento "Fly
eve”. En la figura 1.10a se muestra los desarrollos longitudinales promedio
para primarios v (linea continua) y protén (linea a puntos).

Como va mencionamos anteriormente, las cascadas hadrénicas estan for-
madas por subcascadas producidas por hadrones secundarios, esto trae como
consecuencia que el desarrollo longitudinal de electrones no sea una curva
suave. como sucede en las cascadas puramente electromagnéticas. No son
infrecuentes los casos en que se aprecian hasta dos maximos en estas dis-
tribnciones, la figura 1.8b muetras uno de estos casos.

1.2.2 Desarrollo lateral de electrones

La teoria de cascadas electromagnéticas proporciona una expresidn para la
distribucion lateral de electrones, que describe el desarrollo correspondiente
a una cascada promedio, esta viene dada por:

pulr) = (,f)gf(s, L) (1.9)

donde N es el niimero total de electrones en la cascada, ry el radio de Moliere,
v 5 la “edad” de la cascada electromagnética. La funcion f fue deducida de
la teoria de cascadas electromagnéticas por Nishimura y Kamata[21} v puede
ser representada por:

Fls, ._':_) — (f_)sz({ + i'_).s74,5 (4.5 — s)

r ry o 2al(s)'(4.5 — )

(1.10)

La funcidén completa es conocida como la funcion de distribucion lateral
NKG (Nishimura, Kamata, Greisen). No se debe olvidar que esta funcion re-
presenta el desarrollo lateral de electrones para una cascada promedio y que
las desviaciones respecto a ésta pueden ser grandes. En este punto es intere-
sante resaltar que, de acuerdo con la sugerencia hecha por Hillas, el ajuste
a la formula NKG mejora notablemente ain a intervalos radiales mayores,
st en ésta formula se sustivuye el radio de Moliere por la mitad <e su valor.
La figura 1.9 se muestra un caso correspondiente a una cascada iniciada por
un primario v para la cual el ajuste a la férmula NKG sin modificaciones, es
hueno.
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Figura 1.9: Desarrollo lateral de electrones. La linea representa el ajuste a la
funcién NKG

Ya se ha mensionado que las cascadas iniciadas por hadrones pueden ser
consideradas como una superposicién de cascadas electromagnéticas indivi-
duales producidas por el decaimiento de los piones neutros. Por tal motivo,
es de esperar que la distribucén lateral de electrones se vea influenciada por la
distribucién lateral de estos piones, distribucién que a su vez, estd determina-
da por el momento transverso de los procesos hadrénicos. En consecuencia es
esperable que la distribucién lateral de electrones en una casdada hadrénica
serd en general “mas plana” que la correspondiente una cascada puramente
electromagnética.

1.2.3 Radiacién Cherenkov

Este tipo de radiacién se origina cuando una particula cargada se mueve en
un mnedio con una velocidad mayor que la velocidad de la luz correspondiente
a ese medio. El origen de esta radiacién puede explicarse sin necesidad de
la mecanica cudntica. Una particula cargada polariza los 4tomos del mate-
rial, al repeler cargas iguales y atraer cargas contrarias, haciendo de éstos,
pequeiios dipolos (sélo posible en dieléctricos). Si la particula cargada se
mueve ripidamente en la materia, los d4tomos tras ella son polarizados, mien-
tras que delante de ella la polarizacién todavia no ha tenido lugar, pues la
interaccién eléctrica se propaga a través de la materia con la velocidad de
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la luz. Se origina asi un momento dipolar resultante en la posicion de la
particula (ver figura 1.10). Esta formacién y desaparicion rdpida del mo-
mento dipolar es la causa de la emisién de la radiacién electromagnética.
En general las ondas electromagnéticas de distintos puntos de la traza de
la particula se anulan mutuamente por interferencia. Sin embargo, si en el
medio, la velocidad de la particula sobrepasa a la velocidad de la luz, las
ondas se refuerzan en un frente de ondas que se emite con nn dngulo carac-
terfstico 8 con relacién a la direccién de la particula. Esta interferencia tiene
similitud con la ampliacién de las ondas de sonido en el cono de MACH en el
vuelo de un proyectil con una velocidad ultrasénica. La energfa minima que

Figura 1.10: Polarizacion de las moléculas atmosféricas producida por el paso de
una particula cargada de con velocidad a) inferior a la velocidad de la luz y b}
superior a la de la luz. ¢) frentes de onda de la radiacién Cherenkov (formacion
del cono Cherenkov).

debe poseer un electron para inducir fa produccion de luz Cherenkov viene
dada por:

0.511

V/(2)

Eopin = (1\/[("\f) (111)

donde

d=mn-—1 (1.12)
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siendo n el indice de refraccién del medio. El dngulo de emisién de luz
Cherenkov con respecto a la direccion de la particula viene dado por:

L
An
donde 3 = v/c¢ siendo v la velocidad de la particula y ¢ la velocidad de la luz

en el vacio. El namero de fotones Cherenkov generado en cada metro de la
travectoria de una particula de energia E viene dado por:

dN; Euin®, 6
_ = 4 / e —_ 3 1T ,
i mo(l — ( z )//\zd)‘) fotones/metro (1.14)

De la dependencia de con 1/X se deduce que gran parte de la radiacion
Cherenkov emitida pertenece a rango ultravioleta. En relacidén al estado
de polarizacién se sabe que el vector eléctrico de la radiacién Cherenkov es
perpendicular a la superficie del cono, y el magnético tangencial.

% gamma incidente

maximode {a cascada

# = cos™ (=) (1.13)

b)

16 km
(walor tipico)

frente de particulas
S

fotones cherenkov ‘

frente de

Figura 1.11: a) Cascada atmosférica tipica y flash Cherenkov. b) frente de
particulas y frente de fotones Cherenkov.

Como vya se ha sefialado anteriormente, en las cascadas de particulas pro-
ducidas por la incidencia de un primario c6smico en la atmésfera, se producen
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nna inmensa cantidad de particulas cargadas (principalmente electronesjque
se desplazan formando un frente, a velocidades mayores que la velocidad de la
luz en la atmoésfera, esto hace que paralelamente al desarrollo de la cascada se
produzca un frente de radiacion Cherenkov. Ambos frentes permiten recons-
truir la direccién de la particula primaria, en particular el frente Cherenkov
proporciona uan resolucion det orden de décimas de grado [22].

a) b)

150m r

densidad de fotoncs

c)

AR S S — —] p

| / —:9 150m

Figura 1.12: a) direcciones de incidencia de los fotones Cherenkov emitidos a
distintan alturas. y desarrollo lateral de luz Cherenkov inducida por electrones
que a) no sufricron dispersion coulombiana y b) teniendo en cuenta la dispresion
coulombiana.

Debido a que el indice de refraccidén de la atmdsfera no es un pardmetro
constante y que por el contrario éste depende de su estructura (densidad
en funcién de la alturaj, v debido a que los parametros de emision de la
radiacion Cherenkov dependen del indice de refraceién (ecnaciones 1.11-13)
existe una region preferente de llegada (ver figura 1.12a,b): a grandes al-
turas el angulo de emisién Cherenkov es pequerio pero en cambio la longitud
del camino recorrido hasta el nivel de observacion es grande, ocurrve lo con-
trario para puntos de emisién intermedios (mayor angulo de emision y corto
recorrido). La fig 1.12h muestra la distribucion lateral de luz producida por
una particula en incidencia vertical, en esta sc puede apreciar un maximo
(posicion preferente) denominado hump.

La distribucion de Ilnz Cherenkov en una cascada teal es por supuesto
diferente a la mostrada en la figura 1.12b, dado que entre otras cosas esta
formada por muchas particulas, la mayor parte de las cuales no se mueven en
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linea recta debido a la dispersién Coulombiana. Esto hace que en una casca-
da real la distribucién tipica sea semejante a la que se muestra en la figura
1.12¢. Es importante hacer notar que la distribucién a la que se esta hacien-
do referencia presenta grandes fluctuaciones debido a que las distribucion
longitudinal de particulas de la cascada es también un factor determinante.

En la actualidad las técnicas que utilizan esta radiacién para la detec-
¢i6n v caracterizacion de los rayos césmicos, se han convertido en poderosas
herramientas de investigacion (ver capitulos 3 y 4) [7],[23].

1.3 Deteccién de rayos coésmicos

Como ocurre en toda rama cientifica del conocimiento, la experimentacion es
la fuente de interrogantes, respuestas e inspiracion de modelos que explican
un determinado fendmeno. La investigacién de los rayos cosmicos no es ajena
a esta realidad. El campo de la investigacién experimental en rayos cosmicos
es muy activo como lo demuestra la gran cantidad de trabajos publicados y
la existencia de numerosos grupos de investigacién [7].

Los métodos que actualmente se utilizan para caracterizar un rayo cosmico
primario, esto es, para determinar su naturaleza, energia, direccion de inci-
dencia etc., son numerosos y muy variados, éstos pueden ser clasificados en
dos grandes grupos, a saber: métodos indirectos y métodos directos . En los
primeros, las particulas primarias inciden directamente en el detector, razdén
por la cual los dispositivos de deteccidn estdn situados en satélites, globos,
aviones, etc. Los métodos indirectos, tal como su nombre lo indica, no de-
tectan directamente la particula césinica, sino la cascada de particulas secun-
darias {electrones, muones, fotones,..etc) que éstas producen en la atmosfera.
para ello se utilizan dispositivos detectores situados en la superficie terrestre

Tal como senalamos en el capitulo 1, es la ripida caida del flujo de
particulas a medida que se incrementa la energia, la que da lugar a esta
distincién en las técnicas de deteccién. A medida que se incrementa el drea
efectiva del detector se incrementa también la energia méxima detectable .
De ésto podemos deducir que existe un limite técnico para los métodos di-
rectos pués lo satélites y globos tienen un drea limitada. En la actualidad las
energias maximas detectables por métodos directos estan sitnados alrededor
de 30 GeV para primarios v y del orden de PeV para hadrones. Existen
actualmente unos pocos satélites operando con detectores de rayos v de alta
energia, siendo el CGRO (Compton Gamma Ray Observatory) [24] el mas
representativo. El CGRO consta de cuatro instrumentos, OSSE, BATSE,
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COMPTEL y EGRET, cada uno dedicado a una zona del espectro, siendo
EGRET el que puede acceder a energias mds altas (hasta aprox. 30GeV),
BATSE es un detector de burst de rayos .

tecnicas otras
cherenkov tecmcas

~ Satelites

P sistemas

: P en tierra

H H f
R A
1wt 10t 10® 107 100 10® 10" 10t 10’ 1™ 0™ ot

Energia del foton v (eV)

Figura 1.13: Técnicas utilizadas correspondientes a cada rango de encrgia para
i primario -y.

En los métodos indirectos se detectan las particulas secundarias que
un primario produce al incidir sobre la atmdsfera, éstas pucden ser: elec-
trones (matrices de centelladores), muones (contadores de muones), fotones
Cherenkov (telescopios, matrices de contadores de luz Cherenkov ), fotones
de la fluorescencia producidos por la desexcitacion de las moléculas de Ny
(experimento 'Ojo de Mosca’), ondas de radio [25] etc. Las caracteristicas
especificas del detector y su potencialidad dependen de la componente de la
cascada que se utiliza para caracterizar el primario ¢cédsmico. Existen muchos
experimentos que utilizan mas de una componente de la cascada para incre-
mentar la eficiencia de deteccidn [22]. Estos métodos indirectos, presentan
un limite inferior en la energia detectable, éste proviene del hecho de que pri-
marios con energias muy bajas no son capaces de crear particulas ¢ue lleguen
a tierra en nimero suficiente. Esta cota inferior en la energia depende de la
técnica especifica empleada siendo los telescopios Cherenkov los que alcanzan
energias mas bajas.

1.3.1 Matrices de centelladores

Son detectores formados por un conjunto de contadores de particulas car-
gadas, dispuestos segin un cierto patron (que es caracteristico de cada expe-
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rimento). Estos dispositivos muestrean la componente electromagnética (e
v rayos v secundarios) de la cascada en el suelo. Midiendo la intensidad y el
tiempo de llegada de las seiiales es posible reconstruir el frente de la misma
v estimar asf la direccién y energia de la particula primaria que la inicid.

Un contador tipico usa un pléstico centellador de gran tamano (superficie
> 1 m?) para detectar eficazmente la llegada del frente. El espesor del
pléstico puede variar entre uno y varios centimetros, y la luz emitida por el
mismo es detectada por un fotomultiplicador. En ocasiones [22], se coloca una
plancha de plomo sobre el centellador con el fin de detectar la componente de
rayos v secundarios, mucho mas numerosos y con mejor definicién temporal
que los electrones. Estos detectores tienen una energia umbral de deteccién
comprendida entre los 5 TeV y 1 PeV, la cual depende de la altura del nivel
de observacién vy de la granularidad de la matriz.

La utilizacién de este tipo de detectores comenzd en los anos 40 con el
trabajo pionero de de un grupo de investigadores del Instituto de Tecnologia
de Massachusetts. Desde entonces se han venido desarrollando detectores de
diversos tamarfios v con diferentes espaciado de red. Con estos dispositivos se
han podido detectar particulas con energias primarias de hasta cerca de 10%
eV. La tabla 1.1 nos muestra algunos detectores con una pequena descripcion
de sus caracteristicas mas importantes.
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Intervalo
> le energiz
Experimento altitud superficie (m?) (e EneTEa
» -r N4 y 2 .\ - .
localizacion (g/cm?) (,ubu'a}rtl;d espectro
sensible (V)
Tibet AS., 9. 104
FAng . . ’ W13 1 16
Yangbaying 606 49 % 0.5 10 0
BASIJE 0.8 -10* 13 e
3 - =10
Chacaltaya 520 13x420x1 510
CASA-MIA 2-10° i > 16
Dugway 870 1089 x 1 5o 10 10
EAS-TOP 10° - 4 anle
Gran Sasso 810 35 x 10 510 10
HEGRAA 4 * 104 13 15
La Palma 800 243 x 1 107 =10
MSU 0.5-10° o 10ls  a 1nl?
Moscl 1000 110 x 3 310" —=3-10
SPACE-1 6-10° . 15
Polo Sur 695 24 x 1 10 =410
Tien-Shan 210 i "
Tien-Shan 690 37 x 0.75-2,1 x 14 W= —2-10
105,20 10°
AGASA A1:156 x 1,A20:12 x 2.2 7 120
Akeno 920 100 - 10° 107 =10
AT00:111 x 2.2
Yakutsk 30 - 10° " -
‘akutsk 1020 60 x 4 10710

Tabla 1.1.Caracteristicas de algunos detectores de particulas cargadas produci-
das en cascadas atmosféricas extensas
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1.3.2 telescopios de luz Cherenkov

Estos dispositivos estan formados, bdsicamente, por un gran espejo que enfo-
¢a la luz Cherenkov producida por la cascada en una matriz de fotomultipli-
cadores de alta sensibilidad y respuesta rdapida que detecta la imagen corres-
pondiente. Estos intrumentos se diferencian unos de otros, por el tamanno
del espejo v por la disposicidn, nimero, sensibilidad, etc. de los fotomulti-
plicadores.

De todos los dispositivos instalados en tierra son estos los que tienen el
mds bajo umbral de deteccidn, en particular el telescopio del observatorio
de Whipple [26] ha logrado un valor de 250 GeV. Para estos telescopios se
ha ideado un método de separacién gamma/hadrén, denominado “técnica de
imagen” (imaging technique)[17],[23], mediante el cual se ha logrado detectar
varias fuentes (Crab, Mrk 421, etc.) con alta significancia. La tabla 1.2
muestra algunos obsetvatorios que hacen uso de esta técnica.

Experimento altitud | didmetro del espejo | umbral
localizacién (km) (m) (TeV)
CANGAROO
Woomera Australia 0.0 3.8 1.0
Durham r
Narrabri Australia 0.2 7.0 0.1
CAO,Ukralne 51 . .
Crimea
Lebedev,CIS _
Tien Shan 3.3 3.925 1.0
HEGRA ] -
La Palma,Espana 2.2 5x4 0.5
Do 2.3 10,11 0.35,0.55
Arizona
CAT“,]_F‘ranc:a 15 18 0
Pirineos
Japanese array
Utah 1.3 3,3 1.0
TACTIC -
Monte Abu,India L3 3.5 1.0

Tabla 1.2.Algunos observatorios de luz Cherenekov atmosférica que hacen uso
de la técnica de imagen.
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También se estan utilizando plantas solares debido a su gran drca de
recoleccién de luz Cherenkov [27],[28],[29]. recientemente el experimento CE-
LESTE ha comunicado la detetccidn de rayos v de 50 GeV procedente de la
nebulosa del Cangrejo.

1.3.3 Matrices de contadores de luz Cherenkov
atmosférica

Es un tipo novedoso de dectector cuyo prototipo es el array AIROBIC en
HEGRA [22] (rcecientemente el experimento CASA MIA ha instalado un de-
tector similar: BLANCA [30]). Consiste en una matriz de contadores de luz
Cherenkov atmosférica con gran aceptancia angular (AICA’s ). Estos detec-
tores pueden reconstruir la distribucién lateral (o radial) de luz Cherenkov
con gran precision y, a partir de ésta, obtener informacién sobre el desarrollo
longitudinal de la cascada asi como de la naturaleza y cnergia de la particula
incidente,

El umbral de deteccion de estos instrumentos se encuentra entre los co-
rrespondientes a los telescopios Cherenkov v los arrays de centelladores, v
en comnparacién con los primeros, que sélo pueden observar una fuente a la
vez, los AICA’s, al igual que las matrices de centelladores, tienen la ventaja
de poder observar una gran regién de la esfera celeste simultaneamente y
por tanto no necesitan de un mecanismo de seguimiento. El problema que
lleva asociada esta técnica es la integracion del fondo de la luz del cielo noc-
turno sobre un gran dngulo sélido, lo que limita la sensibilidad de deteceion
y determina por tanto la energia umbral.

Irente a las matrices de centelladores, los AICA’s presentan una mejor
resolucion angular (entre (0.1° y 0.2°%) debido a la mejor definicion del frente de
luz Cherenkov respecto al frente de particulas de la cascada electromagnética.
En primer lugar, la densidad de fotones Cherenkov es superior en varios
érdenes de magnitud {un factor de 107 para una cascada de 240 TeV) a la de
particnlas (electrones v rayos v secundarios), y el tamano del disco es mas
extenso para los primeros. Ademads, la dispersién temporal de los fotones
Cherenkov es menor que la de las particulas.

Por otro lado, la medida de la luz Cherenkov proporciona una estimacion
mas precisa de la energia primaria que la que se obtiene a partir <el ntimero
de electrones [22|. Esto se debe al caracter calorimétrico de dicha medida,
puesto que, en primer orden, la intensidad de hiz Cherenkov es proporcional

"Angle Integrating Cherenkov Arrays.
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a la pérdida total de energia de las particulas cargadas, la cnal es a su vez
proporcional a la energia electromagnética total que desarrolla la cascada
durante su evolucién en la atmdsfera.

La tinica desventaja de las técnicas de luz Cherenkov es que sélo se pueden
utilizar en noches sin luna v con el cielo completamente despejado, en con-
traste con las matrices de centelladores, que disponen de un tiempo de ob-
servacién practicamente ininterrumpido (24 horas al dia).

1.3.4 Detectores de fluorescencia atmosférica

En la actualidad existe un tdnico detector de este tipo para el estudio de
cascadas atrmosféricas, es el llamado “ojo de mosca” (o Fly's Eye)[31],[32] en
el estado de Utah (EEUU), que utiliza la técnica de deteccién de la luz de
fluorescencia producto de la desexcitacion de las moléculas de IV, atmosférico.
El Fly’s Fye consiste en una disposicién de 880 fotomultiplicadores mirando
al cielo, agrupados en 67 conjuntos de 13 fotomultiplicadores. Cada conjunto
se encuentra en el plano focal de un espejo parabélico de 1.5m de didmetro
v recibe la imagen de una regién diferente de la esfera celeste, cubriéndose
de esta forma la casi totalidad del cielo.

Debido a que la emisién de luz de fluorescencia es isétropa en todas la
direcciones, sélo una pequena fraccién de la misma alcanza el detector, por
lo gque esta ténica sdlo es aplicable en un rango de energias suficientemente
alto (> 0.1 EeV). La ventaja de este tipo de dispositivos radica en que es
posible detectar cascadas cuyo eje puede encontrase a varios kilometros de
distancia, con lo que se cubre un gran volumen de la atmdsfera. Por otro
lado, la direccién de llegada se estima a partir del tiempo de llegada de la
luz a los difetentes fotomultiplicadores.
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Capitulo 2

Método de simulacion

Para la realizacion de este trabajo se ha empleado la versién 4.06 del codigo
CORSIKA (COsmic Ray SImulation for KAscade) [1] desarrollado original-
mente para el experimento KASKADE [2]. Se han realizado algunas modifi-
caciones v adiciones al cédigo con el fin de llevar a cabo los objetivos de esta
investigacion. En lo que sigue se hace una breve descripciodn del cddigo, asi
como de las modificaciones v adiciones hechas al mismo.

2.1 Cédigo CORSIKA

Este programa consiste en un paquete de subrutinas para la simulacién por
Monte-Carlo de la evolucién de una cascada de particulas en el aire iniciada
por diversos tipos de primarios (rayos v, nidcleos atémicos, etc) con energia
no superior a 10'7e¢V . Esta versién incluye la simulacién de 16 particulas
clementales (v, ¢*, 7%, #+, u*, K/, K* p,n, pyn), asi como de micleos
atomicos con nnmero de masa atémica de hasta A=>56. Todas estas particulas
son transportadas a través de la atmosfera, pudiendo sufrir interacciones,
aniquilaciones o desintegraciones. Algunas particulas de vida corta, como los
mesones 1 ¥ p v los hiperones A y £, no aparecen explicitamente en los pro-
ductos de reaccidn, sino que se transforman inmediatamente en sus produc-
tos de desintegracion. Los 7°, también son transformados inmediatamente
en rayos v tras su creacion, ya que tienen una vida media muy corta (no se
considera el proceso 7 — eTe” v, que tiene una probabilidad de tan sélo
1.2%). Sin embargo, los piones cargados y los kaones tienen una vida media
mas larga v la desintegracion compite con las desintegraciones nucleares. Los
muones son transportados sin sufrir colisiones nucleares, aunque si se ticne
en cuenta su posible desintegraciéon (@ — ¢ + v + v,) ¥ sus deflexciones
debido al scattering miultiple de Coulomb. A los hadrones cargados no se
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les aplica el scattering Coulombiano. Los neutrones se consideran particulas
estables, al tener una larga vida media. Por otro lado, a todas las particulas
cargadas se les aplica una pérdida continua de energia debido a la ionizacion
del aire, v también se considera la posible desviacion de su trayectoria por
efecto del campo magnético terrestre.

La atmosfera adoptada por CORSIKA consiste en Ny, Oy y Ar en la
proporcién 78.1%, 21.0% y 0.9% respectivamente. La variacion de la densidad
del aire con la altura se ha parametrizado siguiendo el modelo de Linsley,
basado en la atmodsfera estandar americana. Para ello, ésta se ha dividido
en cinco capas. En las cuatro primeras la densidad sigue una dependencia
exponencial con la altura, mientras que en la mas alta la dependencia es
lineal. El limite superior de la atmdsfera se ha establecido en una altitud de
112.8 km, por encima de la cual la densidad se considera nula.

En la versién 4.06 de CORSIKA las interacciones hadrénicas vienen de-
scritas por dos modelos distintos dependiendo e la energia de la particula.
Para una energia en centro de masas Eqp > 10 GeV se utiliza una subruti-
na hasada en un algoritmo de Capdevielle [3], inspirado a su vez en el Modelo
Dual de Partones (DPM) [4], mientras que para energias mas bajas se nti-
liza el modelo GHEISHA [5]. En el Modelo Dunal de Partones, la interaccion
se produce entre los quarks v gluones de las particulas que interaccionan .
Los productos de la colision resultan de la hadronizacion del estado final de
quark. Las figuras 2.1 muestra como ejemplo una cascada atmosférica en
incidencia vertical iniciada por un protén de 300 GeV, tal v como la simula
CORSIKA. Se puede apreciar claramente, las subcascadas electromagnéticas
tipicas de cascadas producidas por hadrones y los procesos descritos en el
capitulo anterior.

Para la simulacién de las interacciones electromagnéticas se ha nsado
el codigo EGS4 [6] que es parte integrante de CORSIKA. El Codigo EGS
(Electron-Gamma Shower) es un paquete de rutinas para la simulacién, por
el método de Monte-Carlo, del transporte acoplado de electrones, fotones y
positrones en una geometria arbitraria y a través de cualquier material de
densidad constante. FEn la versién 4 de EGS (EGS4), los fotones pueden
ser simulados hasta una energia minima de 1 KeV, mientras que para los
electrones y positrones la energia minima es de 10KeV. Los procesos fisicos
que se consideran en EGS4 son:

> Conversién de rayos v en pares e~ /e™.

> Dispersion Compton de fotones.
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o> Efecto fotoeléctrico.

> Dispersion Rayleigh coherente (opcional).

> Radiacién de Bremsstrahlung por e®’s.

> Pérdida continua de energia de e*’s, descrita por la férmula de Bethe-
Block.

b Scattering de Moliere miltiple de €’s, por colisiones eldsticas con
nicleos atomicos.

b Scattering Mgller {(ete™) y Bhabha (ete™).

v

Aniquilacién de positrones con electrones.

Como las secciones eficaces de interaccién (creacion de pares, efecto Comp-
ton o efecto fotoeléctrico) de los fotones con la materia son muy pequenas,
éstos son transportados entre interacciones consecutivas sin que ello supon-
ga un gasto excesivo de computacién. En cambio, en el transporte de elec-
trones, debido a su alta seccidn eficaz para la colisién con electrones y niicleos
atdmicos, se hace imposible simular todas las interacciones. Por ello solo se
consideran interacciones discretas para los electrones en la emision de fotones
de Bremsstrahlung y el scattering Meller (o emisién de rayos ¢}, mientras
que el resto de colisiones ineldsticas con electrones atdmicos con una cesion
pequeiia de energia vy las dispersiones por nticleos resultan en una perdida
continua de energia y un cambio global de la direccion del electron.

La figura 2.2 muestra un ejemplo de una cascada electromagnética inicia-
da por un rayo-v que incide verticalmente en la atmdsfera cuya energia es de
300 GeV, tal como la simula CORSIKA. La comparacion de las figuras 2.1
v 2.2 muestra algunas de las caracteristicas diferenciadoras de las cascadas
iniciadas por rayos v y por protones; como ¢jemplo podemos destacar que la
propia estructura de la cascada presenta grandes diferencias. Eun las cascadas
iniciadas por protones se producen subcascadas claramnente diferenciadas las
cuales pueden trasmitir fracciones de energia apreciables, por el contrario, en
las cascadas producidas por rayos v la estructura de la misma es mucho mds
regular. Un estudio mas detallado de las diferencias entre éstas cascadas se
realiza en el capitulo 4.

Para la simulacién de la generacion de luz Cherenkov se ha aplicado cl
algoritmo descrito en [7]. El niimero de fotones en un intervalo de longitudes
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de onda (A1, Ag) emitidos por unidad de longitud dN,/dx fue calculado me-
diante las conocidas relaciones:

diN, , {1 1\

— oSt tT———— 2145
dx \)\1 /\2}
)= acos( ) (22
= aCoSs|— Z.2
¢ an

donde v es la constante de estructura fina, 3 es la velocidad de la particula
en unidades ¢ y n el indice de refraccién .
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Figura 2.1: Cascada atmosférica de et iniciada: pOl‘ un protén en- mcldencm
vertical y con 300 GeV de energia. . -
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Figura 2.2: Cascada atmosférica de ed- iniciada por un rayo 7 en incidencia
vertical y con 300 GeV de energia. :
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2.2 Adiciones al programa CORSIKA

Como ya se ha mencionado, se han realizado algunas adiciones y modifica-
ciones en el programa. A continuacién, pasamos a describir las caracteristicas
de éstas.

2.2.1 Transporte de particulas y radiacién Cherenkov

Debido a que la mayor parte de la luz Cherenkov es generada por los elec-
trones de la cascada fue necesario una cuidadosa simulacion de la compo-
nente EM. Por este motivo se ha empleado la opcidén que hace uso del cddigo
FEGS4. El scattering eldstico de los electrones por los niicleos y por electrones
atémicos es tratado transportando los electrones a través de un paso fijo y
luego determinando el dngulo de scattering efectivo y la verdadera longitud
de camino usando la teoria de scattering multiple de Moliere. Con el fin
de hacer la simulacién de luz Cherenkov lo mas precisa posible se optd por
elegir un tamaifio de paso suficientemente pequeiio. Sin embargo el tiempo de
computo crece rapidamente a medida que reducimos el tamaiio de paso. La
version oficial de CORSIKA v4.06 usa tamaiios de paso que son mayores que
los recomendados por los autores de EGS4. En principio, esta modificacion
tiene efectos despreciables en las propiedades de la componente de electrones
a nivel de observacién y rango de energias del experimento KASKADE. Sin
embargo la luz Cherenkov detectada en el observatorio es producida por los
electrones a lo largo de su camino en la atmoésfera y por tanto tamaros de
paso anormalmente grandes hacen que las trayectorias de los electrones sean
menos sinuosas de lo que son en realidad, y por tanto, cascadas simnladas
asi envian mads luz al core que la que envian cascadas reales. Con el fin de
evitar esta impresicién, se ha usado en este trabajo el valor de tamano de
paso recomendado por los autores de EGS4.

para la simulacién de la generacion de luz Cherenkov sc ha empleado un
modelo atmosférico mas realista que el propuesto en [7]. En CORSIKA, la
dependencia de la densidad atmosférica p, con la altitud A es parametrizada
de acuerdo al modelo que divide la atmdsfera en cinco capas. Para la capa
mas alta (b > 100 km), se asume un dependencia lineal entre la altura h y la
masa que estd por encima #, mientras que para el resto de las cuatro capas
(100 < h(km) < 40, 40 < h(km) < 10, 10 < h(km) < 4 and 4 < h{km) < 0)
se asume que # decrece con h de acuerdo a la siguiente relacion :

th) =a+b-e ™" (2.3)
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donde a. b y ¢ son pardmetros que dependen de la capa atmostérica en con-
sideracién . FEsta parametrizacién que proporciéna una precisa descripeion
de la atmasfera, presenta la ventaja de que p, puede ser facilmente calculado
a partir de £. Sin embargo, la primera derivada de t(h) es discontinua en
las fronteras de las capas (4, 10, 40 y 100 km altitud). Como consecuencia,
la distribucién radial de luz Cherenkov producida por una particula de alta
energia moviéndose verticalmente en una atmdsfera con estas caracteristicas
muestra discontinuidades a distancias radiales asociadas con las fronteras de
las capas antes senaladas a través de la ecuacion anterior. Inclusive, después
de los efectos que produce en los electrones el scattering coulombiano, la
distribucién radial de luz Cherenkov mantiene ain ciertas discontinuidades
relacionadas con el modelo de atmdsfera usado, particularmente a bajas en-
crgias. Debido a que el indice de refraccion de la atmdsfera se calcula a
partir de una expresion del tipo n = 1 4+ 7 donde el pardmetro n es propor-
cional a la densidad atmosferica, se ha utilizado el valor de 1 a partir de la
parametrizacion dada por Hillas (1982)

{ 273.2
1030 204 +6691 -1

E™a eleccidn evita los problemas de discontinuidades en el desarrotlo lateral
de luz Cherenkov, que hemos sefialado anteriormente. Por lo tanto el uso
combinado de la ecuacién (2.3) para el cdlculo de # en ¢l punto de emisién
v las ecuaciones 2.1 y 2.4 para el cilculo del dngulo de cmisién Cherenkov,
proporciona una determninacién precisa de la distribucién radial de luz. El
valor de 3 (ver ecuaciones 2.1,2.2) fue calculado de modo preciso para todas
las particulas que emiten luz Cherenkov.

1 = 0.000296 - (2.4)

CORSIKA no incluye la atenuacion de la luz Cherenkov en la atmésfera.
Sin embargo, el cddigo proporciona la altura de produccion para cada fotoén,
por tanto, resulta facil implementar los algoritmos para que la simulacidn
considere el efecto de atenuacion que produce atmoésfera: scattering Mie [8],
scattering Rayleigh [9] y también la absorcidén por ozono [10].

Los efectos antes indicados han sido tratados utilizando un modelo simple
[11], en el que el coeficiente de trasmision ' para fotones emitidos con un
angulo @ respecto de la vertical, entre dos alturas ) ¥ As, csa [uncion de la
longitud de onda A, tal ¥ como se expresa a continuacion

T = TRayi ' Tﬂ-?’ic ' Tozon() (25)

X, — Xo| . 400

Troy = exp|—

X R %\{ TUTT a)
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ha
Tarie = e:z:p[wﬁé(exp(—hl/hwf) —exp{—ha/har))] (2.7)

Tozono - 6$p[aozono : (X]OZ - ng)] (28)

donde X; es el espesor atmosférico (en g/em?) por encima de la altura h;
en la direccién #. Xg es el recorrido libre medio para el scattering Rayleigh
(X [\ = 400nm] = 2970g/cm?). La costante Iy que depende de la longitud
de onda [12], es el recorrido libre medio en aerosol, ¥ hyr (~ 1.2Km) es la
escala de alturas para la distribucién de aerosol. X% es la masa de ozono
atmosférico (en g/cm?) por encima de la altura h; en la direccidn 8 v a,, es
el coeficiente de absorcién el cual es dependiente de la longitnd de onda de
la radiacién Cherenkov.

2.2.2 Métodos de aceleracion

Evidentemente la generacién y transporte de todos los fotones Cherenkov
individualmente necesita una cantidad enorme de tiempo de computacion,
particularmente a altas energias. Por esta razén, CORSIKA proporciona la
posibilidad de agrupar los fotones en paquetes (bunch), a cada uno de los
cuales le corresponderfa un mismo punto y dngulo ¢ de emisién [7]. Estos
paquetes son tratados como un inico fotén. En principio, este proceso de
aceleracién puede aumentar las fluctuacidnes estaditicas, por tal razdén se ha
clegido cuidadosamente el tamaho de los paquetes de fotones de forma tal,
que no afecte apreciablemente a los resultados obtenidos. En el capftulo 3 se
hace un estudio detallado de los efectos de este método de aceleracién.

Para la simulacién de cascadas con energias mayores que 1 TeV fue nece-
sario implementar un método adicional de aceleracién. Se ha usado el método
propuesto por Hillas {13] conocido como thin sampling. Esta técnica consiste
hdsicamente en elegir una energia de demarcacion F,; = ¢, (Hillas sugiere
un valor de £ = 107* ) a partir de la cual se establece que serdn seguidas
en la simulacién todas las particulas cuya energia sea mayor que Ey v solo
una fraccién de aquellas que tengan energias menores. Se establece que la
probabilidade de que una particula con E < Ey no sea descartada de la
simulacién sea de p=FE/Ey al tiempo que se le asigna un peso w=1/p. Cuan-
do una de tales particulas interacciona, los secundarios producidos se re-
tienen con una probabilidad p’=E/E,uision asignandose un peso w'=w/p’ a
la particula retenida. El proceso descrito asegura la conservacion del nimero
de particulas totales y de la energia total. En este trabajo, la energia de
demarcacion se eligio suficientemente baja Eq = 107°. L, de modo tal que no
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afectase apreciablenmente las fluctuaciones estadisticas. Con el fin de evitar
sobreestimar la influencia de los procesos de fotoproduccion debido a la uti-
lizacion de la téenica del thin sempling, la simulacion no contempla éste tipo
de procesos.

2.2.3 Parametros de entrada y datos de salida

A continnacién se hace una descripcidn de los parametros de entrada asi
como del tipo de informacion obtenida en la simulacidm.

Parametros de entrada

El fichero de entrada contenia la siguiente informacion:

1. niveles de observacion
500, 600, 700, 800, 900, 1036 g/r;’m2

2. angulo de incidencia
0¢ (perpendicular)

3. tipo de particula
1 (rayo v},14 (protédn)

4. rango de energia ¢ indice espectral(vy)
0.01 — 10 TeV energia fija (capitulo 3)
1TeV — 10 PeV v = —1 (capitulo 4)
No se ha seguido en la generacion de sucesos el espectro de energias
observado; en su lugar, el nimero se sucesos simulados ha seguido una
funcién que decrece mds lentamente (v = —1, en lugar de -2.75). De
este modo se ha conseguido una estadistica razonable a energias altas
sin necesidad de producir un numero excesivo de cascadas con haja
energia. Posteriormente, a la hora de calcular propiedades globales, se
ha asignado el peso apropiado a cada suceso para reproducir el espectro
correcto.

5. energia de corte E,, es decir la energia minima hasta la cual se sigue la
simulacion.

E.lex) =5 MeV

E.(p£) = 100 MeV

E.(hadrones) = 100 MeV
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6. energia de delimitacion £y
E,=107°E,
s6lo se utilizé para en rango energia 1 TeV - 10 PeV.

7. Intensidad de campo Magnético terrestre
B=0
Las cascadas se han simulado sin tener en cuenta el efecto del campo
magnético terrestre, dado que a las energfas consideradas su efecto no
es muy significativo y a que no estamos interesados en un localizacion
especifica sobre la superficie terrestre.

8. tamano de bunch: valores comprendidos entre 1 - 500
ver capitulos 3 v 4.

9. intervalo espectral de la luz Cherenkov [A1, Az
ver capitulos 3 y 4.

Datos de salida

Los valores de los parametros fisicos necesarios para la elaboracién del pre-
sente trabajo, se obtuvieron durante la simulacién almacenando los datos
en los histogramas correspondientes. Para cada cascada se ha registrado el
desarrollo longitudinal de todos los et con energias mayores gque 5 MeV, de
los et con energias mayores que 5 MeV y con energias mayores que la nm-
hral de produccién de radiacion Cherenkov. se han registrado también para
cada nivel de observacién la distribucién radial de ex para ambos casos y la
distribucién lateral de luz Cherenkov. La figura 2.3 muestra un ejemplo co-
rrespondiente a una cascada iniciada por un rayo v de 215 TeV en incidencia
vertical.
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Figura 2.3: Histogramas obtenidos durante la simulacién de una cascada iniciada
por un rayo v de 215 TeV en incidencia vertical : a) Distribucion racial de luz
Cherenkov (arriba), desarrollo lateral de electrones {abajo) correspondientes a pro-
fundidades atmosféricas de 500, 600, 700 y 800 g/cm?. b) Desarrollo longitudinal
de particulas.
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2.3 Libreria de cascadas atmosféricas

Para la realizacién de este trabajo de ha creado una libreria de cascadas
iniciadas por primarios de dos tipos (rayos v y protones), con energias desde
10 GeV hasta 10 PeV, un dngulo de incidencia (0°) y 6 niveles de observacion
(500, 600, 700, 800, 900 y 1036 g/em?). La libreria contienc alrededor de
31000 cascadas que fueron generadas en varias maquinas. Il tiempo total de
computaciéon (CPU) equivale a 19 meses en un Pentiun II 233 Mhz.

Primario | energia fija (TeV) | energia continua (TeV)

B, <1|1<E, <10 |[[1,100] ( 100,10000 |

v 3500 150 5500 2200

proton 5800 200 9000 3800
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Capitulo 3

Rango de telescopios: 0.01 - 10
TeV

Como ya se menciond, la radiacién Cherenkov es emitida por particulas
cargadas que superan la velocidad de la luz correspondiente al medio que
atraviesan. Esta radiacion es altamente direccional pués la luz Cherenkov
llega en forma de cono estrecho centrado en el eje del haz y es justamente
esta propiedad la que aprovechan gran parte de los telescopios de rayos v en
la zona del TeV para la localizacién de fuentes puntuales. Los casi 50 anos de
experiencia en esta técnica han logrado que en la actualidad los telescopios de
imagen-Cherenkov se hayan establecido como la técnica para la astronomia
de rayos v en el llamado rango de muy altas energias (VHE} [1], [2].

Una de las propiedades que caracterizan a estos telescopios es la minima
densidad de fotones Cherenkov provenientes de una cascada, que es capaz de
distinguir sobre las fluctuaciones del fondo de luz nocturna. Esta densidad
minima de fotones determina béasicamente la energia umbral de un detector
de luz Cherenkov. El valor tipico de muchos telescopios Cherenkov en fun-
cionamiento es de alrededor de 1 TeV aunque existen varios telescopios cuyo
umbrales son de alrededor de 0.25 TeV [3],[4],[3]. Cabe destacar en particn-
Jar el telescopio Cherenkov del observatorio de Whipple por ser el pionero
en la deteccién de rayos v de VHE de la nebulosa del cangrejo y el objeto
extragalictico Makarian 421.

Las prometedoras observaciones llevadas a cabo con esta técnica junto
con los descubrimiento de gran cantidad de fuentes puntuales con energias
del orden de algunas decenas de GeV realizadas por EGRET ha promovido la
construccién de numerosos telescopios que intentan reducir la energia umbral
15),16},(7],[8],{9],[10],[11],[12] con el fin cubrir la zona de energias comprendidas
entre la maxima accesible a los dispositivos situados en satélites y la energia

53
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umbral de los actuales telescopios situados en tierra{~ 20Gel — ~ 300GeV).
Como ya se menciond en 1.3.2 se estdn utilizando plantas solares como obser-
vatorio de rayos v [13]; estas instalaciones proporcionan un arca de deteccidn
de Iuz Cherenkov mucho mayor comparada con los telescopios y por tanto
se espera alcanzar con estos dispositivos energias umbrales ain mas bajas

[14],[15],[16].

Para el disefio de detectores de luz Cherenkov utilizados en astronomia de
ravos + es necesaria una simulacion detallada de los procesos que tienen lugar
cuando una de estas particulas incide en la atmdsfera de la tierra . Varios
codigos de simulacion de cascadas atmosféricas estan siendo utilizados por
distintos grupos experimentales. Desafortunadamente la comparacion entre
los diferentes coédigos no es facil debido a que muchos de los resultados de la
simulacion incluyen las caracteristicas concretas del detector para el cual se
estd llevando a cabo el calculo . A esto se suma las distintas localizaciones
{altitud) de los observatorios.

La figura 3.1 nos muestra a modo de ejemplo, una cascada atmostérica con
su correspondiente distribucién de fotones Cherenkov en tierra. Esta figura
corresponde a una cascada iniciada por un protén de 350 GeV en incidencia
vertical, v la distribucién de luz, a un observatorio situado a una altitud de
3000 m. Se han resaltado (trazo grueso) las trayectorias de los hadrones y
muones cuva energia sobrepasa el umbral de produccién de luz Cherenkov.
Se puede apreciar claramente que la distribucién de luz Cherenkov presen-
ta un alto grado de inhomogeneidad lo cual es un reflejo de los procesos
hadrénicos, fundamentalmente del alto momento transverso que produce una
dispersion de las partfcu]as secundarias que es especialmente importante a
bajas encrgias (~ Gel’). En esta figura se puede apreciar la significativa
contribucién de los muones a la radiacién Cherenkov con la tipica forma de
anillo. También se ve la nube de fotones Cherenkov en tierra producidos por
los electrones de la cascada (trazo negro).

En fo que sigue de este capitulo presentamos los resultados de un estudio
sistematico de las propiedades de la luz Cherenkov producida por cascadas
atmosféricas iniciadas por rayos v y por protones en incidencia vertical tal
como se observarian a distintas altitudes que van desde una profundidad
atmosférica de 500 g/ecm? hasta el nivel del mar. Las energias primatias
consideradas cubren un rango que va desde 0.01 hasta 10 TeV. Se estudian
por ejemplo el espectro de la luz recibida en tierra, las distribuciones radiales
de Iuz Cherenkov poniendo especial atencidn en las fluctuaciones. También se
hace una estimacién del area cfectiva para telescopios Cherenkov localizados
a varias profundidades de observacion X ..
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Los calculos realizados no incluyen la simulacién de ningin detector es-
pecifico, sin embargo los resultados presentados aqui son de gran interés en
el desarrollo de la nueva generacién de detectores de luz Cherenkov, pues
permiten una primera estimacion de las senales esperadas.
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Figura 3.1: Cascada atmosférica de particulas producida por un protén de 350
GeV en incidencia vertical. trazo: negro (e+), rojo(u=+}, verde(rx), azul(protones
y neutrones). Las lineas més gruesas (muones y hadrones) representan particulas
que superan ¢l umbral! de produccién de luz Cherenkov. En la parte inferior se
representa los puntos de impacto de los fotones Cherenkov, para un observatorio
situado a 3 km de altitud.
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3.1 Espectro de longitudes de onda

Para este rango de energias el intervalo espectral de la radiacidon Cherenkov
considerado est4 comprendido entre 280 y 550 nm, intervalo que cubre so-
bradamente la zona de respuesta de la mayor parte de los detectores utilizados
en los telescopios Cherenkov. Ya se ha mencionado que en el desarrollo de
las simulaciones se ha tomado en cuenta la atenuacién de la intensidad de luz
Cherenkov, por efecto del scattering Rayleigh, scatiering Mie y la absorcién
debida a la capa de ozono. El scattering Ruyleigh puede ser calculado con
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Figura 3.2: Espectro promedio de luz Cherenkov para r < 150m producido por
un rayo v de 10 TeV a tres niveles de observacién : a) 600, b) 800 y c) 1036
g/cm?®. Se compara el espectro de radiacién Cherenkov sin atenuacién (s} con el
que se observaria si s6lo existiera de la capa de ozono (o), scattering Rayleigh (r)
y scattering Mie (m). La curva (rmo) representa el espectro total, teniendo en
cuenta todos los efectos.

precisién mientras que los dos restantes, al ser tan fuerternente dependientes
de las condiciones atmosféricas locales [17], obligan a elegir unas condiciones
especificas para su cdlculo. En particular la dependencia de la densidad del
ozono atmosférico con la altura varia con la estacién [18] y con la latitud.
Para este trabajo se ha considerado un valor medio entre el correspondiente al
verano y el invierno de una zona de latitud media. Por su parte el scaiiering
Mie es también muy sensible a las condiciones atmosféricas locales (tipo de
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aerosoles, localizacidn,..). Se ha elgido una situacion tipica correspondiente
a una atmésfera limpia.

La figura 3.2 muestra el espectro promedio de la luz Cherenkov recibida
dentro de un radio de 150m alrededor del eje de la cascada, para energias
primarias de 10 TeV a tres niveles de observacion. Esta figura nos permite
apreciar el efecto que produciria individualmente cada factor de atenuacion
en el espectro de emisién de luz Cherenkov. La figura 3.3 muestra el espectro
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Figura 3.3: Espectro promedio de luz Cherenkov (dentro de un radio de 150m}
generada por cascadas v a profundidades de : a) 600 g/cmn?;b}800 g/em? y ¢) nivel
del mar; y por cascadas iniciadas por protones a: d) 600 g/em?, ¢)800 g/em? y
f) nivel del mar. Las energias primarias son 0.1 TeV (curva quebrada) y 10 TeV
{curva continua). Todo el espectro ha sido normalizado a su maximo.

promedio para energias primarias de 0.1 y 10 TeV tal como predice nuestra
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simulacién a tres niveles de observacién. A partir de las figuras 3.2 y 3.3 se
puede apreciar que el corte a longitudes de onda pequefias surge debido a
la absorcién del ozono, por lo tanto la posicién del méximo de la distribu-
cién espectral no depende fuertemente del la altitud del nivel de observacion
puesto que la capa de ozono estd muy por encima del nivel de deteccion.
Se puede observar también en esta figura, que la pendiente del espectro a
valores altos de longitud de onda decrece con la profundidad de observacién,
como es de esperar, puesto que el efecto del scattering Rayleigh se acentia
a medida que se incrementa la profundidad del nivel de observacion.

3.2 Desarrollo lateral

A modo de ejemplo, la figura 3.4 muestra la distribucién espacial de la den-
sidad de luz Cherenkov a dos niveles extremos de observacién {4400m y Om
por encima del nivel del mar) producida por cascadas tipicas iniciadas por
rayos v vy protones de 0.1, 1 y 10 TeV. Las gréficas de la izquierda muestran
algunas propiedades bien conocidas de la luz chrenkov atmosférica produci-
da en una cascada v [19],[20]. Para cascadas v la densidad de lnz p puede
describirse muy bien por una funcién de la distancia r al core de la cascada
(punto de corte entre el eje de la cascada y el plano de observacion). Es-
ta distribucién p(r) muestra un cambio en la pendiente a una distaucia 7y,
comprendida entre 100 y 150m dependiente de la altitud del observatorio.

Este es el llamado hump (r = 7,) de la distribucién radial el cual es
claramente visible en esta figura como un anillo bien definido (grafica 1b y
2b) o una meseta (grifica 2a y 3b). La pendiente de la distribucion radial
entre r = 0y r = 1, crece con la energia E, y de la latitud de observacion
(figuras 3a y 3b).

Debido al alto momento transverso de los piones en las interacciones
hadrénicas en comparacién con las interacciones electromagnéticas, la dis-
tribucién espacial de la luz Cherenkov a un nivel de observacion dado, es
mucho mas irregular en cascadas producidas por un protén comparada con
lo que ocurre en una cascada . En suma, a energias primarias menores
o cercanas a 1TeV, la contribucién de la luz Cherenkov producida por los
muones secundarios (algunas veces de.los piones cargados, también) es vi-
sible como puede verse en las graficas l¢, 1d, 2¢ y 2d de la figura 3.4. A
energias mayores el dngulo de emision de piones secundarios ( los cuales son
mas abundantes) es menor y por lo tanto la distribucién de luz Cherenkov
se parece a la generada en una cascada . (graficas 3c y 3d).
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Figura 3.4: Distribucién espacial (400 m x 400 m) de fotones Cherenkov producida
por cascadas tipicas iniciadas por rayos v {a,b) y protones (c¢,d) con energias pri-
marias de 0.1 (1), 1{2} y 10TeV (3) como se observa a dos altitudes de observacion,
600 g/cm? (a,c) v nivel del mar {b,d). La densidad de puntos es proporcional a
la densidad de fotones; sin embargo, el factor de proporcionalidad ha sido elegido
independientemente para cada plot para una éptima visualizacion. El hump de la
distribucion radial es claramente visible en los plots a y b, Los plots Te, 2¢, 1d y 2d
muestran las marcas dejadas por los muones secundarios los cuales frecuentemente
alcanzan el observatorio.

El plano de observacion en cada nivel fue dividido en cuadrados de 5 x 5

m?. Para todos los eventos simulados los fotones Cherenkov gue alcanzaron
cada nivel de observacion fueron almacenados en un histograma bidimensio-
nal de acuerdo a la anterior geometria. Para todos los eventos de cada tipo
de cascada (i.e valores fijos de:particula primaria, energia primaria y nivel de
observacion) se ha estudiado la distribucién del nimero de fotones que llegan
a todas las celdas de 5 x 5 m? con una distancia fija al eje de la cascada. La
fipura 3.5 muestra a modo de ejemplo, los resultados para un conjunto de
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cascadas v de 100 GeV de energia correspondiente a celdas ubicadas a 50,
100 v 200 m del eje de la cascada para una profundidad de observacién de
600 g/cm? .

Esta ficura nos muestra que las distribuciones son asimétricas, con una
cola larga hacia valores altos del nimero de fotones, particularmente a dis-
tancias cercanas al eje de la cascada. También nos permite verificar un hecho
conocido [21] consistente en que la desviacién tipica de tales distribuciones
son usualmente mayores que las esperadas para distribuciones poissonianaus.
Por lo tanto, en este trabajo usamos como medida de centralizacién la medi-
ana en tgar de la media, dado que representa una medida mas realista de la
intensidad esperada, que la que proporciona la media, particularmente para
cascadas iniciadas por protones. La figura también muestra los intervalos a
la derecha Wy v a la izquierda W; de la mediana conteniendo el 34% del con-
tenido del histograma usado para estimar las fluctuaciones de la luz (region
sombreada en la figura 3.5). Un estudio mas detallado de las fluctuaciones
se mostrara después.
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Figura 3.5: Distribucién del nimero de fotones Cherenkov que golpean una celda
de muestreo de 25 m? localizada a : a) 50 m; b) 100 m ; ¢) 200 m del cje de la
cascada para cascadas v de 100 GeV tal como se observa a 600 g/cm? de profun-
didad atmosférica. La linea vertical continua muestra la posicién de la mediana
de la distribucién. La regién sombreada contier}le‘ el 68% de los eventos.

En la figura 3.6 mostramos la distribucién lateral de luz Cherenkov a
varios niveles de observacién para cascadas v en el.rango de energias de
este trabajo (0.001-10 TeV). La curva continua representa la mediana de la

~distribucién de luz correspondiente a un valor de r. La barras de error supe-

rior (inferior) representan las anteriormente mencionadas anchuras Wy v W;
respectivamente. Por lo tanto, la barra total representa, con una probabi-
lidad del 68%, la densidad de luz Cherenkov esperada cuando se usa una
superficie colectora de 25 m?.
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Figura 3.6: Distribucién lateral de luz Cherenkov (aceptancia angular de 2.8
grados) para cascadas -y con incidencia vertical, energias primarias de 0.001, 0.1
1 y 10TeV como se observa a: a} 600 g/cm® ; b) 800 g/cm? ; ¢} 900 g/cm?; y
d) nivel del mar. Las lincas negra y roja representan la mediana y la media de
la distribucién de densidades a la correspondiente distancia radial. Las barras
verticales las fluctuaciones totales (68% de probabilidad) en la densidad de luz
medida por una celda de muestreo de 25 m?.

Es bien sabido, que para un modelo atmosférico dado, el Aump de la
distribucién lateral de la luz Cherenkov es un efecto puramente geométrico.
Para un valor dado del dngulo zenital la localizaciéon del hump depende so-
lamente de la altitud del observatorio. En la figura 3.6 podemos ver que de
acuerdo a nuestra simulacién, el Aump de cascadas verticales se localizan a
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105, 125, 130 y 145m del eje de la cascada para valores correspondientes de
X5 de 600, 800, 900 v 1036 g/cm?. Estos valores estdn en buen acuerdo con
los valores tedricos esperados, los cuales pueden calcularse facilmente.
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Figura 3.7: Distribucién lateral de todos los fotones Cherenkov {curva continua
y de los que tienen un dngulo zenital menor que 1.4 grados (linea quebrada) para
cascadas v con incidencia vertical de 0.1 TeV a: a) 600 g/cm? ; b) 800 g/cm? 1y
¢) nivel del mar; y de 1TeV a: d) 600 g/cm? ; ) 800 g/cm? ;y f) nivel del mar.

El efecto de la restriccién angular de la luz Cherenkov sobre la distribu-
¢ién radial, ha sido también objeto de estudio. En la figura 3.7 se muestra
resultados para cascadas « de incidencia vertical y de 0.1 y 1TeV. La curva
continua representa la distribucidn lateral de todos los fotones(p(r)) en tanto
que la linea quebrada muestra la correspondiente a los fotones que alcanzan
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el observatorio con un angulo zenital menor que 1.4° p(r). Como puede
verse cn esta figura, una limitacién en la aceptancia angular ocasiona una
disminucién significativa de la densidad mas alld del Aump, en tanto a que a
distancias mas cercanas al core la reduccién es menos importante.

La tabla 3.1 muestra el decrecimiento de la densidad de luz Cherenkov
para cascadas v y cascadas iniciadas por protones de varias energias, tal como
resulta de nuestra simulacion. Los nimeros superior, central e inferior, en
cada casillero, indican el decrecimento expresado en porcentaje 100-(p — pr)
para r = 0, r = rp y v = 200 m, respectivamente . Para un r dado el efecto
de 1a restriccion angular decrece con la distancia entre la posicion de maximo
desarrollo de la cascada v el observatorio. Resnmiendo, podemos decir que el
efecto de la restriccion angular decrece con el incremento de la profundidad
del nivel de observacién y con la disminucién de la energia primaria tal como
muestra la tabla 3.1.

GAMMAS PROTON
Profundidad | r (m) Energia (TeV) Energia (TeV)
(g/cm?)
:
1072|107 1 10 101 1 10
0 10 15 20 | 20 20 2h | 25
600 105 10 20 | 45 | 65 40 45 | 60
200 40 70 | 90 | 95 65 70 | 85
0 9 10 ] 20 | 20 20 20 | 25
800 125 5 10 | 30 | 50 35 40 | 50
200 20 o0 | 75 | 90 50 GO | 80
0 3 1 ) 10 15 10 | 25
1036 145 2 ) 15 | 25 30 30 | 40
200 8 20 | 45 | 65 | 40 45 | 65

Tabla 3.1.Porcentaje de decrecimiento de la densidad de lnz Cherenkov debido a
una aceptancia angular restringida {(campo total de visién 2.8") a 0 m de distancia
del gje de la cascada, cn la posicién del hump v a una distancia de 200 m tanto
para rayos 7 como para protones a tres profundidades de observacdn

La figura 3.8 muestra la distribucion lateral para iniciadas por protones
de 0.1, 1 y 10TeV de energia primaria. La linea continua y las barras re-
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presentan lo mismo que en la figura 3.6. Comparando las figuras 3.8 y 3.6
podemos comprobar ¢l conocido hecho de que las cascadas iniciadas por pro-
tones producen menos luz que las cascadas 7y de la misma energfa, que los
desarrollos laterales de luz cherenkov son mucho mds suaves en cascadas ini-
ciadas por protones que en cascada y. Sin embargo, a energias mayores que
algunos TeVs la distribucién radial de luz Cherenkov correspondiente a cas-
cadas iniciadas por protones se asemejan a las producidas en cascadas y. En
efecto, a estas energias aparece un hump aunque menos pronunciado gue en
cascadas 7y de la misma energia.
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Figura 3.8: Lo mismo que en la figura 3.6 para cascadas iniciadas por protones
de 0.1, 1 y 10TeV de energia primaria.

Para poder apreciar la evolucién que sufre la forma de los desarrollos
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laterales de luz Cherenkov con el incremento de la profundidad del nivel de
observacién, presentamos en la figura 3.9, las medianas de tales distribuciones
tanto para cascadas iniciadas por protones como para cascadas iniciadas por
_rayos v. Se consideran profundidades de 600 800, 900 y 1036 (nivel del mar)
g/cm? vy energias primarias de 1 y 10 TeV para protones y de 0.01, 0.1, 1
v 10TeV para rayos v. Se puede observar en esta figura gue la cantidad de
luz asi como la pendiente del desarrollo lateral cerca del eje de la cascada
disminuve con la profundidad, siendo mayor la disminucién de la pendiente
para cascadas v, para las cuales inclusive se llega a observar un cambio de
signo, lo que no ocurre para protones. Estas propiedades son esperadas y
facilmente explicables en base a las caracteristicas generales de las cascadas,
por ejemplo:desarrollo longitudinal de particulas de la cascada las que va se
comentaron anteriormente (ver cap.4).

Haciendo uso de los datos obtenidos con nuestra simulacion se ha calcula-
do la distribucion de fotones recibidos dentro de un radio de 150 m alrededor
del eje de la cascada. La figura 3.10 muestra la mediana v el ancho (68%
de probabilidad) de tales distribuciones para cascadas iniciadas por protones
v para cascadas ~ tal como se espera encontrar en varios niveles de obser-
vacion. De esta figura se puede ver que la razdn entre la cantidad de Inz
Cherenkov producida por una cascada v y aquellas producidas por cascadas
iniciadas por protones se incrementa a energias primarias bajas, como es de
esperar. Por otra parte, la cantidad total de Inz Cherenkov decrece a medida
que el observatorio se sitia a mayores profundidades, resultado que también
es esperable en este rango de energias. De esta figura sc desprende que el
decreciinento en la cantidad de luz es mas significativo para cascadas + com-
parado con cascadas iniciadas por protones. Este hecho puede ser entendido
si tomamos en cuenta que el desarrollo longitudinal de cascadas iniciadas
por protones es mucho mas largo que el correspondiente a cascadas v. En
consecuencia una cantidad de luz no despreciable producida por cascadas -
ciadas por protones se generan en capas profundas de la atmédsfera, inchiso
por debajo de algunos observatorios.

Los resultados que se muestran en esta seccion han sido comparados,
siempre que ha sido posible, con los obtenidos por otras simulaciones. Desa-
fortunadamente una comparacién detallada exige el conocimiento de carac-
teristicas tales como: rango espectral de luz Cherenkov, modelo de absorcidn
atmosférica, etc. Por otro lado muchos autores no asumen una restriccion
angular. En este caso, la comparacién pudo llevarse a cabo usando nuestros
resultados del efecto de la restriccién angular sobre el desarrollo lateral de
luz Cherenkov (tabla 3.1). Cuando el nivel del observatorio no coincidia con
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los considerados en este trabajo, se usé una interpolacion simple para efectos
de comparacion.

Las simulaciones llevadas a cabo por Rao y Sinha [20] y la realizadas por
Sinha [21], predicen una distribucién lateral de luz Cherenkov producida por
cascadas v de 100 GeV, las cuales estdn en buen acuerdo con nuestros resul-
tados . Para esta comparacién se ha tomado en cuenta que dichos autores
trabajan en un rango espectral ligeramente distinto. A una energia primaria
de 1TeV la densidad de luz en el gje de la cascada calculada por Rao y Sinha
[20] difieren de los nuestros en un 20%.

Senecha el al [22]. usando una técnica de simulacién la cual es una ex-
tensién de la utilizada por Rao y Sinha [20], han determinado la distribucién
lateral de luz Cherenkov producida por cascadas v de 0.1 y 1 TeV a una
profundidad atmosférica de 740 g/cm?. Estos autores una densidad de luz
chrenkov menor la nuestra. A una energia primarta de 0.1 TeV se encuentra
una discrepancia que se traduce en un factor 3 (en el eje de la cascada) y 2.5
(a 200m). Mientras que a la energia primaria de 1TeV los factores son 5y
2.5 respectivamente.

;::: 10TeV
if;;

densidad de Tuz (m_z)

0.01 TeV

oo,k
200 300 0 100

distancia al core (m)

el
200 300

Figura 3.9: Mediana de los desarrollos laterales de luz Cherenkov para energias
fijas y para varios niveles de observacién. Cerca del core y de arriba hacia abajo
las lineas representan a los niveles 600, 800, 900 y 1036 g/cm? . a) rayos v b)
protones,
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Figura 3.10: Nxmero de fotones Cherenkov dentro de un radio de 150 m alrededor
del gje de la cascada para primarios v y protones en funcién de su energia. Las
curvas continuas representan la mediana de la correspondiente distribucion de
fotones. Para ambos primarios las profundidades de observacidn son { de arriba
hacia abajo) 600 g/em?, 800 g/cmn?, 900 g/cm?, y el nivel del mar. Las barras
verticales, las cuales solo se muestran para el nivel mds alto, representan la anchura
total {68% de probabilidad} de la distribucién. Para el resto de niveles las anchuras
de la distribucién son del mismo orden de magnitud.

Haciendo uso del cédigo MOCCA, Ong et al [14] han determinado el
nimero total de fotones dentro de un radio de 150 m alrededor del eje de la
cascada, producido por primarios v y por protones en un rango de energia
de este trabajo y a una altitud de observacién de 600 m. La comparacion
con nuestros datos es dificil debido a que desconocemos el rango espectral de
la radiacion Cherenkov y el tipo de absorcidn que han tenido en cuenta para
sus simulaciones. Bajo la suposicién de que las fluctuaciones en la cantidad
de luz, no son afectadas fuertemente por las propiedades de la simulacidn,
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hallamos que el cociente entre la desviacién tipica y la media es de 34% a 100
GeV para una cascada v, mientras que nuestra simulacién arroja un valor de
25% para el mismo primario y nivel de observacion.

[inalmente, Hillas [23] ha publicado resultados sobre desarrollos latera-
les (fotoelectrones frente a la distancia al core) para cascadas v y cascadas
iniciadas por protones con un angulo de incidencia de 25 a 2300 y 0 m por
encima del nivel del mar. La comparacién es también dificil debido al distinto
angulo de incidencia y a que desconocemos la eficiencia cudntica y el intervalo
espectral que nos permitiria transforinar los fotoelectrones en fotones.

3.2.1 Fluctuaciones

Como ya mencionamos, la anchura de la distribucién del niimero de fotones
da una medida de las fluctuaciones estadisticas esperadas de la luz Cherenkov.
Se ha calculado el ancho total de estas distribuciones dividida por el valor de
la media correspondiente w;,; = (W, + W;)/m . La figura 3.11 muestra wyy
en funcién de r para cascadas + en cuatro altitudes de observacion. De esta
figura (ver tambien figuras 5 y 7) se puede ver que, el tamafio de la fluctuacion
depende de la distancia al eje de la cascada y que las fluctuaciones en cascadas
v alcanzan un minimo cerca de la posicién del hump en concordancia con
los resultados de Sinha [21] y Hillas [23]. Tal como ya fue puntualizado
[10],[16],[19],[23] la luz Cherenkov en la posicién del Aurnp no es muy sensible
a las fluctuaciones en el desarrollo longitudinal de la cascada y por lo tanto
la intensidad de luz cerca del hump provee una buena medida de la energia
del rayo ~ primario.

La figura 3.11 muestra que este minimo, el cual es mds significativo a altas
energias, tiene lugar en un valor de r el cual decrece con la energia primaria,
particularmente a niveles altos de observacién. De otro lado, la figura 3.8
muestra que, como es bien sabido, las fluctuaciones en cascadas iniciadas por
protones son mucho mayores que en cascadas v . Aunque las fluctuaciones no
dependen fuertemente de r en cascadas iniciadas por protones, a una energia
de 10 TeV se alcanza un minimo en fa posicién del hump.

El origen de las fluctuaciones en la distribucién lateral de luz Cherenkov
mostrado anteriormente es doble. En primer lugar, las fluctuaciones en el de-
sarrollo longitudinal de la cascada induce fluctuaciones en el desarrollo lateral
de luz Cherenkov. De aqui en adelante esas fluctuaciones las denominaremos
fluctuaciones intrinsecas de la cascada. Por otro lado, existen otro tipo de
fluctuaciones asociados con el muestreo de la luz. En nuestra simulacion, co-
mo en la recogida de datos experimentales, la densidad de luz es determinada
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a traves del conteo de fotones que llegan a cierto drea de muestreo A, (e.g.
el espejo del telescopio).

32 T
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Figura 3.11: Fluctuacidn total de la densidad de luz en funcidn de la distancia al
core para cascadas v de 0.01 {continua), 0.1 (quebrada), 1 (punteada) y 10 TeV
(mixta) a cuatro niveles de observacion:600 g/cm? (a), 800g/c? (b), 900 g/cm?
(¢} y univel del mar (d}. Las ordenadas representan la anchura total (68% de
probabilidad) de la distribucion de luz dividida por el valor medio. Los mndximos
y minimos locales son debidos a fluctuaciones de wyy debido a las limitaciones de
la estadistica por lo tanto uo tienen significade fisico.
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Para una cascada individual, el muestreo a una distancia r {i.e. medi-
ciones de p alrededor del eje de la cascada) origina fluctuaciones las cuales
se incrementan al decrecer 4, . En la figura 3.4 puede verse que este tipo
de fluctuaciones, denominadas en este trabajo fluctuaciones de muestreo,
son particularmente importantes para cascadas iniciadas por protones con
energias bajas. Como se menciond anteriormente, para nuestros calculos
hemos elegido Ay = 25m? el cual es un valor tipico para muchos telescopios
Cherenkov que en el presente estan en consfruccion o en proyecto.

Para un tipo de cascada dado (ver seccién 3.1} y un valor fijo de r,
nuestras simulaciones proporcionan un conjunto de valores de densidad de luz
pi.; donde el sub-indice ¢ estd asociado con una cascada individual, mientras
que j corresponde a una celda especifica de 25 m? para la cual la densidad
fue determinada. Obviamente los valores de j crecen con r. Si definimos
wyer como el ancho total de la distribucién de valores de p; ; (i.e Wy + W, }
dividido por el valor medio de la distribucién m . Entonces wy es una medida
porcentual de las fluctuaciones (asociadas con un 68% de probabilidad).

Con el fin de separar las contribuciones individuales a las fluctuaciones,
debidas al muestreo y a las fluctuaciones intrinsecas de las cascadas procedi-
mos de la siguiente manera. Para cada cascada individual & Ja distribucion
de w;, fue desplazada a un valor comin. Luego, todas estas distribuciones
desplazadas fueron sumadas y divididas por m (i.e valor medio de la distribu-
¢ién de wy, } . La anchura de la distribucion resultante wg,,, proporciona
una medida de las fluctuaciones debidas al muestreo (68% de probabilidad) .
A modo de ejemplo en la figura 3.12 comparamos esta distribucion con la co-
rrespondiente a los valores de p; j/m para cascadas -y a 50 m de distancia. De
esta figura podemos inferir que el efecto del muestreo puede llegar a ser muy
importante si se consideran valores bajos de energia primaria. Finalmente,
para cada cascada individual & se ha calculado la mediana de la densidad
de luz dividida por m usando los datos de todas la celdas correspondien-
tes a un valor dado de r. Esta distribucién proporciona una medida de las
fluctuaciones intrinsecas w;y;, debido a que se ha removido gran parte de la
contribucién de las fluctnaciones de muestreo con el uso de la mediana de la
distribucidn de la densidad de luz.

La tabla 3.2 muestra los resultados de wip, Weam ¥ wWine las cuales fueron
obtenidas para valores de r de 50, 130 v 200 m a tres niveles de observacién
600, 800 v 1036 g/cm? . De esta tabla se puede ver que la contribucion de
las fluctuaciones de muestreo se incrementan al moverse hacia valores bajos
de energia y valores altos de de distancia al core. Estas fluctuaciones son
particularmente relevantes mds alld de la posicién del hump para cascadas
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iniciadas por primarios de baja energia. Los valores inesperadamente bajos de
Wewn Para protones de 0.1 TeV se deben al hecho de que en muchas ocasiones
las celdas no reciben luz y por lo tanto la distribucion es muy picada en cero.
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Figura 3.12: Distribucion de la densidad de luz niormalizada a una distancia de 50
m del eje de la cascada dividida por su valor medio para cascadas v con energia de
s a) 0.01; b) 0.1; ¢) 1; y d) 10 TeV . La linea continua representan las fluctuaciones
totales mientras que la linea quebrada (region sombreada) representan las flnctua-
ciones de muestreo en una celda de 25 m? (ver texto) . Los valores correspondientes
de las anchuras de las distribuciones (wie ¥ weem también se muestran.

La tabla 3.2 muestra que para cascadas producidas por rayos ~v de F, <
0.17eV, las fluctuaciones de muestreo son importantes. Este resultado esta
en desacuerdo con los publicados por Sinha [21] de acuerdo con los cuales,
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las fluctuaciones de muestreo a 0.1 TeV son despreciables comparadas con
las fluctuaciones intrinsecas para un drea de muestreo de 1 m? el cual es ain
mas pequeno que el nuestro.

Como ya mencionamos en la seccién 3.2, a energias primarias altas los
fotones Cherenkov fueron agrupados en bunches antes de ser transportados
hasta el nivel de observacién con el fin de ahorrar tiempo de computacion.
Este procedimento puede incrementar artificialmente las fluctuaciones es-
tadisticas. En lo que sigue a continuacién estimaremos la magnitud de este
incremento. Si asumimos que g el el nimero de fotones por bunch. El efecto
de este agrupamiento es el de reeemplazar un conjunto de ¢ fotones de la
cascada real (producida en cierta longitud de camino del electrén) por un
finico fotdén con peso ¢ en la cascada de fotones agrupados. Debido a que
el angulo azimutal Cherenkov es elegido aleatoriamente y a que la altura de
produccién es usualmente mucho mayor que la extensién de la cascada a nivel
de observacién, se espera que los fotones correspondientes a un bunch dado
sean uniformemente distribuidos en el nivel de observacién en una cascada
real. Por lo tanto, el efecto que produce el agrupar fotones durante el proceso
de simulacién puede ser determinado como sigue: Para un drea de muestreo
dado la probabilidad de que un fotén en una cascada real venga en un buch
en una cascada agrupada es 1/g . Si asumimos que n es el niimero de fotones
individuales que llegan a un drea de muestreo . Luego, la probabilidad de
tener N bunches en este drea es viene dado por la distribucién binomial

(DG -

El valor medio de esta distribucién es n/g y la varianza es n(g — 1)/¢*
El nimero de fotones se Reconstruye a partir de los bunches de la cascada
agrupada como gN . Por lo tanto para un valor dado de n el aumento artifical
de las fluctuaciones por efectos del agrupamiento de fotones viene dado por

a1 (3.2)

T

Whyneh = 2:

Para cascadas iniciadas por protones de baja energia los fotones producidos
por muones cerca del nivel de observacién es recolectado por un niimero bajo
de celdas de muestreo (ver plots 1c, 1d, 2¢ y 2d en la figura 3.4) por lo tanto el
efecto del agrupamiento de fotones (bunching) se espera que sea menor de lo
que predice la ecuacién 3.2. Hemos estudiado también el efecto del hunching
comparando las fluctuaciones con grupos de cascadas para las cuales no se
ha efectuado el bunching.
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GAMMAS PROTON
Profundidad || r {m) Energia (TeV} Energia (TeV)
(g/em?)

021ty 1 10 1071 10

0.68 | 0.72 | 0.44 | 0.14 1.02 | 1.20 | 0.70

20 0.48 | 0.20 | 0.10 | 0.06 0.14 | 0.40 | 0.20

0.88 1 0.78 | 0.44 | 0.14 1.08 | 1.36 | 0.70

0.64 | 0.46 | 0.70 | 0.72 0.64 | 1.10 } 0.96

600 130 0.98 | 0.40 | 0.20 | 0.10 0.22 1 0.86 1 0.32
1.24 1 0.64 | 0.72 | 0.72 1.24 | 1.60 | 1.12

0.94 | 1.06 | 1.32 | 1.24 0.0 | 1.42 | 1.32

200 1.18 | 0.58 | 0.48 | 0.24 0.22 1 1.04 | 0.58

1.74 | 1.28 | 1.40 | 1.36 1.14 | 2.00 | 1.58

0.62 | 0.60 | 0.62 { 6.32 1.06 | 1.18 | 0.68

o0 0.54 | 0.16 | 0.10 { 0.06 0.16 1 0.32 ] 0.14

0.88 | 0.64 | 0.62 | 0.34 1.28 | 1.26 | 0.76

0.74 | 0.28 | 0.28 | 0.46 0.74 1 0.90 | 0.60

800 130 0.80 { 0.34 | 0.14 | 0.06 0.24 | 0.72 1 0.22
1.10 | 0.46 | 0.34 | 0.40 1.04 | 1.20 | 0.64

0.66 | 0.58 | 0.86 | 0.84 0.60 | 1.24 | 0.98

200 1.14 | 0.44 | 0.30 | 0.12 0.28 | 1.0 | 0.44

1.42 | 0.74 | 0.88 | (.86 094 | 1.72 | 1.14

0.60 | 0.42 | 0.48 | 0.40 1.12 | 1.00 | 0.82

50 0.60 | 0.16 | 0.12 | 0.04 0.16 | 0.34 | 0.12

0.88 | 0.46 | 0.48 | 0.44 1.26 | 1.12 | 0.84

0.72 1 032 1 0.20 | 0.12 0.78 | 0.84 | 0.56

1036 130 0.62 | 0.24 | 0.12 | 0.06 0.26 | 0.58 | 0.14
0.98 | 0.42 } 0.24 { 0.12 1.04 | 1.04 | 0.58

0.58 | 0.28 | 0.36 | 0.52 0.64 | 0.88 | 0.66

200 1.02 | 0.38 | 0.22 § 0.10 (0.30 1 0.92 ] 0.32

1.26 | 0.48 | 0.44 | 0.50 0.94 | 1.38 1 0.74

Tabla 3.2 Anchura de la distribucion lateral de luz Cherenkov a tres distancias radiales
(50, 130 ¥ 200 ) medidos con un area de muestreo de 25 para rayos v v para profones
tal cotno se observaria a tres distintas profundidades. En cada caja los mumeros son (de
arriba hacia abajo) la anchura asociada con lag fluctuaciones intrinsecas del desarrollo de
la cascada wiy. las asociadas con las fluctuaciones en el muetreo wy,,, y la anchura total
de la distribucién de la densidad de luz wy,, (ver el texto para definiciones precisas)
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Los resultados de esta comparacién son consistentes con las predicciones
de nuestro modelo. En efecto la predicciones de los valores de wyypen, re-
alizadas con la férmula 3.2, son mayores que las obtenidas en la anterior
comparacién por un factor menor que 1.3.

Mientras que wWhmen S€a mucho menor que wy,; nuestra estimacién de las
fluctuaciones totales no serdn afectadas por el bunching. Por otra parte nues-
tras predicciones acerca del rol de las fluctuaciones intrinsecas y de muestreo
son confiables mientras que Wyynen S€ MuCho MeENOr Ue Wy Y Wi De la
figura 3.6 y 3.8 pueden inferirse facilmente los valores de n para todos los
tipos de cascada. Por otra parte, tomando en cuenta que g < 10 para todas
nuestras cascadas agrupadas (1 y 10 TeV) puede comprobarse facilmente,
que los anteriores se verifican totalmente para todas las cascadas iniciadas
por protones. Para rayos 7 wpuner €5 mucho menor que wy, para todas la
energias y distancias radiales, sin embargo, con mucha frecuencia nuestro
nuestra estimacion de w,,, es crecana a la correspondiente prediccidn de
Whunen asumiendo g = 10 a cual nos da un limite superior para las fluctua-
ciones artificiales debidas al bunching.

En suma los resultados de la tabla 3.2 acerca de wyy v wiy bdsicarnente no
son afectados por nuestro procedimiento de aceleracién. Sin embargo, para
cascadas v de energias 1TeV v 10 TeV se espera que wy,, Sean aln menores
que las predicciones de la tabla 3.2

3.3 Eficiencia de deteccion

Como mencionamos en la seccién 3.1, un objetivo de suma importancia para
la astrofisica consiste en disminuir la energia umbral de los telescopios de
rayos v situados en tierra. La cantidad minima de pnlsos de luz Cherenkov
que puede ser detectado por por un telescopio es limitado por las fluctua-
ciones poissonianas de la luz nocturna del cielo (LONS) . La condicion tipica
de trigger para telescopios de imagen Cherenkov requieren usualmente que un
nimero dado de fotomultiplicadores {camera pixels) se disparen en una ven-
tana de tiempo de alrededor de 10 nanosegundos cumpliendo ciertas condi-
ciones impuestas a la intensidad de la sefial y a la distribucion en la cAmara.
Esta condicién es suficientemente restrictiva para la LONS de modo que no
se produzcan un excesivo ritmo de coincidencias accidentales, mientras que
se mantiene un valor de energia umbral para rayos v lo mas bajo posible.

Un caleulo preciso de la energia umbral asociada a una condicion de
trigger dada requiere de una detallada simulacién de las caracteristicas del
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correspondiente telescopio v por lo tanto esta fuera del alcance e los ob-
jetivos de este trabajo. Sin embargo, si asumimos que todas aquellas cas-
cadas que verifican minimamente una clerta condicién de trigger, producen
aproximadamente la misma densidad e luz Cherenkov en la localizacion del
telescopio. los datos de nuestro Montecarlo pueden ser usados para caleular
la eficiencia de detecciéon. En cfecto, hemos encontrado que la distribucion
de la densidad de Inz asociada con una condicién de trigger definida por
harware es bastante estrecha. En particular, al anchura de tal distribucion
es de alrededor del 10% de su valor medio para un telescopio de 20 m?* con
nna condicién de trigger de 20 fotoelectrones (eficiencia cudntica del 15%)
dentro de un ciimulo de pixels que cubre un dngulo sélido de incidencia de
1072 sr (ver [6]) para una detallada descripcion de tal condicién de trigger).
Sin embargo, el valor medio de tal distribucién para una cascada iniciada
por 1n proton es con frecuencia ligeramente mayor que la correspondiente a
nna cascada v {i.e para una densidad de luz dada la eficiencia de deteccion
de cascadas producidas por protones es menor que para cascadas ).

Aswmniendo que p,,;, es la minima densidad requerida para una condicion
de trigger dada hemos calcalado para todos los tipos de eventos, la fraccion de
estos P(r), los cuales producen una densidad de luz (promediado sobre cada
celda de 25 m?) mayor que 2, 10, 50 y 250 fotones/ m?. Los rangos anteriores
de p,., cubre los valores correspondientes a los actuales telescopios hajando
inclusive a valores correspondientes a las mas optimistas espectativas para te-
lescopios con areas de deteccidon grandes v altos niveles de eficiencia cudntica.
La funciéon P(r) nos da la informacién necesaria para la determinacién det
area efectiva A, ;¢ (L.e seccidn transversal para la deteccion de cascadas). Co-
mo ya mencionamos anteriormente. hemos registrado informacion hasta una
distancia maxima de 350 m. Por lo tanto nuestra estimacion del area efectiva
es s

-350
Aepp = /l 2r P(r)dr (3.3)

J 0

la cual es muy cercana a los valores para primarios de energias bajas o cer-
canas a la energia umbral, inientras que para altas energias la ecuacidn ante-
rior sub-estima el drea efectiva debido al limite impuesto al intervalo radial.

Las figuras 3.13 y 3.14 muestran los valores de A,y {(ecuacion 3.3 } frente a
E, como se espera encontrar a cuatro altitudes de observacion para cascadas
~ v cascadas iniciadas por protones, respectivamente. Como ya hemos dicho
anteriormente, los resultados presentados en este trabajo corresponden a un
telescopio con un espejo de 25 m? de drea v un campo de visidn total de 2.87.
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Una determinacién precisa de A.s; a energias significativamente menores
que la enérgia umbral requiere un gran nimero de enventos simulados. Con
¢l fin de estimar las incertidumbres que se esperan debido a nuestra limitada
estadistica hemos procedido de la siguiente forma que pasamos a explicar.
Para cada tipo de cascada la muestra de eventos fue dividida en dos sub-
muestras, cada una de las cuales incluja la mitad del nimero total de los
eventos. Luego comparamos las dreas efectivas calculadas con cada una de
estas muestras (Agpp1, Aesr2). Hemos encontrado que en la situacion mas
pesimista (A.;; < 10% 1n? Jel cociente Agjpi/Aegso alcanza un valor no mayor
que 2.5, mientras que para dreas efectivas mas grandes este cociente es muy
cercano a la unidad.

Las figuras 3.13 y 3.14 muestran que el drea efectiva cae bruscamente
por debajo de una cierta energia la cual es fuertemente dependiente de la
condicién de trigger (i.e pmin) como es de esperar. La pendiente de la funcién
A.s4(E,) depende del tamafio de las fluctuaciones estadfsticas de la densidad
de luz Cherenkov. Estas fluctuaciones crecen para energias bajas como se
muestra en las figuras 3.6 y 3.8 y de este modo para valores altos de py.;, la
pendiente de la eficiencia cae, y, para un valor dado de pp;, la pendiente de
la curva de eficiencia crece con la profundidad del nivel de obsevacion.

Como es bien sabido, para una energia dada, las cascadas -y producen maés
energia que las cascadas iniciadas por protones, por consiguente el drea efec-
tiva para cascadas vy Azf ; s bdsicamenmte mas alta que para cascadas ini-
ciadas por protones A7 - Sin embargo, a energias primarias mucho menores
quie la energia umbral la situacion frecuentemente se revierte debido a gue las
fluctuaciones estadisticas en cascadas iniciadas por protones son mucho ma-
vores que las correspondientes a cascadas y. Ya hemos mencionado, que para
una densidad de Inz tipica una condicién de trigger por Hardware favorece la
deteccién de rayos v frente a protones. Sin embargo, para nuestros cidlculos
hemos asumido una condicién de trigger neutral, en consecuencia, los valores
de Azf ; /AL ¢ que predecimos a partir de nuestra simulacidn, se espera que
sean menores que las correspondientes a un telescopio Cherenkov real. De
la comparacion de las figuras 3.13 y 3.14 se infiere que el cociente AZH/AISH
alcanza un valor maximo para un valor de E, el cual se incrementa con pq,
como es de esperar. Puede también observarse que este cociente crece con la
altitud del observatorio. Tanimori et al [11] haciendo uso de una condicién
de trigger realista han obtenido una dependencia similar para A7, ./ AP 1 con
la altitud del observatorio.
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3.4 Conclusiones

Por medio de una simulacién por Monte Carlo se han estudiado las propiedades
de la luz Cherenkov que se produce en las cascadas atmosféricas extensa
(EAS) iniciadas por rayos 7 y por protones en incidencia vertical sobre la
atmdsfera. Se han considerado intervalos energéticos que son de interés para
los actuales v futuros telescopios Cherenkov. Se presentan distribuciones ra-
diales de luz Cherenkov para cascadas -y en rangos de energia de 0.01- 10 TeV
v cascadas iniciadas por protones de 0.1-10 TeV como se esperan cncontrar
en niveles de observacidén que van desde los 600 g/cm? hasta el nivel del niar.
Se ha estudiado el efecto de una aceptancia angular limitada {(campo total de
vision 2.8%) sobre la densidad de luz Cherenkov. La densidad de luz decrece
por un factor el cual crece con la altitud del nivel de observacién y con el
incremento de la energia primaria. En la posicion del hump el porcentaje de
decrecimiento va desde el 2% (30%) para rayos v (protones) de baja energia
a nivel del mar y hasta cl 60% para para cascadas de 10 TeV a 600 g/cm?)
de profundidad.

Se muestra también la cantidad de luz dentro de un radio «de 150 m
como funcion de la energia, tanto para cascadas v como para generadas por
protones. Para rayos v este niimero decrece rapidamente con la profundidad
de observacidén comparada con lo que ocurre para protones.

Se reportan los resultados de las fluctuaciones de la densidad de lug, la
cual fue medida en celdas de 25m?. Para cascadas v el tamafio de estas
fluctuaciones alcanza un minimo a una distancia del core (cerca del humnp),
el cual depende de la energia primaria v de la altitud de observacion. Las
Huctuaciones en la densidad de luz son debidas tanto a las Huctuaciones
intrinsecas en el desarrollo de la cascada asi como al muestreo del detector.
Comno se muestra en la tabla 3.2 las finctuaciones debidas al muestreo de la
sefial no son despreciables en particular cuando las energias primarias son
hajas.

Nuestros resultados nos han permitido estimar la dependeucia del drea
efectiva con la condicién de trigger, la energia primaria y la altitud de obser-
vacion. De acuerdo con nuestros resultados, los telescopios instalados a gran
altitud pueden alcanzar energing umbral bajas para rayos v junto a un efi-
ciente rechazo de cascadas iniciadas por protones, por efecto de la condicion
de trigger. Hemos de resaltar el hecho de que nuestros anteriores resultados
estan basados en condiciones de trigger las cuales dependen unicamente e
la densidad de luz Cherenkov. En un telescopio real la aplicacidn de una
adecnada condicion de trigger junto con un método de separacion v/ hadron,
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favorece la deteccién de rayos -y frente a protones. La dependencia de la
eficiencia de tales técnicas con la profundidad atmosférica es un aspecto rele-
vante que también debe tomarse en cuenta a la hora de determinar la altitud
éptima en la que se ha de situar el telescopio. Estos resultados han sido
objeto de publicacion en [24],[25].
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Capitulo 4

Rango de Matrices de
Contadores : 1 - 10* TeV

Los rayos v que llegan a la tierra con energias por encima del rango del TeV
son de gran importancia astrofisica debido a que pueden proporcionar impor-
tantes pistas acerca del origen de los rayos césmnicos de muy alta energfa. En
este rango de energia los rayos -y cdsmicos pueden ser detectados por medio de
un una matriz de contadores de electrones {usualmente centelladores). Como
va se mensiond en 1.3 la energia umbral de estas matrices decrece cuando
se incrementa la altitud de los observatorios (aunque es también dependi-
ente de la granularidad de los contadores). Mientras que la energia umbral
a nivel del mar para cascadas iniciadas por rayos vy suele ser alta, mayor que
0.2 PeV, a alturas intermedias (por ejemplo la matriz de centelladores de
HEGRA a 2200m s.n.m [11,[2]) es de alrededor de 25 TeV y a nna altura
de alta montafia (por ejemplo la matriz del Tibet 4300 m s.n.m [3]) puede
decrecer hasta 3 TeV. Desafortunadamente ninguna fuente ha sido detectada
convincentemente mediante esta técnica . Por tanto es necesario incrementar
la sensibilidad de los actuales telescopios en este rango de energia.

El principal problema que se presenta cuando se intenta captar rayos
v cosmicos, es el abundante fondo de particulas hadrénicas que constante-
mente llegan a la tierra. Estas particulas esconden las posibles sefiales de
rayos -y, por tanto se hace necesario implementar algiin mecanismo de dis-
criminacién entre éstas y los rayos . Las cascadas hadrénicas pueden ser
discriminadas empleando contadores de muones puesto que la teoria predice
que el contenido de muones en cascadas v es significativamente mas bajo que
el correspondiente a cascadas hadrénicas. Desafortunadamente esta técnica
1o suele ser aplicable por debajo de los PeV debido a que el area de coleccion
de los contadores de muones en tierra es restringido.
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Hace algunos anos se propuso ¢l uso de matrices de contadores de luz
Cherenkov atmosférica con gran aceptancia angular (AICA's ') como teles-
copios de rayos v [4] debido a su gran resolucién angular comparada con las
matrices de contadores de electrones {1], [5]. Los AICAs presentan tambicn
unta ity buena resolucién en la determinacion de la energia [6] razon por la
cual son herramientas muy ttiles para la medida del espectro de energia de
los rayos cosmicos. La colaboracién HEGRA estd usando con mucho éxito
un sistema de contadores de este tipo (AIROBICC [3]). Recientemente la
colaboracién CASA ha instalado un matriz similar [7].

Una detallada simulacién por Monte Carlo (MC) dié recientemente como
resultado alentadoras predicciones acerca de las capacidades de separacion
~v/p delos AICAs, en particular, el llamado método light-clectron-slope {LES)
que se basa en la medida simultanea del tamano de la cascada (i.e nimero
total de electrones en tierra) y la distribucion lateral de lnz Cherenkov en
tierra. En este trabajo [8] se inchive una detallada simulacton que ticue en
enenta el efecto de nn detector situado a 800 g/cm? en un intervalo de energfa
primaria cle 20 - 500 TeV.

De acuerdo con los argumentos expuestos en [8] la capacidad de separacion
del método LES debe aumentar con X, v disminuir con la energia primaria.
No obstante,un estudio detallado de la relacion existente entre los pardmetros
fisicos de la cascada Xops, Xinae, NI, niimero de electrones en tierra N, v
de las propiedades de la distribucién radial de luz Cherenkov, en un amplio
rango de energia (1 - 10* TeV) y a varias profundidades atmostéricas (500
- 1036 g/cm?), permiten afirmar que la dependencia de la capacidad del
método LES con X, v E, no es tan simple como se predice en [8]. a partir
exclusivamente en las propiedades del desarrollo longitudinal de la cascada.
En este trabajo se demuestra que el desarrollo lateral tiene también una
influencia importante. En este capitulo se estudian también las capacidades
de otros dos métodos de separacion y/hadron en los mismos rangos de X, v
de F,. En primer lugar se exploran las capacidades del método sdlo tuz que se
hasa en la determinacién simultanea de la pendiente de p.(¢) antes v despues
del hump. Por otro lado se estudia también el método LES EXTERNO qne
descansa cn la medida de N, y la pendiente de p.(¢) mis alld de fwmp. El
ultimo e estos métodos se propone por primera vez en éste trabajo.

Todos los resultados que se presentan en este capitulo se apoyan en las
propicdades de las cascadas atmosféricas iniciadas por rayos cosmicos. Las
propiedades de los EAS que mids directamente estan relacionadas con los

'Angle Integrating Cerenkov Arrays
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métodos objeto de studio en éste capitulo se pueden englobar en tres, a
saber: desarrollo longitudinal y lateral de la componente electromagnética y
distribucién radial de luz Cherenkov. Por tal razén, antes de iniciar el estudio
de los métodos de separacién v/p, presentaremos resultados de sirnulacion
relacionados con éstas propiedades de interés directo en estos estudios.

4.1 Propiedades de la componente electro-
magnética de las cascadas

En el capitulo 1 ya se discutieron algunos procesos fisicos que se producen
durante la evolucién de una cascada atmosférica extensa. Por lo tanto en lo
que sigue enfocaremos nuestra atencion unicamente en aquellos que tienen
una relacién directa con el objetivo del presente capitulo.

La figura 4.1 muestra el desarrollo longitudinal medio de electrones para
cascadas iniciadas por rayos v v por protones a energias de 10, 10%, 10° y 10°
TeV y a distintas profundidades atmosféricas. En esta figura se observa que
como cs bien sabido las cascadas iniciadas por protones son en gemeral mas
largas que sus homélogas cascadas y. Asimismo se observa que a medida que
se incrementa la energia primaria se incrementa la profundidad de mdximo
desarrollo. No debemos olvidar que el desarrollo longitudinal de cascadas
individuales, particularmente en cascadas iniciadas por protones estin sujetas
a grandes fluctuaciones (ver figura 1.10b).

En la seccién 1.2 ya se discutié con algin detalle algunas propiedades de
los desarrollos laterales de electrones. La caracteristica que ahora nos intere-
sa resaltar se refiere a la evolucion que sufre el desarrollo lateral de electrones
a medida que la cascada se va desarrollando. La figuras 4.2a y I muestran el
desarrollo lateral normalizado a su valor en el “core” a varias profundidades
atmosféricas, para una cascada individual iniciada por un protén y por un
rayo v respectivamente. Se puede apreciar en estas dos graficas que los de-
sarrollos se van aplanando a medida que aumenta la profundidad del nivel
de observacién debido a que el scattering multiple Coulombiano va aleato-
rizando las direcciones de los electrones. Este efecto es mas significativo en
cascadas de rayos 7y cuyas interacciones no estan sujetas al alto momento
transverso caracteristica de los procesos hadrénicos. Las figuras 4.2c¢-e, nos
perimiten apreciar la disferencias existentes entre los desarrollos laterales de
electrones correspondientes a casccadas v y cascadas iniciadas por protones.
Se observa que en general la pendiente de pI{r) es mayor gue la pendiente
de p2(r) vy que esta diferencia disminuye con la profundidad, hecho que tam-
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bién puede ser entendido si tenemos en cuenta los efectos de la dispersion

Counlombiana a medida que se desarrolla la cascada.
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4.2 Propiedades de la componente de radiacion
Cherenkov

Para los fines que se persiguen en este capitulo, se ha elegido como intervalo
espectral el comprendido entre los 350nm y 550nm que es tipico para mu-
chos fotomultiplicadores empleados en al deteccidn de radiacién Cherenkov
atmaosférica.
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igura 4.3: Distribucién lateral de luz Cherenkov a varios niveles de observacion
producidas por cascadas iniciadas por rayos v con encrgias primarias de 10, 100,
1000 y 10* TeV..

En este rango de energias la distribucion radial de de luz Cherenkov se
ha obtenido almacenando, a cada distancia del eje de la cascada, todos los
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fotones qne caen dentro de un anillo de 2 metros de espesor (7). éste pro-
cedimiento es similar al que en la practica emplean los arrays de contadores.
A partir de estos datos se ha calculado para cada anillo el valor de la mediana
de las densidades correspondientes de luz Cherenkov asi como la anchura de
las fluctuaciones. En las figuras 4.3, y 4.4 se muestran algunos resultados
para la mediana? de la distribucién lateral de luz Cherenkov a energias fijas
v a 6 niveles de observacidn para cascadas iniciadas por rayos y y protones
respectivamente.
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Figura 4.4: Distribucién lateral de luz Cherenkov a varios niveles de observacidn
producidas por cascadas iniciadas por protones con energias primarias de 10, 100,
1000 v 10 TeV..

2S¢ ha visto en la seccién 3.2 que en distribuciones asimétricas la mediana es un
pardametro més representativo que la media. Sin embargo para energias mayores gue
10 TeV no existe gran diferencia entre ellas
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En estas figuras se puede apreciar que el hump (ver seccidn 3.2) aparece
en las posiciones esperadas para todos los niveles de observacién y presenta
todas las propiedades descritas en la seccion 3.2, Podemos resaltar el hecho
esperado de que cuanto mayor es Xap, — Xypos tanto mas marcado es el hump.
Es deciy el hump es mas visible a bajas energias y en observatorios de menos
altitud. Una comparacidn entre las figuras 4.3 y 4.4 nos muestra que la
penciente de la distribucion radial de luz Cherenkov decrece en mayor grado
en cascadas iniciadas por rayos v que en las iniciadas por protones a medida
que se incrementa la profundidad del nivel de observacion, las cansas que
producen esta diferencia se discuten ampliamente en la seccidn 4.3,

Las figuras 4.5 y 4.6 muestran ademds de la medianas de la distribucion
de luz Chereukov, las barras de error que nos indican las fluctuaciones de
la densidad de luz para cada distancia al eje de la cascada. Las barras de
error superior e inferior indican la semianchura (34%) de la correpondiente
distribucion de luz ( capitulo 3). Es decir el 68% de las cascadas siimuladas se
encuentran dentro de las franjas de estas figuras. Estas fluctuaciones se deben
principalmente a las fluctuaciones del desarrollo longitudinal, esto es debido
a que las fluctuaciones de muestreo para una cascada individual son mucho
menores que las correspondientes a las que se producen entre las distintas
cascadas (ver seccidn 3.2.1)[9].

En la zona radial comprendida entre el core y el hump (r < r),), las
fluctuaciones, para un nivel de observacidn dado, disminuven con la energia,
debido a que la distancia entre en nivel de observacion v la posicion de
maximo desarrollo de la cascada X, — X4, disminuye con la energia v por
tanto las fluctuaciones en el desarrollo longitudinal son mayores. Las figuras
4.5 v 4.6 muestran que las fluctuaciones en la densidad de lnz Cherenkov
son significativamente pequeilas a ciertas distancias del core (cerca al hump)
especialmente para cascadas v . Por lo tanto la medida de la densidad de
Inz en estas regiones proporciona una buena determinacion de la energia
primaria [1]. En las figuras 4.4 y 4.7 puede verse que la distancia optima al
core (distancia para la cual el tamano de barra alcanza un minimo) decrece
tanto con la energia primaria como con la altitud del nivel de observacidn
siguiendo un comportamiento similar al de la posicién del hump.
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Figura 4.5: Fluctuaciones en la distribucién lateral de luz Cherenkov para rayos
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Figura 4.7: Anchura total de las fluctuaciones de la distribucién radial de luz
Cherenkov dividida por el valor medio, a tres niveles de observacién: 600 g/cin?
(a), 800 g/cm? (b) y nivel del mar (c). Las energias correspondientes son 10 TeV
(linea continua), 100 Tev { linea quebrada), 1000 TeV (linea punteada) y 10! TeV
(linea mixta, puntos y rectas}. Las curvas representan una suavizacion de los
resultados obtenidos.

4.3 Meétodos de separacion gamma-protén

En esta seccién estudiaremos las posibilidades que ofrecen tres métodos de
separacion ~/p a varios niveles de ohservacion en el rango de energias que
cubre el intervalo comprendido entre 1 y 10* TeV. Debido a que el intervalo
de energia es muy amplio, hemos juzgado conveniente dividir la muestra de
cascadas en varios grupos correspondientes a sub-intervalos de energia. Con-
siderando que en un experimento real la energia primaria es desconocida, y
que sin embargo la densidad de luz en el hump (pn) es una medida de la
energia primaria £, (dependiente del primario), los sucesos fueron agrupa-
dos en cuatro sub-muestras correspondientes a intervalos de p, asociados a
energias de rayos v de 1 —10TeV, 10 — 10% TeV, 10% — 10 TeV y 10% — 10*
TeV. De acuerdo con nuestras simulaciones los intervalos correspondientes
a cascadas iniciadas por protones son de 3-27, 27-190, 190-1650, 1690-101
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TeV a 600 g/em?, de 3-20, 20-170, 170-1400, 1400-10" TeV a 800 g/em?) vy
de 21-180 {10-100 TeV gamma), 180-1550 (100-1000 TeV gamma), 1550-10
(10%-10* Tev gamma) TeV a nivel del mar. Para cada intervalo. se ha estu-
diado la separacién v/protén en aquellas altitudes de observatorios para los
cuales los observables nimero de lectrones en tierra (N,) v densidad de luz
Cherenkov (p(r)) puede ser medido con la actual o cercana tecnologia.

4.3.1 Método LES

Los fundamentos fisicos del método LES fueron establecidos en por Martin[§]
v {10]. De forma resumida se puede explicar como sigue. Maés alld de la posi-
cién de maximo desarrollo de la cascada, las cascadas iniciadas por hadrones
se atentlan mas lentamente que una cascada puramente electromagnética de-
bido a que la longitud de interaccion de los hadrones es mayor que la de
los electrones (i.e las cascadas hadrénicas son mas “largas” que las cascadas
v). Asi, para un valor fijo de X, (ver pdgina 16) el valor del cociente
N, /N eg mds alto para cascadas iniciadas por hadrones (asumiendo que
Nows > Xinar) (ver figura 4.8}, De este modo, si fuera posible determinar el
valor de estos parametros seria posible distinguir las cascadas iniciadas por
un rayos ~ de aquellas iniciadas por hadrones. En la prictica el valor de N,
puede ser directamente medido por medio de una matriz de contadores de
electrones, en tanto que N7 vy X, .. puede ser inferido de la distribucidn

(5

radial de luz Cherenkov p(r) la que a su vez puede ser medido por un AICA.

Como muestra [1],[10] la magnitud N*** puede ser determinada a par-
tir de la densidad de luz Cherenkov en la posicién del hump. Por lo tanto.
asmmicndo que podamos seleccionar cascadas con el mismo valor de X4,
el cociente N,./p, se espera que sea mas alta para cascadas iniciadas por
protounes comparadas con cascadas . Otra mancra de estimar el valor de
NI"* eg utilizar la fuerte correlacion que existe entre N y la luz integrada
definida como

Th
Lmt:/ pe(r)dr (4.1)
Jo

L, tesulta ser un observable mas adecnado de N7 debido a que para
un valor fijo de pp, Ly crece con la luz cerca del core y por tanto crece
también con N.. Asi, para un valor dado de X,,,., las fluctuaciones del
cociente N, /L, tienden a cancelarse. A partir de nuestra simulacion hemos
observado también, que la relacion entre Ly, v N7 depende ligeramentre
del tipo de particula primaria de modo tal que usando L;,; en ngar del valor
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real de NJ"*® la separacion y/p se ve favorecida.
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Figura 4.8: Numero de electrones en tierra sobre mimero de electrones en el
méaximo de la cascada frente a la profundidad de médximo desarrollo como se espera
a niveles de observacién de 600 g/cm? (a), 800 g/em? (b) y nivel del mar (c). Las
particulas primarias son protones (puntos negros) y rayos v (puntos blancos) en
los rangos de energia de 1-102 TeV (a), 10-10* (b) y 10? — 10* TeV (c). Cada
punto representa el valor medio de la distribucién de valores de N, /N*** para los
eventos para un correspondiente valor de Xinaz-

La figura 4.9 muestra N,/ L, frente a Xy,,, tanto para cascadas v como
para cascadas iniciadas por protones, a una profundidad de observatorio de
600g/cm? en el intervalo de energia de 1 — 10 TeV (figura 4.9a) y 10 — 100
TeV (figura 4.9b). Las figuras 4.10 muestran los resultados correspondientes
a 800 g/cm? en intervalos de energia de 10-100 TeV (figura 4.10a) y de 0.1-1
PeV (figura 4.10b). Las figuras 4.11a 4.11b corresponden al nivel del mar en
intervalos de energia de 0.1-1 PeV y 1-10 PeV respectivamente. Los circulos
representan los valores medios de la distribucién de N, / Liny correspondiente
a un valor de X,,,. ¥ las barras de error representan la desviacion 4o .

En estas figuras (4.9-4.11) se puede observar algunas propiedades intere-
santes. Para cascadas con X > Xmae la separacion v/p promedio (i.e
distancia vertical entre circulos abiertos y cerrados figuras de 1 a 3) se incre-



98 Rango de Matrices de Contadores : 1 - 10" TeV

mentan con Xops — Xynas, tal como es de esperar. Se observa tambien que las
fluctuaciones estadisticas de N,/ Ly, crecen con X — X0, Hemos encon-
trado que esta propiedad se debe a la fuerte correlacidn existente entre N, y
L., a valores bajos de X,,,.. Por otro lado, de acuerdo con estas figuras, la
separacion ~v/p promedio para cascadas que alcanzan su mdximo desarrollo
cerca o por debajo del nivel de observacion (i.e X < Xinae) €8 despreciable
y por lo tanto la separacién v/p podria no ser posible para estas cascadas.
Adicionalmente las fluctuaciones de N./L;,, son fuertes debido a a la alta
fluctuacion de N, en estas cascadas (ver figuras 4.9 - 4.11).
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Figura 4.9: Nilmero de electrones sobre luz Cherenkov integrada frente a la pro-
fundidad de mdximo desarrollo para un observatorio sitnado a 600 g/cm?. Los
primarios son protones (circulos negros) y rayos v (circulos blancos). Los simbolos
representan el valor medio de la distribucion de N, /N7 a valores fjos de X,
v las barras de error representan las correspondientes fluctuaciones. Los intervalos
de phump corresponden a rayos v de encrgias de 1 — 10 TeV (a), 10— 100 TeV (b).
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100 Rango de Matrices de Contadores : 1 - 10* TeV

—_ 4 -4 - |
— i
J ]
~
Zm
~— | )
=g} i .
-
P—
-4.5 -
5L
f
|
-5.5 i {
a) b) |
Q
1 t | | | | !
400 Ho0) 860 1000 400 600 80 1000

XH”.! ey (g/()mz)
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Analizadas ya las posibilidades de estimar los valores de N*™ nos queda
por estudiar la manera de determinar los valores de Xp,,, que lo haremos
a partir del desarrollo lateral de luz Cherenkov. La distribucidn radial de
luz Cherenkov de una cascada individual a un nivel dado y para distancias
radiales menores que 7y, se describe muy bien por la funcion

pe = a.exp(—br) (4.2)

Como es bien conocido [1],[10],[11], el pardmetro b (i.e la pendiente de logpc(r))
es una buena medida de X,,... Por lo tanto en la practica la separacién v/p
es alcanzada en un plot de N,/L;,; versus b. Para todas las cascadas simu-
ladas se ha calculado el parametro b correspondiente por medio de un ajuste
de la ecuacién 4.2 a la distribucién radial de luz Cherenkov. Los intervalos
considerados para dichos ajustes fueron de 30 — 90m (40 — 100m ) para el
nivel de 600g/em? (800 g/cm? y nivel del mar). A pesar de que el ajuste
empeora si los intervalos de ajuste son mas cercanos al core, el parametro
h en estas condiciones (cercana al core) proporciona informacién de la dis-
tribucién de luz cerca del core, informacién que muy wtil para la separacion
v/p, como se verd mas adelante. Hemos calculado también para todas las
cascadas el parametro b en un intervalo radial de 7 — 80m para todos los
niveles de observacién, al cual lo denominamos b7. La incertidumbre expe-
rimental en la medida de b; esta basicamente limitada por la incertidumbre
en la determinacidn de la posicion del core por tanto son necesarios AICA s
con alta granularidad.

Las figuras 4.12 - 4.14 muestran N,/ L;,; versus b, para los mismos even-
tos de las figuras 4.9,4.10 y 4.11 respectivamente. BEstos grificas muestran
que tanto la separacién media /p como las fluctuaciones estadisticas son
fuertemente modificadas cuando se usa la pendiente de la distribucion radial
de luz Cherenkov en lugar de X,,,,. En primer lugar, estudiaremos el efecto
sobre los valores medios. La figura 4.15 muestra los resultados de nuestra
simulacién referente a b versus X,,.,. en dos rangos de energia (1 — 107 TeV y
10% ~10* TeV) en los niveles de observacién considerados en cste trabajo. Es
comiinmente aceptado que la funcidn (X, ) es independiente del tipo de
primario. Aunque esta aproximacién es suficiente para muchas aplicaciones
(ver por ejemplof6]), la figura 4.15 muestra en efecto que la anterior funcion
es ligeramente dependiente del tipo de primario (rayos v o protén). En lo
que sigue mostraremos que esta propiedad, la cual es relevante para enten-
der las capacidades del método LES es ciertas alturas de observacién, puede
ser explicada como una consecuencia de propiedades bien conocidas de las
cascadas aéreas extensas.
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Figura 4.15: Pendiente de la distribucion radial de luz Cherenkov en tierra frente
a Xmae para cascadas iniciadas por protones (linea continua) y rayos -y (linea
discontinua). Las profundidades de observacion son 600 g/cm?, 800 g/cm? y nivel
del mar (s.1). Los rangos de energia para rayos v son 1 — 102 TeV (a) y 10% — 10*
(b). Las lincas representan una suavisacién de las medias de las distribuciones
correspondientes.
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En ausencia de procesos de scattering mnltiple de los electrones (particulas
que generan la mayor parte de la luz Cherenkov) y despreciando el momento
transverso de las interacciones hadrdnicas, la distribucion radial de la Iuz
Cherenkov en tierra puede ser enteramente determinado por el desarrolo lon-
gitudinal de la cascada. Esta distribucién radial “tedrica” p; (v} muestra un
corte brusco en 7y, y st forma depende de Xps, Xypaw v del rango de cnergfa
primaria. Se puede demostrar ficilmente que las diferencias en las primeras
derivadas de p,(r) (es decir la pendiente) para dos perfiles longitudinales

Ni(z) v Ny(z) se puese expresar como
dpya/dr — dpy Jdr = d(logNy) /dz — d{logN,) /dz (4.3)

Por otro lado, se muestra en la figura 4.16 (ver también figura 4.1), que las
cascadas iniciadas por protones son en promedio mas largas que las cascadas
v tanto antes como después de la posicion de maximo desarrollo. IEsta figura
muestra la semianchura del desarrolo longitudinal mas alld de la posicion
del méximo AX, (definida por N(Xpae + Ay) = N /2) v al semianchu-
ra antes del maximo AX, (definida por N( X0 — Ay) = NP /2) versus
X,nas. Como consecuencia, en promedio, la pendiente de p,(r) para cascadas
iniciadas por protones es mayor (menor) que para cascadas v 81 N e > Xy,
(Xops < Xpnor). A pesar de que en una cascada real, el scattering mileiple de
los electrones v el alto momento transverso de las interacciones hadrénicas ve-
distribuye la luz que llega a tierra, es de esperar que p, presente en promedio
una distribucidn similar.

La distribucién radial de luz Cherenkov generada a altitudes cercanas al
nivel de observacion sigue hasicamente la distribucion lateral de los electrones
que emiten luz Cherenkov . A menos que la componente electrdnica de la
cascada llegue a tierra fuertemente extinguida, una fraccion significativa de
la luz Cherenkov es generada cerca del nivel de observacion. Por lo tanto
para un desarrollo longitudinal dado, la distribucion de tuz Cherenkov estd
determinada principalinente por la distribucion lateral de electrones (p.(v))
cerca del observatorio, la cual como se sabe sigue en promedio la conocida
funcion NKG (ver seccién 1.2.2).

Para los eventos simulados, la forma de p.(r) fue ajustada a la funcién
1.9 en el intervalo radial de 2 — 100 m. La figura 4.17 muestra los valores
correspondientes de s frente a X, para ambos primarios (v y p) en dos
intervalos de energia (1 — 10% TeV vy 10? — 10* TeV). En esta figura se puede
ver que para un valor fijo de X, el pardmetro de la edad en cascadas v 5,
es, en promedio, menor que para cascadas inicladas por protones s,, como
es de esperar (ver también figuras 4.2). La diferencia s, — s, decrece con la
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profundidad del observatorio y con el incremento de la energia primaria. Por
lo tanto los resultados en la figura 4.17 predicen que para un valor dado de
X e, 12 pendiente de la distribucién radial de luz Cherenkov generada cerca
del observatorio es mayor para rayos v comparada con protones (ver también
ficuras 4.2). Esta diferencia decrece tanto con Xgps — Xyngs €OMO coll E,.
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Figura 4.16: Semianchura antes del méximo (a,b) y mds alld del miximo (c.d)
del desarrollo longitudinal frente al la profundidad del méximo de la cascada para
cascadas iniciadas por protones (circulos negros) y rayos-gamma {circulos blancos)
en el rango de energia de 1 — 100 TeV (a,c) y 102 —10* TeV (b,d). Cada punto re-
presenta el valor medio de la semianchura de la distribucién para todos los eventos
correspondientes a un valor de X,q,.
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Figura 4.17: Pardmetro de la edad de la distribucidn lateral de electrones freuvte a,
la. profundidad de maximo desarroilo de la cascada. Las cascadas son iniciadas por
protones (circnlos negros) y por rayos «y (circulos blancos) en el rango de energia
de 1—107 TeV (a,c ye) y 1062 — 1064 (b,d y ). Las profundidades de observacién
son 600 g/cm? (a,b),800 g/cm? (¢,d) y nivel del mar (e,f). Cada punto representa
la media del pardmetro de la edad para todos los eventos correspondientes a un
valor dado de X, 0.

En suma, el valor del pariametro b queda determinado hasicamente por
dos contribuciones: la longitud del desarrollo longitudinal de la cascada y
la pendiente de p.(r). Para Xps < Xpae ambas contribuciones hacen que
by < by . Por otro lado, para X, > XNpqe estos tienen un efecto opuesto; A
partit de X,,q, el numero de particulas de la cascada decrece, esto hace gue la,
pendiente de la distribucion de luz Cherenkov b comience a decrecer por este
efecto. Debido a que el ritmo de disminucién de N, es mayor para cascadas
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v comparadas con lo que ocurre en cascadas iniciadas por protones, se espera
que b, disminuya con mas rapides que b,. Esta tendencia se ve favorecida
también por la forma en que evoluciona el desarrollo lateral de particulas
pe(r) (el momento trasverso de las interacciones hadrénicas hace que pf (r)
sea mas plana que p)(r)). De la consideracién de los procesos anteriores se
puede deducir que se llegard a una situacién en la que b, iguale y supere a by,
La pendiente del desarrollo lateral de luz Cherenkov es mayor para cascadas
iniciadas por protones comparada con cascadas v cuando Xy > Xox (ver
figura 4.15). b, — b, aumenta con E, debido a que s, — s, y Af — AY crece
con E, (ver figuras 4.16 y 4.17).

La figura 4.15 muestra que para observatorios situados a grandes altitudes
(600g/(31112) el pardmetro que indica la pendiente, esto es b, es mayor en
cascadas v ( by) que en cascadas iniciadas por protones (b,) (para un valor
fijo de Xpaz, la diferencia b, — b, de incrementa con X, ¥ con la energia
primaria. Esta propiedad favorece significativamente la separacién v/p a
partir de b, particularmente a altas energfas. Por el contrario, a nivel del
mar b, < b, y la diferencia b, — b, decrece con Xz Como resultado
la separacién «/p es peor de lo esperado. Debido a que el parametro de
pendiente b; contiene informacion acerca de la distribucién de luz Cherenkov
cerca det eje de la cascada, la correlacién entre by y s es mas fuerte que la
correlacién entre b y s por lo tanto la dependencia de b7{X,,.,) con el tipo
de primario es atin mas fuerte.

Con relacién a las fluctuaciones estadisticas, la comparacion de las figuras
4.12,4.13 v 4.14 con 4.9,4.10 y 4.11 repectivamente puede verse que éstas son
mas pequeiias cuando se usa el pardmetro de la pendiente. Para Xg, >
Xomer esta propiedad puede ser explicada como sigue. Para una posicion
dada del maximo de la cascada, las fluctuaciones en N./L;, son debidas
principalmente a las fluctuaciones en N.. También, para un valor fijo de
Xmaz, €l parametro de la pendiente crece con N,. Desde que N, /Lt crece
tanto con X, como con b, las fluctuaciones en N./L;,;, para un valor fijo
de b, son pequenas. Siguiendo este argumento, deberian esperarse mejores
resultados que los esperados si se usa by debido a que la correlacion entre N,
v by es mas fuerte (ver figura 4.18).

Por otro lado, hemos hallado que para X,p < Xpmee, las fluctuaciones
en Ny/Liy (a un valor fijo de Xy, estan fuertemente correlacionadas con
las fluctuaciones en la profundidad de primera interaccion X;. Valores bajos
de N./Lg; se corresponden con valores bajos de X;. En particular, cas-
cadas iniciadas por protones que se desarrollan muy pronto presentan con
frecuencia maximos locales en el desarrollo longitudinal por encima del nivel
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Figura 4.18: Ejemplo de como las fluctuaciones disminuyen al cambiar X,
por b;.

de observacién (ver figura 1.10b). En estas cascadas se ha eucontrado que el
valor de N,/L;,; es anormalmente bajo debido a que N, es bajo. Es de es-
perar que para estos eventos (cascadas que se desarrollan prematuramente)
la destribucién lateral de electrones a altitudes cercanas al nivel de obser-
vacion sea planasi.c la edad de la cascada es alta. Debido a que una fraccion
significativa de la luz Cherenkov es generada por los clectrones cercanos a
tierra, la mayor edad de la cascada se refleja en un valor bajo del parametro
de la pendiente . En consecuencia, para un valor fijo de X, un valor bajo
en N,/L;, estd asociado a un valor igualmente bajo de b por tanto es de
esperar que las fluctuaciones sean menores para cascadas con valores fijos de
b (ver figura 4.18).

4.3.2 Factor de calidad

En esta seccidén cuantificaremos la potencia del método LES para la sepa-
racion /p en los niveles de observacion considerados en este trabajo. Para
estos calculos (y similares que se muestran en la préxima seccién) a los even-
tos se les asigné un peso siguiendo una ley espectral de £7%7 para ambos
primarios. Siguiendo el método descrito en (8], se definié un corte dptimo en
un diagrama N,/L;,, frente al pardmetro de la pendiente de la distribucién



112 Rango de Matrices de Contadores : 1 - 10* TeV

para ambas muestras. Los resultados de la comparacién indicaron una com-
pleta concordancia en los valores edios, mientras que indicaron un valor
m4s alto en la anchura de la distribucién para la muestra con técnicas de
aceleracién en un factor el cual es significativamente mas bajo que lo de la
correspondiente distribucién de Ng/Ljy, (barras verticales).
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Figura 4.19: a) N./L;, frente a b7 para el intervalo de encrgia de 10 — 102
TeV a una profundidad de observacién de 600 g/em?. El tanafio de las cajas
es proporcional al logaritmo del nimerc de eventos. Las cajas negras (blancas)
coresponden a cascadas iniciadas por protones {(gammas). b) El factor de calidad

frente al desplazamiento vertical respecto de la linea de corte mostrada en a),

Como ya mencionamos, nuestra simulacién no toma en cuenta la distor-
sion de la sefial debido a un detector especifico. En un experimento real
los factores de calidad pueden ser reducidos significativamente por efecto
del detector. Sin embargo, la radiacién césmica de fondo contiene también
niicleos pesados para los que se sabe que el método LES es mas eficiente (8]
por lo tanto, los resultados anteriores representan un limite inferior tedrico.
Hemos comparado nuestras predicciones “tedricas” con los de la referencia
[8] los cuales incluyen una detallada simulacién de la matriz AIROBICC a
800 g/cmn? considerando ademas la contribucién de la componente pesada de
los rayos césmicos. Esta simulacion del detector [8],[10] predice un factor de
calidad de 3 (2) en el intervalo de energia de 75 — 185 TeV (185 — 500 TeV)
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radial de la luz Cherenkov. La figura 4.19a muestra a modo de ejemplo el
diagrama correspondiente para un intervalo de energia de 10— 10? TeV en un
nivel de observacién de 600 g/cm?. En esta grdfica el tamaiio de cada caja es
proporcional al logaritmo del nimero de eventos. Desplazando verticalmente
esta linea hemos hallado el corte que maximiza el factor de calidad definido
como

Sy
VSp

donde S, v S, son la fraccién de cascadas v y de cascadas iniciadas por
protones que sobreviven al corte, respectivamente. De aqui en adelante de-
notaremos mediante ¢ v (J7 los factores de calidad que se predicen utilizando
los parametros b yby respectivamente. Fn la figura 4.19b se muestra ()7 frente
ala “distancia” (N,/Lj, — (linea de corte)=desplazamiento ). Para cste
ejemplo se espera un valor de alrededor de 80 v un valor minimo de aproxi-
madamente 60 (limite inferior de la barra de exror). La figura 4.20 muestra
graficas similares para un rango de energia de 10* — 10* TeV a nivel del mar.
En este caso se alcanza un valor minimo de 12 para el factor de calidad.
Analisis stmilares se han llevado a cabo en el resto de los casos. Los resulta-
dos tanto para ¢ y @7 se muestran cn la tabla 4.1. Puede verse que ¢7 cs
significativamente mds alto que @ como ya se habia anticipado.

Q= (4.4)

Obviamente los resultados que se muestran en la tabla 4.1 no puede ser
entendicdos con la unica consideracion de lo que ocurre méds alla del maximo
de la cascada (las cascadas v son mas largas que las cascadas iniciadas por
protones). Los resultados encontrados para @ pueden ser explicados si se
toma en cuenta las propiedades de la funcion #(X,,,.) . En primer lugar
se espera un significativo incremento en la separacidn promedio de ~+/p para
valores bajos de X, v energias primarias altas. Una fraccion importante de
estas cascadas de alta energia alcanzan su maximo mas alla del nivel de ob-
servacion y por lo tanto ellas estan sujetas a altas fluctuaciones. 5in embargo
estas fluctuaciones son fuertemente ateniadas cuando se usa el parametro de
la pendiente & (ver figura 4.18). Por otro lado, en obsevatorios situados a
grandes altitudes la separacion promedio v/p decrece y el factor de calidad
es significativamente mas bajo que lo esperado de la figura 4.12.

Con el fin de estimar los errores sistematicos debidos a la aplicacion de los
procedimientos de aceleracién hemos realizado una comparacién a 800 g/cm?
con otra muestra obtenida sin la aplicacion de la técenica del then-sampling
[12] v con un tamafo de bunch de solo 30 fotones. Hemos calculado el valor
medio v la desviacion tipica de la distribucion de N./L;,: a valores fijos de b
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los cuales fueron comparados con nuestras predicciones para Q7 de 7 (4.5)
en el mismo rango de energia.

Como es bien conocido, para un cierto intervalo de energia, el parametro
de 1a edad de la distribucién lateral de electrones en cascadas iniciadas por
protones es en promedio, menor que el correspondiente a cascadas . En
efecto en la figura 4.17 podemos ver que si pudiesemos medir la profundidad
de maximo desarrollo podria ser posible separar cascadas iniciadas por gam-
mas v protones a partir del pardmetro de la edad, particularmente a niveles
de observacién poco profundos en el rango de energia de 1 — 100 TeV (figura
4.17a). Por lo tanto la medida simultdnea de s con una matriz de centella-
dores v de b con un AICA podria convertirse en un nuevo procedimiento de
separacién ~v/p. En la prictica, sin embargo, las fluctuaciones estadisticas
son muy grandes (notar que los puntos de la figura 4.17 representa el prome-
dio de los valores de s). Hemos encontrado que la separacién v/p a partir de
este método es mucho menos efectivo que el método LES.
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Figura 4.20: La misma figura que la figura 4.19 para un intervalo de energia
primaria de 10? — 10* TeV a nivel del mar.
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Xops(g/cm?®) | Energy interval{TeV) | Q) | Q7
1-10 Z g
600 10- 100 198 2;
100 - 10° 186 6
10 - 100 34.15 é
800 100 - 107 162 34)
100 - 10 2 E;’
s.] 10% - 10 187 fg

Tabla 4.1 Factores de calidasd para el método LES a tres niveles de observacion
en varios intervalos de energia. @ y @7 representan los factores de calidad evalua-
dos usando b y b7 respectivamente (ver el texto para mds detalles). En cada caja,
los ntneros de arriba representan el valor esperado mientras que los de abajo
son el limite inferior de la barra de error (ver figuras 4.19 y 4.20).

4.3.3 Meétodos basados en la pendiente “exterior”

Como se ha demostrado en {8], un conocimiento preciso de p (1} mas alld de
la posicién del hump proporciona informacidon muy util para la separacion
~+/p. El valor alto del momento transverso p, de las interacciones hadronicas
(comparada con las de las interacciones electromagnéticas) es una propiedad
distintiva de las cascadas iniciadas por protones la cual tiene un efecto sig-
nificativo en la distribucién radial de luz Cherenkov. El efecto del momento
transverso hadrénico es el de redistribuir la luz Cherenkov cercana al eje de
la cascada a distancias mayores. Como resultado, la luz Cherenkov cerca del
core se reduce en una cantidad que disminuye con v hasta una cierta distancia
radial. Esta luz es redirigida en tierra mas alla de este punto. Esta distancia
radial depende de la altitud del observatorio ¥ del rango de cnergia (e.g toma
un valor de 200m para X, = 800g/cm? en el rango de energia de 20 — 500
TeV {8]). Por lo tanto, la pendiente de p.(r) a grandes distancias cel core,
(de aqui en adelante pendiente “exterior”) es menor para cascadas iniciadas
por protones comparadas con cascadas . Para esta comparacion se asumne
un valor fijo de X,,,.. debido a que la distribucién radial de luz Cherenkov
depende de la posicién del mmaximo de la cascada.
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Por otro lado las cascadas iniciadas por protones con pendiente exterior
similar a la de los rayos v son tinicamente posibles para valores altos de X,,,,
(X ooz {protén)> X, (gamma)) debido a que cuanto menor sea la distancia
entre las interacciones y tierra, menor serd el efecto de redistribucion debido
a las interacciones hadrénicas.

Como una medida de la pendiente exterior de p.(r}) hemos usado el co-
ciente Re = po(rs)/pe(re) donde la distancia . toma valores de 110m (600
g/em?), 140m (800 g/cm?) y de 170m (nivel del mar). Hemos encontrado que
otra posible medida de la pendienete exterior (por ejemplo con un ajuste a la
funcién p.(r) = ar?) no mejora nuestras predicciones acerca de la separacion
v/

En la prictica, la medida de R, viene limitada tanto por el tamno del
AICA como por la densidad minima que puede ser detectada por un contador
individual (por encima de las fluctuaciones poissonianas del fondo de luz
nocturna). En lo que sigue estudiaremos la separacion +/p a partir de la
pendiente exterior de la distribucién radial de luz Cherenkov.

Debido a que el parimetro b (i.e la pendiente “interior”) es una medida
de Xnar, la separacion v/p puede lograrse en una grafica R, versus b [8]
(en este método el uso de b; no favorece la separacién en ningin caso). A
modo de ejemplo la figura 4.14a muestra esta grifica para el rango de encrgia
de 0.1 — 1 PeV a nivel del mar. Siguiendo el procedimiento standar hemos
definido una linea de corte la cual fue desplazada verticalmente para hallar
el corte optimo que maximize el factor de calidad. La figura 4.14b muestra
(que para este caso, se espera un valor de @ de 45 (@ > 20 es asegurado)
.Calculos similares se han llevado a cabo para el resto de intervalos de energia
v altitudes ce observacidon. Los resultados se muestran en la tabla 4.2

En esta tabla se pueden observar varias tendencias. en primer lugar para
una profundidad de observacion dada, el valor de ¢ decrece con la energia
primaria debido a que cuanto més alta es la energia menor es ele efecto del
p, hadrénico sobre la distribucién radial de luz Cherenkov. Por otro lado en
esta tabla se puede ver que, en general, para un intervalo de energia dado
los valores de @ crecen con Xy . Esto puede ser explicado si tomamos en
cuenta que el efecto del momento hadrénico p, sobre la distribucion radial
de luz Cherenkov crece con la distancia entre el punto de produccién y el
observatorio. En esta tabla es particularmente relevante el resultado en el
rango de energia de 0.1 — 1 PeV tanto a 800 g/cm® como a nivel del mar.
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Figura 4.21: La misma figura que la figura 4.19 para un intervalo de energia
pritaria de 10* — 10* TeV a nivel del mar.

Xs(g/cm®) | Energy interval(TeV) | ) )+
600 10- 100 2T
9 5%
. 7.5 7.0
103 {
100 - 10 6 -
- 5| 5.5
10 10 4 4.5
) 28 20
_ 3
800 100 - 10 20 13
108 — 109 6 ?
5 5]
) 43 15
. 3
5.1 100 - 10 99 -
10% — 104 T T
3 5

Tabla 4.2.Factores de calidad para el método “sélo luz” a tres niveles de ob-
servacidn en varios intervalos de energia. En cada caja, los niimeros de arriba
representan el valor esperado mientras que los de abajo son el limite inferior de
la barra de error (ver figura 4.21).
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Las figuras 4.22a y 4.22b muestran la pendiente exterior frente a X,an
para un caso particular, 800 g/cm? y rangos de energia de 10-100 TeV (4.22a)
v 100 — 1063 TeV (4.22b). Puede verse en estas figuras que para un valor
fiio de R, se espera que las cascadas iniciadas por protones, tengan un valor
mnas alto de X,ua» que sus homdlogas cascadas . Debido a que para un valor
fijo de X,uuu, los valores de N./L;,: son mds altos para cascadas iniciadas
por protones comparados con los valores correspondientes a cascadas v (el
método LES), al fijar la pendiente exterior (en lugar de la pendiente interior)
estamos eligiendo cascadas v y cascadas iniciadas por protones con valores
distintos de Xpmes, siendo X2 > X7 . Por lo tanto es de esperar que la

max Tnar

separacién y/p mejore notablemente.

A modo de ejemplo, mostramos en la figura 4.23a N./L;,; versus R, en
el intervalo de energia de 10 — 100 TeV a una profundidad de observacion de
600 g/cm?. Siguiendo otra vez los procedimentos estandar hemos realizado
un corte para el cual se espera un valor de @ de alrededor de 110 (con un
l{mite inferior de la barra de error de 60). En la tabla 4.3 se muestran los
resultados de () para otros rangos de energia y altitudes de observacion.
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Figura 4.22: Valor medio de la pendiente “exterior” de la distribucidn lateral de
luz Cherenkov frente a X, correspondiente a un nivel de observacidn de 800
g/em? y a intervalos de cnergia de 10-100 TeV (a) ¥ 100 — 10* TeV (b). Los
puntos negros corresponden a cascadas iniciadas por protones micntras que log
puntos blancos representan a cascadas 7.
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Figura 4.23: La misma figura que la figura 4.19 para un intervalo de energia
primaria de 10% — 10° TeV a nivel del mar.
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Xons(g/cm?) | Encrgy interval(TeV) | @
110
600 10- 100 55
; 50
100 - 10 40
800 10 - 100 194
100 - 107 16
8
. 90
) 13
s.1. 100 - 10 15
. 10
3104
10 10 5

Tabla 4.3 Factores de calidad para el método “LES EXTERNO” a tres niveles
de observacion en varios intervalos de energia. En cada caja, los ndmeros de arviba
representan el valor esperado mientras que los de abajo son el limite inferior de
la barra de error (ver figura 4.23).

Desafortunadamente, desde el punto de vista experimental, es mis dificil
de aplicar debido a que necesita de la medicion del nimero de electrones y de
la pendiente exterior, de todos modos de ser posible su aplicacion se podria
alcanzar excelentes niveles de separacion v/p.

Finalmente es importante destacar que los casos para los cuales se ob-
tienen valores muy altos de ), corresponden a valores del parametro de
desplazamiento que retienen entre un 40 v 60 % de las cascadas v v recha-
zan mas del 97% de las cascadas iniciadas por protones. Para método “LES
EXTERNO?” el porcentaje de seleccion de cascadas v en estas condiciones es
mavor que el 70%.

4.4 Conclusiones

Se han estudiado varios métodos para la separacion de cascadas iniciadas
por rayos ¥ y por protoues, en base a la informacién que que proporciona la
luz Cherenkov que las acompana. Se ha discutido las capacidades de estos
métodos en un amplio rango de energia (1 — 10%) como se espera a varias
profundidades de observacién (600 — 1036¢/cm?).

El método LES esta basado en el hecho de que las cascadas iniciadas por
protones son mas largas que las cascadas iniciadas por rayos v ¥ por lo tan-
to para un valor fijo de X, el valor del cociente N /N es mayor para



4.4 Conclusiones 121

cascadas iniciadas por protones. La luz Cherenkov integrada y la pendiente
de la distribucién radial proporciona una medida de N*** y X, respec-
tivamente. Por lo tanto la separacién +/p se alcanza en un plot N, [ Lint
frente a b. En este trabajo hemos estudiado en detalle la relacién entre los
pardmetros fisicos de la cascada y sus correspondientes observables. En par-
ticular hemos hallado que la funcién b{X,,...) es ligeramente dependiente del
tipo de primario (ver figura 4.15) . Esta propiedad es una consecuencia de las
diferencias existentes entre los desarrollos longitudinales vy las distribuciones
laterales de electrones, correspondientes a cascadas v y cascadas iniciadas por
protones. Esta dependencia favorece la separacién y/p en obhservatorios situ-
ados a gran altitud mientras que a bajas altitudes la empeora. En altitudes
intermedias (800g/cm?) este efecto no es relevante. Se ha mostrado que la
utilizacién del parametro de la pendiente como observable de X, hace que
las fluctuaciones disminuyan en todos los niveles de observacion (ver figura
figura 4.18), en particular b; . Por otro lado, las fluctuaciones estadisticas de
N,/ L. para cascadas que alcanzan su maximo por encima del observatorio
crece con Xops — Xmag- Este efecto también favorece la separacién v/p a
grandes altitudes. Como resultado predecimos una gran capacidad de sepa-
racién v/p a 600g/cm? en el rango de energia de 10 — 1000 TeV. También se
predice una fuerte separacién a nivel del mar en el rango de energia de 1 —-10
PeV.

Como se ha establecido en [8], el valor alto del momento transverso de las
interacciones hadrénicas hace que la pendiente “exterior” de la distribucién
lateral de luz Cherenkov (mds alld del hump) sea menor en cascadas iniciadas
por protones comparadas con lo que ocurre en cascadas y. Por lo tanto, se
puede lograr una separacién «/p en un plot R, frente a b. En este trabajo
hemos cuantificade los factores de calidad esperados a varios niveles de obser-
vacién en un amplio rango de energias. Se han encontrado varias tendencias.
En general el factor @ decrece con la energia primaria y se incrementa con
X 5. En particular, se dan valores prometedores en el intervalo de energia
de 0.1 — 1 PeV a 800 g/cm? y a nivel del mar.

Finalmente proponemos el método “LES EXTERNO” el cual conbinba
las capacidades de los otros dos. De acuerdo a nuestros cdlculos éste método
proporciona una gran separaci’on y/p. En particular predecimos un factor
de calidad del orden de 100 a 600 g/cm?® en el rango de 10 - 100 TeV.

La precicién en la medida de la densidad de luz Cherenkov mds alld de la
posicién del hump esta limitada tanto por el tamano de la AICA como la sen-
sitividad luminosa de los contadores individuales. Los resultados mostrados
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en las tablas 4.1 y 4.3 hacen uso de los valores de la densidad de Inz en el ran-
g0 de 110-170 m (dependiendo del nivel de observacién). A modo de ejemnplo
podemos decir que para una energia primaria de 10 TeV la densidad de luz
minima considerada a 600 g/cm® es de p{110m) = 140 fotones Cherenkov
por metro cuadrado, mientras que para 100 TeV a nivel del mar la densidad
minima es de p{170m) = 5000 fotones Cherenkov por metro cnadrado.

Como va mensionamos, nuestra simulacion no toma en cuenta la dis-
torsion que sufre de la senal a su paso por un detector particular. En un
experimento real los factores de calidad se pueden reducir significativamente
por efecto del detector. Sin embargo, el fondo de rayos cosmicos también
contienen nicleos pesados para los cuales estos métodos de separacion son
mis eficientes [8], por lo tanto, los resultados presentados representan limites
inferiores tedricos. Hemos comparado nuestras predicciones “tedricas” para
el método LES con los presentados en [8] las cirales incluyen una simulacion
detallada del detector ( matriz AIROBICC a 800 g/cm?®) y ademds toma
en cuenta la contribucién de otros elementos pesados de los rayos cosmicos.
Esta simulacién del detector [8],[10] predice un factor de calidad de 3(2) en
el intervalo de energia de 75-185 TeV ({185-500 TeV) los cuales pneden ser
comparados con nuestras predicciones para (J7 de 7(4.5) en el mismo rango
de energia.

Con el fin de estimar el error sistematico debidos a los procedimientos
de aceleracién hemos realizado una comparacion para el método LES a 800
g/cm? usando una muestra obtenida sin la aplicacion de la téenica del thin-
sempling v con un tamanio de bunch de 30 fotones. Hemos calcilado el valor
medio y la desviacionx cuadratica media de la distribucién de N,/L;,; a un
valor fijo de b tanto para la muestra “rapida” y la muestra “lenta”. Hemos
encontrado gue los valores medios entdn en total acuerdo v que los valores
de 1a desviacion cuadratica media son mas altos en la muestra “rapida” com-
parada con la otra por un factor el cual es siempre mucho twenor que 1o de
la distribucién de N./L;,, correspondiente (barra de error vertical). Final-
mente mesionaremos que estos resultados han sido objeto de contribuciones
a congresos v resistas [13],[14],{15],[16]

!
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Capitulo 5

Conclusiones finales

Fn este trabajo se han presentado resultados de un estudio acerca de las
propiedades diferenciadoras de la luz Cherenkov producida en cascadas at-
mosféricas extensas iniciadas por rayos v y por protones. El amplio rango
de energias primarias considerado (1072 y 10* TeV), cubre los intervalos de
mayor interés para telescopios de rayos gamma instalados en tierra, incluyen-
do el intervalo comprendido entre el limite superior accesible a los satélites
v la energia umbral de los actuales telescopios Cherenkov. Estos estudios
han sido realizado a varios niveles de observacién situados a profundidades
atmostéricas que van desde los 500 g/cm? hasta el nivel del mar.

Para llevar a cabo éste estudio se ha simulado el desarrollo de las cascadas
atmosféricas utilizando el cédigo CORSIKA. Como resultado de la simulacién
se ha obtenido el desarrollo longitudinal de particulas cargadas y los datos de
las particulas en tierra, en particular de los electrones y de la luz Cherenkov.
Para esta tltima se se ha tenido en cuenta la atenuacion atmosférica pro-
ducida por la dispersién Rayleigh, la dispersién por aerosoles y la absorcion
de la capa de ozono. El empleo de diversas técnicas de aceleracion ha per-
mitido generar un nimero suficiente de sucesos, incluso a las energias mas
altas. Este hecho por tal motivé la realizacién de una evaluacion de los efec-
tos de éstas técnicas en los observables de la cascada, encontrandose que su
influencia en los resultados de este trabajo no es significativa.

Para el rango de energia 1072 — 10 TeV (rango de telescopios Cherenkov)
se han determinado los desarrollos laterales de lug Cherenkov. Se ha cuantifi-
cado el efecto de la aceptancia angular del telescopio (campo total de visidn
2.8°) sobre la densidad de luz, encontrandose que ésta decrece en un factor
que aumenta con la altitud del nivel de observacién y con la energia pri-
maria. Se han estudiado con detalles las fluctuaciones de la densidad radial
de Iz, cuantificando las contribuciones procedentes del muestreo y de las
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fluctuaciones intrinsecas de la cascada. Se ha estudiado su dependencia con
la distancia al eje de la cascada observandose que las fluctuaciones presentan
un minimo a distancias cercanas al hump. Se ha calculado la cantidad total
de fotones Cherenkov dentro de un radio de 150 metros alrededor del eje de
las cascadas encontradose que decrece con la profundidad del nivel de obser-
vacion, siendo esta dependencia mas significativa en cascadas iniciadas por
ravos v en comparacion con las cascadas iniciadas por protones. Por otro
lado, para un nivel de ohservacién dado y una energia fija, sc ha encontrado
qyue las cascadas producidas por protones producen menos Inz Cherenkov que
las cascadas iniciadas porrayos v en un factor que decrece con la energia pri-
maria. Finalmente se ha estimado el drea efectiva de un telescopio Cherenkov
de 25 m? para varias condiciones de trigger encontrandose ¢ue el umbral de
energia decrece de forma significativa con la altitud del observatorio v que la
discriminacion de cascadas iniciadas por protones, por efecto de la condicion
de trigger, crece con la altitud. Estos resultados muestran la conveniencia de
instalar los telescopios Cherenkov a gran altitud.

Para el rango de energias comprendido entre 1 TeV y 10* TeV, aparte de
estuddio de los desarrollos laterales de luz Cherenkov y de sus correspondientes
fluctuaciones, se¢ ha llevado a cabo otro estudio muy detallado, de las cor-
relaciones entre los pardmetros de la cascada y algunos de los observables en
tierra. En particular se ha investigado la correlacion entre la pendiente de la
distribucion radial de luz Cherenkov v la posicion del maximo, encontrandose
que, ésta es sensible al tipo de primario. A partir de estos resultados se ha
explorado las potencialidades de tres métodos de discriminacion de cascadas
hadrénicas en funcidn de la altitud de observacién. En primer Ingarse ha
estudiado el método LES (ue se basa en la medida simultianea del mimero de
electrones en tierra v de la distribucion radial de luz Cherenkov. También se
ha investigado las potencialidades el “METODO DE LAS PENDIENTES”
que se basa en la medida simultanea de la pendiente cerca del core y mas
alla del humnp (“pendiente externa”). Finalmente se propone por primera
vez ¢l llamado método “LES EXTERNO” basado en la medida de N/ L;,;
v de la pendiente externa de la distribucion de luz Cherenkov. Para todos
estos métodos se ha cuantificado los correspondiente factores de calidad para
diversos casos. En particular para el metodo LES se predicen resultadores
may prometedores a 600 g/ cm? en el rango de 10 - 100 TeV asi como a nivel
del mar en el intervalo 1 - 10 PeV. Para el método “LES EXTERNO” se
predicen factores de calidad del orden de 100 en los rangos de 10 -100 TeV y
de 0.1- 1 PeV a 600 g/cm? v a nivel del mar respectivamente, valores que son
mity prometedores. Aunque estos resultados no incluyen el efecto de ningiin
detector, los datos existentes de matrices de contadores en tierra nos per-
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miten predecir una notable capacidad de separacion vy /hadrén especialmente
a grandes altitudes.
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