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“Life isn’t just about passing on your genes. We can leave behind much more than just
DNA. Through speech, music, literature and movies... what we’ve seen, heard, felt...

anger, joy and sorrow... these are the things I will pass on. That’s what I live for.”

— Solid Snake, Metal Gear Solid 2 (2001)
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RESUMEN

Este trabajo presenta un andlisis inicial de la produccién de muones en
lluvias atmosféricas por rayos gamma, a partir de simulaciones generadas
con CORSIKA 7.8010. Se estudiaron energias de rayos gamma primarios
en el rango de 1 x 10> — 6 x 10° eV y 4ngulos cenitales desde 0° hasta 65°,
tanto de forma discreta como continua, utilizando los modelos QGSJET-III y

UrQMD para describir las interacciones hadronicas.

Se construyeron espectros de energia cinética de muones para cada evento,
normalizados por la lluvia, y se analizé su comportamiento en escala
logaritmica. Los resultados muestran que la multiplicidad de muones por
lluvia aumenta con la energia primaria, mientras que espectros mas suaves

y con menos muones aparecen a mayores dngulos cenitales.

Se propuso una funcion de ajuste de cinco pardmetros, denominada funcion
G, capaz de modelar la forma espectral de los muones detectados. Esta
funcién fue ajustada individualmente para energias y dngulos en los casos
discretos como continuos, obteniéndose valores de xz normalizados cercanos
a 1 en la mayoria de los casos, lo que indica un ajuste estadisticamente
robusto. Las bandas de confianza calculadas para cada espectro mostraron

buena cobertura en las regiones centrales del rango energético.

Se observo que los parametros de la funcion G evolucionan de manera suave
y sistemdtica con la energia y el dangulo cenital del rayo gamma, en donde
se presentan dependencias casi lineales tanto para la energia como para el
angulo de incidencia. Esta regularidad permitié ajustar funciones lineales a

cada pardmetro, lo cual habilita la interpolacion entre puntos simulados.

En conjunto, los resultados obtenidos validan la funcion G como una
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herramienta adecuada para modelar la produccién de muones por rayos
gamma, con potencial aplicacion en el disefio de observatorios terrestres,
en la reduccién del fondo hadrénico, y en la mejora de algoritmos de

reconstruccion en estudios de rayos gamma de alta energia.
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Capitulo 1

Introduccion

Desde los albores de la civilizacién, la humanidad ha contemplado las
estrellas con una mezcla de asombro y curiosidad, tratando de comprender
el significado de la vida. Esta busqueda incesante nos ha llevado desde las
primeras observaciones de las estrellas, hasta la construccién de inmensos
telescopios y observatorios espaciales. En esta gran narrativa, la exploracion
del cosmos se ha convertido en un profundo campo de pruebas para la
fisica fundamental, donde los fendmenos celestes lejanos actian como
laboratorios naturales. La investigacion de fuentes astrofisicas de alta energia,
especialmente en el espectro de rayos X [l] y rayos gamma [2], ha
revelado nuevos conocimientos sobre algunos de los procesos méas violentos
y energéticos del universo [3]. Esto ha arrojado luz sobre los origenes de los
rayos cosmicos, el comportamiento de la materia en condiciones extremas y

la misteriosa naturaleza de la materia oscura y la energia oscura [4].

La Tierra es bombardeada continuamente por particulas subatomicas
eléctricamente cargadas procedentes del cosmos, conocidas como rayos

cosmicos. Las energias de estas particulas oscilan entre menos de 1 GeV y
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Figura 1.1. Flujo de rayos cosmicos llegando a la Tierra. También se muestra la energia
equivalente en el centro de masa de los protones como particulas de rayos césmicos.

hasta 10?Y eV y mads, las energias m4s altas jamds observadas. Comprender las
fuentes y la propagacion de estas particulas cosmicas es un reto fundamental

en la fisica de astroparticulas.

La figura 1.1 presenta una recopilacion de mediciones del flujo total
de particulas de rayos césmicos. El flujo se escala por E?° para que
las desviaciones del comportamiento general de la ley de potencias sean
claramente visibles. La ruptura en la ley de potencias de dN/dE ~ E~%>7 a ~
E~3'en E ~ 3 x 10" eV se conoce como la "rodilla”. En el rango de energia
del llamado “’tobillo”, 10!'® — 10! eV, el espectro vuelve a endurecerse y se

observa una supresién del flujo por encima de 7 x 10'? eV.
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Por esto, una de las claves para mejorar la sensibilidad de los detectores
terrestres de rayos gamma radica en comprender y modelar adecuadamente
el comportamiento de los muones producidos en las lluvias atmosféricas.
Aunque los rayos gamma primarios generan lluvias predominantemente
electromagnéticas, ciertos mecanismos (como la fotoproduccion de hadrones
o la conversion en pares muonicos [5] ) pueden dar origen a muones que
alcanzan el nivel del suelo. La presencia de estos muones, aunque en menor
proporciéon que en lluvias iniciadas por nucleos hadrénicos [6], puede ser

utilizada como herramienta discriminante en analisis de fondo.

Modelar el espectro energético y la distribucién espacial de los muones
producidos por rayos gamma es entonces esencial para mejorar la eficiencia
en la identificacion de eventos y para reducir falsos positivos originados
por otras fuentes. Con este fin, se utilizan herramientas de simulacién
como CORSIKA [7], un software ampliamente utilizado en fisica de
astroparticulas, que permite simular la evolucién de lluvias atmosféricas
extensas tomando en cuenta diferentes modelos de interaccion hadrénica y
electromagnética, asi como las condiciones atmosféricas y geométricas del

sitio de observacion.

El objetivo principal de este trabajo es caracterizar el espectro de energia
cinética de los muones producidos por rayos gamma, explorando como varia
en funcidn de la energia primaria y del dngulo cenital. Para ello, se construye
una funcion de transferencia general, denominada funciéon G, que busca
modelar con precision la distribucion espectral de los muones detectados
a partir de un conjunto amplio de simulaciones generadas con CORSIKA.
Esta funcion se ajusta para diferentes condiciones de entrada y se analiza

su comportamiento sistematico, evaluando su aplicabilidad para extrapolar a



CAPITULO 1. INTRODUCCION

energias y dngulos no simulados directamente.

1.1. Objetivos

1. Realizar simulaciones Monte Carlo con CORSIKA para rayos gamma

primarios en un rango amplio de energias y angulos cenitales.
2. Analizar estadisticamente los espectros de energia cinética de muones.

3. Proponer una funcién de ajuste, estudiar la evolucion de sus parametros
en funcidn de la energia y el 4ngulo cenital y evaluar su viabilidad como

herramienta predictiva.



Capitulo 2

Modelo Estandar de la Fisica de

Particulas

2.1. Introduccion al Modelo Estandar

El Modelo Estandar (ME) de la fisica de particulas es una teoria que
describe las particulas fundamentales y las interacciones entre ellas. Las
interacciones corresponden a las fuerzas fundamentales presentes en la
naturaleza: electromagnética, débil y fuerte. Dichas interacciones se suelen

representar a través de diagramas de Feynman.

Esta postula que todas las particulas elementales se clasifican en Fermiones
y Bosones [8]. Los Fermiones, caracterizados por tener un espin de 1/2,
se subdividen en quarks y leptones. De cada uno de estos ultimos, existen
tres familias que constituyen lo que conocemos como "materia ordinaria".
Por otro lado, los Bosones, que poseen un espin entero, son responsables
de las interacciones en la materia a través de tres de las cuatro fuerzas

fundamentales. Dentro del ME también existe el boson de Higgs, responsable
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de otorgar masa a otras particulas elementales.

2.2. Fuerzas Fundamentales

En el modelo estandar, las interacciones entre particulas ocurren a través del
intercambio de bosones, los "portadores de fuerzas", en donde se reconocen
tres de las cuatro fuerzas fundamentales: fuerza electromagnética, fuerza

nuclear fuerte y fuerza nuclear débil.

2.2.1. Fuerza electromagnetica

De acuerdo a la Electrodindmica Cudntica, la fuerza electromagnética es
transmitida entre particulas cargadas eléctricamente a través del intercambio
de fotones. La teoria estd basada en tres procesos basicos: un electron viaja
desde un lugar a otro, el cual emite o absorbe un foton, y luego vuelve a
viajar hacia otro lugar. Cuando dos electrones interactian, uno emite el foton
y el otro lo recibe, como se muestra en la figura 2.1. Los fotones transfieren

energia y momento desde un electron hacia otro.

2.2.2. Fuerza nuclear débil

La fuerza débil es responsable del decaimiento radiactivo y, al igual que las
otras fuerzas del Modelo Estandar, esta se puede describir en términos de un
intercambio de particulas. La particula intercambiada es uno de tres bosones:
W=, los cuales estin cargados eléctricamente, y 70 con carga eléctrica nula.
Esta fuerza resulta esencial para entender el comportamiento de la materia

a nivel subatomico y para explicar fendmenos radiactivos en la naturaleza
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Figura 2.1. Diagrama de Feynman para la repulsién de dos electrones, interactuando
mediante el intercambio de un fotén. El tiempo transcurre de abajo hacia arriba. Fuente:
Luque, Bartolo.

como la desintegracion beta, responsable de la descomposicidn de elementos
radiactivos y la produccién de energia en las estrellas. La figura 2.2 ilustra el

diagrama de esta interaccion.

2.2.3. Fuerza nuclear fuerte

La fuerza nuclear fuerte es la interaccion que une a los quarks para formar
protones, neutrones y otras particulas hadronicas, constituyendo ntcleos
atomicos estables. Cuando dos particulas que son sensibles a la fuerza nuclear
fuerte pasan a una distancia del orden de 10~!> m , la probabilidad de que
interactien es alta, ya que es la mdas intensa de las fuerzas fundamentales,
aunque con un alcance extremadamente limitado [9]. En la figura 2.3 se

aprecia la composicion interna de neutrones y protones.

2.2.4. Fuerza gravitatoria

La Fuerza gravitacional es la fuerza que provoca que todos los objetos con

masa o energia se atraigan entre si. A escalas astrondmicas, la gravedad es
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Figura 2.2. Diagrama de Feynman para la desintegracion beta, en donde se muestra a un
neutrén decayendo en un proton mediante la interaccion débil, emitiendo un anti-neutrino
electrénico y un electron mediante el boson W™ . Fuente: tex.stackexchange.

la fuerza dominante, responsable de la formacion de planetas, estrellas y
galaxias. Sin embargo, es una fuerza muy débil en comparacion con las otras

tres fuerzas fundamentales.

La formulacion cldsica para la fuerza de gravedad (Fy) entre dos cuerpos con
masas m; y mjp, separados a una distancia r, es mediante la ecuacion (2.1),
en donde G es la constante de gravitacion universal, con un valor de G =
6,67 x 10! [Nm? /kg] [10].

= mimy .
Fg =G 7

(2.1)


https://tex.stackexchange.com/questions/617907/tikz-feynman-how-to-do-a-feynman-diagram-of-a-beta-decay
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proton neutron

Matt Strassler 2013

Figura 2.3. Representacion de la estructura interna de los protones y neutrones. Aqui se
puede apreciar su composicion a partir de estas combinaciones de quarks Up (u) y Down
(d). Los quarks se mantienen unidos gracias a la fuerza nuclear fuerte mediada por los
gluones. Los resortes dibujados indican que hay gluones interactuando entre los quarks.
Fuente: Strassler, Matt.

2.3. Elementos del Modelo Estandar

2.3.1. Bosones

Los bosones se definen por su espin entero, que los distingue de otros tipos de
particulas. Una consecuencia clave de esto es que no estdn sujetos al principio
de exclusion de Pauli. Esto significa que no hay limite al nimero de bosones
que pueden ocupar un estado cudntico idéntico. Dentro del Modelo Estandar,
los bosones gauge (con espin 1) son los responsables de transmitir las fuerzas
fundamentales. En concreto, el foton media en la fuerza electromagnética,
los bosones Z° y W* transmiten la fuerza nuclear débil, los gluones son los
portadores de la fuerza nuclear fuerte y los bosones de Higgs conceden masa
a particulas elementales. Las interacciones entre las particulas fundamentales

del Modelo Estandar se resumen en la figura 2.6.


https://profmattstrassler.com/articles-and-posts/particle-physics-basics/the-structure-of-matter/protons-and-neutrons/
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Bremsstrahlung
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Figura 2.4. Estos diagramas muestran un electrén (e~ ) siendo desacelerado por un nicleo,
emitiendo un foton (7). El diagrama de la izquierda muestra la emision de fotones después
de la interaccién con el nicleo, mientras que el de la derecha la muestra antes. Ambos
ilustran la pérdida de energia del electrén por radiacion. Fuente: physics.stackexchange.

Foton

El fotén es un bosén de espin 1 el cual es mediador de la interaccion
electromagnética. No posee masa, por lo tanto, se mueve a la velocidad de
la luz y sus interacciones estdn descritas por la electrodindmica cudntica.
Una manera de producir fotones es a través de un fendémeno llamado

bremsstrahlung o radiacion de frenado [11].

Bosones Wty Z

Los bosones W+ y Z se encargan de transmitir la fuerza nuclear débil, la cual
es responsable de la desintegracion beta, en donde un neutrén se convierte en

un proton y emite un electron junto con un antineutrino electronico.

10
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Gluones

Son los mediadores de la interaccion nuclear fuerte, la cual mantiene unidos
a los quarks de distintos colores, como se puede apreciar en la figura 2.3.
Los gluones cargan dos colores, una unidad de color y otra de anticolor,
lo que resulta en 9 estados posibles. Estos también pueden interactuar a
través de la fuerza nuclear fuerte, lo que los hace autointeractuantes, es decir,
experimentan una fuerza mediada por su propio campo; en este caso, como
los gluones interactdan con todo lo que tenga carga de color, estos interactiian

directamente entre ellos.

Boson de Higgs

El Boson de Higgs es la tnica particula de espin O del Modelo Estandar de
la fisica de particulas. Es responsable de conferir masa a otras particulas
elementales mediante su interaccién con ellas a través de un proceso
conocido como mecanismo de Higgs [12] o rompimiento espontdneo de
la simetria electrodébil. A una temperatura critica, el campo de Higgs
causa un rompimiento espontdneo de simetria, 1o que desarrolla un valor de
expectacion del vacio, y los bosones W y Z que interactian con este campo
adquieren masa. En cambio, los fotones no poseen masa ya que no interactian

con el campo de Higgs.

2.3.2. Fermiones

Los fermiones son particulas con espin 1/2 y, por tanto, obedecen a la
estadistica de Fermi-Dirac. Se agrupan en dos clases: leptones y quarks,

en donde existen tres generaciones de leptones y tres generaciones de

11
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quarks, denominadas primera, segunda y tercera generacion. Los leptones
no interactian a través de la fuerza nuclear fuerte; en cambio, los quarks
interactdan a través de todas las fuerzas fundamentales de la naturaleza, lo que
los convierte en componentes basicos de la materia. Asi mismo, es importante
resaltar la existencia de las antiparticulas, las cuales son particulas idénticas
a su contraparte pero con carga eléctrica opuesta. Generalmente se denotan

por la misma simbologia que su contraparte, pero barradas.

Leptones

Los leptones interactian a través de la fuerza nuclear débil y, si
poseen una carga eléctrica no evanescente, también tienen interacciones
electromagnéticas. Los tUnicos leptones con carga eléctrica nula son los
neutrinos, los cuales solo interactian con la fuerza nuclear débil. En cualquier
generacion, hay un lepton cargado eléctricamente y el correspondiente
neutrino eléctricamente neutro. Los tres leptones con carga eléctrica son el
electron e, el mudén u~ y el tauén 7, y cada uno tiene su antiparticula, el
positrén e™, el antimuén u™ y el antitauén 7" Por otro lado, los neutrinos
correspondientes (V,,Vy, V) también poseen su propio set de antiparticulas
(Ves Vu, Vr). Podemos ver algunas interacciones que implican leptones en
la figura 2.2 y en la figura 2.5, en donde se producen bosones W~ debido
al decaimiento beta y al decaimiento de un mudn cargado negativamente,

respectivamente.

Quarks

Los quarks interactiian a través de las fuerzas electromagnética, nuclear fuerte

y nuclear débil. Como los leptones, se agrupan en tres generaciones: la

12
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N,
>

Figura 2.5. Diagrama de Feynman representando el decaimiento débil del mudn cargado
negativamente {1~ a un neutrino muonico (V) y un bosén W~ el cudl decae en un electrén
(e”) y un anti-neutrino electrénico (V,). Fuente: Researchgate

primera estd formada por los quarks mads ligeros y la tercera por los mas
pesados. Cada generacion tiene un quark de tipo U (up u, charm c, top ¢) con
carga eléctrica +2/3, y un quark de tipo D (down d, strange s, bottom b) con
carga eléctrica —1/3. Cada quark tiene su antiparticula, llamada antiquark
(antiquark up i, antiquark down d, antiquark charm ¢, etc.). La interaccién
fuerte entre los quarks estd generada por las llamadas cargas de color: cada
quark puede tener tres cargas de color diferentes, que convencionalmente se

denominan roja, azul y verde.
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Figura 2.6. Interacciones entre particulas del Modelo Estandar. Obtenido de [13].
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Capitulo 3

Radiacion Cosmica y Lluvias

Atmosféricas

3.1. Tipos de Radiacion Césmica

En el universo observable se producen fendmenos astrofisicos violentos que
dan lugar a la emision de radiacién electromagnética altamente energética,
como los rayos gamma, los cuales son medidos en escalas de electronvoltios
(eV), energia correspondiente a un electrén al acelerarse por una diferencia
de potencial de 1 voltio (V) (1 eV ~ 1,602 x 10~!° julios). En diversos
escenarios estelares e interestelares se pueden abarcar energias desde
megaelectronvoltios (MeV) hasta, segun las ultimas observaciones, superar

los petaelectronvoltios (PeV).

Ademads de la radiacién gamma, la produccién de eventos como los estallidos
de rayos gamma, remanentes de supernova, nucleos galédcticos activos,
pulsares, etc., genera otros tipos de radiacion césmica, incluidos protones,

electrones y nucleos atdmicos, entre otros, conocidos como rayos cosmicos.
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Figura 3.1. Espectro electromagnético simplificado, mostrando los diferentes tipos de
radiacion electromagnética segun su longitud de onda o frecuencia. Sigue un gradiente
de energia decreciente, ilustrando como las ondas electromagnéticas abarcan desde
fendmenos extremos hasta aplicaciones cotidianas

3.1.1. Rayos Gamma

En el universo observable, los rayos gamma, situados en la banda de energia
mas alta de la radiacion electromagnética cosmica, con energias que van
desde los mega-electronvoltios (MeV) hasta unos pocos peta-electronvoltios
(PeV), son una potente sonda para la astrofisica y la fisica fundamental en
condiciones extremas. L.a mayoria de los rayos gamma se producen por la
aceleracion y propagacion de particulas relativistas, tales como protones o

electrones, en fuentes astrofisicas.
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3.1.2. Rayos Cosmicos

Ademas de la radiacién gamma, los fendmenos astronémicos como agujeros
negros supermasivos producen a su vez otras formas de radiacion cOsmica
conjuntamente llamadas rayos cosmicos, formados por particulas cargadas
eléctricamente que llenan la Galaxia con una densidad de energia comparable
a la de un campo magnético interestelar o la densidad de energia del
medio interestelar (como es en el caso de la aceleracién en remanentes de
supernovas), cuyo origen sigue siendo desconocido. Viktor Hess, en 1912,
realizé unos experimentos con instrumentos disefiados para medir radiacion
ionizante en la atmdsfera en los que pudo observar que parte de la radiacion
penetrante no puede provenir de la Tierra ni de la atmdsfera, debe venir del
espacio exterior [14]. Este descubrimiento encabez6 el establecimiento de
numerosos experimentos destinados a estudiar la radiacidon césmica que llega
a la Tierra, los cuales culminaron en la definicion del espectro energético

integral de los rayos cosmicos, mostrado en la Figura 3.2:

Varias décadas de mediciones mostraron que existe un gran numero de
particulas que atravesarian la atmdsfera terrestre. Este flujo de particulas que
llegan a la Tierra seria mayormente protones y seguiria una ley de potencia
con comportamiento tipo E~%*, donde o = 2,7. Esta expresion describe cémo
disminuye el flujo de rayos cosmicos a medida que aumenta su energia (E).
Alrededor de los 3 PeV, el espectro muestra una disminucion abrupta del
flujo de particulas, en donde visualmente se nota una especie de “rodilla”
caracteristica en donde se acentda su pendiente (E~*!). Atin a mayores
energias (mds alld de los 10'7 eV), empieza a dominar un componente
extragaldctico, sefalado por otra caracteristica del espectro: el “tobillo”, lo

que lleva a una desviacion mas marcada con respecto a la ley de potencia
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Cosmic Ray Spectra of Several Experiments
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Figura 3.2. Espectro energético de los rayos césmicos, compilado a partir de multiples
experimentos terrestres y satelitales. Se destacan caracteristicas clave del espectro, como
la “rodilla” (~ 101 eV) y el “tobillo” (~ 10'8 eV). Para comparacion, también se indican
las escalas de energia del Tevatrén (7 ev) y del LHC (14 TeV). Fuente: W. Hanlon.

inicial (E~2?), en donde el flujo de rayos césmicos es tan bajo que tomar

mediciones directas deja de ser viable.

3.2. Cascada Atmosférica Extensa

Cuando un rayo césmico o particula primaria proveniente del espacio exterior

incide en direccion a la Tierra y choca con la atmdésfera terrestre, desencadena
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una cascada o lluvia compuesta por millones o miles de millones de particulas
secundarias. La particula primaria incidente puede ser un rayo cosmico
(protén, neutrén o un nicleo més pesado), un fotén (rayos gamma) o un
neutrino con una energia significativa, normalmente superior a 1 PeV. Debido
a la baja densidad del aire, estas lluvias se desarrollan a lo largo de toda
la atmésfera y, para una particula primaria de 10'® eV, pueden extenderse

lateralmente hasta aproximadamente 10 km? a nivel del suelo.

Cuando un protén o nicleo energético, E = 1 PeV, interactia con una
particula de aire en la atmdsfera, genera entre unos pocos cientos de particulas
secundarias, dependiendo de su energia. En promedio, entre el 30% y
40% de la energia de la particula primaria es transportada por un barién o
nicleo principal. La energia restante se emplea en la creaciéon de particulas
secundarias ultrarelativistas, la mayoria de ellas piones cargados (7%) y
neutros (7"). Estos pueden desintegrarse en muones, 7+ — ut + vy 'y
T~ — U~ + Vg, lo que representa la principal contribucién al componente
muonico de la lluvia, siendo también responsables de la produccién de la
mayor parte de los neutrinos atmosféricos. La mayoria de los muones con
energias superiores a unos pocos gigaelectronvoltios (GeV) viajan a través
de la atmosfera sin decaer, llegando al suelo, constituyendo una componente

penetrante de la lluvia.

3.2.1. Lluvias Electromagnéticas

Cuando comienza una lluvia atmosférica, la particula primaria que inicia
la lluvia puede ser un fotén o una particula cargada, como un protén o
un nucleo. La diferencia clave radica en sus interacciones iniciales: las

particulas cargadas interactian fuertemente con los nucleos atmosféricos,
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mientras que los fotones interactian a través de la energia electromagnética.
En consecuencia, los fotones tienden a colisionar primero a una mayor
profundidad atmosférica, o sea, mds cerca de la superficie terrestre que las

particulas cargadas.

La naturaleza de la particula iniciadora tiene una profunda influencia en la
composicion de las particulas secundarias generadas. Para los fotones, la
interaccion con la materia a través de la fuerza electromagnética conduce
principalmente a la creacién de pares de particulas y antiparticulas [10],
predominantemente electrones y positrones. Estos contindan la cascada
produciendo nuevos fotones, ya sea a través del bremsstrahlung [11] cuando
se mueven a través del campo eléctrico de un nudcleo atémico o a través
de la aniquilacion de electrones y positrones. Sin embargo, los electrones
estdn sujetos a una pérdida de energia por ionizacion. Esta pérdida se puede

expresar Como:

dE/dX = —a(E) — E /X, (3.1)

donde a(E) es la pérdida de energia por ionizacién, X es el espesor del
material atravesado por la particula y Xj es la longitud de radiacién en el

aire (Xo~37 g cm™2).

Los principales constituyentes en las lluvias iniciadas por rayos gamma
son fotones, electrones y positrones. También podemos encontrar muones
dentro de estas lluvias, pero dado que el muén es aproximadamente 200
veces mas pesado que un electron, tomaria mucha mds energia producir
un par 4 ut que la necesaria para producir un par e e". Un modelo

sencillo presentado por Heitler [ 5] analiza la estructura bésica de las lluvias
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Figura 3.3. Desarrollo de la lluvia electromagnética: Un rayo gamma de alta energia
inicia una lluvia de particulas, produciendo pares e e™ y fotones secundarios a través
de sucesivas interacciones que se desarrollan en nuevas generaciones n de la lluvia.

atmosféricas puramente electromagnéticas, pero puede aplicarse a las lluvias
atmosféricas con una particula primaria hadrénica. Este modelo tiene en
cuenta la ramificacion de las lluvias atmosféricas, como se puede ver en la

figura 3.3.

Cada linea puede interpretarse como una particula que finalmente se divide,
en cada vértice, donde, de forma similar, la energia se divide en dos. Cada
ramificacion se produce después de una longitud de colisién A, por lo que
después de N ramificaciones, habrd N(X) = ZTX segmentos, donde X es la
profundidad inclinada a lo largo de la lluvia y la energia E de una particula

de generacion n se describe como:

(3.2)
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donde Ej es la energia de la particula primaria con n = 0. El proceso de
multiplicacidon de particulas continia hasta que las pérdidas de energia por
ionizacién predominan sobre las pérdidas radiativas. El nimero de particulas
en la lluvia alcanza su maximo a £ = E., lo que lleva a las siguientes

relaciones [16]:

E E
Nipax = -0 y X}’E’fliv[) (EO) ~ A'eln (E_O) . (33)

Esto significa que el nimero de particulas en el maximo de la lluvia
es proporcional a Ep, y la profundidad a la que esto ocurre depende
logaritmicamente de la energia de la particula primaria. Por ejemplo, para

las lluvias inducidas por protones se obtiene:

XEMY ~ Xy In (1@) + (3.4)

en donde (Xﬁ%) es el promedio de profundidad en donde la lluvia

electromagnética alcanza su maximo nimero de particulas.

La dispersion de las particulas generadas por la lluvia en relacion con
su nudcleo se conoce como perfil lateral. En el caso de las lluvias
electromagnéticas, debido a su naturaleza, el perfil lateral depende
principalmente de la dispersion de Coulomb causada por los electrones en

cascada que interactdan con los 4tomos de aire en la atmdsfera.
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3.2.2. Lluvias Hadronicas

Las lluvias de particulas iniciadas por particulas hadrénicas o ntcleos
atdmicos (rayos césmicos) ocurren con mucha mads frecuencia que las
iniciadas por rayos gamma, debido al mayor flujo de rayos cosmicos (mas
del 99.9 %). Las lluvias de particulas hadrénicas consisten en componentes
electromagnéticos, muonicos y hadronicos, en donde la produccion de
particulas secundarias (muones, fotones, etc.) se basa principalmente en la
desintegracion de kaones cargados, piones y piones neutros. Algunos de los

canales de desintegracion y su razon de ramificacion son [17]:

7t = uF+v, (~ 100%),
= y+y (~ 98%), (3.5)
KE—u +v, (~635%).

Similarmente a las lluvias electromagnéticas, es posible formular un set
de ecuaciones para las lluvias producidas por hadrones mediante una
generalizacion del modelo de Heitler, demostrado por Matthews [1&]. En este
modelo, se asume que la interaccion de un hadrén con energia Eq producira
nyor particulas nuevas, cada una con energia Ey /n;,,. De estas, 2/3 se volverdn
piones cargados (n.,), y 1/3 serdn piones neutros. Las particulas neutras se
desintegran inmediatamente en particulas EM (7% — 27). Después de recorrer
una distancia correspondiente a la longitud media de interaccién Ay, las
particulas cargadas interactian de nuevo con los nucleos de aire si su energia
es mayor que una energia de desintegracion tipica Eg... Una vez que la
energia de los hadrones cargados cae por debajo de E,;,.., estas particulas se

desintegran, produciendo un muén por hadrén.
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En cada interaccion hadrdnica, un tercio de la energia se transfiere al

componente EM de la lluvia mediante la desintegracién x°

. Después
de n generaciones, las energias en los componentes hadrénicos vy

electromagnéticos vienen dadas respectivamente por:

2\" 2 1"
Epgq = (§> y Epm= [1 —(g)] Ey. (3.6)

La profundidad del maximo de una lluvia hadrénica viene determinada por
las particulas EM, que superan en nimero a todas las demds contribuciones.
Si solo se tienen en cuenta las sub-lluvias electromagnéticas producidas en la

primera interaccion hadronica, se puede escribir

X\ (Bq) ~2 A + XS |

E
Eo/(2ns01)] ~ Aint +Xoln (2nm(:EC) . @3

La expresion para el nimero de electrones en el maximo de la lluvia
hadrénica es la misma que la encontrada anteriormente para lluvias
electromagnéticas, pero con energia reducida. En el modelo de Heitler-
Matthews [18], el nimero de muones se deriva del nimero de hadrones

cargados, es decir,

Ey
E = W = Edec y Nu = nZh (38)

Eliminando el nimero de generaciones, obtenemos

Ep \ ¢ Inn,
Ny = <—0> . donde o= ~082..0.94. (3.9)

NN op
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El nimero de muones Ny, generados por una lluvia hadronica depende de la
energia de la particula primaria Ey, la densidad atmosférica (a través de E;,.),
la multiplicidad de las particulas cargadas y el nimero total de particulas
generadas en la lluvia (a través de ). Sin embargo, los parametros n;.;, nep
y E4ec son efectivos solo en este enfoque de modelo y deben determinarse a

través de simulaciones detalladas [19].

3.3. Fuentes de Rayos Gamma

Los rayos gamma tienen la longitud de onda mas pequefia y la mayor energia
de cualquier onda en el espectro electromagnético. Son producidos por los
objetos mds calientes y energéticos del universo, como estrellas de neutrones,
pulsares, explosiones de supernovas y regiones alrededor de agujeros negros.
Debido a sus altas energias, estos pueden viajar grandes distancias antes de
ser detectados en la Tierra y, al ser eléctricamente neutrales, no son afectados
por campos magnéticos a lo largo de su trayectoria, lo que nos permite
identificar las fuentes donde se producen y aceleran estas particulas altamente

energéticas.

Las fuentes de rayos gamma (y de rayos cOsmicos en general) pueden

categorizarse de 2 formas segun su distancia a la Tierra:

= Fuentes Galacticas: Encontradas dentro de nuestra galaxia, estas
fuentes son de gran interés por su proximidad a la Tierra. Incluyen
remanentes de supernovas (SNR) de Tipo Ia, Ib/c y Tipo II. Al
finalizar la vida de una supernova Tipo II, su nicleo puede colapsar
formando una estrella de neutrones o un agujero negro, segin su masa.

Algunas estrellas de neutrones, llamadas pulsares, emiten pulsos de
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Figura 3.4. La nebulosa del Cangrejo vista en distintas longitudes de onda. [23].

radio periddicos cuando su eje magnético no estd alineado con el
de rotacion, generando un rayo de particulas y radiacion que puede
apuntar periédicamente hacia la Tierra.[20]. La nebulosa del Cangrejo
(Figura 3.4), una pulsar, es uno de los objetos mejor estudiados
en el cielo debido a su muy alta luminosidad en todo el espectro
electromagnético, el cudl es usado como herramienta de calibracién para

distintos experimentos [21], incluyendo observatorios de rayos gamma

[22].

» Fuentes Extragalacticas: Estas fuentes estdn fuera de la Via Lictea
y presentan energias superiores a las de los fendmenos galacticos.
Incluyen nucleos galacticos activos como blazares y cudsares, asi como
agujeros negros estelares y supermasivos, pulsares, estallidos de rayos

gamma y otros objetos astrofisicos.[24].
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® Galactic sources
® Extragal. sources
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Figura 3.5. Mapa celeste en coordenadas galacticas, que muestra las posiciones de las
fuentes TeV conocidas. La linea roja representa el ecuador celeste. Las lineas verdes
delimitan la regién del cielo que culmina en dngulos cenitales inferiores a 40° en el
emplazamiento de LHAASO, las fuentes se indican con diferentes colores segun su tipo:
galacticas, extragalécticas y no identificadas [25].

El mapa celeste de la figura 3.5 muestra la posicion de todas las fuentes en
coordenadas galacticas. La region del cielo que culmina en un dngulo cenital
inferior a 40°, delimitada por lineas verdes, incluye 84 objetos, 23 galActicos,
47 extragalacticos y 14 aun sin identificar que se encuentran dentro del plano

galéctico.

3.3.1. Procesos de Produccion de Rayos Gamma

Las posibles fuentes de rayos cdsmicos y, por lo tanto, también de rayos
gamma, son las supernovas y sus restos, los objetos que giran rdpidamente,
como los pulsares y las estrellas de neutrones, los nucleos galécticos
activos y los agujeros negros que acumulan materia. En estas fuentes, los
rayos gamma pueden producirse mediante diferentes mecanismos. Estos

mecanismos incluyen la radiacion sincrotron, Bremsstrahlung, la dispersion
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Compton inversa y la desintegracién del pién neutro (7).

Radiacion Sincrotron

La desviacion de las particulas cargadas en un campo magnético da lugar
a un movimiento acelerado, en donde la carga eléctrica acelerada irradia
ondas electromagnéticas (Figura 3.6). Esta radiacion de “frenado” de las
particulas cargadas en campos magnéticos se denomina radiacion sincrotron.
El espectro energético de los fotones sincrotonicos es continuo. La potencia

por unidad de frecuencia v para un electron es:

v\ 13
P(V) o< (v—> para VKV,
Y (3.10)
P(V) < (v_> e”V/Ve para V>V
c

magnetic field lines

m«» electron
R WA WA W—— : ) F—

photon

Figura 3.6. Produccion de radiacion sincrotron mediante la desviacion de particulas
cargadas por un campo magnético [26].
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Scattering de Compton Inverso

Fotones energéticos de la radiacion de cuerpo negro pueden transferir parte
de su energia a electrones libres en una colisién, perdiendo asi una cierta
cantidad de energia. Estos fotones forman parte de la radiacién de cuerpo
negro (Ey ~ 250 weV) o a fotones de luz estelar (£, ~ 1 V) y transfieren
parte de su energia a los fotones que estan “desplazados al azul” . Para un
foton con energia inicial Ey, el scattering producido desde un electron con un

factor de Lorentz Yy > 1 es
E, ~ 47 Ey, (3.11)

donde E;, es la energia del foton posterior al scattering, ¥ es el factor de

E,
mec?

Lorentz del electron (y = ) ¥y Ey es la energia inicial del foton. El
scattering de Compton inverso contribuye al espectro de rayos gamma en

un rango de energfa entre 10° eV y 1014 eV.

energetic

low-energy
photon photon J

(2.7K radiation, rFH
starlight) |
S

slow
fast electron electron

Figura 3.7. Colision entre un electrén energético con un fotén de baja energia. El electron
transfiere parte de su energia hacia el proton, frenandolo [26].
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Bremsstrahlung

Una particula cargada, la cual es deflectada en el campo de Coulomb de
una carga (ndcleo atémico o electrén) emite fotones de bremsstrahlung. Este
mecanismo es similar a la radiacién sincrotrén, solo que en este caso la
desviacion de la particula ocurre en el campo de Coulomb de una carga en

lugar de en un campo magnético.

atomic nucleus

&

electron

- photon

Figura 3.8. Produccién de bremmstrahlung por particulas cargadas en un campo de
Coulomb de un niicleo atémico [26].

Para un electrdn, la energia que se pierde al llegar a cierta distancia puede ser

calculada usando [ 7], de la forma

(3.12)

dE, 4nZ?o’ (hc)’E, n (a(E)>

dx m2c* Zl/3

donde E, es la energia cinética del electron, x es la distancia recorrida por el

electron, c es la velocidad de la luz, n es el numero de densidad del nucleo, Z
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es la carga del 4tomo en donde interactda con el electrén y o = e?/(4mephc)

es la constante de estructura fina.

Decaimiento 7°

Si el pi6n neutral decae en reposo, ambos fotones son emitidos uno tras otro
con la misma energia, lo cual equivale a la mitad de la masa del pioén en
reposo (m;o = 135 MeV). En movimiento, los dos rayos gamma tendrdn una

energia diferente entre si que serd definida por la energia del pion.

Protones acelerados en el medio interestelar pueden producir piones cargados
o neutrales en interacciones protén-protén o proton-niicleo (Figura 3.9). Un

posible proceso es

p+nucleus — p' +nucleus+ " +n~ +n°. (3.13)

Los piones cargados decaen con una vida media de 26 ns en muones
y neutrinos, mientras que los piones neutrales decaen rdpidamente (T =

8,4 X 10~V s) en dos 7, es decir,

= y+7. (3.14)

Si el 7° se mueve relativisticamente (en lluvias de rayos césmicos o
colisiones de particulas), la energia del proton dependerd del factor de

Lorentz del pién () y su angulo de emisién (60) relativo a su movimiento.
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medium
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7
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Figura 3.9. Produccién de ¥ en interacciénes de protones y decaimiento de un 7% en dos
fotones [26].

0 2

Para un 7" con energia E 0 = Ymoc“, se tiene
E
E}/ZTEO(I—FBCOSQ), (3.15)

donde B =v/c es la velocidad del pi6n y 0 es el dangulo entre la direccion del

fotén y el movimiento del pidn.

3.3.2. Efecto Cherenkov

Cuando una particula primaria entra en la atmdsfera con alta energia, viajando
a una velocidad cercana a la de la luz, los productos de la colisiéon con
los nicleos atmosféricos suelen seguir moviéndose en la misma direccién
que la particula primaria. Sin embargo, como se ha comentado en secciones

anteriores, estas particulas secundarias muestran cierto grado de dispersion
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lateral con respecto al nucleo de la lluvia. Durante este fendmeno dptico,
las particulas secundarias producen un destello difuso de luz azulada en
forma de cono dirigido hacia adelante, debido principalmente a la radiacion

Cherenkov.

Este fendmeno ocurre cuando una particula cargada que viaja a través de
un medio dieléctrico (como aire o agua) con un indice refractivo n, posee
una velocidad v més alta que la velocidad de la luz en ese medio (¢, = c¢/n).
Cuando las particulas entran en un medio dieléctrico con esta velocidad, éstas
generan un frente conico de ondas, el cual puede definir la direccion de la
radiacion Cherenkov (Ver figura 3.10). Este efecto Cherenkov resulta en la

pérdida de energia por parte de la particula, por lo que solo podria ocurrir si

v > >

S|

0, igualmente, f = (3.16)

SIo
ol<

Existe también una restriccion angular, o dngulo de Cherenkov, relacionado
con la direccion de la velocidad de la particula v, que puede ser calculado

como
6. = arccos <£> (3.17)

ny

El umbral de energia para producir radiacion de Cherenkov para una particula

de masa mg se puede obtener mediante la ecuacion

2 I’I”l()CZ

= YminMoC~ = —m
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Figura 3.10. Emision de radiacién Cherenkov en una onda de choque 6ptica por particulas
que atraviesan un medio con indice de refraccién n a una velocidad superior a la velocidad
de la luz en ese medio. [27].

Como la radiacion de Cherenkov se traduce en luz visible, puede ser medida
con la ayuda de fotomultiplicadores. Esto proporciona informacién sobre las

caracteristicas de la particula original, como su energia y direccion.

3.4. Experimentos en la superficie Terrestre de Deteccion de Rayos

Gamma

Los tipos de detectores usados para la medicion de la luz Cherenkov varian

ampliamente:

= Telescopios Atmosféricos Cherenkov de Imagen (IACT): Esta
formacién consiste en multiples telescopios de espejos que reflejan
fotones desde los conos Cherenkov producidos por las EAS hacia unas

camaras para su registro. Analizando el nimero de fotones detectados
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y el area de cobertura por los telescopios, se pueden obtener datos de

propiedades importantes de los rayos gamma primarios.

Algunos de los observatorios de rayos gamma mas relevantes basados

en esta técnica incluyen:

* HESS (High Energy Stereoscopic System). Ubicado en Nambia,
desde 2002.

* VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array
System). Situado en Arizona, desde 2007.

* MAGIC (Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov
Telescopes). Ubicado en La Palma, Islas Canarias, Espafia,
desde 2004.

* CTA (Cherenkov Telescope Array Observatory). Un proyecto con
estaciones de observacion previstas tanto en el hemisferio norte,
como en el hemisferio sur (que se construird en Chile), con el

objetivo de proporcionar una cobertura completa del cielo.

= Detectores Cherenkov de Agua (WCD): Estos detectores hacen uso de
fotosensores sumergidos en tanques de agua. Las particulas secundarias
producidas en las EAS interactdan con los nucleos de agua generando
una radiaciéon Cherenkov similar a la detectada mediante IACTs. Luego,
la luz emitida es medida a través de los fotosensores, seguida por la

reconstruccion de la energia y direccion de la particula incidente.
Algunos experimentos actuales aplicando los WCD abarcan:

* HAWC (High-Altitude Water Cherenkov Observatory). Ubicado en

Sierra Negra, Mexico - a 4100 masl.

35



CAPITULO 3. RADIACION COSMICA Y LLUVIAS ATMOSFERICAS

* LHAASO (Large High Altitude Air Shower Observatory) Ubicado

en Sichuan, China - a 4410 masl.

En general, los TACT tienen preferencia para observaciones espectrales
y morfolégicas debido a su resoluciéon angular y energética superior. Sin
embargo, los WCD ofrecen varias ventajas: tienen un ciclo de trabajo alto,
de casi el 100%, y un amplio campo de vision. A diferencia de los IACT,
los WCD no estdn limitados a las observaciones nocturnas y se ven menos
afectados por las condiciones meteoroldgicas. Dado que los WCD estan
cerrados, permiten realizar mediciones continuas en todas las condiciones.
Estas caracteristicas hacen que los WCD sean especialmente adecuados para
investigar fuentes extendidas y detectar variabilidad, en particular fenémenos

transitorios inesperados como los estallidos de rayos gamma.
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The Southern Wide-field Gamma-ray
Observatory (SWGO)

Los observatorios basados en arreglos de detectores Cherenkov de agua en la
superficie, tales como HAWC [28], ARGO-YBJ [29] y LHAASO [30] en el
hemisferio norte, han revelado ser de gran potencial cientifico para el estudio
del cosmos, como es la localizacién de fuentes galdcticas y extragalicticas.
Sin embargo, no existen aun instrumentos de este tipo en el hemisferio sur, en
donde un gran potencial permanece sin explotar para cartografiar emisiones
galécticas a gran escala, asi como para proporcionar acceso a todo el cielo

para fendmenos transitorios y variables [31].

Basado en estas premisas, el objetivo principal del Observatorio de Rayos
Gamma Césmicos SWGO (Southern Wide-field Gamma-ray Observatory, en
espafiol, Observatorio de Rayos Gamma de Campo Amplio del Sur) se puede

resumir en cuatro puntos fundamentales:

1. Desvelar la naturaleza de los aceleradores de particulas galacticos y

extragaldcticos.
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2. Monitorear fendmenos transientes de alta energia.
3. Explorar la fisica de particulas mds alld del Modelo Estandar.

4. Caracterizar el flujo de rayos cOsmicos de acuerdo a su espectro y

composicion, como también su anisotropia.

4.1. Proyecto Conceptual de SWGO

La colaboraciéon de SWGO fue creada en 2019 como una convergencia de
multiples conceptos y esfuerzos, incluyendo LATTES (Latin American Giant
Telescope for Gamma-ray Astronomy and Earth Sciences), y la Alianza
SGSO (Southern Gamma-ray Survey Observatory). El concepto principal

para el observatorio fue definido como:

= Un observatorio de rayos gamma basado en la deteccion de particulas a
nivel terrestre, con un ciclo de trabajo cercano al 100 % y un campo de

vision del orden de un estereorradian.

= De distintos sitios candidatos, se seleccion6 el Parque Astrénomico de
Atacama, a una altitud de 4770m sobre el nivel del mar, con coordenadas
22°S, 67°W.

= Que cubra energias desde 100 GeV hasta PeV.
= Inspirado en HAWC, sera basado principalmente en unidades de WCDs.
= Modular y escalable, con la posibilidad de extensiones y/o mejoras.

= Poseerd una gran densidad de detectores alrededor del nucleo de la
distribucion, rodeado por dos anillos concentricos de menor densidad,

cubriendo un area mayor a la de HAWC.
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Figura 4.1. Esquema de la distribucion de detectores para SWGO. La imagen inferior
izquierda muestra el interior de un WCD [32].

El crecimiento de SWGO incluye sobre 100 institutos en 17 paises de cuatro

continentes, y estd a punto de completar su fase de I+D.

4.2. Sintesis Técnica

La configuracion para los detectores consiste en un set de 3763 WCDs.
Dentro de los disefios mds considerados para cada unidad, esta el referido
por la colaboracién como "Design D", el cual consiste en tanques de agua
cilindricos de didmetro de 5.2 m y una altura de 4.1 m, distribuidos en una
configuracion de 3 zonas. La zona central consiste en tanques muy juntos,
con una separacion minima para permitir la construccion y el mantenimiento.

El factor de llenado de la zona central es del 70%. Esta region de alta
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densidad proporciona la sensibilidad del instrumento desde cientos de GeV
hasta decenas de TeV, y es fundamental para la sensibilidad de los transitorios
y la deteccidon de emisores de rayos gamma distantes. Alrededor de la zona
central hay dos zonas exteriores con un factor de llenado que disminuye
gradualmente: 4 % para la zona intermedia y 1.7 % para la zona exterior. Estas
zonas exteriores amplian el 4rea total instrumentada a alrededor de 1 km? y

proporcionan una capacidad de deteccion hasta el rango de los PeV.

* Inner Zone (= 156 m)

Y Position (m)
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—200 7

—400
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T T T T
—400 —200 0 200
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Figura 4.2. Representacion esquematica del layout 8. Los puntos rojos representan la zona
interna, mientras que la zona verde y las regiones azules corresponden a los anillos con
menor densidad de detectores. Basado en la descripcion presentada en [33].
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Figura 4.3: Derecha: Ilustracién de un detector "D". Izquierda: Simulacién de un muén
(vertical) produciendo fotones Cherenkov (rojo) en el volumen de agua de doble capa de
5.2 x 4.0 m de un WCD de SWGO, mostrando reflejos en la cdmara inferior. Los dos
fotomultiplicadores se muestran en azul claro [33].

Esta distribucion de detectores corresponde al disefo referido por la
colaboracién como "Layout 8"(figura 4.2). La combinacién de ambos disefios

resulta en la configuracién DS.

Este tanque (figura 4.3b), tiene un disefio caracteristico de doble capa: la
capa superior sirve como detector de particulas electromagnéticas, mientras
que la capa inferior actia como un detector para muones penetrantes.
Cada capa estd equipada con un tubo fotomultiplicador (PMT), un detector
de luz extremadamente sensible responsable de recolectar fotoelectrones
generados por la radiacion Cherenkov, convirtiéndolos en sefiales eléctricas

amplificadas.
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4.3. Reconstruccion de Eventos

Para evaluar las capacidades del detector mediante simulaciones, primero es
necesario reconstruir las propiedades de la particula primaria que colision6
en la atmdsfera, basandose en las caracteristicas de las particulas secundarias
detectadas por los PMT en la superficie primaria. Estas propiedades incluyen
el tipo de particula primaria, su energia y su direccion de desplazamiento. Por
ejemplo, las propiedades de un evento reconstruido podrian expresarse de la
siguiente forma: "Tipo: Rayo Gamma; Rango de Energia: 1e2 - 1e6 GeV;

Angulo cenital: 0° - 65°; Momento: py, py, p;.

4.3.1. Reconstruccion de Energia

Para la reconstrucciéon de la energia de la particula primaria, se aplica un
método que compara la funciéon de distribucidn lateral de un evento con
plantillas generadas previamente mediante simulaciones de Monte Carlo.
Estas plantillas, que pueden definirse como histogramas tridimensionales que
visualizan la probabilidad log(P) de que se active un determinado nimero de
fotoelectrones log(npg) a una distancia r del nicleo de la lluvia en respuesta
a un EAS que se encuentra dentro de un conjunto de energia, angulo cenital

0 y la profundidad maxima de la lluvia X,,4;.

Sin embargo, cabe sefialar que la sefial observada no tiene por qué ser
necesariamente una deteccion de fotoelectrones. Para distintas técnicas de
deteccion de particulas, la naturaleza de la sefial observada puede variar. La
funcién que se debe minimizar en el procedimiento de ajuste se define como

el logaritmo negativo de la verosimilitud
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logL = —2210g<F<Si,ri7XmaX7E‘ea¢)7 (4.1)

donde la funcién F' arroja la probabilidad para que unidad de detector observe
una sefial (S;) situada a una distancia de impacto r; para una lluvia de rayos y
de energia E, profundidad méxima X,,,,, angulo cenital 8 y dngulo azimutal
¢. En nuestro caso, al aplicar técnicas para detectores Cherenkov de agua,
el término S; se sustituye por log(npg);. Por otro lado, la distancia r; estd

definida como la distancia perpendicular al eje de la lluvia [34].

ri = \/(x,- —XC)2 + (y,- —yc)2 —sin” 6 [(xi _xc) cos¢ + (yi _y(:) Sin‘P]Z?
4.2)

donde el primer término muestra la distancia al cuadrado entre el detector
(x;.yi) y el centro de la lluvia (x., yc) en el plano, y el segundo término corrige

la inclinacion del eje de la lluvia y su orientacién acimutal.

4.3.2. Reconstruccion de Direccion

Basado en el método usado actualmente en HAWC [6], la reconstruccion de
la direccion de la particula primaria incluye ajustar un plano en el frente de
ondas de la lluvia, sin embargo, como la naturaleza de las interacciones en la
lluvia atmosférica causa que el frente de ondas se desvie del plano y se curve
al aumentar la distancia desde el nicleo de esta, es necesario modificar este
plano con respecto a la desviacion del frente de ondas (figura 4.4). El proceso
de reconstruccion comienza con una estimacion preliminar de la posicion

del nucleo de la lluvia, basada en el centro de masa de la distribucién de
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carga en el conjunto de detectores. Luego, el frente de la lluvia se puede
representar con un plano viajando a la velocidad de la luz con un espesor
alrededor de los 5 ns, el cual va a ir aumentando 0.15 ns por cada metro
de distancia desde el nucleo de la lluvia. Por lo tanto, el frente de la lluvia
es curvo y para ajustarlo a un plano, hay que tener en cuenta los retrasos
temporales de los impactos en la cola de lluvia. Por ultimo, haciendo uso de
estas aproximaciones y la correccion temporal, se puede lograr una medicion
mucho mas precisa mediante el método de méxima probabilidad, revelando

asi la informacion final sobre la direccion de la particula incidente (0, ¢).

Incident Primary
Particle

Shower Axis

~5-10 ns 7\‘\

Particle Disk

Detector Level /

| N | . . 0 ™~
Figura 4.4. Diagrama de un frente de particulas de una lluvia atmosférica extensa, donde
hay una mayor densidad cercano al eje de la lluvia definido por la particula primaria. El
disco se mueve hacia adelante a una velocidad cercana a de la luz, y poseé una anchura

y curvatura caracteristicas. Cercano al nucleo el frente de particulas es compacto y al ir
alejadose, se difumina y adelgaza lateralmente. Fuente: [35].
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Finalmente, los parametros obtenidos de la minimizacion proveen un
estimado de la energia de la particula primaria causante de la EAS y la
posicién del nicleo descrita por las coordenadas (x.,y.) en el plano del

conjunto de detectores.

Una de las principales ventajas de este método es que se puede aplicar a
distribuciones con distintos tipos de detectores. Esto se consigue sumando
las funciones de probabilidad logaritmica de cada tipo de detector en la
distribucién para obtener la funcién total que hay que minimizar. Este
enfoque es especialmente importante para SWGO debido al disefio de doble
capa (con diferentes geometrias) de los WCD, en el que cada celda debe
modelarse como un detector independiente. Sin embargo, para optimizar
completamente el disefio del SWGO vy validar su rendimiento, es esencial

realizar simulaciones detalladas de estas lluvias atmosféricas.
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Simulacion de Huvias

5.1. Cadena de Reconstruccion

Para evaluar con precision la eficiencia de un detector frente a diversas
sefales de rayos gamma, es esencial obtener las funciones de respuesta del
instrumento (IRF), que definen la relacion entre las propiedades reconstruidas
y las verdaderas de los rayos gamma entrantes. Estas funciones son cruciales
para determinar las capacidades de deteccion, la eficiencia de adquisicion
de datos y la precision de reconstruccion de SWGO. En general, se utilizan
para comparar las lluvias de rayos gamma esperadas (simuladas) con las
observadas (detectadas) y, ademds, contrastarlas con el fondo de la lluvia
hadrénica para estimar la sensibilidad de deteccién de rayos gamma de
SWGO.
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Tabla 5.1: Resumen de programas y librerias utilizadas en la cadena de simulacién y

andlisis.
Programa / Libreria Descripcion Lenguaje
CORSIKA [7] Simulador de lluvias de particulas Fortran
HAWCSim [36] Simulador de la respuesta del detector | C++
para lluvias de particulas secundarias
- C++
sweo-reco [ 7] = Simula la respuesta del PMT
= Reconstruye las propiedades de las
particulas primarias
-make- t-level Pyth
PySWEo-make-event-ieve = Reduce la salida de swgo-reco a yon
L5¢] pardmetros a nivel de evento
= Agrega variables utiles para la
generacion de IRFs
-classify- t Pyth
pysweo-classify-events |.35] = Agrega variables para separacion yion
gamma/hadrén
= Genera valores de corte para IRFs
pyswgo-make-irfs [35] Genera los IRFs a partir de | Python

los eventos clasificados por

pyswgo-classify-events
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En la tabla 5.1 se muestra un resumen de la metodologia usada para obtener
las curvas de las funciones de respuesta del instrumento, llamada “Cadena de
Reconstruccién”, que abarca desde la simulacién de lluvias atmosféricas, el
modelado de las respuestas de los detectores a estas lluvias, la reconstruccion
de las propiedades de cada particula primaria y su posterior clasificacion
y seleccion para su uso en las IRF. En este trabajo nos centraremos solo
en la simulacion de las lluvias mediante el programa CORSIKA vy la
reconstruccion de las propiedades de las particulas primarias, sin tomar en

cuenta la respuesta de los detectores.

5.2. CORSIKA: un codigo Monte Carlo para simular Lluvias de

Particulas Atmosféricas

CORSIKA (COsmic Ray Simulations for KAscade, en espafiol, Simulaciones
de Rayos Césmicos para KASCADE) es un programa basado en métodos
Monte Carlo usado para estudiar la evolucion y propiedades de lluvias de
particulas atmosféricas [7]. Fue originalmente construido para el experimento
KASCADE [39] en Karlsruhe, Alemania, para medir la composicion
elemental de la radiaciéon césmica primaria en un rango de energia desde
3x 10" a1x107 eV, 03x10° alx10% GeV. La primera versién de
CORSIKA fue lanzada el 26 de octubre de 1989, y ha sido continuamente

expandida y mejorada.

Este programa simula las interacciones y decaimientos de nucleos, hadrones,
muones, electrones y protones en la atmoésfera, manejando energias hasta
aproximadamente 10?° eV (10'! GeV). Proporciona informacién detallada

del tipo, energia, ubicacion, direccion y tiempos de llegada de todas las
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particulas secundarias producidas en la lluvia de particulas.

CORSIKA consiste de cuatro componentes principales. El primero maneja la
entrada y salida de datos, realiza la desintegraciéon de particulas inestables
y rastrea las particulas teniendo en cuenta la pérdida de energia debida a
la ionizacidn, la desviacién por dispersion y el campo magnético terrestre.
El segundo componente se ocupa de las interacciones hadrdnicas de alta
energia de los nuicleos y los hadrones con ntcleos de aire. El tercero simula
las interacciones hadrénicas a energias mds bajas, y el cuarto describe el

transporte y la interaccion de electrones, positrones y fotones.

Este software permite configurar distintos modelos de interaccion hadroénica,
tanto para el régimen de alta energia (QGSJET, EPOS, SIBYLL y DPMIJET)
como para el de baja energia (FLUKA, UrQMD, GHEISHA y Geant4),
cada uno con distintos enfoques sobre la fisica nuclear y de particulas.
Las lluvias atmosféricas simuladas en este trabajo se realizaron utilizando
la version 7.8010 del paquete CORSIKA. El software se configuré para
utilizar el modelo QGSJET III [40] para interacciones hadrdonicas de alta
energia y el modelo URQMD [41] para las interacciones de baja energia, de
acuerdo con los parametros establecidos por la colaboracion. Se selecciond
una distribucién en un plano para los detectores, lo que permitié al sistema
de coordenadas posicionar la particula incidente, tal y como se muestra en la

figura 5.1.

5.2.1. CORSIKA-PANAMA

PANAMA (Python Analysis Application for Making Air-Shower New
Analyses, en espafol, aplicacion de anélisis de Python para realizar nuevos

andlisis de lluvias atmosféricas) [42] es un conjunto de herramientas basado
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Figura 5.1. Sistema de coordenadas usado por CORSIKA definido con el eje x apuntando
al norte magnetico, el eje y apuntando al oeste, y el eje z hacia arriba. El origen del sistema
se encuentra a nivel del mar [7].

en Python disefiado para procesar, analizar y visualizar los datos de salida
de CORSIKA. Este paquete ofrece funciones integradas para calcular
observables fundamentales de las lluvias atmosféricas, como el perfil de
desarrollo longitudinal (X,,..), las distribuciones laterales de densidad de
particulas y los patrones de deposicion de energia. Estos pardmetros son
esenciales para calibrar detectores, como telescopios Cherenkov, y para
validar modelos tedricos. Este paquete permite un posprocesamiento, un
andlisis estadistico y visualizacion eficientes de las lluvias atmosféricas
simuladas como una alternativa flexible a las herramientas nativas de
CORSIKA.

5.2.2. Cartas de Entrada

Las simulaciones de CORISKA se controlan mediante «cartas de entrada»

(archivos de texto con pardmetros de configuracién para la simulacion),
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que definen la fisica, la geometria y la configuracion de salida para que,

posteriormente, PANAMA procese la salida resultante de la simulacion.

Un archivo de entrada tipico incluye los pardmetros descritos en la tabla 5.2:

Tabla 5.2: Pardmetros de la Tarjeta de Entrada de CORSIKA

Pardmetro Descripcion

RUNNR Nimero de ejecucion

EVTNR Numero del primer evento de lluvia

NSHOW Nimero de lluvias a generar

PRMPAR Tipo de particula primaria (1:gamma, 14:protén)
ESLOPE Pendiente del espectro de energia primaria

ERANGE Rango de energia de la particula primaria (GeV)
THETAP Rango del dngulo cenital (grados)

PHIP Rango del dngulo azimutal (grados)

SEED1 Semilla para la Ira secuencia de nimeros aleatorios
SEED2 Semilla para la 2da secuencia de nimeros aleatorios
OBSLEV Nivel de observacién (en cm)

ATMOD Modelo atmosférico

FIXCHI Altitud inicial (g/cm?)
MAGNET Componentes del campo magnético (22.94615,
67.6775W a 4770m en Pampa La Bola)

HADFLG Banderas para interacciones hadrénicas y
fragmentacién

ECTMAP Cortes de energia para particulas

MUMULT Informacién adicional para muones

MSCAT Angulo de dispersién miltiple de muones

ELMFLG Banderas de interaccion EM (NK6, EGS)
STEPFC Factor de longitud de paso para dispersion multiple

RADNKG Radio exterior para distribucién de densidad lateral
NK6

LONGI Configuracién de distribucion longitudinal (tamafio
de paso, ajuste, salida)

MAXPRT Nimero méaximo de eventos impresos

DIRECT Directorio de salida

USER Informacién del usuario

DEBUG Bandera de depuracién y unidad l6gica para salida

EXIT Termina la entrada
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La tabla resume los pardmetros fundamentales del archivo de configuracion
de CORSIKA. Los valores mostrados corresponden a la configuracion
estdndar para simulaciones de rayos c6smicos en el observatorio de Pampa
La Bola. Para aplicaciones especificas, algunos pardmetros como PRMPAR,
ERANGE y THETAP deben adaptarse segun el tipo de particula primaria, rango
de energias y geometria de deteccion requeridos. El archivo de entrada
debe terminar siempre con el comando EXIT para que CORSIKA procese

correctamente la configuracion.
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Metodologia y Discusion de Resultados

Este estudio se enfoca en analizar los datos obtenidos de la deteccion
de muones generados por lluvias atmosféricas de alta energia. El objetivo
es caracterizar la informacion de las particulas detectadas de modo que,
encontrando una correlacion, se pueda estimar la naturaleza de estas lluvias
en un rango de energia. Los resultados presentados aqui son preliminares,
ya que se espera que, con mds simulaciones, se puedan reconstruir mis
eventos y mejorar los datos. Sin embargo, el principal desafio es el alto costo
computacional requerido para generar y procesar informacién a energias
mas elevadas, lo que dificulta obtener una muestra estadistica mds amplia

y confiable.

6.1. Configuracion y Ejecucion de las Simulaciones

El proceso de simulacién de lluvias atmosféricas se realiza utilizando el
software CORSIKA, acoplado a la herramienta de anélisis PANAMA para la

automatizacion y procesamiento eficiente de los datos. Este esquema permite

53



CAPITULO 6. METODOLOGIA Y DISCUSION DE RESULTADOS

la generacion masiva de simulaciones y la distribucion lateral de particulas.

Como primer paso, se debe configurar la carta de entrada que proporcionara
los detalles necesarios para la generacién de la simulacion correspondiente a
nuestro caso fisico (rayos gamma), su geometria y el lugar de deteccion de
esta. Un ejemplo de una configuracion usada se puede apreciar en la figura
6.1.

RUNNR  {run_idx} # run number

EVINR  {first_event_idx} # number of first shower event

NStOW  {n_show} # number of showers to generate

PRMPAR  {primary} # particle type of prim. particle 1:gamma 14:proton
ESLOPE  -2.0 # slope of primary energy spectrum
ERANGE  3E1 3E6 # energy range of primary particle
THETAR 0. 65 # range of zenith angle (degree)

PRIP, 0. 360. # range of azimuth angle (degree)

SEED {seed_1} 0 0 # seed for 1. random number sequence

SEED {seed 2} 0 © # seed for 2. random number sequence
OBSLEY 4770.E2 #t observation level (in cm)

ATMOD 22 # Atmospheric model

FIXCHI o. # starting altitude (g/cm**2)

MAGNET 20.5321 -8.7575 # magnetic field 22.9461S, 67.67751 at 4770 meters (EEWRE La Bola)
HADFLG @ @ @ @ o 2 # flags hadr,.interact.&fragmentation
EQUIS  4-326E°1 4-BI26-2 2.3366-4 2.3366-4 # energy cuts for particles (gk. with )
MUADDI  F # additional info for muons

MUMULT T # muon multiple scattering angle

ELMFLG F T # em. interaction flags (Nﬁg,gﬁg)

SIEPFC 1.0 # mult. scattering step length fact.
RADNKG  200.E2 # outer radius for NKG lat.dens.distr.
LONGT T 10. T F # longit.distr. & step size & fit & out
MAXPRT © # max. number of printed events

DIRECT {dir} # output directory

USER SN99-UGh # user

DEBUG F 6 F 1000000 # debug flag and log.unit for out

EXIT # terminates input

Figura 6.1. Tarjeta de entrada para la configuracion de una simulacién con rangos
continuos de lluvias atmosféricas para CORSIKA via PANAMA.

Para nuestro caso, la simulacion se configur6 considerando:

= Sitio de observacion: Pampa La Bola (altitud 4,770 m, coordenadas
22.95°S, 67.68°W), ubicacion del futuro observatorio SWGO.

» Condiciones geomagnéticas: Componentes del campo B, = 20.5 uT,
By, =-8.77uT.

Y se implementaron dos esquemas complementarios:
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1. Simulaciones discretas:
= Particulas primarias: Rayos Gamma (ID: 1).
» Energias probadas:
* Bajo rango: 100, 300, 500 GeV.
* Rango medio: 1, 3, 4, 10, 30, 50, 100, 300, 500 TeV
* Alto rango: 1, 3 PeV.
= Angulos de incidencia (6): 0°, 15°, 30°, 45°, 65°.
= Cantidad de eventos dependiente de la energia del primario elegido.
2. Simulaciones continuas:
» Particulas primarias: Rayos Gamma (ID: 1).
= Rango energético: 30 GeV - 6 Pev (distribucién espectral o< E~2).

L Angulos de incidencia (6): 0° - 65° (distribucién uniforme en

cos 0).
= 50.000 eventos por energia.

Este enfoque nos permite comparar resultados bajo condiciones controladas
(valores fijos) y en un espectro mds amplio (rangos continuos), obteniendo
una estadistica suficiente para un andlisis espectral, estudiar sisteméticamente
la dependencia angular y comparar directamente las firmas de fotones y

protones.
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El comando de ejecucion utilizado se muestra en el Cdodigo 6.1, donde se

especifican los pardmetros de entrada para CORSIKA-PANAMA.

panama run \
--corsika /home/luisjunoy/corsika3/run/corsika78010Linux_QGSIII urqgmd \
-p {1:100000} \ % Primary: l=gamma, 100k showers
-fr 1\ % Spectral Slope (E™-1)
-j1 /home/luisjunoy/corsika-78010/run/all-inputs-panama \% Configuration

-0 ~/outputs/theta65_phio/100Gev/ % Output Directory

Listing 6.1: Comando de ejecuciéon de CORSIKA-PANAMA

En donde sus componentes clave son:

1. -corsika: Ruta completa al ejecutable de CORSIKA (version

compilada con QGSIII y UrQMD).

2. -p {PRMPAR:NEVENTS}: Configuracién de:

= PRMPAR: ID de particula primaria (l=gamma, 14=proton,

5626=hierro).
= NEVENTS: Numero de lluvias a simular.
3. -fr: Pendiente del espectro energético (AN/dE «< E™7).

4. -j1l: Ruta a archivo de entrada con configuracion adicional .

5. -o: Directorio donde se guardardn los DATxxxx, los archivos de salida

resultantes de la simulacion.

PANAMA valida todos los pardmetros y rutas y asigna buferes de memoria

para la simulacion, para que luego CORSIKA comience a simular cada

interaccion de la particula primaria, como se muestra en la figura 6.2:
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Gamma Primario
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Figura 6.2: Desarrollo de una lluvia electromagnética iniciada por un rayo gamma.
La particula primaria interactia con los nicleos atmosféricos, produciendo cascadas de
particulas que alcanzan el nivel del suelo. La linea ondulada representa el desarrollo
de la cascada electromagnética, mientras que las lineas rectas muestran las trayectorias
individuales de las particulas.

El resultado es un archivo DAT binario el cual debe ser procesado para su

analisis mediante Python.

6.2. Conversion a JSON

El convertidor JSON (JavaScript Object Notation) procesa los archivos de
salida binarios de CORSIKA (DATxxxx) en formato JSON estructurado,
lo que permite un andlisis eficiente de las simulaciones de lluvias de

particulas. Extrae datos a nivel de particulas (posicion, momento, energia)
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y los fusiona con metadatos de eventos, centradndose especificamente en los

muones mediante el filtrado del cédigo del Particle Data Group £13 [17].

El script calcula cantidades derivadas como el momento total y la energia
cinética, y luego organiza los datos en una estructura JSON jerdrquica
en la que cada entrada contiene tanto la informacion de las particulas
como los parametros de evento correspondientes. Esta conversion facilita
la compatibilidad con las herramientas de andlisis modernas y reduce
significativamente el tamafio de los archivos en comparacion con los archivos
de salida sin procesar de CORSIKA, al eliminar los tipos de particulas
no utilizados. El archivo resultante conserva toda la informacién fisica
critica, incluida la geometria de la lluvia, la cinematica de las particulas y
las condiciones de simulacién, en un formato estandarizado que se puede

consultar y visualizar facilmente.

Teniendo todos los archivos de salida procesados y convertidos, se procede al

analisis de estos.

6.3. Analisis de Datos en Python

El proceso comienza con un andlisis exploratorio de simulaciones
individuales, en el que se examinan las correlaciones entre las predicciones
tedricas y los datos generados por la simulacion. Una de las herramientas
fundamentales empleadas en esta fase es el histograma, una representacion
grafica que permite visualizar la distribucion de un conjunto de datos
numéricos. Esta fase inicial tiene como objetivo validar la coherencia de
los resultados con el marco tedrico establecido. A continuacidn, se lleva a

cabo un andlisis mds sistemdtico basado en modelos energéticos propuestos, a
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partir de los cuales se deriva una funcion de ajuste. Esta funcion esta disefiada
para caracterizar observables clave, como la energia cinética de los muones
detectados, y para describir la fisica subyacente de las lluvias atmosféricas.
Al extender este enfoque a regimenes de energia discretos y continuos, el
modelo permite generalizar el comportamiento de las lluvias de aire a lo largo
de todo el rango energético analizado, lo que posibilita estimaciones fiables

dentro del intervalo considerado.

6.3.1. Analisis Exploratorio

Multiplicidad de Muones

Inicialmente se analiza la multiplicidad de muones para cuantificar como
varia el nimero de muones producidos segun la energia del rayo gamma
primario. Esta relacion, permite caracterizar la eficiencia de produccion
de muones en lluvias inducidas por rayos gamma e investigar la fisica

subyacente al fenémeno.

La figura 6.3 muestra el nimero medio de muones producidos por cada
lluvia en funcién de la energia gamma primaria, abarcando todas las
energias simuladas desde 100 GeV hasta 3 PeV. En este amplio rango
de energias, la tendencia es constante: a medida que aumenta la energia
gamma, la multiplicidad de muones aumenta de forma gradual, siguiendo un
patron similar para todas las energias. Este comportamiento refleja la fisica
subyacente del desarrollo de las lluvias atmosféricas, en las que los rayos
gamma de mayor energia generan mds particulas secundarias, lo que da lugar

a un mayor nimero de muones por evento.
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Muon Multiplicity vs Gamma Energy (theta 0, phi 0)
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Figura 6.3: Multiplicidad media de muones por lluvia en funcién de la energia de los rayos
gamma primarios, para distintos dngulos de incidencia. Las barras de error representan las

incertidumbres estadisticas.
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Los ajustes realizados para distintos angulos cenitales muestran que esta
relacion se conserva en distintas geometrias, aunque con variaciones en la
eficiencia. Para dngulos mds pequefios, cercanos a la vertical, la multiplicidad
tiende a ser ligeramente mayor, mientras que para angulos mds grandes
disminuye, debido al mayor recorrido atmosférico que atenda la produccién
de muones. Esta dependencia energética y angular queda bien caracterizada
por los ajustes, resaltando la sensibilidad del fenémeno a la direcciéon de

incidencia.

Distribuciéon Espacial

El andlisis de la distribucidn espacial de los muones al nivel del suelo permite
caracterizar la extension lateral de la lluvia y su dependencia con el dngulo

cenital.

All muons, Ep = 10 GeV, theta=0° All muons, Ep = 10 GeV, theta=65°
“ ® 1 TeVshower muons * ote .. ® 1TeV shower muons

r3.0

.
T
~
«

¥ (m)
o

N
=)
log10(Muon Energy [GeV])
Y(m)

=250 1

log10(Muon Energy [GeV])

.
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(a) Distribucién espacial para 8 = 0 (b) Distribucién espacial para 6 = 65

Figura 6.4: Distribucién espacial de muones al nivel del suelo para lluvias inducidas por
rayos gamma de 1 TeV, considerando un umbral de energia E;, > 10 GeV. La escala de
color representa log;(Ey) en GeV.
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En el caso de lluvias verticales (figura 6.4a), los muones se concentran
fuertemente alrededor del eje de la lluvia, formando un nicleo compacto
y aproximadamente simétrico. La densidad decrece rdpidamente con la
distancia radial, lo que indica una propagacion mds directa y con menor

dispersion lateral.

Por otro lado, para lluvias inclinadas (figura 6.4b) la distribucion adquiere
una forma eliptica, elongada en la direccion de proyeccién del eje de 1a lluvia.
Esta anisotropia es consecuencia tanto del mayor recorrido atmosférico como
de la geometria de llegada, que favorecen una mayor dispersion lateral y un

area de impacto mds extensa.

La escala de colores, que representa log;y(E,), muestra que los muones
mads energéticos se concentran principalmente en la region central, mientras
que los de menor energia se distribuyen a distancias mayores del eje. Este
comportamiento es coherente con las pérdidas de energia y la absorcion
diferencial durante la propagaciéon en la atmésfera, y complementa las

observaciones obtenidas en el andlisis de la multiplicidad de muones.

Cenit vs Energia Cinética

Trazar el cenit vs log;( (7)) tiene como objetivo analizar la correlacién entre
la direccidon del muén y la energia en las lluvias atmosféricas inducidas por
rayos gamma. Esta representacion gréfica (figura 6.5) permite comprender
la dispersion angular y el espectro de energia de los muones, lo que resulta
fundamental para el disefio de detectores, la reconstruccion de eventos y la

diferenciacion entre las lluvias inducidas por rayos gamma y el fondo.
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Figura 6.5: Histogramas bidimensionales que muestran la distribucién del dngulo cenital
frente al logaritmo de la energia cinética del muén para dngulos de 0° (a), 30° (b) y 65°
(c) de incidencia de rayos gamma. La escala de colores representa el nimero de muones
por bin. Como se puede observar, todas las energias muestran un patrén similar, con la
mayoria de los muones concentrados en dngulos cenitales mds bajos y un amplio rango de
energias cinéticas.

En todos los dngulos, los histogramas bidimensionales muestran de manera
consistente que la mayoria de los muones se concentran en dngulos cenitales
mads bajos, lo que indica una preferencia por trayectorias mas proximas al eje
de la lluvia. La energia cinética de estos muones abarca un amplio rango vy,
por lo general, las energias mds altas corresponden a dngulos cenitales mas
pequefios. Este patron se observa de manera uniforme para cada dngulo y
energia, lo que confirma el comportamiento esperado de la producciéon de

muones en lluvias atmosféricas extensas.

6.3.2. Analisis Sistematico

Las simulaciones de las lluvias muestran fluctuaciones estadisticas entre
eventos, incluso cuando se fija su energia primaria. El nimero, energia y
la distribucion espacial de los muones también varian dristicamente con
la energia del foton incidente, por lo que una descripciOn precisa requiere

extraer parametros que representen estas dependencias de manera continua y
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predecible. Ajustar los espectros con modelos funcionales y evaluar la calidad
del ajuste permite verificar que las simulaciones sean consistentes con el
comportamiento fisico esperado (por ejemplo, espectros con caida potencia y

corte exponencial).

Este andlisis tiene como objetivo caracterizar con precisiéon la componente
muonica de las lluvias atmosféricas generadas por rayos gamma, tanto a
energias discretas selectas como dentro de un espectro continuo, con el fin
de comparar su naturaleza y encontrar correlaciones que nos permitan validar
una funcion de ajuste propuesta, llamada funcién G, explicada mas adelante

en esta seccion.

Espectro de Energia Cinética

Se realiza una caracterizacion detallada del espectro de energia cinética
de muones generados en simulaciones individuales de lluvias atmosféricas
inducidas por rayos gamma. En lugar de utilizar histogramas simples, se
define un espectro diferencial normalizado 5% para cada energia primaria,
representado como funcion de la energia cinética del muén 7. La figura
6.6 muestra dichos espectros en escala logaritmica para distintos valores
de energia primaria, desde 100 GeV hasta 3 PeV, para distintos dngulos de
incidencia discretos, y otro set de espectros (figura 6.7) con energia primaria
desde 30 GeV hasta 6 PeV en un rango continuo de angulos que va de 0° a
65°.

El espectro exhibe una forma decreciente suave con una cola extendida hacia
altas energias. La normalizacién entre lluvias permite comparar la forma del
espectro independientemente de la multiplicidad, y revela como el rango

energético de los muones se amplia con la energia primaria. Se afiadieron
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barras de error para cada valor de energia para reflejar la desviacion estandar
entre lluvias simuladas, permitiendo evaluar la dispersion estadistica y la

estabilidad del espectro obtenido.

Para nuestro estudio, este enfoque es particularmente adecuado, ya que

la estructura del espectro puede evaluarse mediante técnicas de ajuste por
o R 2 . N

minimos cuadrados, como el estadistico x~, que permite determinar el grado

de concordancia entre los resultados simulados y las predicciones analiticas.
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Muon Kinetic Energy Distribution for Each Shower
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Figura 6.6: Espectros de energia cinética de muones desde 100 GeV hasta 3 PeV, para

angulos de incidencia de 0° (a), 30° (b) y 65° (¢).
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Primary's zenith range: 0 - 65 degrees
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Figura 6.7. Espectros de energia cinetica de muones desde 30 GeV hasta 6 PeV para un

rango angular de 0° - 65°.

Estadistica x>

Una estadistica 2 es una prueba que compara datos observados con los de

un modelo y mide su ajuste. Se utiliza como criterio cuantitativo para evaluar

la calidad del ajuste de modelos funcionales a los datos espectrales obtenidos

por simulacién.

Dado un conjunto de datos contenidos (binned, en inglés) (x;,y;) con errores

o;, y un modelo tedrico f(x;;0) con parametros 6, el estadistico xl%,DF se

define como:

2
x =
NDF = ~ p

1 i (vi — f (i3

6.1)
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donde y; es el valor observado (por ejemplo, el conteo normalizado en el
bin i), la funcién f representa los valores predichos por el modelo, o; es
la desviacién estandar asociada al bin (la barra de error), N es el nimero de
puntos de datos y n sefiala el nimero de datos menos el nimero de pardmetros

P, es decir, los grados de libertad efectivos (N — P).

Un valor de x? reducido cercano a 1 indica un buen ajuste, mientras que
valores mucho mayores o menores indican mala adecuacién o un sobreajuste,

respectivamente.

Funcion de ajuste G

Para evaluar cuantitativamente la forma funcional del espectro de energia
cinética de los muones, se realiza un ajuste paramétrico sobre los espectros

normalizados. El modelo de ajuste empleado en este anélisis es:

B 14
G(T,) = 10%No . b : T (6.2)
H T, + 10t Ty +10% )

donde:

» T),: energia cin€tica del muodn (en GeV),

¢No = log,(No): normalizacién del espectro,

lor =log,,(): pardmetro asociado al régimen de alta energia,

06 =1og;y(8): pardmetro asociado al régimen de baja energia,

B, y: exponentes de caida en las regiones de alta y baja energia,

respectivamente.

Su forma matematica incorpora transiciones suaves tanto en el régimen de
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bajas energias como en el de altas energias, lo cual permite representar
de forma realista la caida del nimero de muones en ambos extremos
del espectro. Los pardmetros « y O, expresados como fo y (O para
facilitar la estabilidad numérica durante el ajuste, regulan respectivamente
el decaimiento en la region de altas energias (donde los munes son menos
abundantes) y el decaimiento en la regién de bajas energias (debido a
procesos de pérdida y absorcion). Las potencias B y ¥ definen las pendientes
del espectro en estas regiones, mientras que Ny controla la normalizacién

global del espectro para cada lluvia.

Para cada lluvia individual o grupo de energias, se calcula el valor de x2, en
donde los valores obtenidos indican una alta calidad del ajuste en la mayoria

de los casos, con valores cercanos a 1 (Ver Anexo B).

Esto sugiere que la forma propuesta es capaz de reproducir con precision los
régimenes de baja y alta energia del espectro, haciéndola una forma viable

para modelar la distribucion esperada de muones.

Tras determinar que la funcion G logra modelar adecuadamente el
comportamiento espectral de los muones detectados, se procede a estudiar
la evolucion de sus parametros en funcion de la energia y del angulo
cenital. Los parametros obtenidos del ajuste presentan barras de error que
reflejan la incertidumbre estadistica asociada, calculadas como el intervalo
en el cual Ay, = 1, lo que corresponde a una variaciéon de una desviacion
estdndar en un pardmetro libre, manteniendo los demds fijos. Para analizar
el comportamiento de estos pardmetros, se generaron graficos que muestran
el valor de cada uno de ellos (¢/Ny, Yo, B, ¥, £6) como funcién de la
energia cinética de los muones, considerando tanto dngulos de incidencia

discretos como agrupaciones por rangos angulares, lo que permite identificar
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Muon Kinetic Energy Spectrum
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Figura 6.8: (a): espectros diferenciales de energia cinética de muones (7}, dn/dT,) para
lluvias inducidas por rayos gamma a distintas energias primarias, con barras de error
que representan incertidumbres estadisticas. Los ejes estdn en escala logaritmica. (b):
ajustes del modelo paramétrico sobre los espectros simulados. Las lineas sélidas muestran
los mejores ajustes y las bandas sombreadas los intervalos de confianza al 68 %. La
comparaciéon muestra la capacidad del modelo para describir adecuadamente los datos
simulados en todo el rango energético.
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correlaciones y tendencias sistematicas entre los pardmetros, evaluando su
coherencia fisica y validando su dependencia esperada con las variables

involucradas.

El pardmetro /Ny (figura 6.9) muestra un crecimiento sistemdtico con la
energia, observando una disminucidn progresiva en su pendiente al aumentar
el dngulo cenital, lo que es coherente con la menor cantidad de muones que
alcanzan el detector a trayectorias mds largas. Esta comparacion evidencia
que el pardmetro se ve fuertemente influenciado por el dngulo de incidencia
y su evolucion con la energia no puede considerarse uniforme en todos los
casos. La variacion promedio, sin embargo, conserva una estructura coherente
que permite extrapolar el comportamiento incluso en ausencia de informacion

angular detallada.
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Figura 6.9: Evolucién de /Ny como funcién de 7, en (a) se clasifican mediante dngulos
discretos y en (b) a través de rangos angulares.
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Figura 6.10: Evolucién de & como funcién de 7y, en (a) se clasifican mediante angulos
discretos y en (b) a través de rangos angulares.

La Figura 6.10 muestra la variacién del parametro ¢or en funcién de la
energia primaria para diferentes dngulos de incidencia discretos. Se observa
que fa presenta cambios minimos a lo largo de todo el rango energético,
manteniéndose practicamente constante para todos los dngulos considerados.
Esta estabilidad indica que la dependencia de ¢ con la energia y el dngulo
es despreciable, lo que permite tratarlo como un pardmetro fijo. Este enfoque
simplifica el modelo y reduce el nimero de grados de libertad sin afectar de

manera significativa la precision de los ajustes.

En cuanto al parametro B (figura 6.11), este aumenta de forma clara con
la energia; esto sugiere que la forma del espectro se hace mis pronunciada
o que el término E—F cobra mayor relevancia en el ajuste a altas energias.
Asi también para ¥ (figura 6.12), en donde su comportamiento indica una
evolucion en la curvatura del espectro con la energia, y podria estar vinculado
al cambio en la composicion de los muones o en los procesos de interaccion

atmosférica.
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Figura 6.11: Evolucién de 8 como funcién de 7}, en (a) se clasifican mediante angulos
discretos y en (b) a través de rangos angulares.
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Figura 6.12: Evolucion de y como funcién de 7, en (a) se clasifican mediante angulos
discretos y en (b) a través de rangos angulares.
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Figura 6.13: Evolucién de /6 como funcién de 7}, en (a) se clasifican mediante angulos
discretos y en (b) a través de rangos angulares.

Por ultimo, en la figura 6.13, £6 presenta un comportamiento mas irregular.
Si bien para dngulos entre 15°-45° muestra un crecimiento, en dngulos altos,
especificamente 65°, se observan oscilaciones significativas llevando incluso
a una tendencia negativa para el ajuste. Esta variacién sugiere una mayor

sensibilidad a efectos secundarios como la absorcion atmosférica.

La caracterizacion de la evolucion de los pardmetros de la funciéon G con la
energia para distintos dngulos cenitales revela que no solo existe una clara
dependencia con la energia, sino que esta depende también del dngulo de
incidencia de los muones. Por ejemplo, el comportamiento creciente de ¢Ny
se observa més acentuado en direcciones cercanas a la vertical que en dngulos
mas amplios, y una tendencia similar se encuentra en los parimetros 3y 7,
los cuales tienden a disminuir en sus pendientes a medida que aumenta el
angulo. Estas observaciones indican que la forma y evolucion del espectro de
muones no son universales en todas las direcciones del cielo, sino que estan

fuertemente condicionadas por la geometria de llegada.
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Entonces, se extiende el estudio hacia la caracterizacion de los parametros
para la funcion G como funciones del dngulo cenital. Si bien cada conjunto
de pardmetros ajustados para un dngulo dado permite describir la distribucién
energética de los muones para ese caso particular, la implementacion de un

modelo generalizado requiere entender como esos parametros varian con el

angulo
gulo.
Slope a vs Angle for each parameter Slope m vs Angle for each parameter (with linear fit)
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Figura 6.14: Estas subfiguras muestran la dependencia de cada pardmetro de ajuste (/Ny,
Lo, B, v, £8) con respecto a la energia primaria para distintos dngulos de incidencia. Cada
subfigura corresponde a un parametro, con puntos de datos para cada dngulo (0°, 15°, 30°,
45°, 55°, 65°) graficados en funcién de la energia.

Concretamente, para cada pardmetro p, se ajustd su dependencia con la

energia mediante la relacion lineal:

p(E) = m,(8)log,(E) +b,(6). (6.3)

Luego, tomando la pendiente m,, de estos parametros, se ajusto linealmente

de nuevo pero en funcién del dngulo:

my(0) =n,-0+cp. (6.4)
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Donde se obtuvieron los siguientes modelos:

Ny = —0,051 -0 + 3,393,
ot =0,001 -6 — 0,047,
B =—0,020-0 +1,337,
y=—0,012-0 +0,849,
¢8 = —0,005- 6 +0,323.

Desde el punto de vista practico y estadistico, un ajuste lineal reduce
la complejidad del modelo sin sacrificar precision. La linealidad permite
describir los cambios con un nimero minimo de pardmetros (pendiente
e intercepto) lo cual facilita la interpretacion fisica y evita sobreajustes,
especialmente cuando el nimero de puntos disponibles es limitado. En
el presente estudio, los graficos de cada pardmetro ajustado en funcién
del angulo (figura 6.14b) muestran una variacién suave, sin curvaturas ni
discontinuidades marcadas, lo que valida la eleccién de una regresion lineal

como aproximacion adecuada.

dTu / do / do / G(T,E,,0,0)- ;%Np (6.5)

La ecuacion 6.5 puede sintetizar la construccion del espectro de
energia cinética de muones ( ) mediante la integraciéon de la funcion
G(Tu,E,,0,9) sobre las dlreccmnes de incidencia (8 y ¢) y el espectro de
rayos gamma primarios ( dN ). Esta formulacién permite predecir el niimero

esperado de muones con una energia determinada, considerando no solo las
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propiedades individuales del muén, sino también la contribucién global del

espectro de particulas primarias y su distribucién angular.

Esta ecuacion es fundamental porque permite modelar el espectro de energia
cinética de los muones producidos en lluvias atmosféricas inducidas por
rayos gamma, a partir de una funcién paramétrica ajustable —la funcién
G— que sintetiza el comportamiento de las simulaciones. Este enfoque
posibilita interpolar o extrapolar resultados a condiciones no simuladas
directamente, como energias o angulos especificos, lo cual es esencial
para la optimizacién de detectores como SWGO. Ademads, al capturar las
caracteristicas espectrales de los muones, esta formulacion contribuye a
mejorar la identificacion de eventos gamma frente al fondo hadrénico,
incrementando asi la sensibilidad y precision en la deteccion de fuentes

astrofisicas en el &mbito de la astrofisica de altas energias.

77



Capitulo 7

CONCLUSION

Este trabajo presentd un estudio de la produccion de muones en lluvias
atmosféricas inducidas por rayos gamma, utilizando simulaciones CORSIKA
para caracterizar la funcién de transferencia en un amplio rango de
energias primarias y angulos cenitales. A partir del estudio estadistico y
del comportamiento espectral comun entre lluvias, se propuso y ajusté una
funcién, denominada G, disefiada para modelar el espectro energético de los

muones detectados.

De los resultados de las simulaciones se obtuvo que la multiplicidad de
muones y la dureza espectral aumentan con la energia primaria, mientras que
los angulos cenitales mas grandes dan lugar a espectros mas suaves y a una
reduccion del recuento de muones. Estas tendencias, captadas a través de los
pardmetros ajustados, proporcionan informacién sobre los procesos fisicos
que rigen la produccién y propagacion de muones en la atmdsfera. Ademas,
se observo que la multiplicidad de muones por lluvia sigue una clara escala
con la energia primaria, y que la distribucion espacial de los muones se amplia

al aumentar la energia y el angulo cenital. Estos hallazgos son esenciales
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para estimar las tasas de muones esperadas y la cobertura espacial en los

observatorios de rayos gamma terrestres.

Mediante un analisis sistematico, se ha establecido una funcion de
transferencia universal que describe los espectros de energia cinética de
los muones resultantes de los rayos gamma primarios, llamada funcién G.
Esta funcion, dependiente de cinco pardmetros fisicos (la normalizacion
logaritmica /Ny, la escala de baja energia /o, 1a pendiente baja B y pendiente
alta ¥, y la escala de transicion £98), logré reproducir con precision los
espectros simulados para todos los casos considerados. La calidad de los
ajustes fue verificada mediante el estadistico 2, cuyos valores muestran una

excelente concordancia entre la funcion y los datos.

Se observo una buena capacidad del modelo para describir, tanto la caida del
flujo a baja energia, como la presencia de colas extendidas a altas energias,
aspectos clave para caracterizar el transporte y la produccién de muones en la
atmosfera. El andlisis de las barras de error y las bandas de confianza refuerza

la estabilidad del ajuste y su solidez estadistica.

Finalmente, el estudio detallado de la evolucién de los paridmetros en
funcion de la energia cinética y del angulo cenital revel6 comportamientos
sistematicos y fisicamente interpretables. Se identificaron tendencias suaves
con la energia y una dependencia casi lineal con el dngulo, lo que
permitié ajustar expresiones analiticas sencillas para cada pardametro.
Este comportamiento facilita la extrapolaciéon a energias y direcciones
intermedias, extendiendo la aplicabilidad del modelo mas alld de los puntos
simulados. Esta capacidad predictiva convierte a la funcion G en una
herramienta poderosa para estudios de fondo mudnico, optimizacién de

detectores y andlisis de sefiales en experimentos de astroparticulas. En

79



CAPITULO 7. CONCLUSION

conjunto, los resultados obtenidos confirman la validez del enfoque propuesto

y su utilidad para el modelado preciso de lluvias atmosféricas inducidas por

rayos gamma.
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ANEXOS A

Graficos

Se presentan los gréficos correspondientes al andlisis realizado para distintos dngulos
cenitales.

A.1. Multiplicidad de Muones
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Muon Multiplicity vs Gamma Energy (theta 0, phi 0)

104
Fit: y~x~1.09
—#— Muon Multiplicity 3P

10° 4
4
o

5 1074
2
[l
s
C

2 104
£
E]
z

2 10°4
o
E]
=

E 10-14

g 10
10
10724
T T T T T
102 10° 104 103 108
Gamma Energy (GeV)
.
. o
(a) Angulo cenital de 0
. Muon Multiplicity vs Gamma Energy (theta 15, phi 0)
10
Fit: y~x"1.08
—— Muon Multiplicity
10% {

107 {

10! 4

100 4

Total Muons / Number of Showers

Figura A.1: Multiplicidad de muones para distintos dngulos cenitales.
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Muon Multiplicity vs Gamma Energy (theta 30, phi 0)
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A.2. Espectros de Energia Cinética de Muones
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Figura A.4. Espectros de energia cinética de muones para todo el rango angular de 0° a
65°, desde 30 GeV hasta 6 PeV.

A.3. Parametros de la funciéon G en funcion de la Energia

Fit parameters vs Energy with confidence intervals
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Figura A.S. Evolucion de los pardmetros de la funcion G con la energia primaria para un
angulo de incidencia de 0°.
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Fit parameters vs Energy with confidence intervals
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Figura A.6. Evolucion de los pardmetros de la funcién G con la energia primaria para un
angulo de incidencia de 15°.
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Figura A.7. Evolucién de los pardmetros de la funcién G con la energia primaria para un
angulo de incidencia de 30°.
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Fit parameters vs Energy with confidence intervals
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Figura A.8. Evolucion de los pardmetros de la funcién G con la energia primaria para un
angulo de incidencia de 45°.
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Figura A.9. Evolucién de los pardmetros de la funcién G con la energia primaria para un
angulo de incidencia de 65°.
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A.4. Comparacion de Parametros Ajustados por Meétodo de
Clasificacion Angular
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Figura A.11: Evolucién de for como funcién de 7y, clasificada por método angular.
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Figura A.13: Evolucién de y como funcién de 7y, clasificada por método angular.
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Figura A.14: Evolucién de £6 como funcién de 7}, clasificada por método angular.
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Figura A.15. Dependencia de los pardmetros de ajuste (¢Ny, Lo, By, 71, £01) con respecto
a la energia primaria para distintos dngulos de incidencia.
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ANEXOS B

Tablas de parametros

A continuacion se presentan las tablas con los resultados del ajuste de parametros para
distintos dngulos cenitales. Las columnas 0y, y O}; indican las incertidumbres asimétricas

asociadas a cada parametro.

Tabla B.1: Valores de )(rzed para el ajuste de la funcién G a los espectros de muones para
distintas energias primarias con un dngulo de incidencia de 0°.

Energia primaria (GeV) | x2, /Ny lo B Y 120
1 x 107 0.832 | 5432 | -0.669 | 3.570 | 2.012 | 2.076
3 x 10? 1.309 | 7.369 | -0.800 | 4.270 | 2.701 | 2.050
5x 102 2.631 | 7.940 | -0.698 | 4.191 | 2.442 | 2.366
1 x103 5.985 | 8.946 | -0.766 | 4.485 | 2.778 | 2.316
3% 103 13.585 | 10.758 | -0.791 | 4.904 | 3.124 | 2.455
5x 103 24.395 | 12.617 | -0.850 | 5.401 | 3.606 | 2.576
1x 104 5.836 | 11.317 | -0.802 | 5.246 | 3.394 | 2.545
3 x 10* 25.150 | 14.386 | -0.862 | 5.951 | 4.074 | 2.741
5x 10* 22.825 | 15.589 | -0.905 | 6.374 | 4.516 | 2.754
1 x10° 9.714 | 17.489 | -0.963 | 7.277 | 5.356 | 2.754
3% 10° 33.632 | 17.651 | -0.952 | 7.234 | 5.329 | 2.704
5x10° 30.946 | 19.203 | -0.985 | 7.556 | 5.704 | 2.808
1x 106 10.210 | 20.708 | -1.001 | 8.106 | 6.215 | 2.879
3% 106 36.541 | 23.863 | -1.052 | 8.865 | 7.029 | 2.936
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Tabla B.2: Valores de szed para el ajuste de la funcién G a los espectros de muones para
distintas energias primarias con un dngulo de incidencia de 15°.

Energia primaria (GeV) | -, ¢Ny ‘o B Y 120
1 x 10° 1.888 | 7.528 | -0.857 | 4.073 | 2.662 | 1.899
3 x 10? 2.314 | 7.569 | -0.630 | 3.660 | 1.971 | 2.225
5x 107 3.765 | 8.321 | -0.676 | 3.861 | 2.158 | 2.258
1 x 103 1.276 | 9.275 | -0.743 | 4.423 | 2.697 | 2.504
3x 103 2.887 | 9.734 | -0.749 | 4.498 | 2.724 | 2.446
5% 103 5.213 | 12.767 | -0.861 | 5.399 | 3.626 | 2.607
1 x10% 1.952 | 10.635 | -0.818 | 5.114 | 3.331 | 2.395
3% 10* 3.577 | 14.636 | -0.925 | 6.273 | 4.474 | 2.560
5x10* 3.291 | 13.802 | -0.891 | 6.453 | 4.675 | 2.723
1 x10° 3.597 | 12.813 | -0.833 | 5.853 | 3.923 | 2.558
3x10° 5.334 | 17.479 | -0.902 | 6.861 | 4.904 | 2.899
5% 103 6.153 | 18.252 | -0.956 | 7.683 | 5.466 | 2.801
1 x 106 6.407 | 19.503 | -0.968 | 7.857 | 5.654 | 2.793
3x10° 6.554 | 20.000 | -0.969 | 8.000 | 6.005 | 2.795

Tabla B.3: Valores de )(rzed para el ajuste de la funcién G a los espectros de muones para
distintas energias primarias con un dngulo de incidencia de 30°.

Energia primaria (GeV) )(rze J Ny ‘o B Y 1)
1 x 107 2.653 | 5.372 | -0.592 | 2.935 | 1.591 | 1.555
3 x 102 2.489 | 5.701 | -0.578 | 3.063 | 1.573 | 1.758
5 x 10? 1.671 | 5.615 | -0.524 | 3.070 | 1.497 | 1.812
1x10° 1.654 | 6.686 | -0.623 | 3.419 | 1.827 | 2.006
3% 10° 2.091 | 8.462 | -0.709 | 4.055 | 2.373 | 2.242
5x10° 4577 | 9.023 | -0.713 | 4.227 | 2.505 | 2.279
1 x 10* 2.663 | 10.405 | -0.837 | 4.870 | 3.212 | 2.350
3x10* 3.839 | 11.330 | -0.818 | 5.124 | 3.345 | 2.455
5x10* 6.686 | 11.958 | -0.834 | 5.196 | 3.433 | 2.503
1 x10° 2.393 | 10.804 | -0.814 | 5.228 | 3.442 | 2.354
3x10° 4764 | 11.144 | -0.805 | 4.936 | 3.291 | 2.378
5x10° 11.635 | 16.095 | -0.924 | 6.624 | 4.751 | 2.663
1 x 108 2.566 | 12.783 | -0.778 | 5.663 | 3.672 | 2.725
3% 106 8.915 | 14.898 | -0.923 | 6.272 | 4.566 | 2.533
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Tabla B.4: Valores de szed para el ajuste de la funcién G a los espectros de muones para
distintas energias primarias con un dngulo de incidencia de 45°.

Energia primaria (GeV) | -, ¢Ny ‘o B Y 120
1 x 10° 2.660 | 4913 | -0.767 | 2.926 | 2.055 | 1.296
3 x 10? 1.455 | 4.148 | -0.518 | 2.289 | 1.253 | 1.045
5x 107 2.016 | 4.711 | -0.576 | 2.564 | 1.457 | 1.247
1 x 103 2.024 | 5.136 | -0.594 | 2.771 | 1.545 | 1.464
3x 103 1.076 | 4.824 | -0.561 | 2.705 | 1.403 | 1.379
5x103 1.501 | 4.638 | -0.655 | 2.675 | 1.510 | 1.283
1 x10% 1.745 | 5.489 | -0.537 | 3.063 | 1.614 | 1.714
3% 10* 1.585 | 6.841 | -0.663 | 3.553 | 2.007 | 1.969
5x10* 5.685 | 7.082 | -0.693 | 3.608 | 2.103 | 1.864
1 x10° 3.702 | 7.240 | -0.753 | 3.853 | 2.348 | 1.898
3x10° 4378 | 8.427 | -0.747 | 4.062 | 2.498 | 2.142
5% 103 7.694 | 10.287 | -0.815 | 4.840 | 3.146 | 2.229
1 x 106 2.986 | 10.353 | -0.778 | 4.892 | 3.164 | 2.426
3x10° 4.637 | 10.601 | -0.839 | 5.020 | 3.367 | 2.225

Tabla B.5: Valores de )(rzed para el ajuste de la funcién G a los espectros de muones para
distintas energias primarias con un dngulo de incidencia de 65°.

Energia primaria (GeV) sze 7 | INo ‘o B Y 1%}
1 x 107 3.505 | 4.291 | 0.169 | 2.503 | 1.210 | 1.595
3 x 102 2.240 | 4.546 | 0.061 | 2.856 | 1.486 | 1.949
5% 10? 0.601 | 4.546 | 0.061 | 2.856 | 1.486 | 1.949
1x10° 1.815 | 4.688 | -0.355 | 2.450 | 1.842 | 1.209
3% 10° 0.341 | 4407 | -0.437 | 2.542 | 1.939 | 1.241
5% 103 2.125 | 4.755 | -0.237 | 2.582 | 1.680 | 1.380
1 x 10* 0.939 | 3.870 | -0.863 | 2.528 | 2.276 | 1.055
3x10* 2.689 | 4.568 | -0.533 | 2.608 | 1.986 | 1.212
5x10* 1.716 | 4.719 | -0.538 | 2.548 | 1.915 | 1.197
1 x10° 1.195 | 4.353 | -0.672 | 2.720 | 2.142 | 1.245
3x10° 3.751 | 4.507 | -0.893 | 2.628 | 2.265 | 1.025
5x10° 2.958 | 4.821 | -0.814 | 2.591 | 2.104 | 1.113
1 x 108 1.474 | 3.791 | -0.778 | 2.380 | 1.875 | 1.062
3% 10° 2.422 14922 | -0.887 | 2.631 | 2.122 | 1.113
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Energia primaria (GeV) | ¢Ny o, | {Ng oy | £t 0y, | L0t Oy | B Ol | B ORi | YO | YOu | £6 03, | £6 O
1 x 102 0.572 0.587 | 0.060 | 0.065 | 0.240 | 0.232 | 0.239 | 0.241 | 0.076 | 0.077
3 x 102 0.422 0.483 | 0.036 | 0.036 | 0.187 | 0.189 | 0.186 | 0.194 | 0.042 | 0.042
5% 102 0.454 0.448 | 0.038 | 0.038 | 0.170 | 0.185 | 0.186 | 0.192 | 0.054 | 0.052
1 x10° 0.474 0.554 | 0.036 | 0.035 | 0.197 | 0.177 | 0.207 | 0.186 | 0.042 | 0.044
3% 103 0.496 | 0.469 | 0.030 | 0.031 | 0.168 | 0.173 | 0.176 | 0.184 | 0.039 | 0.038
5% 103 0.554 | 0.657 | 0.029 | 0.026 | 0.187 | 0.221 | 0.200 | 0.227 | 0.038 | 0.038
1x10* 0.595 | 0.625 | 0.032 | 0.030 | 0.198 | 0.198 | 0.190 | 0.215 | 0.042 | 0.043
3% 10* 0.797 | 0.927 | 0.033 | 0.037 | 0.267 | 0.263 | 0.282 | 0.270 | 0.045 | 0.052
5% 10* 1.173 | 1.140 | 0.041 | 0.040 | 0.366 | 0.379 | 0.363 | 0.386 | 0.053 | 0.053
1 x10° 1.408 1.462 | 0.046 | 0.048 | 0.482 | 0.513 | 0.489 | 0.526 | 0.059 | 0.055
3% 10° 1.394 | 1.487 | 0.046 | 0.045 | 0.461 | 0.488 | 0.459 | 0.508 | 0.049 | 0.058
5% 10° 1.772 1.857 | 0.042 | 0.049 | 0.570 | 0.550 | 0.576 | 0.549 | 0.054 | 0.057
1% 10° 1.739 | 1.902 | 0.045 | 0.046 | 0.523 | 0.558 | 0.550 | 0.564 | 0.052 | 0.051
3% 10° 1.920 2.000 | 0.047 | 0.048 | 0.589 | 0.602 | 0.609 | 0.598 | 0.052 | 0.053

Tabla B.6: Incertidumbres (0, Ohi) para todos los pardmetros a 6 = 0°.

Energia primaria (GeV) | ¢Ny o, | {Ng oy | £t 0y, | L0t Oni | B Oy | B Oni | YO | YO | £6 031, | £ O
1 x 102 0.624 0.657 | 0.053 | 0.056 | 0.291 | 0.256 | 0.304 | 0.282 | 0.062 | 0.060
3 x 102 0.228 0.218 | 0.022 | 0.023 | 0.086 | 0.081 | 0.087 | 0.086 | 0.033 | 0.034
5% 102 0.213 0.238 | 0.020 | 0.020 | 0.087 | 0.085 | 0.094 | 0.094 | 0.029 | 0.030
1 x10° 0.506 0.552 | 0.035 | 0.035 | 0.187 | 0.185 | 0.196 | 0.183 | 0.049 | 0.048
3% 103 0.440 0.440 | 0.030 | 0.030 | 0.159 | 0.151 | 0.171 | 0.155 | 0.041 | 0.041
5% 103 0.491 | 0.588 | 0.027 | 0.027 | 0.183 | 0.177 | 0.186 | 0.186 | 0.033 | 0.031
1x10* 0.760 | 0.712 | 0.041 | 0.042 | 0.261 | 0.266 | 0.274 | 0.275 | 0.050 | 0.050
3% 10* 0.832 | 0.862 | 0.034 | 0.034 | 0.295 | 0.324 | 0.293 | 0.331 | 0.040 | 0.040
5% 10* 0.870 | 0.883 | 0.039 | 0.040 | 0.318 | 0.335 | 0.311 | 0.341 | 0.057 | 0.056
1 x10° 0.904 0.800 | 0.046 | 0.047 | 0.341 | 0.352 | 0.379 | 0.338 | 0.066 | 0.068
3% 10° 1298 | 1.347 | 0.042 | 0.043 | 0.433 | 0.422 | 0.448 | 0.424 | 0.071 | 0.066
5% 10° 1.511 1.517 | 0.046 | 0.046 | 0.510 | 0.498 | 0.520 | 0.488 | 0.065 | 0.064
1x10° 1.620 | 1.630 | 0.048 | 0.047 | 0.560 | 0.555 | 0.570 | 0.525 | 0.062 | 0.063
3% 10° 1.720 1.750 | 0.049 | 0.047 | 0.591 | 0.586 | 0.591 | 0.557 | 0.060 | 0.061
Tabla B.7: Incertidumbres (0j,, Op;) para todos los pardmetros a 6 = 15°.

Energl’a primaria (GeV) | £Ny Ojp Ny Opi la Ojp la Opi ﬁ Ojo ﬁ Opi | YOio | Y Opi 125 Ojo 145} Opi
1 x 102 0.193 0.178 | 0.032 | 0.032 | 0.089 | 0.086 | 0.096 | 0.097 | 0.046 | 0.047
3 x 102 0.187 0.161 | 0.026 | 0.026 | 0.079 | 0.079 | 0.083 | 0.084 | 0.041 | 0.042
5% 102 0.131 0.154 | 0.024 | 0.024 | 0.063 | 0.063 | 0.069 | 0.068 | 0.039 | 0.039
1 x 10° 0.169 0.163 | 0.019 | 0.018 | 0.071 | 0.072 | 0.073 | 0.074 | 0.030 | 0.030
3x 103 0.248 0.274 | 0.021 | 0.020 | 0.093 | 0.097 | 0.098 | 0.108 | 0.028 | 0.029
5% 103 0366 | 0.383 | 0.028 | 0.028 | 0.140 | 0.139 | 0.142 | 0.148 | 0.038 | 0.037
1% 10* 0.678 | 0.638 | 0.040 | 0.040 | 0.251 | 0.259 | 0.264 | 0.260 | 0.045 | 0.046
3% 10* 0.617 | 0.634 | 0.034 | 0.032 | 0.211 | 0.213 | 0.212 | 0.221 | 0.040 | 0.041
5% 10* 0.686 | 0.692 | 0.032 | 0.034 | 0.224 | 0.233 | 0.235 | 0.236 | 0.041 | 0.039
1 x10° 0.772 0.775 | 0.041 | 0.040 | 0.271 | 0.269 | 0.279 | 0.275 | 0.047 | 0.047
3% 10° 0.436 | 0.446 | 0.027 | 0.029 | 0.165 | 0.163 | 0.172 | 0.174 | 0.034 | 0.034
5% 10° 1.266 1.303 | 0.041 | 0.048 | 0.426 | 0.421 | 0.444 | 0.423 | 0.057 | 0.059
1x10° 0.786 | 0.785 | 0.039 | 0.039 | 0.266 | 0.274 | 0.266 | 0.275 | 0.075 | 0.080
3% 10° 1.082 1.083 | 0.045 | 0.044 | 0.351 | 0.376 | 0.350 | 0.401 | 0.047 | 0.047

Tabla B.8: Incertidumbres (0j,, Op;) para todos los pardmetros a 6 = 30°.
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ANEXOS B. TABLAS DE PARAMETROS

Energia primaria (GeV) | {Ny 0, | £Ng Opi | Lot Gy | €0 Opi | B Olo | B Oui | Y10 | YOu | €6 035 | €6 O
1 x 102 0.336 0.324 | 0.044 | 0.041 | 0.154 | 0.156 | 0.136 | 0.142 | 0.089 | 0.083
3 x 102 0.055 0.065 | 0.040 | 0.039 | 0.030 | 0.031 | 0.036 | 0.041 | 0.050 | 0.060
5% 102 0.069 0.079 | 0.024 | 0.023 | 0.036 | 0.035 | 0.032 | 0.033 | 0.042 | 0.041
1x10° 0.095 0.086 | 0.018 | 0.019 | 0.044 | 0.047 | 0.043 | 0.043 | 0.038 | 0.039
3x 103 0.063 0.071 | 0.016 | 0.016 | 0.031 | 0.031 | 0.030 | 0.030 | 0.032 | 0.031
5% 10° 0.086 0.082 | 0.021 | 0.021 | 0.037 | 0.039 | 0.036 | 0.037 | 0.040 | 0.039
1 x 10* 0.161 0.104 | 0.024 | 0.025 | 0.071 | 0.061 | 0.073 | 0.063 | 0.044 | 0.044
3x10* 0.196 0.197 | 0.019 | 0.019 | 0.078 | 0.078 | 0.081 | 0.075 | 0.029 | 0.029
5% 10* 0.277 0.285 | 0.027 | 0.028 | 0.116 | 0.110 | 0.118 | 0.120 | 0.041 | 0.041
1x10° 0.378 0.396 | 0.038 | 0.037 | 0.169 | 0.174 | 0.181 | 0.184 | 0.048 | 0.049
3x10° 0.331 0.330 | 0.028 | 0.025 | 0.141 | 0.141 | 0.144 | 0.142 | 0.036 | 0.037
5% 103 0.557 0.529 | 0.033 | 0.032 | 0.205 | 0.207 | 0.218 | 0.219 | 0.037 | 0.039
1 x 10° 0.672 0.724 | 0.041 | 0.040 | 0.267 | 0.256 | 0.248 | 0.269 | 0.052 | 0.050
3 x 100 0.524 0.559 | 0.033 | 0.032 | 0.219 | 0.198 | 0.223 | 0.212 | 0.037 | 0.037

Tabla B.9: Incertidumbres (0j,, O};) para todos los pardmetros a 8 = 45°.

Energia primaria (GeV) | {Ny 0, | £Ng Opi | Lot Gy | € Opi | B OClo | B Oni | Y10 | YOui | €8 03, | €6 Oy
1 x 102 0.275 0.280 | 0.085 | 0.082 | 0.110 | 0.112 | 0.096 | 0.095 | 0.180 | 0.150
3 x 102 0.240 0.253 | 0.069 | 0.066 | 0.096 | 0.096 | 0.077 | 0.076 | 0.163 | 0.135
5 x 102 0.222 0.202 | 0.039 | 0.039 | 0.085 | 0.084 | 0.090 | 0.092 | 0.066 | 0.067
1x10° 0.032 0.033 | 0.027 | 0.028 | 0.014 | 0.014 | 0.030 | 0.030 | 0.020 | 0.021
3% 10° 0.022 0.022 | 0.015 | 0.015 | 0.010 | 0.010 | 0.016 | 0.016 | 0.013 | 0.012
5% 103 0.053 0.047 | 0.028 | 0.028 | 0.021 | 0.020 | 0.031 | 0.034 | 0.032 | 0.031
1x10* 0.040 0.039 | 0.041 | 0.041 | 0.019 | 0.019 | 0.031 | 0.031 | 0.022 | 0.022
3x10* 0.050 0.052 | 0.031 | 0.032 | 0.023 | 0.023 | 0.033 | 0.033 | 0.028 | 0.028
5x10* 0.028 0.028 | 0.019 | 0.019 | 0.012 | 0.013 | 0.020 | 0.020 | 0.017 | 0.017
1x10° 0.061 0.063 | 0.029 | 0.029 | 0.027 | 0.029 | 0.028 | 0.029 | 0.027 | 0.027
3x10° 0.042 0.043 | 0.035 | 0.035 | 0.021 | 0.021 | 0.027 | 0.029 | 0.022 | 0.022
5% 103 0.029 0.027 | 0.020 | 0.019 | 0.014 | 0.013 | 0.017 | 0.017 | 0.015 | 0.015
1 x 100 0.035 0.036 | 0.035 | 0.035 | 0.016 | 0.017 | 0.029 | 0.030 | 0.025 | 0.025
3 x 10° 0.025 0.025 | 0.015 | 0.015 | 0.012 | 0.012 | 0.013 | 0.013 | 0.012 | 0.012

Tabla B.10: Incertidumbres (0o, Ohi) para todos los pardmetros a 6 = 65°.
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