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•  ¿Qué	son	las	astropar6culas?	
•  Un	poco	de	historia	
•  ¿Qué	nos	interesa	de	las	astropar6culas?	
•  El	espectro	de	los	rayos	cósmicos	
•  Chubascos	atmosféricos	
•  Fuentes	de	los	rayos	cósmicos	
•  Mecanismos	de	propagación	
•  Modelos	hadrónicos	
•  Composición	química	de	la	masa	primaria		
•  Detectores	
•  DisFntos	experimentos	
•  Ejemplos	de	análisis	de	datos	y	resultados	importantes	
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Ø Electrones	
Ø Núcleos	atómicos	
Ø Muones	
Ø Neutrones	

Su	origen,	mecanismos	de	
aceleración	y	mecanismos	de	
propagación	así	como	su	
composición	química	no	son	
totalmente	entendidos	

Ø Rayos	gamma	
Ø Neutrinos	
	

Rayos	
Cósmicos	

(RC)	
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•  Los	rayos	cósmicos	se	descubrieron	cuando	se	
observaba	la	descarga	de	un	electroscopio	a	
disFntas	alturas	

																																			Víctor	Hess	en	1911	
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UN	POCO	DE	HISTORIA	
En	México	y	a	nivel	mundial,	uno	de	los	pioneros	en	este	campo	de	

invesFgación	fue	Manuel	Sandoval	Vallarta	

karen.scm@gmail.com	

•  Vallarta	 descubrió,	 junto	 con	 Georges	
Lemaître	 ,	 que	 la	 intensidad	 de	 los	 rayos	
cósmicos	variaba	con	la	laFtud	porque	estas	
par6culas	 cargadas	 interaccionan	 con	 el	
campo	magnéFco	terrestre.	

	
•  Cuando	 trabajó	 en	 la	 UNAM,	 realizó	

experimentos	 con	 Luis	 Álvarez	 y	 Arthur	
Compton	para	mostrar	 la	naturaleza	de	 los	
rayos	cósmicos,	como	protones.	

•  Fue	 asesor	 de	 Richard	 Feynman	 y	 coautor	
de	 su	 primera	 publicación	 cien6fica	 en	
Physical	 Review,	 sobre	 	 dispersión	 de	 los	
rayos	cósmicos.	



•  Abundancia	de	elementos	(qué	Fpo	de	
elementos	hay	y	en	qué	proporción,	energía,	etc.)	
C,	H,	Fe,	O,	He,…	

•  ¿Tiene	el	universo	formas	de	materia		y/o	
estructuras	sin	descubrir?	Materia	oscura,	ondas	
gravitacionales,	agujeros	negros,	…	

•  ¿Existen	estrellas	o	galaxias	de	anFmateria?	e+,e-	

•  ¿Son	diferentes	las	interacciones	de	par6culas	a	
energías	altas?		

LHC	14	x1012	eV																			RC	1020	eV		
karen.scm@gmail.com	



•  Rango	de	energías:	
•  10-1020	eV	
•  1	eV:	energía	cinéFca	adquirida	

por	un	solo	electrón	cuando	se	
mueve	a	través	de	un	potencial	
eléctrico	de	1V	

•  1012	eV	es	aproximadamente	la	
energía	de	un	mosco	en	vuelo	

	

ENERGÍA	(eV)	
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1		por	m2	por	
segundo	

1	por	m2	por	
año	

1	a	por	Km2	
por	año	
	

1	por	
Km2	por	
siglo	

Mμon	Flux:	hnp://en.wikipedia.org/wiki/Muon	
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1.2 The energy spectrum of cosmic rays
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Figure 1.1: Cosmic ray energy spectrum as measured by many experiments over a wide range in energy.
The lower axis reflects the energy of the primary cosmic ray nuclei Elab, the upper axis denotes the
corresponding center-of-mass energy per nucleon and some typical energies, which can be accessed by
accelerators, are emphasized [21].

either as a change of the acceleration mechanism at sources, as a propagation effect or as a
change of the hadronic interaction cross sections with increasing energy. Figure 1.1 shows
the spectrum multiplied by E2.7 to remove the enormous slope over 15 orders in magnitude
of the flux and to point out the changes of the spectral index (γ), which are identified with
the different features observed. At lower energies the flux is well described by J ∝ E−2.7 and
appears flat. The visible changes and the highest energy region are described in the next
paragraphs.

The knee It is observed at about 3 · 1015 eV [22] where the power-low slope changes from
γ ≃ 2.7 to γ ≃ 3.0 . It is considered that cosmic rays with energies below the knee are
accelerated through diffusive shock acceleration in expanding supernova remnants (SNRs)
located within our galaxy [23]. There is also a coincidence of the knee with a rapid increase
of the mean primary mass. The knee is thus explained to be caused by the galactic cosmic
ray accelerators reaching their maximum energy, or also to be due to the limitation of the
galactic magnetic fields to confine the nuclei in the Galaxy when they reach a given energy.
Since acceleration depends on the charge of particles Z, the knee energy is also proportional
to it. Another concurrent scenario assumes that the knee might be caused by a sudden change
of the hadronic interactions at these energies [24,25]. In this case the energy of the knee for
individual elements would scale with their mass number A and not with Z. The knee can
be interpreted also as a propagation result due to a change in the regime of diffusion in the
galactic magnetic field [26,27]. The KArlsruhe Shower Core and Array DEtector (KASCADE)

5

Flujo	para	altas	energías:	1	/(Km2X	siglo)	
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High	Energy	MulF-Messenger	Astronomy,	review	talk,		E.	Resconi,	ICRC2017	





Cuando	una	astropar6cula	alcanza	la	Tierra,	interacciona	con	las	
moléculas	de	la	atmósfera	y	produce	una	cascada	de	par6culas	

karen.scm@gmail.com	

Hadrónica	

Muónica	
ElectromagnéFca	

•  Se	producen	a	una	
altura	de	8	a	10	
Km	desde	la	
superficie	
terrestre	

	
•  Ocupan	una	

extensión	del	
orden	de	Km2	



1.-	Radiación	de	frenado	(Bremsstrahlung):	Las	par6culas	cargadas	interaccionan	con	los	
núcleos	atómicos	del	medio	y	generan	fotones.	La	pérdida	de	energía	por	este	proceso	
está	dada	por:	

Donde	E	es	la	energía	de	la	par6cula	cargada,		k	la	energía	del	fotón	emiFdo,	A	es	la	masa	
atómica									es	la	sección	eficaz	de	Bresstrahlung	para	electrones	(Heitler-Bethe,	1934)	

2.-	Producción	de	pares:	Proceso	inverso	a	Bremsstrahlung,		la	sección	eficaz		se	calcula	
susFtuyendo								y								por	el	electrón	antes	y	después	del	proceso,	quedando	como:	

Donde	k	es	la	energía	del	fotón	primario	y		E	la	del	par	



1.-	Ionización:	Excitación	e	ionización	de	átomos,	la	energía	perdida	por	unidad	de	
profundidad	está	dada	por	

Donde	I	es	el	potencial	medio	de	ionización,	W	es	la	máxima	energía	de	pérdida;	Z	el	
número	atómico	del	medio;	A	el	número	de	masa,	NA,	el	número	de	Avogadro,	ze	es	la	
carga	de	la	par6cula,	v	su	velocidad,		M	su	masa,	y					y						caracterizan	la	energía	y	
momento	de	la	par6cula		a	través	de:		



Cuando	una	astropar6cula	alcanza	la	Tierra,	interacciona	con	las	
moléculas	de	la	atmósfera	y	produce	una	cascada	de	par6culas	

karen.scm@gmail.com	29/07/17	

Hadrónica	

•  Nucleones	y	otros	
hadrones		de	alta	
energía	

•  Permanece	cerca	del	
eje	

•  La	mayoría	de	la	
energía	se	transfiere	a	
las	otras	componentes	
durante	todo	el	Fempo	
que	dura	el	chubasco		

	



Cuando	una	astropar6cula	alcanza	la	Tierra,	interacciona	con	las	
moléculas	de	la	atmósfera	y	produce	una	cascada	de	par6culas	
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Muónica	

•  Se	genera	por	el	
decaimiento	de	π’s	de	
baja	energía	y	K’s	

•  ~10%	de	las	par6culas	
cargadas	del	chubasco	
son	μ’s	

•  Casi	no	interaccionan,	
penetran	muy	
profundamente	

•  Sólo	algunos	μ’s	

•  	de	baja	energía	decaen	
antes	de	llegar	al	suelo,	
por	ionización	



Cuando	una	astropar6cula	alcanza	la	Tierra,	interacciona	con	las	
moléculas	de	la	atmósfera	y	produce	una	cascada	de	par6culas	
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ElectromagnéFca	

•  Formada	por	γ’s	del	
decaimiento	de		π’s	neutros	
y	par6culas	η	

•  En	cada	interacción	
hadrónica	más	de	1/3	de	la	
energía	va	a	esta	
componente	

•  Se	desarrolla	rápido	por	
medio	de	radiación	de	
frenado	y		producción	de	
pares	

•  Después	de	la	Ecrit	empieza	
la	pérdida	por	ionización	y	
el	chubasco	se	absorbe	en	
la	atmósfera	



Prpyecto	COSMUS:	
hnp://astro.uchicago.edu/cosmus/projects/
aires/	

Sergio	Sciuno,	programa	AIRES:	
hnp://www2.fisica.unlp.edu.ar/auger/
aires/eg_Aires.html	

Referencias:		

karen.scm@gmail.com	



  

SiFos	candidatos	para	E=100E eV	y	E=1Z eV,	donde	1E	eV=1018	eV	y	1Z	eV=1021	eV.	Se	
muestra	el	tamaño	de	la	región	de	aceleración	R	contra	el	campo	magnéFco	B	de	la	
región	capaz	de	acelerar	hasta	E∼1020 eV.	Se	observa	que	SNR	y	enanas	blancas	se	
excluyen	

hnp://rsta.royalsocietypublishing.org/content/366/1884/4417	



•  Aceleración	de	Fermi	(1949)	de	primer	orden	o		aceleración	difusiva	de	choque	(DSA):	
las	par6culas	ganan	energía	de	forma	estocásFca	cuando	atraviesan	una		nube	
magnéFca	y	encuentran	un	frente	de	choque.	Hasta	un	10%		de	la	energía	del	choque	se	
transfiere	a	la	par6cula.	La	energía	máxima	que	puede	obtenerse	es:	

	
	
Donde	B	es	la	fuerza	del	campo	magnéFco	en	la	región	del	choque,						es	la	velocidad	del	
frente	de	choque	a	través	del	medio	interestelar,	k<1	y		R		es	el	tamaño	de	la	región	de	
choque.	
•  Efecto	GZK:	Supresión	del	flujo	de	RC	sobre	energías	alrededor	de		5X1019	eV	(Auger	

midió	una	supresión	a	esa	energía)	
	
					Con	N	nucleón	y		Δ	resonancias	
•  Protones	interactuando	con	el	CMB	(Cosmic	Microwave	Background):	A	través	de	la	

producción	de	pares	con	un	límite	de	energía	de	1018	eV,	proceso	dominante	entre	la	
segunda	rodilla	y		el	tobillo.	

•  Núcleos	pesados	interactuando	con	el		CMB	y	la	IBR	(Infrared	Background	
RadiaQon):fotodesintegración	y	producción	de	pares	con	el	mismo	límite	de	energía.	

	



•  Aceleración	de	Fermi	(1949)	de	primer	orden	o		aceleración	difusiva	de	choque	(DSA):	
las	par6culas	ganan	energía	de	forma	estocásFca	cuando	atraviesan	una		nube	
magnéFca	y	encuentran	un	frente	de	choque.	Hasta	un	10%		de	la	energía	del	choque	se	
transfiere	a	la	par6cula.	La	energía	máxima	que	puede	obtenerse	es:	

	
	
Donde	B	es	la	fuerza	del	campo	magnéFco	en	la	región	del	choque,						es	la	velocidad	del	
frente	de	choque	a	través	del	medio	interestelar,	k<1	y		R		es	el	tamaño	de	la	región	de	
choque.	
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•  Efecto	GZK:	Supresión	del	flujo	de	RC	sobre	energías	alrededor	de		5X1019	eV	(Auger	
midió	una	supresión	a	esa	energía)	

	
					Con	N	nucleón	y		Δ	resonancias	
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Figure 1.1: Cosmic ray energy spectrum as measured by many experiments over a wide range in energy.
The lower axis reflects the energy of the primary cosmic ray nuclei Elab, the upper axis denotes the
corresponding center-of-mass energy per nucleon and some typical energies, which can be accessed by
accelerators, are emphasized [21].

either as a change of the acceleration mechanism at sources, as a propagation effect or as a
change of the hadronic interaction cross sections with increasing energy. Figure 1.1 shows
the spectrum multiplied by E2.7 to remove the enormous slope over 15 orders in magnitude
of the flux and to point out the changes of the spectral index (γ), which are identified with
the different features observed. At lower energies the flux is well described by J ∝ E−2.7 and
appears flat. The visible changes and the highest energy region are described in the next
paragraphs.

The knee It is observed at about 3 · 1015 eV [22] where the power-low slope changes from
γ ≃ 2.7 to γ ≃ 3.0 . It is considered that cosmic rays with energies below the knee are
accelerated through diffusive shock acceleration in expanding supernova remnants (SNRs)
located within our galaxy [23]. There is also a coincidence of the knee with a rapid increase
of the mean primary mass. The knee is thus explained to be caused by the galactic cosmic
ray accelerators reaching their maximum energy, or also to be due to the limitation of the
galactic magnetic fields to confine the nuclei in the Galaxy when they reach a given energy.
Since acceleration depends on the charge of particles Z, the knee energy is also proportional
to it. Another concurrent scenario assumes that the knee might be caused by a sudden change
of the hadronic interactions at these energies [24,25]. In this case the energy of the knee for
individual elements would scale with their mass number A and not with Z. The knee can
be interpreted also as a propagation result due to a change in the regime of diffusion in the
galactic magnetic field [26,27]. The KArlsruhe Shower Core and Array DEtector (KASCADE)
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producción	de	pares	con	un	límite	de	energía	de	1018	eV,	proceso	dominante	entre	la	
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RadiaQon):fotodesintegración	y	producción	de	pares	con	el	mismo	límite	de	energía.	

	



Top-down	(no	tradicionales):	
	
•  Decaimiento	de	par6culas		exóFcas	como		Defectos	Topológicos	

(TD),	materia	oscura	super	masiva	(SHDM),	interacciones	de	
neutrinos	con	neutrinos	reliquia	del	fondo	(Z-burst).	

•  Estos	modelos	se	podrían	estudiar	a	través	de	flujos	de	fotones	y	
neutrinos,	lo	cual	no	ha	sido	posible,	ya	que	los	flujos	esperados	no	
han	sido	medidos.	Por	tanto	estos	modelos	están	desfavorecidos	

Se	consideran	otras	carácterísFcas	del	medio	interestelar	como	la	
densidad	de	materia	o		peso	(gramaje)	en	la	trayectoria	recorrida	por	
las	par6culas.	
	

Ø  Modelos	específicos:	Fire	balls,	cannon	balls,	etc.	
Estos	mecanismos	se	simulan:	Galprop,	Dragon2	(transporte	en	la	
galaxia),	etc.	
	



•  Consideran	interacciones	hadrónicas	y		procesos	Monte	Carlo	(MC)	para	
análisis	de	RC	

•  Los	datos	del	LHC	redujeron	las	incerFdumbres	de	los	modelos	y	excluyen	
modelos	viejos	para	la	composición	de	la	masa	de	los	RC.		

•  Las	incerFdumbres	que		quedan		están	ligadas	a		limitaciones	de	los	
modelos	y	falta	de	blancos	nucleares	ligeros	

1.  Transferir	parte	de	la	energía	de	un	proyecFl	rápido	a	par6culas	más	
lentas	recientemente	producidas	cuando	un	blanco	es	golpeado	

2.  Excitar	el	vacío	para	producir	nuevas	par6culas	(considerando	la	
conservación	del	número	cuánFco)	

3.  Conservar	la	energía	total	del	sistema	
4.  Seguir	el	Modelo	Estándar	(QCD)	

1.  Mayormente	en	el	régimen	no	perturbaFvo	(se	necesita	
fenomenología)	

5.  Se	pueden	modificar	considerando	interacciones	en	el	propio	chubasco	
atmosférico	(fenomenología)	

6.  Se	extrapolan	los	resultados	para	altas	energías	



R.	Engel	(KIT)	



•  DPMJET	III.17-1	,	S.	Roesler,	A.	Fedynitch,	R.	Engel	and	J.	Ran�	
•  EPOS	(1.99/LHC)	(de		VENUS/NEXUS	),	H.	J.	Drescher,		F.	Liu,	T.	Pierog	y	K.	

Werner	
•  QGSJET	(01/II-03,	II-04),	S.	Ostapchenko	(junto	con	N.	Kalmykov)	
•  Sibyll	(2.1/2.3c),	E-J	Ahn,	R.	Engel,		R.S.	Fletcher,	T.K.	Gaisser,	P.	Lipari,	F.	

Riehn,	T.	Stanev	
•  Para	más	bajas	energías	PYTHIA	

Para	más	información	ver:	
Air	Shower	SimulaFon	with	a	New	(first)	GeneraFon	of		post-LHC	Hadronic	InteracFon	Models	in	CORSIKA,	(ICRC2017)	

Ø  Al	momento	estos	modelos	consideran	la	misma	evolución	de	la	energía,	lo	que	
mejora	la	esFmación		de	la	masa	del	rayo	cósmico	primario	

Ø  El	espectro	de	fotones	y	la	difracción		medida	en	el	LHC	todavía	no	se	toma	en	
cuenta	en	los	modelos	usados	para	la	simulación	de	EAS	

Ø  La	extrapolación	de		la	interacción	p-Aire	puede	itroducir	incerFdumbre	
²  Colisión	p-O	necesaria	para	checar		que	p-p	se	extrapola	correctamente	
²  P-Pb	se	podría	usar	en	los	modelos	(solo	EPOS	la	considera)	
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R.	Engel	
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Mediciones	úFles	para	los	RC:	
•  Secciones	transversales	inelásFcas	a	13	TeV	con	el		trigger	ALFA	protón		en	ATLAS	
•  Secciones	transversales	totales	e	inelásFcas	con	TOTEM	en	CMS,		a	2.7	TeV,	mediciones	a	

13	TeV	están	en	progreso	
•  Espectros	de	par6culas	cargadas	y	flujos	de	energía	en	la	región	central	para	colisiones	

pp	
•  LHCf:	detector		con	dos	brazos	con	calorímetros	a	cero	grados	con	respecto	al	haz	en		

ATLAS,	dedicado		a	mediciones	relevantes	para	RC	
•  ACORDE	en	ALICE:	dedicado	a	estudiar	muones	
•  Colisiones	pPb	y	PbPb	disponibles	en		ALICE,	CMS,	ATLAS	y	LHCb	
	
	
	
	

ALFA-	ATLAS	

ALICE	*Albert	De		Roek,	ParFcle	and		AstroparFcle	Physics	at	the	Large	
Hadron	ColliderICRC2017	
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La	composición	puede	dar	una	pista	sobre	qué	modelos	reproducen	los	mecanismos	de	
producción	y	propagación	correctamente	

1.3 Acceleration mechanisms and propagation of cosmic rays
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Figure 1.2: (a) The extra-galactic mixed composition scenario (taken from [35] and modified). (b) The
dip model taken from [40].
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Figure 1.3: Energy loss length for extra-galactic cosmic ray propagation [46].

1.3 Acceleration mechanisms and propagation of cosmic rays

Acceleration of cosmic rays is usually explained with the first-order Fermi acceleration, also
known as Diffusive Shock Acceleration (DSA), in shocks produced by astrophysical objects.

7

Teoría:	
Mezlca	o	ligera	

Experimento:	
Mezcla	o	Pesada	

ExtragalacFc	mix	composiFon	scenario.	A.	Hillas	astro-ph/0607109	(2006)	
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1.3 Acceleration mechanisms and propagation of cosmic rays

Acceleration of cosmic rays is usually explained with the first-order Fermi acceleration, also
known as Diffusive Shock Acceleration (DSA), in shocks produced by astrophysical objects.

7

Dip	model.	V.	Berezinsky	30th	ICRC	(2007),	arXiv:0710.2750	



Las	variables	más	sensibles	a	la	composición	son	el	número	de	muones	y	la	Xmax		

Razón	de	elongación	
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Teoría:	
Mezlca	o	ligera	

Experimento:	
Mezcla	o	Pesada	



La	composición	puede	dar	una	pista	sobre	qué	modelos	reproducen	los	mecanismos	de	
producción	y	propagación	correctamente	

Experimento:	
Mezcla	o	Pesada	



La	composición	puede	dar	una	pista	sobre	qué	modelos	reproducen	los	mecanismos	de	
producción	y	propagación	correctamente	

T.	Pierog	ICRC	2017	



Número	de	muones	obtenidos	en	chubascos	inclinados	en	Auger:	

Número	de	muones	subesFmado	en	los	modelos	actuales	para	altas	energías	



Primera	interacción	~10	Km	de	altura	

La	cascada	de	par6culas	evoluciona	

Medición	de	luz	de	
fluorescencia	

Algunas	
par6culas	
alcanzan	el	suelo	

Medición	
de	emisión	
de	radio	

Contador	de	
lleo	

Medición	de	luz	
Cherenkov	con	
telescopios	y	en	agua	
(PMTs)	

Medición	del	paso	de	
par6culas	con	
calorímetros	

Medición	del	paso	de	muones	
de	baja	energía	con	
centelladores	

	y	de	muones	de	alta		energía	
con	detectores	subterráneos	karen.scm@gmail.com	



Rayos	Cósmicos	

E=1010	eV	a	E=1014	eV	

Globos	con	varios	
	instrumentos		

CREAM	

Telescopios	de	luz	Cherenkov	

E=1010	eV	a	E=1014	eV	

	SatéliFes		

	JEM-EUSO		

HESS	

MAGIC	

VERITAS	

La luz 
Cherenkov se 
produce cuando 
una partícula 
va más rápido 
que la luz en el 
medio en el 
que se mueve 
(agua, aire) 

Namibia	

La	Palma	
(Canarias)	

USA	

Luz	de	fluorescencia	
de	la	atmósfera	

E>1019	eV	

(Detectores	de	carga,	
centelladores,	etc)	

JEM-EUSO	
karen.scm@gmail.com	



Rayos	Cósmicos	
Experimento	de	superficie	(Detectores	de	centelleo	+	Calorímetro)	

	KASCADE	

E=1014	eV	a	E=1017	eV	

Detector	e/γ	
(Centellador	
	líqudo)	

Material	para	
absorber		de	Fe	y	
plomo	

Detector	de	
muones	(plásFco	
centellador)	

Observatorio		
Pierre	Auger	

E=1018	eV	a	E=1020	eV	

Loma	
Amarilla	

Experimento	híbrido	(luz	Cherenkov	en	agua)	y	fluorescencia	(aire)	
Antena	GPS	

Panel	solar	

Antena	de	comunicaciones	

Electrónica	

Batería	

3	PMT’s		de	9”	

12	toneladas	de	agua	

Pe
rs
ia
na
	

Filtro	UV	

Cámara	

Espejos		
segmentados	

Elec	
trónica	

Sistema	de		
apertura	

karen.scm@gmail.com	 41/21	29/07/17	



Neutrinos	 Rayos	gamma	

E=106	eV	a	E=1011	eV	

Satélites	(telescopios	espaciales)	

Fermi-LAT	

HAWC	

	E=1011	eV	a	E=1014	eV	
karen.scm@gmail.com	



Fermi-LAT	

HAWC	

karen.scm@gmail.com	

Señales	del	experimento	IceCube	
Estudios	con	simulaciones	para	predecir	sus	formas	

Señal	de	una	trayectoria	(track)	 Señal	de	una	cascada	

C.H.	Ha,	Tesis	de	
doctorado,	2011	



Fermi-LAT	

HAWC	

karen.scm@gmail.com	
Jakob	van	Santen	ICRC2017-Highlights	fom	IceCube	



Neutrinos	 Rayos	gamma	

E=106	eV	a	E=1011	eV	

Satélites	(telescopios	espaciales)	

Fermi-LAT	

HAWC	

	E=1011	eV	a	E=1014	eV	
karen.scm@gmail.com	



Rayos	gamma	

Fermi-LAT	

HAWC	

karen.scm@gmail.com	

•  Aceleración	de	CR	
•  Pruebas	de	ambientes	extremos(estrellas	de	neutrones,	agujeros	negros	,	jets	relaFvistas,	

vientos	y	explosiones)	
•  Fronteras	de	la	Física	(materia	oscura,	fotones	de	alta	energía)	

Norte:La	Palma,	España	
Sur:	ESO/Paranal,	Chile	

The	CTA	ConsorFum,	Rene	A.	Ong,	ICRC2017	



Radio	

Fermi-LAT	

HAWC	

karen.scm@gmail.com	

InvesFgar:	
Electrodinámica	Clásica	
Energía	del	chubasco	
electromagnéFco	
	
	

Voltaje->Campo	Eléctrico->Afluencia	de	la	energía	de	
radiación->Energía	de	radiación	del	chubasco->EsFmador	
de	la	energía	del	RC 	 		

ProtoFpo	de	LOFAR	

F.	G.	Schroeder	ICRC2017	
R.	Krause	ICRC2017	



DESPUÉS	DE	OBTENER	LAS	MEDICIONES	SE	
NECESITA	ANALIZAR	LOS	DATOS	

Se	estudian	para	interpretarlos	
karen.scm@gmail.com	

Ejemplo	
Pierre	Auger	

Cuentas	 de	 corriente	 medida	
directamente	 en	 un	 PMT	 de	 un	
tanque	para	esFmar	el	VEM	(Señal)	

Señal	 como	 función	de	 la	
distancia	 al	 centro	 del	
chubasco	

Señal	SD	como	función	de	
l a	 ene rg í a	 FD	 pa ra	
esFmar	energía	SD	



DESPUÉS	DE	OBTENER	LAS	MEDICIONES	SE	
NECESITA	ANALIZAR	LOS	DATOS	

Se	 pueden	 usar	 simulaciones	 para	 comparar	
los	resultados	esperados	con	los	medidos	

karen.scm@gmail.com	

Ejemplo	
IceCube	

Hay	una	discrepancia	entre	los	datos	
medidos	y	las	simulaciones	usadas	

Se	 aplica	 programa	 de	
a n á l i s i s 	 u s a d o 	 e n	
simulaciones	 (caso	 ideal)	 al	
programa	de	datos	reales	y	
se	 idenFfica	 el	 error	 en	 el	
programa	para	datos	

El	 error	 idenFficado	 se	
agrega	 al	 programa	 de	
simulación	 para	 aproximar	
la	 realidad	 con	 mayor	
precisión	



•  Las astropartículas nos dan la 
oportunidad de acceder a energías que 
no están disponibles en la Tierra 

•  Esfuerzos para una retroalimentación 
entre los datos medidos en 
experimentos de astropartículas y los 
colisionadores son prometedores 

karen.scm@gmail.com	
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•  La	vida	media	del	muón	es	de	aproximadamente		
2.19	μs,	moviéndose	a	una	velocidad	de		v=	
0.9978	c,		la	distancia	que	recorre	es	de		656.	46	
m.	

Sin	embargo	los	muones	que	se	producen	en	la	
atmósfera	a	más	de	10	km,	pueden	ser	medidos	en	
la	superficie	terrestre,	¿por	qué	ocurre	esto?,	hacer	
el	cálculo	correcto	de	la	distancia	que	recorrería	
considerando	que	viaja	a	una	velocidad	cercana	a	c.		
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