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INTRODUCCION




Emsten muchos problemas sin resolver en la cosmologia moderna, uno de ellos es el dela

“aparente auscncm de la anumatena en el universo observable. La teoria del big bang, una

: ‘de lns més aceptadas en la actualidad postula que, en sus comienzos el universo tenia la

0, y sin embargo, se desconoce la naturaleza de esa materia oscura. Las

a. estos problemas pueden tener profundas implicaciones en nuestro

arios C[V)’aises. Los lideres de investigacién en cada pais son: Estados Unidos (U. Becker),
: : China (H.S Chen), Finlandia (J. Torsti), Francia (J.P. Vialle), Alemania (K. Luebelsmeyer),
: br:ltalm (R Battiston), Rumania (A. Mihul), Suiza (M. Bourquin, H. Hofer), Taiwan (S.C.
lLee) Rusia (Y. Galaktionov), Portugal (G. Barreira), Gran Bretada (R. Marshail), Espafa

"7+(C. Mana) y el unico pais latinoamericano que participa en esta colaboracién es México. El

. coordinador del grupo mexicano es el Doctor Arturo Menchaca det Instituto de Fisica de la
UNAM [30,244).

El AMS esta cons(ltutdo por un espectrOmetro con una gran aceptancia magnética

S (ef' c1enc1a del detector debida a su geometria [40, 121]) en forma de cilindro, que envuelve

‘a‘un sttema de Trazas (Tracker), que consiste en una serie de capas de silicio y a unos
Ikanos centelladores que conforman el sistema de medicion de tiempo de vuelo TOF (Time
ovallght) En la pared interna del iman se localizan unos centelladores que conforman el
‘ ,'",SlSlema de anticoincidencias (ACC) y en la base del AMS se localiza ademas un detector de

‘. 'Cerenkov.




l ElAMS es el primer experimento de su tipo disefiado para estar en el espacio con la
caipacidhd de detectar cantidades minimas de antimateria en el flujo de rayos césmicos. Es

" més sensible que otros experimentos por un factor de 10*a 10° veces. Se estima que puede

‘d#@éc@dr un nicleo de antihelio de un total de 100 millones de nicleos de helio. Si este
' ¢iéct0r logra detectar un nicleo de antihelio o de anticarbono serd una evidencia de la

ékisienéia de estrellas o galaxias hechas de antimateria [ 29].

'Esté‘f bfbyecto fue aprobado por la NASA y consta de dos etapas. Su primer prototipo
enommado AMS-01 (con un peso aproximado de 3 toneladas) realizé un vuelo de 10 dias

rdo del Discovery en el vuelo STS-91 en junio de 1998. El detector se mantuvo en

pemcubn durante 100 horas y fue monitoreado desde la tierra. El objetivo de esta etapa era

enf icar el buen funcionamiento del AMS y someterlo a prueba en las condiciones del

espacno exterior. Del anilisis de los datos recogidos se realizarin las meodificaciones
‘ “ oportunas del detector de la segunda etapa, el prototipo AMS-02 (cuyo peso se estima en 6
toneladas) para que sea instalado durante tres aflos en la Estacion Espacial Internacional
Alfa (Internacional Space Station Alpha, ISSA) situada a una distancia aproximada de 400

km de la tierra. La fecha aprobada para el segundo lanzamiento es en octubre del 2004.

El AMS consiste en detectores de alta resolucion que permitiran hacer estudios sobre ia
composicion y el espectro energético de los rayos cosmicos con mejor precision. Y como
se han planeado largos tiempos de observacion con este detector, es posible que se cuente
con una gran cantidad de datos que enriqueceran e! conocimiento actual sobre los rayos

_ cosmicos.

“Es necesario contar con una adecuada interpretacion de los datos proporcionados por los
" ~detectores. La abundancia relativa de los niicleos cosmicos decrece exponencialmente a
. medida que crece el nimero atémico Z de las particulas, por lo que ¢s muy importante

- contar con una buena capacidad predictiva de respuesta de los detectores.




’_EI s:stema de centelladores del TOF es uno de los detectores det AMS-01 y AMS-02 que
~-perm|ten ldentlf car ‘el tipo de particula que atraviesa el detector, asi como determinar el
; lempo que tardan en cruzar estas particulas el volumen del detector, también llamado
f Tléthpo de Vuelo (TOF). Después del vuelo del AMS-01 la colaboracion del AMS reportéd

,“i‘vcomo uno de sus resultados preliminares [46] que habian detectado particulas con nimeros

- atémicos Z diversos, en particular en la figura O se representan particulas con Z=3 hasta 8.

”Los investipadores experimentales que trabajan con centelladores saben que para predecir
la respuesta de un centellador tienen dos caminos: calibrarlo con aceleradores terrestres o
bien utilizar modelos teéricos para predecir la respuesta para particulas con nimeros
atémicos diversos. La primera opcion no es practica en vista de que la variedad de haces de
los aceleradores es limitada. Por lo tanto, la opcién de recurrir a modelos experimentales
para predecir la respuesta luminosa de los centelladores resulta ser la mas factible de llevar
a cabo.

Uno de los parametros utilizados con este propdsito es la medicion de la respuesta
luminosa (dL/dx) de los centelladores plasticos del TOF. En una primera aproximacion
dL/dx debe ser una funcion lineal de la pérdida de energia de la particula incidente dE/dx.
Pero fue Birks (1964) quicn establecio una relacion no lincal entre estas variables y esta
relacion (que lleva su nombre) se usa con mucha frecuencia por los fisicos experimentales
aunque se ha comprobado que no es adecuada cuando se tienen particulas con Z25. La
relacion entre dL/dx y dE/dx resulta ser una funcién mas compleja cuya forma analitica fue
propuesta por primera vez por el grupo del Dr. Menchaca (Phys. Rev. B49(1994)15550). E!
modelo denominado EDSE (Energy Deposition by Secundary Electrons), hace una
estimacion de la densidad de energia depositada por electrones secundarios en la vecindad
de la trayectoria (traza) de la particula incidente, y propone que la relacion no-lineal entre
dL/dx y dE/dx se debe a un fendmeno de saturacion, es decir, a una limitacion del material
para emitir luz sobre un cierto limite que es caracteristico de cada material. EI modelo
EDSE, en comparacion con el modelo de Birks, involucra mas de las variables fisicas
involucradas en el proceso de respuesta luminosa de los centelladores y ha sido utilizado
con éxito para calibrar centelladores en un cxperimento para detectar rayos cosmicos a
bordo de un globo [ 45].




szhib&eéig de este trabajo es que con el modelo EDSE se establecerin correctamente

las fegiér{{a b,fei‘\ ‘donde se localizardn las particulas de diferente Z en grificas del tipo

d’L/dx"vs.‘ Enéfgih de la particula, para los diferentes planos centelladores del TOF.

i El ob_jeuvo de esta tesis es predecir la respuesta luminosa de los centelladores del AMS-01
: ,utxllmndo el modelo EDSE. En este trabajo se hace una aplicacion del modelo EDSE a los
5datps qu}e,r}ecoglé el AMS-01 durante su vuelo. El andlisis se centra en la cantidad de luz
er‘hitida"(dl./dx) por los centelladores del sistema de medicion de tiempo de vuelo TOF. Y

i7" se pretende determinar con gran precisién las regiones en donde se localizaran las
] ’ R particulas de diferente Z en gréficas del tipo dE/dx vs. Energia de la particula, para los
: diferentes planos centetladores del TOF. Esta informacidn sera utilizada por la colaboracion
del AMS para analizar los datos del detector AMS-02,

Esta tesis consta de 3 partes. En la primera parte (Capitulo 1 y 2) se analizan dos de los
problemas astrofisicos en los que el AMS pretende hacer importantes contribuciones: el
relativo a la abundancia de las particulas elementales que conforman los llamados rayos
cGsmicos, asi como el de la asimetria actual en el universo observable entre matena y

antimateria.

- En la segunda parte (Capitulo 3) se presenta una breve sinopsis del proyecto AMS-01 y de
“erxlgunos de sus objetivos. Ademis se. presenta una descripcion global de los distintos
. sistemas -de deteccién de las particulas’ que constituyen el AMS-01, introduciendo la
. "; funcxon que desempeifia el sistema TOF Asnmlsmo se describen los sistemas de deteccion
i que formardn parte del AMS-02. !

- En la tercera parte (Capitulos 4y 5) se aborda la discusion de la respuesta tuminosa de los
centelladores del AMS. En el capitulo 4 se describen algunos modelos que posibilitan
realizar una descripcién de la respuesta luminosa de los centelladores en general. En el
capitulo 5 se presentan los resultados obtenidos de los diferentes analisis realizados con ¢l

programa PAW (ver apéndice A) para determinar las particulas que fucron detectadas por

[ —
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; los cemelladores:d l s O " el de iectq AMS,-Oi.i Taléjs‘jréébltados se expresan

: ‘medxante guiﬁcas

Poslenorm te,” se preseman las observncnones y conclusiones que se derivan de este

k,F'inélmér/lte‘,“se incluyen las referencias bibliograficas y un apéndice en el que se describe el

software que permitio realizar el andlisis de los datos de los centelladores del sistema TOF

*“i (el programa de cémputo PAW), Ia forma en que se realizo el tratamiento de los datos, asi

. ’como otros resultados obtenidos durante el desarrollo de este trabajo.

Tracker dE/dx (Z > 2)
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Figura 0. Particulas detectadas por el AMS-01.(Tomado de J. Alcaraz et al., 7The AMS
silicon tracker: performance resuits from STS-91, in Proceedings of the 26" International
Cosmic Ray Conference (ICRC99), Salt Lake City, USA, 17-25 August, 1999, Vol. 5)
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PRIMERA PARTE

CAPITULO1

LOS RAYOS COSMICOS

e ——————— o4




Antes de abordar el tema principal de esta tesis es importante revisar los conceptos basicos
relacionados con la fisica de los rayos césmicos y de la bisqueda de antimateria. Esto nos
ayudara“a com’prendcr, primero, la motivaciéon y capacidades del AMS vy, segundo, la

“ hecesidad de mejorar su método de identificacién de particulas.

1.1 HISTORIA DEL DESCUBRIMIENTO DE LOS RAYOS COSMICOS

La buasqueda por entender la naturaleza de los rayos césmicos constituye uno de los mas
apasionantes episodios de la ciencia. Como en una pelicula de aventuras, encontraremos
hombres que, a veces arriesgando sus vidas, escalaron altas montaiias, otros que volaron en
globos aerostiticos a peligrosas alturas; algunos-mis se sumergieron en profundos lagos y
otros vaaron a Iu&,arcs recéndltos del planeta para poder llevar a cabo sus experimentos.

k/,Sus mvestlgacmnes han logmdo responder muchas preguntas pero tambi¢n han generado

studmron ‘con detalle la radiacion cosmica después de su

descubnmlento en’ I9|2 Sus mvestu_.,acxones progresaron paralelamente con los estudios en

omo al atomo. Estos estudios involucraron las mismas técnicas experimentales y a veces,
a lns mxsmas personns La exploracion de los rayos cosmicos comenzo en la superficie de la
fue prog,resando hacia las partes superiores de la atmosfera. A finales de 1940, la

dlacm césmlca habia revelado particulas desconocidas que formaban a la materia. El

brlmlento de estas particulas inspird la construccion de laboratorios con aceleradores

oen dondc' se pucdcn producir particulas con muy alta energia a fin de estudiar sus distintas

ntc;a(:cxbones‘. De hecho, la fisica moderna de particulas tiene su origen en los estudios de

la mdibaéﬁyidad y de los rayos cdsmicos.




Ll LA BUSQUEDA DEL ORIGEN DE LOS RAYOS COSMICOS

- A principios del siglo XX, los cientificos ya se habian percatado que los electroscopios

- cargados, por mejor aislados que estuvieran, se descargaban con el paso del tiempo.

Po'r'esh ¢poca los descubrimientos de los rayos X por W.C. Rocnigen en 1895, y de la

5 radiactividad por H. Becquerel, eran muy conocidos. Se sabia que los rayos gamma que se
T producen por una fuente radiactiva tenian la capacidad de ionizar a los 4tomos del medio

= que atravesaran. Es decir, que podian separar un electrén de sus atomos de origen. Como

" una posibilidad, se planteé de inmediato, que el problema con los electroscopios se debia a

los materiales radiactivos de la Tierra, éstos provocaban la ionizacién de las

moléculas del aire entre las placas de | s €

Pero si los elementos radiactivos def/l
descarga de los electroscopios, entonc
de la radiacion a diferentes alturas estos deberian m tmr que dicha intensidad disminuye a
medida que se incrementa la altura :

En 1910 el sacerdote _]CSUI!B Theodor . Wulf, 'mtngado por este fenémeno, subié a la torre
Eiffel (330 m), espernndo

intensidad de la mdm

r-menos radiacion. Efectivamente encontré que la

nuia, sin embargo, no tanto como esperaba. Wulf sugiri6
que pOSIblemcnte comﬁénenie de la radiacién que era de origen extraterrestre y

; propuso hacer unos ascensos en globos aerostaticos a fin de probar esta idea. Sin embargo,

Wulf prefena no realizar personalmente los ascensos [1, p.68].

o 'Envl'rcli 1911 y 1912, el fisico austriaco Victor F. Hess realizo diez ascensos en globo. Llevé
consigo' aparatos para detectar radiacion y alcanz6  alturas de hasta 5000m. Sus
experimentos mostraron que la intensidad de fa radiacion dismin.uye gradualmente hasta
una altura de 500 m sobre el nivel del mar, pero por arriba de los 1000 m aumenta
rapidamente, de manera que la intensidad a los 5000 m de altura era entre 3 y 5 veces mas

grande que a nivel del mar. Hess concluy6 que habia una intensa radiaciéon que provenia del




espacio exterior (que no do que no se observaban diferencias

durante el dia o la nocl netraba enla atmésfem terrestre y disminuia en intensidad

en su paso por el alcanz,ar“bla superfcne terrestre {1, p.68].

er, en Alemania conf rmo los experimentos de Hess en ascensos en

Més ta.rde W Kolh
! 0s en ekl913 y 1914, en los que alcanzé alturas hasta de 9300 m [2, p.20].

) muestm 1a variacion de la intensidad de la radiacién césmica con la altura

kke‘ﬁcoﬁnédzi por Hess y Kolhérster.

(a) | (b)
cdmaral
o |
cémara It
A
-~
] 20 |-
S
2
g 10
A1 1 o L. 1
i} 2 4 [} ] 2 4 6 [}
ARura/Km ARura/Km

Figura 1. Variacion de la intensidad de radiacion cosmica encontrada en los experimentos
de Victor F. Hess y W. Kolhérster (a) Ascensos en globo de Hess (1912) llevando consigo
dos camaras de ionizacion. (b) ascensos de Kolhorster (1913,1914). Tomado de Otaola,

Javier A. y Valdés-Galicia, José F. 1992, Los rayos cosmicos: mensajeros de las estrellas.
Coleccion: La ciencia desde México. Nam. 108. Fonde de Cultura Economica. DF,

Meéxico, p.66)

Hess realizé sus investigaciones con un equipo rudimentario que requeria la presencia del
experimentador en el globo para manejarlo. Pero a mediados de la década de los 1920, el
grupo de trabajo de Robert A. Millikan, ¢l cientifico que midié la carga del electron en su
famoso experimento con la gotita de aceite, en el Instituto de Tecnologia de California,
desarrollé una cAmara de ionizacién cuyas lecturas podian registrarse en una pelicula

mavil sin necesidad de la intervencion humana. Esto a la vez que disminuia los riesgos de

!
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los viajes tripulados, ampliaba enormemente las posibilidades de hacer observaciones, tanto

a mayores alturas como a grandes profundidades en zonas acuiticas [1, p.68).

& , -+ Millikan dudaba de los resultados de las investigaciones de Hess y de Kolhorster. Pensaba
. qué la radiacion debia ser mds bien de origen local. Una de las hipétesis que decidio
‘i‘n'v‘estigar era que esta radiacién se creaba en la atmésfera. En 1928, en colaboracion con

_G.H.VV Cameron. realizd investigaciones en lagos. Si los rayos se formaban en el aire,

er{f@nces entre mas aire hubiera sobre un lago, mas radiacion debia detectarse en dicho
lago "qur lo tanto se debia registrar mas radiacion en aquellos lagos que se encontraban a
:altu,rzi‘s"cercanns al nivel del mar (debido a que la capa de aire seria mayor encima de ellos).

Mllllkan obtuvo resultados que le hicieron concluir que en la capa de aire no se producia

»estzi ?édj'vac'iér‘l, provenia de mis arriba y su origen era externo a la capa atmosférica {2,

‘p.2,2].', Aﬁos.més tarde, en 1936 Hess recibié el premio Nobel por el descubrimiento de la

‘brf‘idia‘qién cosmica {2, p.20). La siguiente cuestion a resolver era de qué estaba formada esta

‘extraiia radiacion.

1.1.2 LA DPETERMINACION DE LA COMPOSICION DE LOS RAYOS
COSMICOS

Recordemos que a principios del! siglo veinte, la radiacion mas penetrante que se conocia
era la radiacion gamma producida por los materiales radioactivos. Los cientificos de la
época pensaron que la radiacién césmica era producida por radiaciéon gamma. De esta
manera, Millikan en 1926, pensando que la radiacion cosmica estaba formada por rayos

gamma, lc asignd el nombre de rayos cosmicos a este fenomeno [2, p.25).

Por ese entonces, era conocido ¢l hecho de que un campo magnético desvia a una particula
cargada, y no desvia a particulas neutras como fotones, neutrones, etc. Por lo tanto, si los
rayos cosmicos estaban constituidos por radiacion gamma, entonces no deberia existir un
cambio en la intensidad si la radiacion se media a diferentes latitudes terrestres, puesto que
no se veria afectada por el campo magnético de la Tierra (mas adelante se explica esto).

Pero si los rayos cosmicos estaban constituidos por particulas con carga eléctrica se verian




afectadas por el campo magnético terrestre, y entonces por la forma de este campo, se

detectaria mayor radiacion en los polos que cerca del ecuador.

Se llevaron a cabo varios experimentos para dilucidar el tipo de componentes de los rayos
césmicos. En 1928, el fisico holandés J. Clay realizd un experimento a bordo de un barco
en el que utilizé6 una camara de niebla para llevar un registro continuo de los rayos
c6smicos a lo largo de todo el recorrido. El barco partié de Holanda (latitud 52° N) y llegé
al este de la India, a Java (latitud 6° 8), se puede ver que por el cambio de latitud, de norte
a sur, en este recorrido Clay atraveso el ecuador temmestre. En su experimento encontro que
la radiacion césmica disminuia en un 11%. Millikan y sus colaboradores llevaron a cabo
experimentos con este objetivo entre los Angeles (latitud 34° N) y Pera (latitud 12° S); y no
encohtraron un cambio importante en la radiacion cosmica. El motivo por el cual se
obiuﬁéron‘es(os resultados se debe a que las condiciones atmosféricas pueden provocar

: camblos lmportantes en Ia mtensndad de la radiacién césmica al nivel del mar. No obstante,

n en esa t.poca parecia ser una prueba mas de que los rayos césmicos estaban constituidos

por radmcnén electromagnétlca [2 p. 25]

uc as ocaslones los electroscoplos se descargaban al mismo tiempo.
o comc:dencms no eran accidentales {1, p.71). Bothe y Kolhorster

anahzaron el problema en términos de que los rayos cosmicos estaban constituidos por

radmcmn gamma. y que la radiacién gamma, a su vez, estd constituida por fotones de alta

: ‘energ,la. Una de las interacciones bien conocidas en ese entonces era el efecto Compton.

i /] El efecto Compton, propuesto en 1923 por A.H. Compton, ocurre cuando chocan un fotén
y un elcctrén Como resultado de la colision el foton cede al electrén parte de su energia y
'”nmbos salen desviados en otra direccién, pero el foton lleva menos energia que la que

. tenia al principio [3, p.86].




* “Bothe y Kolhérster pl ant}o&bﬁ "dos hipétesis a la descarga simultanea de los electroscopios.
g _Una era que habia hasado un fotén por ambos tubos y los habia ionizado por un doble
efecto Compton y otra que un fotdn hubiera producido un solo electron, por efecto
Compton en la atmoésfera, que illegaba a ambos contadores. En ambos casos, el paso de una
panfchla cargada, el electrén, era responsable de estas coincidencias. (Ver Figura 2).
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Figura 2. Posibilidades planteadas por Bothe y Kolhdrster en la descarga simultanea de
electroscopios conectados a contadores Geiger. (a) Un fotdn atraviesa ambos contadores y
produce un clectron en cada uno por efecto Compton. (b) Un fotén produce un clectréon en
la atmosfera por efecto Compton y éste electron atraviesa los dos contadores. (Tomado de

Otaola, Javier A. y Valdés-Galicia, José F. 1992, Los rayos cosmicos: mensajeros de las

estrellas, Coleccion: La ciencia desde México. Nim, 108, Fondo de Cultura Econémica.
DF, México, p.29).

Para probar esto, Bothe y Kolhorster insertaron material entre los contadores de manera
que absorbiera los electrones Compton de los dtomos ionizados. Pero encontraron que la
radiacién podia penetrar incluso un bloque de oro de 4 cm de ancho colocado entre los
tubos, pues los dos electroscopios se descargaban de mancra simultanea. Este resultado era
muy sorpresivo, pues se sabia que sélo unos cuantos electrones Compton tienen un alcance
tan grande (el alcance de una particula se define como la distancia que puede atravesar una

particula en un material sin ser detenida). Los investigadores concluyeron que los rayos




~ cosmicos son particnlas gadas altamente penetrantes y no radiacion gamma como se

“ 'habla pensado [1,p. 71]

e Bruno Rossn utilizo esta tecmca para detectar coincidencias entre contadores que no estaban

: vemcalmente alineados, sino en un arreglo triangular, de manera que una sola particula

pudlem'atravesar simultineamente todos los contadores. Sin embargo, Rossi
“er ‘ontro que en ‘ocasiones se descargaban simultineamente todos los electroscopios. La
C nclusuSn a la que llegé fue que las particulas de los rayos cosmicos no siempre llegan
: solas y’que en ocasiones formaban parte de un grupo que llega a la Tierm. A este grupo de
"péﬂicdlas se le denominé como chubascos de rayos césmicos. Rossi  disefié muchos

'Vexpenmentos para el estudio de los rayos cosmicos. De hecho sus circuitos de

comcndencms sentaron la base de todos los experimentos que se llevan actualmente, que
llllzan contadores electronicos para registrar la produccién de particulas en colisiones de

particulas de alta energia [1, p.72].

‘Ahora se sabc .que cuando un rayo césmico entra a la atmdsfera choca con los dtomos del

aire’y. como resultado se genera una cascada de particulas secundarias conocida como
cO™: Esla cascada estd formada por particulas subatoémicas secundarias, muy

anicula primaria que inicialmente entré en la atmosfera. A medida que la

pgﬂqcula pri'rhnna tiene mads energia, mads extensos son los chubascos. De hecho, los rayos
césmicos ultra-energéticos, pueden producir chubascos que se extienden en radios de varios

','_kilékr‘ryietkros cuando llegan a la superficie de la Tierra.

“En '1938, el fisico francés, Pierre Auger coloco detectores de particulas en los Alpes y
; 6bserv6 que en varias ocasiones, dos detectores que estaban separados entre si varios
metros, indicaban que llegaban a ellos particulas al mismo tiempo. Auger habia descubierto
los “chubascos extendidos™, es decir, las particulas subatomicas secundarias que se
formaban por la colision de un rayo césmico con los atomos dc la atmdsfera. Segun sus
cdlculos, Auger pensé haber observado particulas con energias del orden de 10" eV. Auger

fue el primero en relacionar chubascos de particulas con rayos césmicos [4].




1.1.3. PARTICULAS SUBATOMICAS EN LOS RAYOS COSMICOS

Otro trabajo muy importante que mostraba que los rayos cdsmicos estaban constituidos por
particulas, fue el que realiz6 Skobeltzin. En 1923, el fisico ruso Dimitri Skobeltzin
estudiaba los rayos gamma en el laboratorio de su padre en Leningrado. Skobeltzin
pretendia detectar en una cdmara de niebla las trazas de los electrones de los atomos

ionizados por los rayos gamma [1, p.72).

Una camara de niebla es un recipiente que contiene un vapor sobresaturado, es decir
sobreenfriado, de tal forma que se condensa con mucha facilidad. Cuando una particula
atraviesa el recipiente, ¢l vapor se condensa y forma gotitas a su paso, de tal forma que se

hace visible la trayectoria de la particula.

Al realizar su experimento, Skobeltzin encontré que también se ionizaban los atomos de las

: paredes de la cAmara de niebla, y las trazas de estos electrones afectaban sus observaciones.
5" Para remediar este problema, decidié poner la camara de niebla entre los polos de un iman
; con ¢l proposito de deflectar las trayectorias de los electrones indeseados. En 1927 cuando

; "‘Sykpbenzin estudiaba las fotografias de las trazas obtenidas en la camara de niebla, observo

que aparecian con frecuencia trayectorias rectas en lugar de los patrones curvos que

b'igﬁlmeme observaba. Solamente una particula muy energética podia dejar una traza
-»r'_é‘cla',sin sufrir ninguna deflexion por el campo magnético del iman. Skobeltzin pensé que

: esias trazas debian ser las hucllas de los rayos cosmicos [1, p.72].

dbcﬂ'_ Millikan pidio a su estudiante Carl D. Anderson, que construyera una cimara de

~“’niebla’ para estudiar las energias de los rayos césmicos. Anderson construy6é un

- electroiman que era enfriado por agua, que podia producir campos magnéticos 10 veces

; ryhé'sr'iﬁtensos que los que habia usado Skobeltzin. Lo primero que encontré fue que

nhfédedor de la mitad de las trayectorias se desviaban a la derecha y la otra mitad hacia la
_-izquierda, es decir, encontré que los rayos coésmicos contenian particulas de carga positiva

y de carga negativa en cantidades muy parecidas [1, p.73].




Mllhkan pensaba qu

S 1ayos. césrﬁicos estaban formados basicamente por electrones de

atomos |onlmdos r rayos gam a, por lo que el resultado de Anderson fue sorpresivo. De

:( . hecho Anderson r un hnl]azgo todavia mds inesperado: descubri6 la antimateria. En

k ‘ '1932 observé la

e una pzuﬂcula posmva Cuya ionizacion y curvatura sugenn una

masa parec:da a la dc e ectrén Habia descubierto el positron, el “anti-electrén™, cuya

exlstencm ya habla sndo predlcha tedricamente por Dirac. Esta fue la primera particula de

_ antimateria que se encontré. Los cientificos opinan que todas las particulas tienen su
correspondiente particula de antimateria y muchas de ellas han sido ya identificadas [1,
p.73]. - '

Blackett y Occhialini disefiaron una cdmara de _riiebrkk"k qu - los llevé al descubrimiento de la

produccic')n del par electrén-positrén, de acuerdo prediccion tedrica de Dirac.

: En 1937 Carl Anderson y Seth Nedde: rp}i la particula subatémica llamada

muén El “positrén .y el muén - fue

rimeras - particulas subatémicas que se
descubneron en los rayos, césm' e a ui se descubririan muchas otras. Con
‘-‘,"cstos hallazl,os se mauguro u As de n?ﬁsica, llamada fisica de las particulas
. ‘ rayo. os'ﬁiébs fueron utilizados por los cientificos

ta el surgimiento de los aceleradores de particulas en

sus colabomdores revelaron la existencia de la particula

k tfsubalémlca llamadn plon Y en 1949 Powell recibi6 el Nobel por este descubrimiento [1,

E p.79].

Todos estos descubrimientos se dicron en una rapida sucesion de desarrollo de nuevos
métodos tedricos y experimentales, Durante la década de los 1950's, la utilizacion de
emulsiones fotogrificas trajo consigo muchos descubrimientos sobre los rayos césmicos.
Posteriormente se desarrollarian diversas técnicas para la caracterizacion de los rayos

casmicos.




1.1.3 LA EXPERIENCIA MEXICANA EN EL ESTUDIO DE LOS RAYOS
COSMICOS

En el estudio de los rayos cosmicos, México tiene una gran tradiciéon. El cientifico
mexicano Manuel Sandoval Vallarta (1899-1977) quien fuera alumno de Einstein, Planck,
Schrodinger, He:senberg y chye, hizo valiosas contribuciones en el estudio de los rayos
césmlcos en pamcular en lo relacionado al efecto de la latitud gecomagnética en los rayos

: cosmlcos Sandova Vallana y el fisico belga Georges Lemaitre (creador de la teoria del

ngcn’delAumverso) explicaron que esto se debia a que los rayos césmicos
estan consmmdos .por: paniculas con carga eléctrica (teoria Lemaitre-Vallarta). Sandoval

Vallarta® propuso que, mldlendo en la Tierra, la direccion de llegada del flujo de particulas

cargadas que’ VIenenv del cosmos, era posible determinar el signo de su carga eléctrica. Si la

mdmcné cosmica estaba constituida por particulas con carga positiva, ésta llegaria a la

" Tierra predommzmtememe del oeste en el Hemisferio Norte; y por el contrario, si estuviera
~compuesta por, partlculas de carga negativa entonces llegaria del este [S]. Y le toc6 a Luis
W, Alvarez, un . f' 5|co estadounidense cuya familia era de origen espaiiol , y que ema

: alumno d Compton ir a la Ciudad de México.Y en la azotea de ¢l Hotel Génova ¢n esta

ciudad Alvarcznannd un tren de contadores geiger sobre la tapa de una caja de jabon,

misma que'colocé en una carretilla. Y g girando los detectores para medir primero ¢l flujo del

onente'y lueg,o el flujo del occidente, determiné que los rayos cdsmicos estaban formados

pnnclpalmente de cargas positivas [6, p. 28].

Los experimentos realizados en la civdad de México por el estudiante Luis W. Alvarez

(después seria Premio Nobel), demostrarian afios después que los rayos cdsmicos estaban
: cbnétituidos principalmente por protones.

Las mvesn(,aclones de Sandoval Vallarta, que con frecuencia eran en colaboracion con
P Y Lemmtre, también se extendieron al estudio de los efectos del campo magnético solar y de
s la rotacnén de la galaxna en los rayos césmicos. Los cdlculos de Vallarta y Lemaitre eran

" muy complejos.” De hecho utilizaron por primera vez uno de los antepasados de las




'computadorﬁs'aqtuélg analiz ycyi’blf'd‘lfq[eﬁclrav]fabﬁcado por Vannevar Bush en el MIT en

:-1930 para integrar e‘cqmv:l’ones_ dlfqrencnalé; ordinarias {51

Desde entonces el grupo de Rayos Cdsmicos de la UNAM, en particular, ha realizado
importantes aportes, tanto experimentales como tedricos, principalmente en la regiéon de
bajas energias (10'° eV).

1.2 CARACTERISTICAS DE LOS RAYOS COSMICOS

Cada segundo nuestra atmosfera es continuamente bombardeada por particulas atémicas.
Se sabe que una parte de ellas provienen del Sol, otras del interior de nuestra galaxia y
algunas mas provienen de galaxias Icjanas. Pero se sospecha que hay particulas que podrian
estar viajando desde tiempos muy remotos, cuando nuestro universo era muy joven, y no

tenfa mas de un segundo de haber nacido.

Aproximadamente 20 particulas por cm? llegan a la parte superior de la atmésfera cada

segundo, pero a nivél‘d ar llega 1 particula por ¢m® por segundo [}, p.67]. Estas

parliculas se conocen como raym cosmicos porque los que comenzaron a estudiarlos

pensaban que se tmtaba de rayos En la actualidad, aunque se sabe que no son rayos sino

particulas, el nombre de

> lado, dado que los rayos cosmicos pueden ser de origen galactico o extragalactico,

poswnbn quimica y la distribucién de energia de los rayos cosmicos han permitido
oblener mayor informacion acerca de nuestra galaxia y del Sol, de las supemovas y de la

o sintesns nuclear que se lleva a cabo en el interior de las estrellas entre otras cosas. Ademis




ha sido posible conocer més de la historia de 1a Tierra, de los meteoritos, de la superficic de
la Luna, etcétera, debido a la presencia de elementos radiactivos presentes en los rayos
césmicos.

1.2.1 LOS CHUBASCOS

Cuando una de estas particulas penetra en la atmosfera terrestre colisiona con los étomos de
la atmésfera y como resultado (ya sea por fragmentacion de la particula original o por
reacciones nucleares) se genera una cascada de particulas secundarias. Estas cascadas se
conocen también con ¢l nombre de chubascos y estan formados por muchas particulas
subatémicas: electrones, protones, neutroncs, nucleos ligeros, muones, neutrinos y piones
() cargados y neutros. (Ver Figura 3)

Figura 3. Produccién de chubascos como resultado de Ia colision de los rayos césmicos
con las particulas de la atmésfera terrestre.
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T '_ La radnaclén pnmana esta formada principalmente por protones, también tiene electrones y

nucleos de dtomos de dlversos elementos de la tabla periédica (ver pagina 34). Aparecen

los nucleos sm los electroncs porque, al tratarse de particulas con grandes energias, los

L S ,ato,mos ongmales_pnerden los electrones por ionizacién al atravesar la materia del medio

’b"ise produccn en las interacciones entre las paniculas primarias y las particulas de la
atmést‘em -

1.2.2 DESARROLLO DE LOS CHUBASCOS

Cuando las particulas primarias llegan a la atmésfera y colisionan con los atomos de la
atmosfera, el chubasco que se origina puede estar formado por distintos tipos de chubascos
de particulas: a) una cascada de protones y nicleos conocida como cascada nuclednica,
nuclear-activa, o hadrénica; b) una cascada de mesones pi () llamada cascada dura o
mesonica y ¢) una cascada de leptones (electrones y muones (1)) y rayos gamma, llamada

cascada blanda o electromagnética [2, p.68].

'Los proloncs y neulrones son los que originan la cascada nucleénica. En algunas ocasiones

‘las cohsnoncs enlre la mculns del chubasco dan lugar a que se formen nuevas particulas,

los mesones y los pio s. Los - piones tienen un tiempo de decaimiento muy corto, que en el

" “caso dé los pwnes nqutrps (%) llega a ser de 1.8x10"'® segundos [2, p.138].
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”Los pxones neutros (1: ) decaen en un par de fotones energétlcos (rayos gamma). Estos
f‘otones a su vez, generan pares electron (e) - posnrén (e ) por medio de un proceso
conocido como preduccién de pares. Si estos electrones y positrones tienen suficiente
energia pueden producir mis fotones en el pr(}ceso de radiacion de frenado o emisién de
bremsstrahlung. Estos fotones a su vez, producen mas pares electrén-positrén, creando asi
una avalancha de particulas que puede alcanzar la superficie de la tierra. Los piones
cargados (n" y ®) que no son absorbidos por los niicleos atomicos de la atmésfera decaen
produciendo muones (i) y neutrinos (v). Estos ultimos pueden Ilegar a atravesar a la tierra
{7, p.148].

Enla Figura4 se muestra unAesqti»ema de la formacion de estas particulas “secundarias”.

_Mientras mas* grande energia del rayo cdsmico primario, mayor sera el drea que
abarque el chu ’up_erﬁcie de la Tierra. Los llamados rayos césmicos ultra-
v'a'séos de millones de particulas que se esparcen e¢n radios de

’o llegan a la superficie terrestre.

'Si se.mide la densidad de paﬁiculas que contiene un chubasco se puede calcular la energia

'de‘laﬁ panicula nmana " En la actualidad esta densidad de particulas se mide colocando

L arreglos de detectores dxsemmados en grandes extenstones de terreno.
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Figura 4. Produccién de particulas secundarias en un chubasco atmosférico. (Tomado de
Longair, M.S. (1992). High energy astrophysics. Volume 1: Particles, photons and their
detections, Cambridge University Press, Second edition. p.149).

1.2.3 LA PROPAGACION DE LOS RAYOS COSMICOS EN EL ESPACIO

El espacio que hay entre las estrellas esta practicamente vacio, tiene aproximadamente |
atomo por cm’®. Es una densidad que aiin no se ha podido lograr en las mejores bombas de
vacio cn la Tierra. Esta baja densidad del medio interestelar permite que las fuerzas
eléctricas y magnéticas pucdan actuar sobre grandes distancias. Si se tratara de una
" densidad parecida a las que sc encuentran en la Tierra, estos campos serian fuertemente

amortiguados {8, p.64].
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La Vtrayectrbrl;a'r de 'l'aélpra;{iculas de-los rayos césmicos es 'ml.lly complicada porque las
) pafﬂculas due tienen carga eléctrica son desviada$ por,losv campos magnéticos, debido a la

T fderza de Lorentz.

8 La;Tierra a grandes distancias genera un campo magnético parecido al de una barra de
'Ainién, es decir, se comporta como un dipolo magnético (como se muestra en la Figura 5).
- Aln si este campo fuera estrictamente el de un dipolo (que no lo es) las particulas seguirian

: irayectorias muy complicadas.

Figura §. Campo magnético de la Tierra. (La letra M significa magnético y la letra G
significa geografico). (Tomado de J.A. Otaola y J.F. Valdés, Los rayos cdsmicos:
mensajeros de las estreflas. Coleccion: La ciencia desde México. Nim. 108. Fondo de
Cultura Econémica. México, DF, 1992, p.46).

El Sol también tiene un campo magnético cuyos alcances se exticnden mas alla del
Sistema Solar, es un campo magndético muy complicado. A grandes distancias se puede

considerar un dipolo magnético, pero a distancias cercanas, se puede ver que la forma del
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'odlf' ica la forma del campo magnético terrestre. Lo “comprime” del lado
ra* dcl lado noche, de esta manera se genera una cavidad que separa

l: espacio que rodea a la Tierra del medio interplanetario. La forma de

uerda la forma de un cometa. Como se ilustra en la Figura 6.

. este campo 1

dia ' noche
— magnetopausa

cola magnetosférica

e Va oW, 18NS op Vi o
solar hoja de plasma
—

Figura 6. El campo magnético de la Tierra modificado por el viento solar. (Tomado de
J.A, Otaola y J.F. Valdés, Los rayos cismicos: mensajeros de las estrellas. Coleccion: La
- ciencia desde México. Nim. 108. Fondo de Cultura Econémica. México, DF, 1992, p.47).

‘Aquellas particulas que se mueven perpendicularmente a las lineas del campo magnético
uenden a desvmrse, mientras que las que se mueven en la direccidn de estas lineas no son
afecmdas Solnmeme nquellas partfculas que tcngan energias muy elevadas pueden

. ntravcsar los campos magneucos sin modn(‘ car su dn'ccclon de mancra apreciable.

e Ademas el campo ma[,néllco afecta de formn dlferente a las particulas segin su signo de

s ’carga Si las particulas son positivas las desvia hacxa el este. Con base en esto sc llevaron a
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cabo expenmentos para determmar S|

enila composucnén de los ayos césmlcos

predommaban Ias particulas de un; signo’ determinado’ (ver seccién correspondiente a la

,Hlstona de los rayos césmlcos A

El resultado fu

e observé en los rayos cdsmicos que

en lkos rayos coésmicos predomina el

: ,como la mtensldad de los rayos cdsmicos medida en la Tierra.

rrrrrrrreydy

Cambio porcentual respecto al minimo solar de 1934

fTrvryyryrrvryyrvyvyryryvtreyvorn vorny
La Universidad de Chicago
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Figura 7. Intensidad de la radiaciéon césmica (linea continua) detectada en el monitor de
neutrones climax, EUA, junto con el ciclo de manchas solares (linea puntecada). (Tomado
de J.A. Otaola y J.F. Valdés, Los rayos cosmicos: mensajeros de las estrellas. Coleccion:
108. Fondo de Cultura Econémica. México, DF, 1992,

La ciencia desde México. Num
p.90).
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1.3 ESPECTRO DE ENERGIA DE LOS RAYOS COSMICOS

Uno de los aspectos mis estudiados de los rayos cosmicos s su espectro de energia. En el
se muestra con qué frecuencia llegan a la Tierra los rayos cosmicos de una determinada
energia. En este espectro los investigadores han obtenido informacién valiosa sobre las
fuentes de origen de los rayos césmicos asi como de los mecanismos de aceleracion que les
imparten sus enormes cnergias. El rasgo mas notable de este espectro es que a medida que
aumenta la energia de la particula disminuye el niimero de particulas que se detectan.

Se sabe que llegan & la Tierra muchisimas particulas con energias "moderadas” y son
menos las que llegan con energias mayores. Cada segundo llegan a la Tierra cerca de 10
mil rayos césmicos con energias del orden de 10° eV; llega una particula con energias del
orden de 10'® ¢V cada semana en un édrea de un kildmetro cuadrado y llega una particula
con encrgia mayor de 10% eV cada siglo en un érea de un kilémetro cuadrado [8, p.64]. En
la Figura 8 se muestra una representacion de este espectro.

NI ¢ Fluxes of Cosmic Rays
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Figura 8. Espectro integral de energia de la radiacién césmica primaria. El eje de las Xs
representa energia total y el de las ¥s intensidad unidireccional de particulas primarias.
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“fas pamculas que provienen del sol tienen mucha menor encrf,l

iones en’ la lntenSIdad de los rayos cosmlcos asocnndos nl Sol pero sus

: El .Sol ‘es por si mismo una fuente débil e mtemmeme dc rayos césmlcos tan

mlermltente que es posible detectar sus efectos en la super(' mc de ln tlerra en el

e transcurso de unas cuantas horas, por lo menos una vez al aﬁo ; En esas ocaslones

que las pamculas

que llegan de otras partes. Basicamente, los rayos’ cosmlcos son pamculas que

anOja el sol en las llamadas rifagas solares y estan constltuldos 'pnnmpalmente por

protones y niicleos de helio, en menor proporcién se han detecmdo nucleos més
pesados, incluso hierro. Las energias de estas pnniculas van desde unos cuamos cV
hasta 10"%eV. '
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(ii) Las condncxones del sistema’ solar afeclan continuamente el flujo de rayos césmlcos ;

y estas vanac s p ede descnblrse como “modulacion™ de los rayos coésmicos

n Ia‘Flbura 9 se muestm un esquema de ln propagacion de los rayos cosmicos desde su
: fucntc de ‘origen ‘hasta un observador sltuado en el medio interestelar [a]. El observador

: ctectara abundancms distintas a las que tenian los rayos primarios emitidos desde su

:"f‘uente dc, onx,en asi-como - nucleos secundanos producldos durante la propagacion de los

: }rnyos cosmlcos en'el medlo mterestela ‘_ 'el observador esta en la Ticrra [b] detectara

: camblos enel espectro de ener;,ia de los rayos césmicos debido a la modulacion solar.

ifuté en Bombay propuso que los rayos cdsmicos de

En 1960 'Bei'_;lélfdﬂl?eters’ el T

lerxor de nuestra galaxia, {a Via Lactea, mientras que

\ergias provnenen de fuentes lejanas. El argumento es que la

los_ rayos: cosmlcos ultraenergéticos, con encrgias mayores a 10'%V, no

serian deﬂectadas poi" los. campos magnéticos tipicos de nuestra galaxia, es decir, viajan

-practlcamente en l(nea recta. Por el contrario, si estas particulas tuvieran su origen en la

galaxla entonces se observarian distintos flujos de particulas en diferentes direcciones

débido a Qhe la Via Lactea no es simétrica a nuestro alrededor. Y lo que ocurre en realidad
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|sotr6p|ca en los rayos cosmicos: de alta’; energia,

‘es que se observa n lstnbuclén

: mlentms que esto no ockurr‘e con los de baja energia [8, p. 62].-

do modelos para explicar cémo se produce  los
‘mparten su energia, pero ain no tienen respuest ‘ﬁnmvas '

uenen energias hasta de IO'“eV prowenen de explosroncs de :

A

= Coaveclion
= Adisbalic
svopagation via galactic disk_ 1% "::'l'-hons“
- by lonizatien ﬁ:
-;‘:;;.':,:::' T Eorth orblt
~Escape (1A}

“Radiaclive_decay (S0-1004A.1.)

H Soles modulatien in
,--— Intorplaneiary
magnetic tislds s

Accelaralion)  Gelactic propagalien in
' {n1arsleltar megnetic thalds
796

Figura 9. Representacion del trayecto de un rayo césmico desde su fuente de origen a un
observador en el medio interestelar {a] o en la tierra [b} . (Tomado de Simpson, J. A.
(1983). Ann. Rev. Nucl. Part. Sci, 33, p. 333)
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1.3.1 SUPERNOVAS COMO FUENTE Y COMO MECANISMO DE
ACELERACION DE RAYOS COSMICOS

Los investigadores consideran que la mayoria de los rayos césmicos galdcticos, aquellos de
la region | y 11, con energias menores a 10'%eV se originaron en supernovas. De hecho, la
potencia requerida para mantener ef suministro de rayos cosmicos en nuestra galaxia es un
poco menor que la energia cinética bromedio que liberaron las 3 explosiones de supernovas

que ocurrieron en el siglo XX (8, p.64].

,'Combi"y Roinei-b'[9]' icieron uh ‘cdlculo de la potencia que requiere una fuente para

: :gcnerar el tlpo de rayos césmlcos que se encuentran alrededor de la Tierra. Si llamamos E

r _"a la dens:dad de ener;,fa (céntldad de energia por unidad de volumen) de los rayos cosmicos

: kdetenmnada por las sondas espaciales, donde E resulta ser de 2 eV/iem® = 3x10"erg/cm’; y

* y considerando la

denotamos por V al volumen de Ia galaxia, estimado en 2.5x10%%cm
V|da media t de los rayos césmlcos que es de aproximadamente unos 20 millones de aflos,
se puede calculnr Ia potencna de la fuente de rayos césmicos mediante la expresion P = e V/

t=12x lO“er;,/s Se consndera que esta cantidad de energia por segundo sélo puede ser

hberada en escenanos

slfoﬁsicos violentos, en particular, en las explosiones de estrellas

denommadas supemovas i

,Una supemova es una ‘de; Iask postblcs formas de morir que tiene una estrella que tiene

i entre 8 y 60 vcces Ia masa dél Sol [1 1, p.590). Recordemos que una estrella es una esfera
'de gas mcandesceme que a lov largo de su vida se ve sometida a dos fuerzas opuestas
) enlrc si: la del 1,as |ncnndcscente que - busca expandir a la estrella y la fuerza de gravedad

: v’que uende a contraerla Mlentras la estrella disponga de suficiente combustible nuclear

:;‘esws dos fueraus estaran en eqmllbno Pero cuando se agote el combustible nuclear, es
decir, cuando el nucleo de las estrellas sea de hicrro, ya no le serd posible generar una
fuerza sufi cxente g que contrarreste la fuerza de gravedad y la estrella se contraera

inevitablemente, a veces de forma muy brusca. Al mismo tiempo, la estrella se calentara
muy répidameﬁte y la gran energia liberada provocara una explosion que expulsard hacia

fucra las capas . exteriores de la estrella, enriqueciendo al medio interestelar de los
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' élémérnt'ogaue abncé” en las pnmeras elapas de su wda —ArrOJara al espacio nicleos de

hldrégcno de 'heh‘b, yen ocasmnes algunas fracclones de nitrégeno, de oxigeno y de

‘ carbono Esta explos n es lo que se conoce como supemova

Exnste otra form ) ana blanca que es una estrella que al

3 da se colapsé y concentr() su m en en un tamaﬁo muy reducido, se

desmtegra en una explosnén termonuclear

Las pamculas expulsadas por la explosién de una supernova adquneren atm mas energia por

o las condlcmnes del medio circundante. En ambos t

: “de st pemoya las partes externas de
. lg estrella explotan a velocidades de 10 mll kilometros Eﬂgégixﬁao o mas. Y la materia

eyéctada se expande a grandes velocidades ‘Env explosxéri se produce una onda de

: _,‘choque una discontinuidad repentina en’ las propledadés del gas que se propaga en el
""espacm a velocidades mayores que el sonido” en dicho medio. Dicha onda arrastra el
material interestelar en la regién frente a la dnscontmundad con el que forma una “cdscara
" de materia”. Las particulas que entraron en contacto con la onda de choque ganan energia
durante el encuentro. Detras de dicha cAscara el campo magnético estd muy amplificado.
3 Lés particulas que se encontraban detras de la discontinuidad son dispersadas por la
turbulencia del campo mngnético delkmedvib circundante, de forma que pueden cruzar la
region frente a la dlscontmundad 'y de esta forma pueden ser lanzadas contra la onda de
'~"":choque para ser aceleradas dé nuevo Una parhcula puede ser deflectada de tal forma que

"':fatravxese la’ frontera de la’onda e choque cientos o miles de veces, adquiriendo mas

encrz,ia en cada' cruce, y:un vez_‘.que ‘adquieren suficiente energia puede escapar como




Los investigadores también han encontrado evidencia de que las supernovas pueden actuar

como aceleradores de partiqulaswgstudiandé"lay radiacién de sincrotén, asociada a

: ""blanca' arroja’ al medio interestelar todo tipo de nicleos atémicos. Mientras que la

supernova que proviene del colapso de una estrella masiva arroja al medio interestelar las
" ‘capas externas de la estrella, enriqueciendo al espacio con niicleos de elementos que

estaban presentes en las primeras etapas de evolucién de la estrella, como ya se menciond.
1.3.2 FUENTES Y MECANISMOS DE ACELERACION DE
LOS RAYOS COSMICOS ULTRA-ENERGETICOS.

La region Il o “rodilla™ del espectro de rayos cosmicos, como ya se dijo, sugicre que

muchas particulas son aceleradas por otros mecanismos.

~ El estudio de los rayos cosmicos ultra-energéticos (con energias mayores a 10" ev),

_aquellos que pertenecen a la region 111 del espectro de energia, no es facil puesto que su

detccclén no es sencnlla. Ya se menciond que aproximadamente una de estas particulas

penetra a la atmésfera terrestre cada siglo por kilémetro cuadrado. Cuando estas particulas
‘,Vlleg,an a la atmésfera fonnan chubascos de millones de particulas que pueden abarcar
o ,bexlensas dreas de vanos l\llémelros cuadrados. De hecho, si el rayo cdsmico primario tiene
5 1020 eV de energia, e] chubasco cubre un drea aproximada de 16 kilometros cuadrados [4].

Por ello el estudio de rayos césmicos ultra-energéticos requiere detectores muy grandes.

32




= El como obtlenen su energf iculas es todo un mi

: provengan del extenor de nuestra galaxla porque no ha ’fue e ¢ Yé’ﬁ'ln"Vizi\Lécytea .

- capaz de produ' rl embargo, :témpoco pueden esmr més all4 de 30 mlllones ‘de afios -
':i"l uz, porque t
et de fondo (esel restduo de la mdlaélon caliente producnda en el Blg Bang y que se enfri6 en

o las paftfculas perdedan energla en la m!eracmén' bcon la mdmcnén

a expansnén del Umverso) A velocxdades cercanas a la de la luz, un rayo césmico puede

pcrder mucha de’ su energia en la colisién con un fotén de frecuencla de radio (por efecto

Compton) [8 X 66]

.Por otro lado si las fuentes de estos rayos ultra-energéticos se distribuyeran uniformemente

‘enel cbéﬁios la interaccién con la radiacién de fondo producin’a un corte en el nl':méro de
‘parﬁculas con energias mayores a 5x10'9 eV pero esto no sucede asl porque; se hnn'

detectado rayos cdsmicos con energlas supenores a ésta [8,p 66] La exlstencla _dev estos

ci6 gE{lf‘l/lyh’)a [12, p.35].

ero:las. hipét‘esis mas intrigantes son las que suponen que los rayos cosmicos ultra-

' ener(,etlcos se producen en el decaimiento de monopolos magnéticos, cuerdas cosmicas y

‘otrbs defectos topolégicos que pudieron haber formado parte del universo inmediato al Big
'Bang. Se piensa que estos objetos hipotéticos son remancntes de una fase del Universo en
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das. A mcdf&a que Ves:tos' objei'os cblapsaban'y

lmacenada en estos ochtos se ]lberé en forma de -

;panlculas supermasnvas que decayeron mmedmtamente produclendo chorros de particulas

; con energl'as _10 mll veces ,mayores a las de los rayos cosmicos ultra—energéucos que se

‘{conocen En’ este escenano, los Tayos cosmlcos ultm-energétlcos acluales son Ios resnduos

‘V.,‘de los chon'os de particulas pnmordlales [8 p. 67]

: ‘_Por‘ otro lado, persisten algunas preguntas entre los investigadores ¢la naturaleza puede
'producir particulas mas energéticas que las que se han detectado? O jéstas son las
particulas mds energéticas que puede producir?,

1.3.3 DETECCION DE RAYOS COSMICOS ULTRA-ENERGETICOS

Para estar totalmente seguros de ia composicién nuclear de cualquier rayo césmico se
deben hacer medidas antes de que estos rayos lleguen a la atmdsfera terrestre y formen
chubascos. Sin embargo, esto es bastante caro, por-lo que se ha optado por analizar. los

-chubascos. Este es un método indirecto porque no identifica con precision el tipo de nicleo -

que entré a la atmésfera,

A continuacion se menclonan algunos de los esfuerzos destinados a la deteccion de rayos -

césmicos ultra-cnergetlcos

En Akeno, Japéﬁ hay un detector con una superficie de 100 kilometros cuadrados, llamado
i AGASA en onde “se colocaron 111 detectores de particulas, cada detector tiene 2.2

dyét.éctb'r LOjot e‘Mdsca (Fly’s Eye), un detector de fluorescencia (que se describe mas
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- La NASA (National Acronautics and S
l«dét»éétqges'd'gmn’de"s Ituras en globo

E nr'élf'participan mas de 200

ﬁsiéo “estadounidense James

de Chicé‘g'o, ky el fisico escocés
Unido [4].

' Diéﬁo ‘prdy'ecto consiste “de dos redes de detectores ubicadas en cada hemisferio, Los
‘ lugares escogidos debian:reunir dos caracteristicas: tener un cielo despejado, lejano de la

luz de la ciudad y ' un 4rea poco poblada. Los lugares clegidos estan ubicados en Argentina
y Estados Unidos. Cabe mencionar que México compitié, junto con Espaila y Estados

Unidos, para ser la sede de este observatorio ¢n el hemisferio norte [4].
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Ig‘Pémpa'Argcnlina y la otra en el
cubnrun area de 3 mil kilémetros

0% eV y abarcando

‘mvﬁyores de 1

Cada detector serd

perara h forma permanente con energia solar, a fin de colectar las

m’) 'ysépakrédos 1.5 kilémetros entre si.

: lanq‘uevs" -de _agﬁd

: 'mdependlente

particulas de-los chubas os Combinando las sefiales de los detectores se podrd reconstruir
el chubasco y a pamr de ahi se podra obtener informacién sobre la particula primaria
|nt:|dentc. es declr, se tcndrzi informacion sobre su masa, su energia y direccion de llegada a

la Tierra [4].

Los chubascos producen luz de fluorescencia como resultado de la interaccion de las
moléculas del aire con las particulas de la cascada. Esta luz podra ser detectada en noches
claras sin luna pof rﬁedio de telescopios opticos de alta sensibilidad. Los detectores de
fluorescencia épuﬁtaréh al cielo en todas direcciones y podran medir cascadas de rayos
cdésmicos con mas detalle que los detectores de superficie. Al establecer la forma -y la

“direccion de Ia fueme de luz se podra determinar la direccion de la particula prlmana e

mdlcar en fomm aproxxmadn el tipo de particula que es y su masa. En la UmverS|dad de

Utah a csto detectores de fluorescencia se les ha llamado™ ojo. de mosca (ﬂys eye)

o porquc el an'e;,lo de los sensores de luz recuerdan al ojo de una mosca [4]
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1.4 COMPOSICION DE LOS RAYOS COSMICOS

El conocimiento de la composicion nuclear de los rayos césmicos puede%prbporciona.r
informacion sobre sus fuentes de origen. Los investigadores pretenden ser. capaces de

establecer si un determinado rayo césmico constltuye un muestr tiplca de material

interestelar, si es” una muestra del material arrOJado en una explostén de supemova osies

resultado de la mezcla de dlversas fuentes. Por otro lado cuando se determma la cantidad

: »dc los elemen!os radlactlvos presentes en los rayos césmicos es ‘posible  determinar el

uempo en que han estado V|a_|ando en los campos magnéticos del medio interestelar.

; ',iEn la Flgura 10 se muestra la composicién nuclear de los rayos césmicos determinadas por
L fSlmpson [14] comparadas con las abundancias nucleares del Sistema Solar. En la figura se

’obst.rvan Ios si gmentcs aspectos

a) ,En ambas gréficas la‘de rayos cdsmicos y la del Sistema Solar, los picos del carbono,

: mtrogeno oxige o hlerro son los mis grandes (después del helio y el hidrogeno).

:como ‘el litio, berilio y boro son mucho mas abundantes en los

b) . Los elementos

* ‘rayos césmicos que en ‘el Sistema Solar.

Eh l0s rayos cosmicos son mas abundantes los elementos que estin entre ¢l calcio y el

_Las caractenstxcas quv..'se mencionan cn (b) y (c) pueden considerarse resultado del

e proceso de ;,eneraclon de niicleos secundarios durantc la propagacion de los rayos

cosmlcos En su trayecto los elementos presentes en los rayos césmicos se fragmentan y

'vdan origen a niicleos con nimeros de masa inferiores.
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Figura 10. Composicion de la radiacién cosmica comparada con las abundancias nucleares
del Sistema Solar. (a) Los datos estdn normalizados al silicio. (b) Los datos estdn
normalizados al hidrogeno. (Tomado de Longair, M.S. (1992). High energy astrophysics.
Volume 1: Particles, photons and their detections, Cambridge University Press, Second

edition. p.278)
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"Célculos basados en las abundancias relativas de'isétopos de heho han,mostmdo que Ios -

La razén'Be/B uega el papel de un reloj césmico que mide el tiempo que hu vnajado un

rayo césmnco desde su.fuente de ongen hasta la tierra, y proporciona - untiempo

e cqmprcndrld de-l 9 »I 00 millones de aiios [2, p.61].
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CAPITULO Il

LA BUSQUEDA DE LA ANTIMATERIA




" 2.1  HACIA LA TEORIA DEL BIG BANG

En 1917 Albert Einstein formulé el primer modelo realista del Umverso y se basaba en su

csta teona el espacxo enel.

teoria geneml de la relatividad, publlcada en 1915, De acu d

sin embar;,o las ecuaciones de la relatlwdad e el umverso se

cl umverso ‘una, ;,ran expanslon o una contraccion. Lemaitre hizo el planlwmlemo de que:

mmnalmenle loda la materia del universo estaba comprimida en un espacio muy reducndo al.

que Ilamo el “supcr dtomo” primordial, y en un momento dado el universo se comenzé a
- expandir. [18, p.80}. B :
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" "En 1965 los radioastronomos At enzias yl Robert W. “Wilson detectaron en sus

con su chuipo, luego pensaron que se debia
e su presencia en los detectores. Hasta que
kdie la que Gamow hablaba. Dicha radiacién
: é.lalidzid se le conoce como radiacién cosmica

el universo ha decaido desde su temperatura

ento por desacreditar esta teoria de expansion
6peso. Y este nombre muy pronto se hizo popular.

iverso se han acumulado desde hace més de 70 afios.

La primera de elilab.gfue'él‘dés
(18, p.88]. o

brimiento de Hubble del corrimiento al rojo de las galaxias

‘2.2, LA TEORIA ESTANDAR DEL BIG BANG Y SUS PROBLEMAS

La teoria estandar del big bang postula que el universo naci6 hace unos 15 billones de afios
(15x10" afios), a partir de una singularidad cosmica, un estado en el que la densidad y la
temperalura" sbn extremadamente altas [20, p. 99]. En un momento dado esta singularidad
comemé a expandlrse No hay teoria alguna que pueda explicar lo que ocurrié en este
momenlo, los c:enuf icos solo pueden explicar lo que ocurrié cuando ya habian transcurrido
lO"_‘ segundos [21, p. 10].
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Dicha teoria se'apoya en varios supuestos [22, p. 35]:

a) Las leyés de la fisica no cambian con el paso del tiémpo y los efectos de la fuerza
de gravedad esuin descritos en la teoria gcneral dela relathldad de Einstein.
b) En sus origencs el universo estaba formado por un gas muy cahente en expansion
: Vformado por particulas en equilibrio térmico. : ;
¢) . El universo era homogéneo desde un pnncnplo y se mantuvo asi a medida que
evolucionaba. -

d) E! universo no tiene centro m ﬁ'onteras

e)" La matena llena todo el espacno 2 5
f) Alo largo de 1a evolucnén del umverso nunca hubleron camblos bruscos en el

estndo de la mm cria 0

Ademas, el modelo stAndar, predice. que debe ser:posible.detecta expenmenlalmentex

~los sxgunentes sucesos [22, p-i35)

b) En eI umverso debe existi radmcnén de fondo‘ de mlcroondas como un

remanenle de fas altas’ lempcrnturas 1n|c1ales del‘umverso Esta predlccton como ya

se mencioné, fue corroborada por Amo A Pcnzxas y Robert W. Wilson.
c) Este modelo expllca la slntcsns de los elcmemos ligeros en los primeros instantes del
big bang. En la actualidad fas abundancias de He®, H?, H'y Li’ concuerdan con

estas predicciones.
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Las diﬁcu}téqéQ de la teoria estandar son varias [22, p; 351y [23, p.23]:

b)

c)v

i energfa

No cxpliéa bie

“caliente debido a la intensa

2

E stem’ E=mc® la materia y la

son mler

contmuado ex

terminado sxeynv

la uniformidad a'gran éscala del universo observable. Por ejemplo,

no exphca bien:la sotropla casi perfecta de la radiacién cosmica de - fondo;

consndemndo que las | partes més alejadas del universo nunca han estado en contacto

f'snco cn ) lmn ‘urs de la expanslon En este modelo el universo evoluciona muy

i rap:do po 0 que no existe ningin proceso fisico que pueda dar origen a dicha

;umfonmdad : y de exxstlr 'dicho proceso deberia propagarse a velocidades mayores

une la vclocndad de |a luz."Como este modelo no puede explicar la uniformidad a

gran escala, emonces la unhza como condicién inicial, es decir: si el universo es

" siniforme desdt. un pnncnplo entonces evolucionara de manem uniforme.

galawuas y supercluslcrc de galaxias. Es por ello que el modelo tiene como condiciéon

- inicial quc el universo en sus origenes tenia un cierto grado de inhomogeneidad.

Tampoco este modelo logra explicar los mecanismos a través de los cuales se

formaron las galaxias.
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d) “No espec:f ica Ia denS|dad de energia del unlverso De acuerdo a la teoria general de

la relauwdad el espacxo es'curvo y su curvatura depende de la densidad de energia.

acuerdo a la teoria general de la relauvndnd al prlncnpx
333G

con un radio del orden de la longitud de Plancl\ (lO uestro umverso'actual:

tiene una curvatura del orden de 10%* cm. Este resul(ado dlﬁere de Ios calculos

tedricos en mas de 60 ordenes de magmtud [20 p. 99}
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TABLA 1

‘Tipo de Razén entre Geometria Volumen Evolucién
universo la densidad de espacial B temporal
cnergiay la
densidad
critica (£2)
Cerrado >1 Curvatura positiva Finito Expansion y
(esférica) colapsamiento
Abierto <1 Curvatura negativa Infinito Expansi6n para
(hiperbélica) siempre
Plano 1 Ninguna curvatura Infinito Expansi6n para
(euclidiana) siempre pero la
razén de
expansion se
aproxima a cero

Tabla 1. Tres posibles geometrias del universo en:funcién del valor de la cantidad Q, la
razén entre la densidad de energia del universo'y.la densidad de energia critica. El valor de
la densidad critica depende de -la razén'a'| ’que se expandc el universo. (Tomado de A.
Gtith and P. Steinhhardt, “The’ inflationary” universe™;-Thé New Physics, edited by Paul

Davies, Cambndge Umverstty Pre G n; <l989 p.-38, Figure 3.3) L

) Existen también discre observacxones en lo que respecta al i

tamafio ‘del  uni s actualcs muestran - -que el. umverso‘

paruculas elemenmles.kl’or olro lado si'se”

consndera un ta aﬁo cnal dcl .universo de, la Iongnud de Planck y una dcnsxdad

de pamculas u,ual a la densidad de Plnnck al utlllzar la teoria estandur se puede -

calcular la cantidad de paniculas elememales que puede contener dicho universo, el

v . Las unidades de Planck son aquellas que se pueden construir utilizando las tres constantes

fund les de la leza: G (la gra ional), ¢ (la velocidad de la luz) y h (la constante de
Planck). La combinacién ~G/hc'  tiene unidades de longitud y vale 107 cm, y se conoce como longitud

e’ Planck. Del mismo modo, la combinacién NGIhe? tiene unidades de tiempo y equivale a unos
5x%10™ scgundos y sc conoce como fiempo de Planck. Por ultimo, la combinacion Jhic/G  tiene

'unidades de masa y vale unos 5% 1073 gramos.
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g)

h)

rcsultado es de una a lO particulas elementales, lo cual evndememenle esté muy

lejano de los valores reales [20 P 99]

Tampoco esta teoria logra explicar por qué en la actualidad hay un numero ncto de
bariones en el umverso Cuando se considera que en los inicios del umverso habln

una simetria baridnica, es decir, el nimero neto de bariones es cero El numero de

bariones de un sistema se define como el resultado de dwndlr:por la dlferencm

entre el nimero total de quarks que contiene el sistema V‘m‘énbsjel nimero de

antiquarks. Los protones y los neutrones tienen tres quarks 'y los anuprotones y los‘

antineutrones tienen tres antiquarks. Sin embargo, se ha encontmdo que en nuestro

universo actual némero de bariones / fotén = 107° o 10'3 [24 '

El modelo estdndar predice la existencia de: paniculas supetmasnvas on carga

magnética, es’ decir, de los llamados monopolos magneuco stos monopolos :
pueden tener aproxnmadameme 10% veces la masa ‘de't u proto (c rcn de 0. 00001 '

mg) Los monopolos aparecleron en. epocas muy tempranns de la evolucnon del

‘_en'l tuahdad debenan ser tan abundantes como los protones Esta

7’ cantldad tan grande de monopolos magnéticos originaria un cambio en la densidad

'? ¢ em’, haciéndola mayor

actual de matena del universo que actualmente es de 107
en’ 15 ordenes dek magnitud. Lo que alteraria por supuesto ¢l destino del universo

20, p. 99].
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»En la Flg,ura 11 se ilustran algunas de las dificultades del modelo estandar del unjverso y se -
.compamn con el modelo inflacionario (que se exphca maés_adelante) 104 segundos

despues del big bang. En la gréafica de! mclso (a) de Temperatura vs. Tiempo se muestra

fpara su compamclon ¢l punto de ebulllcnén del agua (373 k) y la temperatura en el centro ' ‘
'?de una estrella tipica (107 K). En el |nC|so (b) se representa la grifica de Densidad de e

k energla vs. Tuempo en la que se han mdlcado como rcferencm la densidad de energia delkf"’-' k

B agua (102" Jm?) yladeun nucleo atémlco (1035 Jxﬁ ). En el inciso (c) se muestra la grafica
cdela dimensién del espacio. Se representaron dos lineas para cada modelo. Una de ellas
: muestra la evolucnén espaclal del universo y la otra muestra la distancia al horizonte del
jkumverso (la- dlstancta 1otal quc una seﬁal luminosa pudo haber recorrido desde el
‘naclmlento del universo. En- el eje del tiempo se han indicado algunos eventos
'mgmﬁcatwos La letra A indica el tiempo ‘de transicion de fase que predicen las teorias de

L umf'camon En el modelo mﬂaclonano se observa que existe una prolongacién del tiempo

de transxctén de fase. Este periodo se denomina “era inflacionaria” y se indica con una
o banda oscura En dicho periodo el umverso sufrié una gran expansion. La letra B, en la

L banda de color claro, reprcsenla el periodo en el cual se sintetizaron los nicleos atémicos

mas lu,eros y la letra C mdlca el uempo en el que el universo se volvié transparente a la

_ radlacxén elcclromagnctlca
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Figura 11. Evolucién del universo de acuerdo al modelo estandar y al modelo inflacionario
después de 10 segundos después del big bang, (a) Grifica de Temperatura vs. Tiempo en
la que se muestra para su comparaciéon el punto de ebullicion del agua (373 k) y la
temperatura en el centro de una estrella tipica (107 K). (b) Gréfica de Densidad de energia
vs. Tiempo en la que se han indicado la densidad de energia del agua (10*° Jm™) y la de un
ntcleo atémico (10%* Jm™). (c) Gréfica de la dimensién del espacio. Se representaron dos
lineas para cada modelo. Una de ellas muestra la evolucién cspacia'l del universo y la otra
muestra la distancia al horizonte del universo (la distancia total que una sefial luminosa
pudo haber recorrido desde el nacimiento del universo). (Tomado de A. Guth and P.
Steinhhardt, “The inflationary universe”, The New Physics, edited by Paul Davies,
Cambridge University Press, Great Britain, 1989, p. 36, Figure 3.1).
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2.3. TEORIAS DE LA GRAN UNIFICACION

Estas teorias estin basadas en la fisica de las particulas elementales. Postulan que en un
momento dado el universo pasé por un periodo inflacionario. Es decir, que en el tiempo
que va desde los 1077 s de vida del universo hasta los 107 s (d‘esp‘ués del big bang y del
tiempo de Planck), el universo sufrié una:expansién sibita de una magnitud tal que
“aument6 su tamafio aproximadamente 10% veces. Se. h’a_'a‘ﬁmiado que el verdadero big
bang oéurrié en este periodo y la'‘expansion inicial a su lado es bastante insignificante. Para
tener una idea de la magnitud en la que creci6 el uﬁi\;érﬁo si suponemos que inicialmente el

' . umverso “tenia el tamafio de un atomo, después de la inflacién alcanzé el tamafio de una

'galaxla [21, p. 12].

La pnmera versién del modelo mﬂaclonano npareclé en 1979 y provino del ruso Alexel A,

Slarobmsky del lnsmulo de Flsxca Teénca L. D. Landau en Mosci. Este modelo era muy ‘

;compllcado (se basaba en las anomalias de ln gmvedad cuantlca) y no exphcaba como:.

f‘ulmcno la mﬂacnén [20 p:101);

fEn 1981 Alan
de edad po

i teona de:

4 Andrex Linde del’ lnsmulo e fisica: .‘Lebedcv en

. Moscu,,pr - modela la evoluc:on del umverso como una serle de
1 cion do a esta ldea, a mcdlda que el universo se expande y enfria,

rmas [20 'p‘ 1011

" "se condensa'end

La mﬂacxon ocurre cuando el | umvelso esui en un estado inestable de siiper-enfriamiento. El

bumverso que ‘se. obtiene- después de la inflacién es extremadamente inhomogéneo [20, p.
101 ]
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_Estas  teorias buscan unificar las fuerzas conocidas: electromagnética, fuerte, débil y
gravitatoria. Para unificar estas fuerzas a pesar de las diferencias, los fisicos introducen los

llamados campos.

’ Toda panicula elemental va acompaiiada de campos a su alrededor, con los que mfluyer.

‘vsobre otras particulas; el campo magnético y el campo gravnacmnal son dos ejemplos de'

campos El campo es una concentracién de energia, ya mvel alémlco es_ energ(a esui

" _cuannzada en paquetes que, a SU vez, son otras part[culas elememales De hecho existen

s de paniculns elementales: los fermlon e sonv las pam’culas que forman la-

’malena electrones protones, neutrones, etc) y lo sones que son las particulas que

'mcdlan fas  interacciones: ‘los fotones nla mteraccnén electromagnética, los
~bosones W' y Z en las mtemccnones dé es, los gluones en'la fuerza fuerte y los gravitones

median en las interacciones gravxtncno es.

Los fisicos Steve Weinberg y Abdus Salam ‘mostmron que las interacciones débil y

electromagnética son  una: manifestacion; de ‘tina sola interaccion: la - electrodebil.

Analicemos esta unifi cacnén Ambas uerzas_se ejercen a tmves de paniculas. los fotones

de la fuerza electromagnétlca Y los bosones-W.y Z-de la»fuerza debxl Estas particulas son‘r )

muy diferentes: el foton no uene masa y los bosones Wy Z'si la tienen.: Pero Wembér;, y. 5

Salam demoslmron que la masa "de los bosones W,y Z se debe a un 'mecanismo pamcular,

»pero sin esa masa las fuerms déblles erian indistinguibles de: las electromagnéticas

. La ldea baswa es que las pamculas w y Z se vuclven maswas por mcdlo de un mecamsmo .

- propuesto por ‘el fisico inglés Higps, De acuerdo a su teoria, el espacio esta fleno de un

'Vcampo equlvalentc de particulas bosones. Bajo ciertas condiciones el llamado “campo de
~Higgs™ cede parte de su energia a las particulas W y Z para que ¢éstas adquieran su masa. El
‘campo de Higgs también interacttia con las particulas normales, pero con una intensidad

muy débil, por lo menos como para ser detectado experimentalmente [23, p. 23],
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EI campo de nggs lransﬁere masa a Ios bosones W Ly Z umcamente si. la temperatura del

medio es mfenor a. lO"’ kelvin, Es decir, por cncnma de esa tempcmtura esos bosones ya no
poseen masa y son mdxstmgunbles de los fotones‘ por Io tanto desaparece toda dlferencm

vkentre las mlemcclones electromagnéticas y deb|les [23 p. 23]

©A ra{z del éxlto de la teoria de Wemberg y Salam algunos ﬁsucos empemron a especu]ar si v v

e pucde umf icar a las mtemccnone electrodéblles con la fuerza fuerte, pam ello elaboraron‘

'transﬁere .masa-a:las’ paniculas X. Esa temperatura es del orden de 1017 kclvm A esta

- temperatura la interaccion f:uerte es indistinguible de la electrodébil, consiguiéndose asi otra
" unificacién [23,p. 23]

"Es decir, _la'teoria supdne que inicialmente todas las particulas son ligeras y hay pocas

: difefencn entre ellas Las diferencias aparecen después, cuando el universo se expande y

- se llenn de vanos campos. El proceso por el cual las fuerzas se separan se llama

‘.romplmlento de snmctna El valor del campo escalar que aparecce en el universo esta

: :determmado por la p051c|6n minima de su energia potencial [20, p. 100).

: En lds ph'meros instantes de vida del universo las fucrzas electromagnética, fuerte y débil

o ; ';ki;'s‘tabayn unificadas y formaban un sdlo tipo de fuerza. Esto es porque la fuerza fuerte se

hace menos intensa 2 altas energias, mientras que la fuerza electromagnética y la fuerza
débil se hacen mas intensas a altas energias. De manera que a una determinada energia
(muy alta) estas fuerzas deben tener la misma intensidad y deben ser aspectos diferentes de
una fuerza Gnica. La energia de la gran unificacion es del orden de mil billones de GeV, en
la actualidad en aceleradores terrestres se alcanzan energias del orden de cientos de GeV,

pero sc espera que en un futuro cercano se alcancen energias del orden de los miles de
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» GeV A esta e ergia las diferentes pamculas de espin '/z (como quarks y electrones) serlan"

tamaﬁo dcl universo crece

parn én del universo y aumenté su tamailo muy rapidamente. Es el periodo de la
mﬂac:on propucslo por Guth. De acuerdo a su teoria, el campo de Higgs cedié su energia
" para formar la-masa de los bosones X, los cuales decayeron ripidamente y formaron

5 ‘pmjliculas mas ligeras.
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ala temperatura) [25 p g 60]

En la pa'né inferior déféchzi se puéde observar que nuestro sol se formé aproximadamente

hace unos 5 blllones de aﬁos Un poco antes el universo era pricticamente un infiemo pues
tenia la tempemtura del punto de ebulllc:én del azufre, unos 445°C. En la grafica se puede
observar que los étomos se fonnaron cuando el universo contaba con 300 000 afios de edad.
‘Antes de ese Uempo el umverso era ta.n callente que los nicleos no podian mantener unidos

-a los electrones Cuando no exlstian los atomos el universo era opaco, la materia y la

radiacion estaba muy aglomerada os electrones y los fotones chocaban consmmemente

enlre sie lmpednan su hbenad de movxmlcn(o debido a esto, los fotones no podian viajar

en linea recta, el resul(ado erd - una especne de niebla de radiacién que hacia que el umverso; e

fuera opaco. Cuando a temperatura disminuyé se formaron los dtomos y una vez que 105»
electrones quedaron umdos a los nicleos, los fotones pudieron circular Ilbremente y _eL
universo comenzé a scr transparente, Las estrellas y las galaxias existieron en elkpie:riod‘c‘i'
que esta localizado en la parte inferior derecha. Asimismo los nicleos de helio se formaron

cuando el universo tenia unos cuantos minutos de edad [25, p. 60).

Antes de eso, cuando el universo tenia unos 10™* segundos de edad, y debido a ia energia
liberada por la-inflacion comenzaron a producirse una gran variedad de particulas en el
universo. Se trataba de una especic de sopa de particulas primordiales, unas de ellas
existen actualmente, otras se desintegraron y se convirtieron en varias particulas y otras

mas se aniquilaron y ya no existen en la actualidad. Entre las particulas que se formaron en
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ese momento encontmmos alos »quarks {(que fonnan a los prolones y neutrones)Aque

e consmuian aprommadamenle el 56% del total de particulas

los gluones eran el 16%, los )

leptones (como los electrones) eran el 9% del total de particulas; los bosones w y Z :

¥ Mconsmuian e] 9% Ios neutnnos 5%; los fotones 2%, los gravitones el 2%; y fi nalmente

: o los bosones X, bosones dc Higgs y monopolos magnéticos, WIMP's, cuerdas césmlcas y :

k-’"agu_)eros negros pnmordlales constituian el 1% de las particulas [21, p. 14] y [25, p. 60].

T/K Energy
1016 1 TeVv

1013 1 GeVi—

e Parlé"ﬁe

" 1010 1‘MeVr—-V_Era_

Soup time

Eracf
Astronomy

Hotas HV

n forms
-Todoy

>107 1keV Nuclsar
Era
: '0" Abmic —*
Era
‘ ‘,0, [ N

Figura 12, Grifica de_Teinpemtura del universo (y energia de las particulas) en funcién del

tiempo. En la figura se muestran algunos eventos relevantes como la formacién del sol y el

periodo en el que se formaron los dtomos. (Tomado de P. Kalmus, “Particles and the
universe” Phys. Educ. 34 (2) March 1999, p.60)

La teoria del universo inflacionario resuelve muchos de los problemas del modelo estandar
{21, p. 12}

después de haber nacido.
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b) Por 6"0 lado, explica rﬁuy bien la uniformidad a gran escala del universo actual.

<)

d)

Incluyendo la isotropia de la radiacién de fondo. La inflacién expandi6 cada regién
del universo. Nosotros estamos en una de estas regiones y por €so nos parcce tan
homogéneo. De no haber ocurrido 1a inflacién el universo tendria regiones distintas

entre si puesto que cada parte de él habria crecido de forma muy distinta.

La inflacién produjo toda la masa que existe en el universo. Como se explicard mas
adelante, antes de la inflacion las 4 fuerzas fundamentales de la naturaleza
(gravedad, fuerza fuerte, fuerza débil y fucrza electromagnética) estaban unidas
como una sola “saperfuerza”. El universo tenia en ese entonces la energia suficiente
para fabricar aproximadamente | kg de materia. Durante la inflacion seguian
apareciendo pares de particulas-antiparticulas. Al final de la inflacion se produjo la
separacion de las cuatro fuerzas y como resultado se desprendié una gran cantidad
de energia que separ6 la materia de la antimateria y la masa del universo se

incrementé desde 1 kg hasta los aproximadamente 10°* kg de la actualidad.

Como ya se m;:hcioné, durante la inflacién, el universo aumentd de tamaiio en

unas 10 veces su tamafio inicial. Este crecimiento resuelve

aproximadament

: problemas de la teoria estandar. Por ejemplo, nuestro universo
aparece plano y.uniforme debido a que todas las inhomogeneidades fueron estiradas

veces. La densidad de los monopolos magnéticos se diluyd

exponencialmente,” El universo es tan grande que sélo podemos ver una muy

pequeﬁa f;rzicé:i'(')n de él. Esta es la razon por la que el universo observable parece

" plano. Un @qrhnﬁo inicial del universo de 10 cm es suficiente para producir lo

&)

que obscrvamoé ahora {20, p. 101].

La inflacién explica también el origen de las galaxias. A medida que las
inhomogeneidades iniciales se diluyen, la inflacion produce nuevas
inhomogeneidades. Estas inhomogeneidades provienen de efectos cuanticos. De
acuerdo a la mecanica cuantica, el espacio vacio no estd completamente vacio, esta

lleno de pequefias fluctuaciones cuanticas, que pueden observarse como
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ondulacmnes de los campos ﬁsncos En un universo. mﬂaclonano la estructura del

vacio es més complicada, porque la mﬂacnén estlra muy répldo las ondulacxones

Una vez que las ondulaciones son lo sufi cientements largaS' omlenzan ‘a “sentir”

la curvatura del universo. En este momento se detlenen deblds ala v:scosndad del

dlsunlos en fcrentes Iugnrcs del cielo. Esta no-uniformidad fue verificada en 1992 por el

i - .,ﬁsatehte COBE (Cosmlc Background Explorer) {20, p. 102].
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2.4, LXAUSENCIA DE LA ANTIMATERIA

. La ausencia de la anumatena es uno de los mayores enigmas de la cosmologia. La tcoria

'esténdar poslula quc en Ios inicios del universo se habia formado la misma cantidad de

kmatena que de antlmatena Pero las observaciones revelan un dominio de la materia sobrc :

‘se estanan amqullando al hacer contacto con la materia y se produciria un ﬂuJo ‘constante "
de rayos ;,amma Algunos cxentif icos plensan que este es el origen de la actmdad en los}f R
nicleos galticucos y en Ios cuasare f Sm embargo las observaciones de rayos gammn en el .

rango de MeV han revelado que no hay cantldndes lmportantes de anumatena dentro de la'ji o

algan mecamsmo a ot

los supercumulos [1

la mversuén del Uempo (T) Emste ’:as para particulas y

P. c ; la imagen especular

anupnnlculas Existe S|metr|

se conserva la i “de las interacciones fundamentales en la combinacion de las 3

transfonnaclones (tcorema CPT) La asimetria entre materia y antimateria en el universo

debe eslnr relaclonada entonces a una violacién de alguna de estas simetrias discretas [26,
P 21]
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“En 1967 Sakharov observé que la unica forma en que se pucde tener a evoluc:én de un

umverso slmétnco a uno asimétrico," requlere que se presenten los mgulentes ‘elementos:

e ha obtenido

de 'fuerza para

o snmetria CP se wolaba en la desintegracién de los mesones K,,
K r . Ke—d A Ke-alv
donde I es un leptén (un electrén o un muén). Nuevamente, la ausencia de antimateria en el

umverso observable y las, condlcmnes de Sakharov constituyen la otra evidencia que se
lcne dt. la vxolacxén CP[26; p 21]

Las leonas de umf'cacu‘m postulan que la total ausencia de antimateria, y la ausencia de

anumatcna es consecuencia del rompimiento de la simetria T. Sin embargo, estas teorias

. _requxeren de la existencia de monopolos magnéticos y neutrinos masivos que no se han

QbSeWado hasta ahora. Explican que el rompimiento de la simetria T en los inicios del
_universo establecié diferentes signos de simetria CP en diferentes regiones del espacio. El

universo puede ser simétrico a gran escala, pero la ausencia de antimateria puede ser un
fenémeno local [26, p. 21).

~Las teon’as de la unificacién explican bien la no-conservacion de la simetria baridnica. De
acuerdo a estas tconas el agenle que media es un boson de Higgs X muy pesado, de masa
: comprendlda entre 10"’ y 10"‘ GeV c? (no se ha encontrado todavia) [24, p. 304].
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: Dado que no se conserva la 5|metria baridnica entonces el protén debena ser= mestable,

V alguna.é teoriasv dc umf caclén dan aproximadamente un tlempo de decmmlemo del protén

de aproxlmadamente On‘l aﬂos (mlllones de blllones de-veccs la xlstencm total del

Nuevamente ldentl

antlnucleos rcqmere de: tecnlcas de deteccnén muy premsas Estos temas se tratan en Ias

. sngmentes SGCCIOHCS
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3.1 OBJETIVOS DEL AMS

El AMS (Alpha Magnetic Spectrometer) es el pnmer delcctor de su upo que va a estar en el

espacio. Tiene una capacidad de deteccion muy grande que supera en sensnbllldad en 405"

ordenes de magnitud a tos detectores actuales [27 P 335]

Los objetivos de este experimento son [28, p.ll 9]’,1 (29; p.245),130, p4611y (31, p272)

= a) ¢ 'La bisqueda de antjmateria en el espacio.
EI AMS tiene muchns probablhdades de detectar nucleos de antimateria por. dos razones_

veces superior a la de los:

os rha_sta ahora y por ofro klad}o, 'e AMS va aestarenel espacxo un’

idencias de materia oscura en el universo.

! linan 1a masa de una galaxia tomando como referencia cl

j’mowmlento de las nubes e ‘gas alrededor de su centro. Sin embargo, los datos que han

oblg,mdo resultan se mayores que el conjunto de cstrellas, gas y polvo visibles. La
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3.2 DISENO DEL AMS
3.2.t EL AMS-01

El primer prototipo del AMS consistio de cmco elememos (vcr Flgum 13): un’ iméan

permanente de Nd (neodimio)-Fe (hlerro)-B (boro) quc rodeaba a sels capas de tracker de"

silicio de alta resolucion espacml que estnban a su vez entre"cuntro planos de un snstema de

'cemelladorcs que median el uempo de vuelo (Tlme of Fll ght scmnllator TOF) Un 5|stema

) f‘de cente"adores dc anu'

- contaba‘ tamblén con un detector de Cerenkov de estado sélido.

Time of Fllght
Scintfilators

TOF
Electionics Silicon

Ladders

Tracker
Honeycommb
Electronics Suppont

crate
Monitor and

Control
Comypiuter

NdFe B N.oq'l Blocks

Pesmanent
Magne!

Figura 13. El detector AMS-01 (Tomado de B. Alpat, “AMS (Alpha Magnetic
. Spectrometer) experiment for antimatter, dark matter search on International Space Station
- Alpha“, Nuclear Physics B (Proc. Suppl.) 54B (1997), p. 336.) )

_:v:kEl 1mz’m determmo cl poder de anéhsls del espectrometro (ver Figura 14). Su construccién

‘reahz ‘usando “1os: vances ‘més recxemes de tecnologia de materiales para imanes

E 'r:"pennanentes El lman del’AMS-01 tema forma cilindrica, un didmetro internode 1.115my

una altura de 80 cm y un peso dc 1900 Kg. Consistia de 14 pequeiios imanes pegados entre

o4 TESIS CON
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’mcldenclas se encontraba en-las paredes mtemas del lmén y




si y hechos de un material magnético de Nd-Fe-B. Los imanes fueron enfriados a 1.8 k por
medio de un novedoso sistema criogénico que empica helio superfluido. Los imanes
estaban dispuestos en un arreglo tal que producian un campo magnético bipolar (de 1500
Gauss) perpendicular al eje del cilindro y confinado al interior del magneto. Las particulas
que entraban a lo largo del eje del cilindro experimentaban una deflexion perpendicular a su
trayectoria, debida a la principal componente del iman. En el centro del sistema, el campo
magnético cra de 0.14 Teslas. La trayectoria que sigue una particula en el campo magnético
es lo que permitio a los investigadores determinar la carga de {a particula {31, p.274] .

Figura 14. El imén del AMS-01. (a) Se muestra la geometria del imién que emplea el
AMS-01. (b) Hustracién de los 14 imanes pegucfios del AMS-01.
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‘A _continiacion sé'déséribg:n con.mas detalle algunos de los sistemas de deteccién del-
AMS-01 que se ilustran en la Figura 15:

Pt Trapectory

e e e e, S ¥
EEEEEEISETTS s
& T3 0% 13 K3 62 3 0h G i s AL Uy

Figura 15. Se muestra un esquema de la seccion transversal del AMS-01 en la cual se
puede observar el iman permanente, el tracker, los detectores de tiempo de vuelo TOF (time
of flight), el detector de Cerenkov y los contadores de anticoincidencia ACC. Se muestra
también el sistema de coordenadas del AMS, que es el mismo del Discovery en el vuelo

STS-91. El ¢je X apunta hacia fuera de la zona de carga de la nave y el eje Z apunta hacia
la cola de fa nave.

a) El tracker (tiras contadoras)

El objetivo del Sistema de Trazas (tracker) de: Slhcno del AMS-01 era medir el vector de
momento de la particula cargada el sngno de la carga, y proporcxonar mcdxda.s del valor

absoluto de la carga [Z{

L‘a trayectoria de lés paﬁicﬁlas

: tracl\er formado por sels p no.
Estas : uras esmban elé"'

el borados ~dc mlcronms detecloras de‘snhcuo

ente umdas -de ‘manera que formaban “medios

‘escalones Aprox

4 B 7 pares de ‘medios escalones” formaban un

del t cker s rcallzo un monitoreo continuo con un sistema de
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“tiras  permitieron la medida sxmullnnea de las coordenadas X yY. Las co ) de}ladas se

b) Contador de Cerenko

. etecmén adlclonal
'icncuentra en In pane inferior:del AMS-Ol El contador de Cerenkov consistia de 2 placas

de aemgcl acopla as 6

' ‘Conslltuyen cl tem

- dos componcnlt.s

Iéser mfrarro_[o Duranlc el vuelo el paso de paniculasvsobre el tmcker fueron medldos con," SO

‘una precnsxon de ~10 umen la direccién de Y, y de ~30 um en las dxrecclones X’vyVZ Las

" determinaron por comparacuén de las lecturas de nms adyacentes. Las seﬁales al zilogas de ’

todas las uras se almacenaban para su digitalizacién posterior. El tracker tamblcn i

la magmlud de la cnr;,a ]Z| a traves de medidas multiples de pérdlda dc e‘ ergia [

p. 336]

que podia hacer que el detector c "nfundxera una panicula con

cumehtck cada unade | mpor | m [32, p. l66]

cj ‘Los centelladores del AMS;OI :

‘de esta tesis. El sistema de centel 86}e§ del” AMS-01 tuvo

Ty El éiﬁtema de’ti’empo de vuelo TOF (Time of Flight) proporcioné el primer nivel
S de tﬁggcr o disparo de - cste cxpcrimentb cuando una particula -cargada
atravesaba el detector. Es el que inicié las lecturas del tracker y junto con él

determind la velocidad y 1a masa de la particula {26, p.23].
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Este detecto era un conlador de Cerenkov de umbral, Este delector se



La mformacxén que reglstraba el TOF mmblén proporcxonnba na mednda de.

Esto se debe a que existe una relamén entre la Z de la particula'y la cantldad de luz'

que producen los centelladores. En el s:gulente capftulo se dlscuten los modelos que .

exlsten para entender esta * r&spuesta lummosa

: parcdes del lmnn y Ias cstructuras de sopone, wles pamculas podnan crear
'confuslon en Ias medldas del TOF lmclcndo que ‘un’ nucleo de materia se

'ldemlf cnra como de anumatena El sxslema de anucomcudencms estaba

: protegdo e particuias de baja energia (de algunos MeV) con paredes delgadns
de fibra de qarbono (LEPS) [32, p.158].
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e)

d)

racker, constituido por tiras contadoras de silicio,

détei‘qﬁmaba rapldamentélla pai'ga de la particula.

El tercérsnstcmaQ el sistema de trigger, proceso las sefales de los centelladores

) TOF“yfdie‘Izis ﬁms contadoras para determinar si habia pasado por el AMS una

. particula “interesante”, es decir, un antimicleo, por ejemplo, y si asi habia sido,
; e A y

iniciaba la lectura del tracker.

“Por Gltimo, ¢l detector de Cerenkov sirvié para corroborar la direccion en que la

particula atravesaba'el AMS .
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““Durante. su construccnén, Ios componentes del detector estuvnemn somendos a muchas

pruebasl* de' calldad espacml (aceleracion, vibracién, vacio: térmlco ; lmkerfekrencla’

electromagnéuca y radlacwn) Durante el vuelo el detector estaba l calizado en l.&ijzyck)jna de

) il+5| 7 [,rados Anies de su acoplamiento con la estacién espaclal MIR la -nave. éstabav
i onemada de modo que el eje Z del AMS-01 formara 45 grados con el cemt Durame el »

L /',acoplamxento la orientacion estaba determinada por los requenmxemos de la MIR y fue—
muy “variable, Después del acoplamiento la onentac:én se man(uvo dentro’ l 2 y 40 grados

con el cenit. Poco antes del descenso de la nave, ésta se g1r6 y s¢ orientd hacxa el nadlr
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3.2.2. EL AMS-02

El AMS-02 tiene otros detectores adxcnonales en comparacxon con el AMS-OI (ver Flgura~

16). Todos estos detectores le pcrmmran' 'I AMS umenlar la épacndad de |dent|f caclén R
de particulas en la region de altas energ | S Sig
122]:

tnmblen permitird aumentar la

; bapaéi@é de AMS d , culas

Por otro lado el tracker estara fo p anos de silicio (el AMS-01 tenia 4 planos
B umcamentc) para tener una mejor rcso scion. Otra diferencia importante es que el iman del
AMS- 02 noes permancme sino que funcxonn con bobinas superconductoras enfriadas con
hello Esto p-..rmne ‘tener: un campo magnéuco mayor y, por lo tanto, aumentar la

sensibilidad para particulas de alta’ energia.
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Figura 16. Esquema del AMS-02. (Tomado de J. Alcaraz et al. “The Alpha Magnetic
Spectrometer (AMS)” , Nuclear Instruments and Methods in Physics Research A 478
(2002) p.121).
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TERCERA PARTE

CAPITULO IV

MODELOS DE RESPUESTA LUMINOSA DE LOS CENTELLADORES.
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o 471 7 FNTERACCIONES DE LAS PART[CULAS Y LA RADIAC!ON CON ‘LA

e El funcnonamlento de un detector estd determinado, principalmente, por la manera en que la :

= rad:ac:()n mlemctua con la materia que lo forma. El conocimiento de estas lmeraccmnes es
o necesano para hncer un disefio experimental adecuado, asi como parn 'hacer lns

correccnones necesarlas a los datos.

A su paso por el material, la radiacién puede producir diversas efectos [33, p:38]

a) lonizacién de los atomos del medio

b) Transmisién de energia al medio, produciendo calentamlento del matenal

c) Excitacion de los atomos del material, de manera que estos a su vez en eI proceso de.

' blen . "electroncs

desexcitacion emiten radiacion (rayos X, ult.ravxoletai etc)

secundarios que, a su vez, producen lomzacxén

d) Modificacién de las propiedades del sélido, produmdo por despluamlemo de los‘
atomos de la red cristalina del material. :

e) Reacciones quimicas entre los dtomos desplazados o ionizados

Enla construcc:én de detectores de particulas se aplican estos procesos. En esta seccién nos
ocuparemos del pnmero de los procesos. Este proceso es importante entre otras cosas,
porque la lommmén que producen las particulas a su paso por un detector puede ser usada

para medxr el‘ ﬂ‘u_|o de particulas que inciden en él.

- 4.2 ECUACION DE BETHE -BLOCH

.Cuando las paruculas atraviesan el material absorbente pierden energia al transferir su
: energla cinética a las particulas del medio; esto se debe principalmente a las colisiones
astgc&s e ineldsticas con los dtomos del medio lo que da origen a la ionizacion de estos
timos. La mayor pérdida de energia se debe a colisiones con electrones (pues son mas

:’abundantes). Todos estos procesos hacen que gradualmente la particula incidente se frene.
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) Antes de hacer un anéhsls detallado es importante considerar algunas caracteristicas fisicas

f'del proceso Consnderemos el caso de una colisién de una particula de masa M y velocidad

‘v'con ‘un electrén estaclonano‘de masa m.. La particula cede al electron solamente una

]

'pequeﬁa fraccuén de su energia cmétlca En la aproximacion no relativista, si se tiene una

colisién de frente y deramos a las particulas como esferas, el electrén adquiere una

velocidad mzixlma me or 2v en ‘una colisién eldstica. Entonces la energia cinética de la

: particula es menor a‘ (2v) = 2m v?, ya que m,<<M. En el caso relativista esto se

transforma en: 2m v 5 en donde 8 es el factor de Lorentz. En colisiones reales en donde

la mtemcclén mvolucra a los campos electrostaticos de las particulas, la particula incidente

g plerde poca eneq,la en cada colision y practicamente no es desviada.

: r_fEl poder de ﬁ'enaa'u del material se denota como ~dE"/ dx y representa la pérdida de

kenergln de la panicula mcndente por umdad de trayectorm La notacién toma en cuenta que

el camblo de energ,(a de la panfcula que atmwesa el matenal es negativa. Las unidades

sL’m dadas en [MeV / cm] si el cspesorx esta expresado en cm, o bien estan expresadas

’traycctona pam'c .a lncndente permanezca practicamente sin cambio, se puede
considerar, que se trata de una trayectoria recta. Ademads, se trata de una particula que se
‘ vmueyve a gran velocidad por lo que los electrones pueden considerarse en reposo. Se hace la
shpbéicién de que los electrones estan libres y distribuidos uniformemente, existiendo N
electrones por cnr’. Esquemiticamente se puede representar la situacién como se muestra
en la figura 17. El parametro de impacto entre la trayectoria de la particula ze y el electrén

estd dada por b.
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=o-La panlcula ze; se mueve con velocldad v en una trayectonaﬂrecta Cuando pasa por Ia '
5 cercanla de un eleclrén actun una fuem de Coulomb entre ln particula yel clectrén
’ Fi=ze/ r’

O bien expresada en términos del campo éléctﬁ::o L‘ (=F/e)

) Figura l7. Trayectoria de Iavpanit/:ulay::ke cuando,inc‘idek en ﬁh‘maierial.

I“_.Ztivene dos componentes: Fy

Como se puede ver enel dlagrama de la f'gura 17, 1a fue;

igura 18se representa la trayectoria de

“una panfcula en un ‘materi utl lzando un cllmdro
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Figura 18. Trayectoria de un

Las lineas de fuerza de cam

teorema de Gauss seﬁala q

asi, se tiene que:

¢ IE_L 2nbdx= 4‘1:: e
21:17!1:1 tlr =dJdre

= o - dme _2ze
4 276 b
por lo que Lo
2ze) . 2z¢?
=2 | Ede=~<| == 1
P f o v[‘b‘)’_vb m

La particula incidente cede al electrén una energla cinética, dada por:

y; P2 ‘ﬁi——- !2&(3)2 = 222(,"‘ (2)

2m, 2m,(vbf  m b
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<A contmuacnén calcul emos la pé ia total de la particula incidente. Si N, es la

den5|dad de electrone la cantidad de’ electrones que hay en una longitud dxentre by db es

‘N, a'V donde dV es el elemento ae volufnen y dV =2 mbdbdx

V, dV = 22N, belbes @)

La pérdlda de fhé{gm rl ﬁgbit‘ud de -trayectoria es la energia cinética 7. cedida a los
" electrones :
s -4E = T. N.dV

: La pérdlda de energla toml es [35, p.54]:
-AE = | T N. dV'={ T. Ne 2mbddbex

entonces

222
—2:wh£" zbzbdb
4;::2e‘N b dlby 7
mv? Mb
_41: ‘l IL_.
myv? b,
dE o
—_—=2 T,bdb
- :erd
Asi : S .
_g£ AN, i‘nb,‘,‘“_
STl T maR b

@
Valores muy grandes de el pardmetro de irmpacto, b, no tienen sentido porque el electron
adquiere muy poca energia, si el electron estd ligado las fuerzas de amarre son mayores
que la fuerza coulombiana y no hay ionizacién. Cada electrén en un dtomo tiene una
energia minima de excitacién que puede aceptar. Esta es la energia necesaria para llevarlo

al primer estado atomico no ocupado. Si se denota por I la energia minima de excitacion
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Como ya vnmos de acuerdo a la fisica clés:ca (no relauvtsta) la dlstancm de acercamlento

b,,,,,,, ocurre cuando la energia potenclal electrostanca de mteracclén entre Ia pan{cula e y' '

el electrén es lgual ala energla méxlma que ‘transfiere la pan(cula al electrén que es [37
29] o ~

". Entonces

Y por lo tanto

(6)

‘V:Fel factor. logariimico de la ecuacion (4): In :"T"" ;‘puédeﬁ ser .

Las ecuacionés.(5), (6) B
. .. . H - min

utilizadas para obtener una estimacion de la potencia de frenado. De hecho, con argumentos
mecénico cuAnticos mas ﬁ'gurosos, es posible aproximar el factor logaritmico de la

ecuacion (4) a:

@)
que difiere por un factor de 2 del resultado que se obtienc al utilizar la teoria semi-clasica y
las consideraciones anteriores sobre los limites del pardametro de impacto [36, p.165].

Ademas 2m,v’ es la energia cinética maxima Tee que pucde transferirse a un electron.

79




“Por lo que la’ecuacion (4) puédcfescﬁbri"l‘se’érdfhé: o

-—dL‘ 47::2e‘N,l 2mp?
dx‘n,.‘mv e

@

Anallzando la expresnén (8) se observa queb -dL’/dx es |ndepend1ente de la.masa de la

ecuacion (8) qucda

o bien

A2 22,2 .
;£=4m ezN, In 2m,c By s
dx . . myv !

()
La. formula - de ,Bethé'-Bkloch indica que la razéon de pérdida dek energia depende »
principalmente de la velocidad de la particula y de su carga. A velocidades v cercanas a ¢, o
a energias cinéticas Y'erc" , la razén de pérdida de energia disminuye como I o bien

como oA mayores energfas, la razon de pérdida de energia aumenta logaritmicamente

como In ¥ .Para ‘energias 7" sMc? hay una razén de pérdida de energia minima.

o édando la velocidad de la particula se aproxima a la velocidad de la luz, aumenta de forma

* ‘lenta el poder de frenado. Sin embargo, no hay un crecimiento infinito, esto se debe a un
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B “cfecto de denSIdad" ‘el apantallamlemo debldo‘a los atomos mas cercanos, Este efecto se
n de Bethe- Blochv' El »factor adlclonal es

: consldern aﬁadlendo una vanable més a‘ la ecua

fbrmulahorreglda es:

an
Se puede ver que

_dE =2pZ
d\' A ‘

4.3 DETECTORES DE RADIACION.

: —‘L'o's céntebtos unién'orés son fundamentales para entender el funcionamiento de los

f:’detcctorus de mdmcnon quienes aprovechan los efectos que produce la radiacion en la
: 'matena y los mtcnsnfcan La radiacién incidente transfiere toda o parte de su energia a la
del detector, que transforma esta energia a otra forma de energia que sea mas facil de
La radiacién incidente produce ionizacién y excitacién en los dtomos del medio

etector 'y estos procesos se pueden hacer observables de diferentes formas.
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. Llos detec'torey‘s

: dcl delector s

s clectrémcos y mputadoras que hacen més rapido y preciso el analisis de la informacion.

Los detectores de radxaclén se clasifican en dos grandes grupos [33, p.48]: los de registro

; permaneme y, los de sefial instantidnea. Los detectores de registro permanente son aquellos

ue conservan durante un tiempo los cambios producidos por la radiacion, dentro de estos

detectores se encuemran las placas fotograficas y emulsiones, los detectores de trazas y los

e c(ores de tcrmolummlscencxa entre otros. Los detectores de sefial instantidnea son
‘aquellos que manifiestan instantaneamente los efectos que produce el paso de la radiacién a
_'traVés de ellos, dentro de éstos se tienen: la camara de niebla, la cimara de burbujas y los

dgiéétdies de centelleo. Estos ultimos son los detectores que se describen a continuacion.

4301 DETECTORES DE CENTELLEO.

Los centellad rés son‘substancias que emiten un destello de luz cuando una particula incide

i.la emision de luz ocurre inmediatamente después de la absorcién (o dentro de 10* s, que

“es’el tiempo de transiciones atomicas), el proceso se conoce como fluorescencia. Si la

‘emision de luz'ocurre después de este tiempo, el proceso se conoce como fosforescencia o

fem_‘lan de luz retardada. En este caso, el dtomo o molécula es llevado a un estado
i metaestable del cual no puede decacr directamente. Pero, debido al movimiento térmico es

3 _;k,lle,vado a un estado excitado ordinario, del cual decae de manera instantdnea [39, p.158].
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nﬁgnlq con facilidad. En general |
icas [39, p.158]: :

}Es 'p05|ble dlstmgulr el tipo de particula que mcnde en el detector‘analxzando la forma )

"ur'del “pulso emitido. Esto se debe a que las paniculas X lferente capamdad de

oducwndo dlstmtos mecanismos de

“{onizacién excitan de fonna dlfercnte aI med

ﬂuorescencla

4) La eficiencia de centelled ‘se defi n'e cdmo Ia fraccion de la energia de la particula
R ,mcldcntc que se. convnenc en'luz VlSIble Lo deseable es que esta eficiencia sea lo mas

: grandc posnble, pero hny;k ) os “de desexcitacion de moléculas excitadas que no

mvolucran la emnsxén \de luz: smo la emisién de calor. Todos estos procesos de

G i dcsexcnacxén sc agrupan bﬂJO el término de quenching.
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“En laactuahda

dlsuelvc en un solvcme que puede ser despues pollm

~una soluclén sollda En ‘la_ actualidad hay una

alta eficiencia de centelle
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2. Esta conversxén es lineal, es decir, la luz es proporcional a la energia depositada en

* el material,- -

3. _El médio es transparente a® la longitud de onda de la: luz que emite.

4, E] tlempo de’ decalmlento de la lummlsccncla mduclda es cono por. lo que se

pueden gener.:alr seﬁales de pulsos répidos.

5.7 -El matenal debe de ser de buena calidad optica y adecuado para manufactumrse‘

como un detector préctico.

6. Su indice de refraccion debe ser parecido al del vidrio (==l 5) para penmtlr un -

. ‘acoplamiento eficiente de la luz del centellador y el tubo fotomu lphcado

_En la practica ningn material cumple con todos estos aspectos la eleccnén del mlsmo es

’ un compromlso entre estos y otros factores :

432 EL FOTOMULTIPLICADOR. =

»pnrte muy |mportante del sistema de centelleo. Los

u,crameme supenor que su antecesor. A medida que cada electron golpea un dinodo se

) prod' ce una cierta cantidad de electrones secundarios, cada uno de los cuales produce mds
ectrones en los dinodos consecutivos. De hecho ta carga original producida por la luz

puede ser multiplicada por un factor dc 10° o mas. La comiente resultante del

z'ffotomultiplicador produce un pulso de voltaje que se mide y analiza con facilidad.
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bajoscomo un nanosegundo 139, p182] =

Bectronse
N Fot o / A 18 regiatradiors

Rayo 74
particuia
cargade
i
o.nuu-um/
R
—i -
Fuente de potencis =

Figura 19, Detector de centelleo usado con un tubo fotomultiplicador. Las superficies
curvas d1,d2,.., son los dinodos , en ellos ticne lugar la emision secundaria de electrones.
Entre cada dos dinodos consecutivos existe siempre un potencial acelerador de
aproximadamente 100 V. (Tomado de V Acosta y otros, Curso de fisica moderna Harla,
Meéxico, 1975, fig. 33-12, p.363)
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Figura 20. Se muestran diferentes tipos de fotomultiplicadores (a) persiana veneciana, (b)
de caja y rejilla, (c) enfocada linealmente y (d) la configuracion de lado. (Tomado de W. R.
Leo, Techniques for nuclear and particle physics experiments, Springer-Verlag, Germany,
1994, fig. 8.5, p.182).

Estos instrumentos tienen una doble limitacién. Primero porque el material centellador
convierte en fotones “utilizables™ , alrededor del 3% de la energia depositada en él vy,
segundo porque la eﬁcie_ncia del cdtodo de un fotomultiplicador tipico esta entre un 10-
20%. Es decir, por cada 5 o 10 fotones que lleguen al fotocitodo, se libera Gnicamente un

éle‘ctrén con gapacidad de iniciar una cascada en los dinodos [38, p.174).

v TESIS CON

FALLA DE C?'CEN




5’.4'RESI3UES¥A' E | VCENTELL}AI:?BR.: )

Tabla 2
Material Pérdida de energia
promedio por fotén
(eV/fotén)
Antraceno 60
Nal 25
Plastico 100
BGO 300

Ademas, cuando se piensa en la eficiencia de un cenlellador también es necesario tomar
en cuenta la eficiencia del fotomulllphcador pues eslé acopludo a éste. Una eficiencia

tipica de un fotomultiplicador es del ordcn del 30% Por lo’ que si todos los folones son-vv

colectados por el fotomulnpllcador sélo el 30% de,ellos seran detectados [39, p_. |67]. e

Hasta ahora se habia consrdemdo que la respuestn de los centelladores era Ilneal con o

‘respecto a la energia de excnacnon es decxr “que.la luz emmda AL seria dlrectamenu.

) .proporcnonal a la encrgia AEdeposnada por la panlcula es decir, AL oc AF
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muestra_la:respues

S el entellador,pkl',ésktviréyo‘NElOZA para diferentes tipos de particulas
7 (39, p.168]. et

L :}El primer modelo semlempinco de este comportamiento de los centelladores fue formulado
: por Birks en 1951 [40]

Light cutput

20 80 140
Particle energy (Mev]

Figura 21. Respuesta del centellador plastico NE102A pam diferentes particulas.
(Tomado de W. R. Leo, Techniques for nuclear and particle physics experiments,
Springer-Verlag, Germany, 1994, fig. 7.8, p.168)
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4.5 MODELO DE BIRKS.

La respuesta de los centelladores se describe por una relaciéon entre dZ/dx, la energia
fluorescente emitida por unidad de longitud de trayectoria y d£/dx la pérdida de energia de
la particula cargada. En un centellador ideal esta relacion es lineal. Pero Birks explica que
en la préictica no hay linealidad debido a las interacciones de obscurecimiento (quenching)
entre las moléculas excitadas del medio y la particula incidente (interacciones donde parte
de la energia se disipa en forma de calor y no se convierte en luz). De hecho, mientras

‘mayor sea la densidad de ionizacién a lo largo de la trayectoria de la particula, mayor es el

.. 'niimero de interacciones de quenching, con la consiguiente disminucién de la eficiencia de

" centelleo. Este modelo es uno de los mas usados en la actualidad porque. reproduce de

. ‘manera sencilla la respuesta de los detectores de centelleo a particulas cargadas (39, p. 168]. g

: Blrks constdera que una gran densidad de ionizacion a lo largo del camlno de Ia parueula
| conduce a un dafio de las moléculas y esto hace que disminuye la efi clencna del centellador
De manera que, si no existiera el quenching, la respuesta . del centellador seria

: apro“madamcnte

dl. dE ' :
Lot o2
ol e (12)

donde Cy es la efi mencna nonnal o eﬁmencta absoluta de centelleo [41, p.249]. Cuando hay

: quenchmg. la® partlculv in

e ‘dafla un numero de particulas BdE/dx , es decir, acta

e como un agente ‘de quenchmg, de ef SI se denota por C; =kB, la formula de Blrks

se expresa com )

7/

a g
dx . dE
| —_—
+C'dx

a3
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: Poéteribrméhtes_é_le,aﬁddié a la ecuacidn de Birks un término cuadrético que toma en

= puéﬁta los gfcgigis de altas energias. Por lo que, la ecuacion de Birks modificada es

\dE

a__ S

dr dE dEY
1+ 9E dEY
+C‘¢r+c’(dx)

por lo general, las variable C,y C; son parémelly'o;"q"ué‘ se " ajus

un centellador especifico. La variable Cp “propor
p.249].

Desafortunadamente al compai
ecuaciones, dejando como pardim
mejores ajustes requieren un

mas adelante.
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4.6 MODELO'EDS_E (Enefgy'depbsizion by secondary éieetrbns) -

Dado que el modelo de Blrks no tiene una capacldad predlcuva para la respuesta de los

i centellad es ando Ia Z de las particulas incidentes es grande, Michaelian y Menchaca-

: Rocha propusmron unk modelo alternativo al de Birks para los centelladores [42], que toma

/.en cuema otras van 'bles involucradas en el proceso de deposicién de energia, y que al

. mlsmo Uempo no J{ :senta una formulacidén mucho mds compleja que 1a de Birks y por

*“lo tanto, puede estar alcance de los investigadores experimentales.

Este modelo parle de la conSIderamén de que la respuesta luminosa del centellador dL/dx
no depende umcamente de ln energia depositada sino también de la densidad de ionizacion;
es decir,- de” a manera en que la energia se distribuye espacialmente alrededor de la
lrayectona de la panfcula incidente por los electrones que son dispersados. En otras
palabras una particula que atraviesa un centellador produce una cantidad de luz relacionada
con la dlstnbucxén de la energfa depositada por los electrones dispersados en la vecindad
' de Ia trayectona de la particula incidente. Este modelo incluye también las contribuciones

s _a la energfa por los electrones retrodispersados (back scattered). La densidad de energia

‘dcposttada p(r) (en Mev/cm ) como funcion de la distancia radial {en ¢cm) a la

trayectona de la particula |nc1dentc es:

p(r)= 2.44 x lO'zgjm)p <

(15)

Ipamcula ‘calculada con ‘la parametnzac:én de Momeneg,ro En esta ccuacnon, ﬂreprcsenta

onde v es la veloc dzid de'la particula incidente y ¢ es la velocidad de la

e luz Ademés 5/3; 'R,,,,,, es el alcance prictico correspondiente a los electrones con la

maxlma energla cméuca de dlspersmn (7emax), permitida por la cinemdtica, que se calcula

. por la expresion R(T.)=aT! , que relaciona el alcance practico de electrones con energia
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'cménca T° [43 p 329] donde a’se obuene a pamr de Ia expresnén [44 p. 298]

5. ozsxlo"’Am E
= 0.182p4 28’

: Esté’ modelo supone que la excitacién "molecblar és broporéional a p(r) en una vecindad
de la tmyectona de la particula y que la desexcnacxén del medio es o que da origen a la
emlswn de luz . Ademas, si existen altas dens:dades de energfa de excitacion hay mads
mteraccnones de quenching, en este caso reaclonadas con la recombinacién, que originan

que dlsmmuya 1a eficiencia del cenlellador Este modelo considera que existe una densidad

'de ener;,ia maxima p,, que llmna la respuesta y que es diferente para cada centellador. Esto

B da ongen a.un radio de saturacnén r,, de manera que para valores menores de este radio la

T ,emnsnon de luz es proporclonal a p,,, y cuando r>ry la luz de salida depende linecalmente

| o)

" Entonces, el nimero especifico de moléculas excitadas se estima utilizando:

<Zac) | z2

" ,<A.m>’,’”n 7 an

donde

JIJF v ‘ 114
g=-t (r,,)Hn[Hf ()

> 1= /G ))~2mn“fll4(rq) (18)
0
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entelladorcs plést 0s el soluto representa una pequeiia fraccion del medio. La mayor parte

dela luz se produce er{kprocesos que involucran transporte de energia del solvente al soluto, :

I'kestos procesos se: verf afectados por la estructura molecular del medio- y producen un

;‘acoplam i 'nto no radlatlvo dc los estados de vida corta y larga. Lo que consmuye otro factor :

. adlcmnal de ‘qhenchmg 'que modlt‘ ica Ia expresion (17) y se obtlene

(19)

o dN,/dx )

e

sta xpresion 0< C; <1 mide la fraccion de energia en el

reBreScnta la densidad especifica de moléculas de soluto

2 y C; del modelo EDSE tienen una interpretacion distinta a la del
: ,'modelo de Blrks puesto que en el EDSE estos parametros representan propiedades fisicas

. ,de un centellador determmado
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CAPITULO V

TRATAMIENTO DE LOS DATOS OBTENIDOS DEL SISTEMA
TOF DEL AMS
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1 'mT;ib’bUCCt’CiN ;

-Este capftulo se lelde en dos partes En la pnmera se presema un experimento lievado a
1; cabo para la caractenzacnén de los cemelladorcs del AMS-O\ yenla segunda parte se
S muest!an algunos resultados de la respuesta lummosa dLIdx de los cemelladores de tiempo
: de vue]o “TOF- del AMS-OI durame su vuelo de _|umo de I998 y se les compara con las
el predb"’cwnes del modelo EDSE. '

o

52 CARACTERIZACI(SN DE LOS CENTELLADORES DEL AMS-01

‘En la deleccnén de rayos cosmicos. a 'udo se ' emplean centelladores para realizar

medldas de la energia’que deposita na determmada particula en el centellador, asi como

‘para medir el

mpo que transcurr entre ¢l paso de una y otra particula.

ue en lios rayos cosmicos es posible encontrar nicleos
ementos de la tabla periddica con rangos de energia
se_ sabe que en los rayos césmicos predominan las
mlbos pequeﬁos y a medida que Z aumenta, dlsmmuye el
acion césmica. Por todo esto es necesario predecir la
0 pasa por €l una particula con un nimero atémico, Z,

es 'muy pequeﬂa

; ‘Una poslblc soluclén es cahbrar los centelladores con ayuda de los aceleradores terrestres,
¥ sm embargo. la vanedad de haces de los aceleradores es limitada. Es por ello que ademas se
: requleren modelos teoncos a fin de poder predecir la respuesta de los centelladores para

una vanedad de nucleos atomicos a distintas energias.

Cdmo parte de los trabajos para la caracterizacion de los centelladores de tiempo de vuelo

TOF. del‘A'MSv-Ol 'se llevo a cabo un experimento para medir la respuesta del centellador

- NE 102'a idncs‘con niimeros atémicos Z de 2 hasta 6 y con encrgias cinéticas por nucleén
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;hasla - 75 GeV El Iector mteresado en més mformacmn

ue e consultar la refcrencm [43}. :

LB expen ento ‘se. levé . cabo en el acelerador de iones pesados del UNILAC de'el
.l‘kLabomtono Ge llschaft fur. Schwerionenforschung (GSI) en Darmstadt, Alemama Se

: b‘seleccmné el »entéllador NE102 debido a que existe mucha informacién expenmemal B

ullllzaron haces de C12 con energias cinéticas por nucleén E/A=0.15,0.2,0.3,0. 4 0, 5 0 6
8,1.0,1.2y 1.5 GeV. » :

(mcluso de expenmentos con rayos césmicos) sobre su respuesta a bajas energias Se’.:‘_ :

) El sistema de deteccion estaba fonnado por un telescoplo de 3 unidades de centelladores def e 8

je 0.8c de grueso) ‘SC1 (de 0.25 cm de grueso) y sC2. -
lo largo de la direccién del haz en el orden en que' :

NEIO2 ehquetadas como SCO
(de 0.25 cm de grueso). 1Se ac

se mencionaron. Cada centel acoplado a un fotomultiplicador RTC-2262B, Y

éstos a su vez se conec stema de adquisicion de datos.

Antes de los centelladores se! olocé ‘un trozo de polietileno de 8 cm de grueso. Cuando el

“haz pasé ‘a través de este material se produ_;o la fragmentacion nuclear de las pamculas del

v haz Enlat'gura 225e uestra’

Ia rqspuesta lumninosa del centellador SCO en funcién de {a

: frespuesta lummosa el cen ' qr ,.SCZ- En la grdfica se observa que se formaron grupos

» .de pamculns a lo
. detccwdos., Ac_le

_d[agdnal y que representan a los distintos tipos de nicleos
otros grupos de particulas arriba de la diagonal que son

 resultado de u adicional del hazen los dos primeros centelladores.

i ‘ccntellador Psc= l 032 g/cm ; como el cociente Zsc/Asc= 0.5415, y finalmente, como el

E "valor dc la energm minima de excitacion de los electrones 1=64.7 eV.
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Figura 22, Gréficas de datos experimentales de la respuesta diferencial del centellador
< NEI02 para iones con valores de Z de 2 a 6. Se representa la respuesta Juminosa del

.- centellador SCO en funcion de la respuesta luminosa del centellador SC2. (Tomado de A.

Menchaca-Rocha et al., Nuclear Instruments and Methods in Physics Research A 438
(1999) 322-332, fig. 1, p. 323).
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,_'En la fi gura 2 se. muestmn los resultados de la respuesta lummosa de los centelladores -

dL/dx para cada uno de los elementos detectados en funcién de la energin por nucleén E/A- s

: en GeV Las medidas de dL/dx se dan en unidades arbitrarias,

de un expenmemo reahzado por: Webber et al [45] en que se detectaron rayos csmicos en

un globo a gran altura, utilizando' centelladores NE102, asi como las predicciones del

EDSE para valores de Z maydres Notese que se trata de una prediccion, no de un ajuste.
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Figura 23. Grificas de datos experimentales de la respuesta diferencial del centellador
NE102 para iones con valores de Z de 2 a 6. Las curvas sdlidas representan ajustes
utilizando aproximaciones de “no-quenching” (es decir, dl/dx o di/dx) . Las curvas
punteadas corresponden a ajustes del modelo de Birks (con quenching). La grafica inferior
derecha muestra que es necesaria la normalizacion de constantes de los dos ajustes a
medida que Z varia. (Tomado de A. Menchaca-Rocha ct al., Nuclear Instruments and
Methaods in Physics Research A 438 (1999) 322-332, fig. 3, p. 324).
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Figura 24. Comparacion de los datos experimentales del experimento de la respuesta del
centellador NE102 en el acelerador de iones pesados del acelerador UNILAC (de el
Laboratorio Gesellschafl fiir Schwerionenforschung (GS1)) con los datos del experimento
realizado por Webber et al. [45], representados por los rombos vacios. Las curvas continuas
representan ajustes utilizando el modelo EDSE y las curvas punteadas son predicciones del
modelo EDSE para valores de Z mayores. (Tomado de A. Menchaca-Rocha et al., Nuclear
Instruments and Methods in Physics Research A 438 (1999) 322-332, fig. 6, p. 327).
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;derecha Sm embargo los calculos de EDSE (cuculos vaclos) mue 1 qué se puede lograr
r"Tlun uste utlllzando Co=constante (linea pumeada) ‘Es decu que el modelo EDSE predice

. los détos sin nece51dad de suponer una funcién arbltrana pam Co
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Figura 25. Grifica de Co(Z) normalizada a Co(Z=3). A partir de los datos de la figura 24.
Se muestran las constantes de normalizacién en funcién de Z. Los circulos negros
corresponden la aproximacién de quenching (C, #0), y los cuadrados negros a la de no-
quenching (C, =0). Los circulos blancos corresponden a ajustes llevados a cabo con el
modelo EDSE. Se reproducen también las curvas continua y punteada de la grafica inferior
derecha de la figura 23 (Tomado de A. Menchaca-Rocha et al., Nuclear Instruments and
Methods in Physics Research A 438 (1999) 322-332, fig. 7, p. 328).
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expenmento en GSI (compamr con' la gmf'ca 23) Se pueden identificar claramente ' los
grupos més abundantes (Z=1y 2), donde los protones son los mas abundantes (de acuerdo
con lo referido en la seccion 1.4 del Capitulo 1 de este trabajo) estas grificas también
muestran que mds alla de Z=2 no se forman grupos definidos. Esto, que refleja la menor
abundancia de nticleos con Z>2, indica claramente la nccesidad de poseer un modelo

confiable para predecir la posicion de grupos de particulas con 2>2.
En la grafica que comresponde a tofedep3n se aprecia un conjunto de puntos que forman

lineas paralelas que posiblemente sean producto de un problema de la electronica

involucrada.
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Figura 26. Comparacion entre la energia depositada en los cuatro planos del TOF y
(tofedepln) la energia de la particula, sin restriccion en los valores de Z (pcharge).
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' jk,donde deben encomra e

. En 7la gréf ca 27 se muestra como se utilizé el m

ite Z en gréf'cas del upo Tofedep v 'Em S

) pan(culas con dlfer

: : Este modelo fue apllcado para generar cuts (cones) para cada va]or de Zde Ias particula

En Ia f' gura 27 se muesira una gréf de (ofedep]n como funcuSn de Em (para el prlmer S

pl no entellador del TOF) y en esta grét‘ ca se superponen las. curvas que corresponden al”

> conés) en dondc se encuentran las -
utlllzé el programa en FORTRAN
(BANANAS F) que se muestra en el Apénd'ce D La ubncacnén de los cuts corresponde a
la energia depositada de las particulas col i dlstmtos valores de Z A cada valor de Z lo
corresponden dos cortes (cuts) un :

ferio y uno supenor los cuts inferiores se
-_representan con lineas solidas y los. su : on hneas punteadas. La linea punteada (cut
superior) para cada valorde Z se sobrepone onv Ia linw continua (cut inferior) del siguiente

valorde Z, porlo que en la graﬁca se muestran solamente lineas continuas excepto cuando

Z=20, el Gltimo valor deZ presentado

L El programa de cémp 0 B NANAS F consta de un programa principal (BANANAS.F) y
»iruna subrutma (EDSE F) ‘El programa pnnclpal requiere que se especifique el tipo.de

ntelladcr (ID—] si es un cemellador plésuco como en este caso) EI programa

}iecuamén de dL/dx del modelo EDSE (ver Capitulo 4) para‘los parametros del centellador

utilizado, ‘en este caso los del ccntellador BC40 En-esta subrulma la respuesta se

5 nonnahza a MeV para ser consistentes con las convenm nes del AMS' o

Enel Apéndlce E se muestmn las gmfcas dc Tof‘edep Vs

: n: v ara el resto de los planos de
';'cenlelladores del TOF. " o i S
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Figura 27. Comparacion entre la energia depositada en el primer plano del TOF
(tofedepln) y la energia de la particula, sin restriccion en valores de Z (pcharge). Las lineas
que se muestran corresponden a cuts (cortes) definidos por el modelo EDSE.
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) Sm embarg,o, como se p de 2 ‘a‘r ‘se distinguen muy pocas particulas a partir de Z=.
! VLo cual no_ concuerda. con los resulmdos de la figura O (ver pagina 6). Para tener mas

nformacnon de cuantas aniculas de numero atémico diferente atravesaban el TOF, se

5 reahzé un anilisis distinto, que se describe a continuacion.

entar las distintas particulas detectadas por el TOF, es pdr medio'de e
ren'la cantidad de particulas detectadas. En la figura 28 se muestra laf:'
de ‘particulas registradas con Z=1 para cada uno de los cu i
TOF en funcién de la cantidad de luz emitida dL. En l
usta el pico principal a una gaussiana y se mueslran los
';P] corresponde a la amplitud de la gaussmn P

ancho o de la gaussiana. En la figura 29 sevmugstm 1a grafic
|stradas con Z=2 (es decir pcharge=2) cn funcién
mmda dL para; cada‘plano centellador del TOF En el Apéndlce F
para cnda uno‘de los planos del snstema TOF para “valores de pcharge de 3 hasta‘9 Ser

bservn con clnndad que parn valores de z mayores quc 5>es dxﬁcﬂ detenmnar el plco

ncluyen las grét‘cas o

- = pnnmpal
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Figura 28, Graficas para cada uno de los planos del sistema TOF del namero de particulas
registradas en funcion de la cantidad de luz emitida dL, con la variable pcharge igual a 1.

109

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN




TO"EDEP CON 2-2 (con pchurge‘l n=2)
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Figura 29. Gréﬁcas para cada uno de los planos del sistema TOF del numero de particulas
reglstradas en funcxén dela canudad de luz emitida dL, con la variable pcharge igual a 2.
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CONCLUSIONES




i "'cbﬁéiuéiarﬁés i

En esta tesis se ha dado una breve desc”pc Ia fi s'cavde los rayos césmncos La hlstona

de su dcscubnmlento
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"'Y el ObjellVO de estaiesns era pred c

r la respuesta luminosa de los centelladores del AMS-

' ’0’1 utghzgndg el:" X elo EDSE al detenmnar las regiones en donde se localizarian las

Z en gréf cas del upo dL/dx vs. Energia de la particula, para los

‘ ‘dlferente r res\del TOF. Con el fin de que esta informacion fuera utilizada

‘porl colabo ACi n de AM para anahmr los datos del detector AMS-02.

:sultado kbbtenidos en el presente trabajo se llegé a las siguientes

E En lo que respec ‘a la hlpolems y el objetivo de la presente investigacion se encontré que,

Despues se utlllzo un metodo alternativo, el de los histogramas, para visualizar la cantidad

: kde nucleos que se hablan detectado con diferente nimero atémico, Z, esto se hace

i o gspccryt' cando en el programa que se representen unicamente las particulas con una Z dada.
.;"L'(/)s; brhijslo‘gramaksk son praficas del tipo No. de Eventos vs dL (respuesta luminosa del
i Cérit¢l_lhdor). En cada gréfica se identificé el pico mas alto y a éste se le asocio con el grupo

‘ de part(cdlas buscado. Sin embargo, la ubicacién de este pico no esti determinada al azar,
de hecho el valor de dL en cada caso es proporcional a 227 (hay que recordar que la
ecuacion de Bethe- Bloch determina que la cantidad de luz emitida por un centellador es
proporcional a Z2). Una vez que se ajustaron estos picos principales por una gaussiana, ¢l

software empleado mostraba los valores representativos del ajuste en cada caso: el
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e (la. longltud del intervalo que va desdc c

= parémetro P1 indicaba la-altura de! pico, el peirém Zi}ﬁaicéba el valor de la media de

la gauss:ana (que corrcsponde al valor de la coord. L Mt:xe"ticnc cada pico, ubicado en

“el eJe de snmema de la gaussiana) y f'nnlm v

gaussmna) Tomando en cuenta esto ultl
que hasta Z=5 el valor del parémctro P2
: 2Z2 Sm embargo paraZ>5 el valor de

cbnsécuihios * De este modo la

la colaboracmn del AMS-01 reporté el hallazgo de particulas con Z=8

o »',,mclusxve (ver f'gura 0 pagina 6) en el vuelo de junio de 1998, por los datos tomados por el
rgstq dp los dcgectorps del AMS-01.
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Al . DESCRIPCION DE LA éAs’é’bé DA;rds"f =

. Para realizar un tratamiento de los datos que se obtuweron con el smema_TOF del AMS 01
se hace uso del paquete de anlisis PAW (ver Apéndlce B) consultand la' as »de datos )

que almacena tal informacién. Esta base de datos se encuentra [ n z.l CER en. Gmebra

varios eventos.

El directorio de la ntupla estd organizado en una mbla de yva
B). En la primer columna (Type) se describe el npo de'
en la segunda columna (Range) se determina el rango '
variable a fin dc que no se destine mas espacno de
tercera columna (Block) indica el grupo al que. penen k

vagrupadas segun la caraclensnca que estén dcstmad !

‘3denommados Evcnlh Bcla Charge I’arllcle ;

embargo e AMS puede dlstmgutr situaciones en que, por

0 panicula ya sea que se trate de particulas que inciden
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ada cventno) Ia orientacion
alt tud de Ia ‘nave (rads), la
cles) el nimero
fles del detector

rmmac‘xén de la carga de las

nu‘ el numero de cargas

' ,En el grupo I’urlu:le estén las vanables que perm n'la cion de las particulas,

‘_\' por e)emp]o, el numero de pamculas de(ectadas (n rt) ela onada con la velocidad de

Ia pamcula (pbetap) la vanab]e relaclonad" con arga - dc la particula (pcharge), la

vanable que dctermma lu masa de la panicula (pmass(npan)) la que determina el momento

de la pamcula (pmom(npan)) la carg de Ia pamcula (pchar;,e(nparl)), etcétera.

Los grupos Iafclusl ]ufmcclu y Toﬁ‘awcl contu.nen a las variables relacionadas con el

‘S|stcma de de!eccnén TOF del AMS “En’ el grupo I'oﬁ.lmt se encuentran, por gjemplo, la

vanable que detcrmmn el nimero de plan sfde centelladores del TOF tocados por la
pani cula (ntof >3), la que seitala determmad 0 plano del TOF (plane(ntof)), la que se refiere
1 S plnnos del TOF (bar(ntof)), la que
OF (tgfedgp(ntot)).

‘a una determinada barra de las que comp

" determina la respuesta luminosa de un pla

~Existen otros grupos, como 7rcluste, Tr)n"c Trrechit I'rlrack y Trrawcl que contienen
a las variables relacionadas con el sxstema de. deteccno ‘del Tracker del AMS. En el grupo

T'rcluste encontramos, por e_jcmplo. Ia vanable‘que se ref' iere a una de tira determinada del
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“tracker '4(n‘el‘é'ml nelemr)f:En el grupo Trirack, relaclonado también con el tracker,

"encomramos ‘por eJemplo ‘a la vanable que mdlca el nimero de trazas dejado por una
o particula (nmr) ’ ' '

Los grupos thclust y Clmcclu conuenen a Ias vanables relacionadas con el detector de

La pnmer condlclon i camente 'los - eventos

la; (npart—l) para simplificar la
: '» snuacnon Lue;,o se fija la’ condlcnén de qu (por consnstencm) el numcro de medidas de

correspondlentes ala’ deteccxén de un sola~pa

/3 (v/c) sea superior (4 lgual a l y que ln pnrticula este bnen detectnda por los 4
ccmelladorcs del TOF (mof'—4) Se pldlé lamblén que eI nimero méxlmo de trazas que

charu una pamcula asu paso por el detector sea’ solamente una (ntm=l) Se fij6 la
condncuén de’ ‘que:la pamcula tuviera carga positiva (pchargc(npan)>0), ademas se

ehmlna:on los electrones lmpomendo la condicién de que las pamculas detectadas sean’

itan maslvas como 0, 8 uma (pmass(npan)>0 8), es dcclrk un poco por debajo de la masa
: S dc 0. 938 uma ‘Se selecclonaron Ias particulas que entraron por arriba
esto se hxzo pidiendo que el plano uno del TOF fuera el primero en

- 'dé;l‘ectbzvir‘q‘ pamcula el plnno dos del TOF el segundo ete! ( plane(l)—l plane(2)=2,
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"}brplé;e(‘é); y planc(4)—4) La ve]ocldad dt. las part{culas y su’ momem

posmvos (bem(pbelap(l)>0) y- (pmom(l)>0) lo que constltuye otr'

X Célculo de la energia En el directorio de variables no se ené‘uentr:‘ifnmguna “qu

-ello ue.a. las vanables tofedep(l) y tofedep(4) de ’pn era mupla les Ilamamos
: k(' nalmente tofcdepl tofedep2, tofedep3 y tofedep4 en uestms ntuplas reducidas. La
i nueva ntupla contiene las variables pchargel El tofedepl tofcdep2 tofedep3 y
"flofedep4 Estas variables representan respccuvamente el valor del niimero atémico de
la particula detectada Z; la energfa de tal particula Ei y la respuesta luminosa de cada

uno de los cuatros planos de centelladores del sistema TOF,

El programa en fortran se corrio con los datos recogidos por ¢l AMS-0!. Los datos
estan contenidos en ntuplas y existen centenares de ellas. Para e! manejo de las ntuplas
se les agrupé en cadenas de archivos llamados **chain™, mismos que se encuentran en la
base de datos del CERN. El programa en fortran se corrié con un total de 35 archivos:
chainl.kumac, chain2.kumac hasta chain35.kumac, que contenian las ntuplas originales.
A la salida el programa generaba archivos llamados ntofn.hbk, que contenian ntuplas
} “con las variables pchargel, Ei, tofedepl, tofedep2, tofedep3 y tofedepd. El resultado fue
un total de 35 archivos (uno para cada archivo chain.kumac) con estas variables
7 llamados ntof01.hbk,...hasta ntof35.hbk.
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1 cantidad de datos que correspondian a los hidrégenos, segiin se

eliminar los hidfégenos de todos los archivos ntof, a excepcion del archivo ntof01.hbk, fo

anterior para faéilitar la visualizacién de particutas con Z2 2. Para ello se elaboré otra

‘macro’ col un_nrchlvo en fortran a fin de eliminar los hldrégenos (las_particulas mas

abundantes) : hpomendo la condicion de. que Ia z de la panfcula fuera mayor o igual a 2

: (pchargez 2 [’Lro dado que, como ya sc mencxoné ‘al extraer una variable determinada no

L. se. leb dcbe astgnar su nombre ongma] ]as vanable ‘pchargel ‘El tofedepl ..y tofedepd

: ',fueron renombradas en la - nueva ntupla como’ pcharg ln" Em lofedepln. tofedep2n,

VlofedepnB y tofedep4n EI programa se_corrio co! hwo nlofOl hbk comentando la

: mstrucc:én de la ellmmaclén de hldré [.,rama pues en este archivo no se

quena ehmmnr alos hldrégen

ma gem.ro una nueva ntupla (]

una ‘“cadena™ que contenia a los

desde X

archlvos

‘un “nuevo archivo llamado
ntof2n.hbk- contienen, como ya se menciond, las variables

i tv(j)ifedéthvy? tdfédé[;‘in).
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APENDICE B

DESCRIPCION DEL PROGRAMA DE COMPUTO PAW
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“BlI"" DESCRIPCION DE songAiiE EMPLEADO

vk:fP'ara' el”‘ an#lisi
; ~Works1at|on) g

: :‘Gmebra, Sulm con ¢l objetivo de aprovechar al maximo las capacidades de las ‘estaciones

dc los datos se trabajé con el software PAW (Physncs analysis
AW’es un software de aplicacion desarrollado en 1986 en €l CERN en

) ‘de trnbn_]o personales, que debido a sus costos estdn cada vez mds al alcance de usuarios
ales Es unn utilidad de tipo interactivo que permite visualizar datos experimentales

inte presen!acnones graficas. Ademds combina algunos sistemas de la libreria de Fisica

:de Allas Energias del CERN, que pueden ser usados en forma individual.Uno de los
. objetxvos de PAW es oftecer al usuario distintas formas de analizar sus datos asi como el
'desplegnr procedlmlentos que el usuario puede utilizar y modificar de acuerdo a sus

L nqcesndades. Ademas PAW puede correr en forma remota por la conexidn en red. - :

: \‘APL‘ICA'CIONES MAS FRECUENTES DE PAW.

i Las aphcaclones frecuentes que se hacen en PAW para e] anzihsw de datos son:.

s tres o uatro vnrmbles PAW cuenta también con cortes (c ts) pam que el usuarlo )

: seleccnone dnicamente una parte de los datos para ser graﬁcado :: Y dem le ofrece al

- usuano  herramientas para que disefie la presentacion de sus graf cas.’;

L kbA)';.'Obtener un histograma de un vector de varias variables. ;
:? Es p051bl<. representar la distribucion estadistica de un vector de varias vanables PAW
permite - realizar -histogramas en una dimensién (que muestran cuantos eventos se

. registran dé una sola variable), en dos dimensiones (que muestran la distribucion de

- cualquier par de variables) y en 3 o mds dimensiones.
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PAW ofrece

. lf ic r la presemaclén de un hlstograma,i por,
e_jemplo se pueden ne mulosalos e)es Iincas de leISIén etc. ; E

) hlstograma mediante una funcién de una famma de

u»Es un conjun(o de datos formado por una secuencia de variables obtemdas de un

anéllsns de los datos de la I'la

ogcs (Cuts) =
: Un corte es una ﬁ.mclén que actua sobre las ntuplas. Los cortes se usan cuando se qulere

: crear Y graﬁcar hlstogramas con un subconjunto de eventos de una ntupla dada

el »Hnstogramas dc una, dos, tres ‘o mas dlmcnsmne
» - Estilos - i

la resentacxon de las raf' cas ‘de PAW. Los comandos del

fo nnato d e_|es y texto las caracteristicas de las

opt r a!lnbute ‘ofrecen opciones para graficar tales
nesnana/dlspersmn etc. Los parametros del tipo ser

f 'parameler value controlan el,formnlo de los’ parametros que se utilizan en las graficas.
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“B4" jcoMANDQ‘s' EN PAW

' ‘Con PAW se puede mteractuar de diferentes formas:

: i Vm comandos donde el usuano accesa un comando en al teclado de ln termmal :

Mcdmme un menu lfanuménco donde ¢l comando se selecciona de una hsta

Todos los comnndos de PAW pueden verse como una trayectoria en una estructura de
: érbol Ver figura B 1

Example ol command path : HISTOGRAM / CREATE / 20HISTO

PAW

I | S S - | i | GO | SIS 3 |2 | G | T2

o |5 e 2 e e Ty - L)

Figura B.1 Comandos del PAW.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN |




dcbc proporcnonarlos en la secuencna d

B.S 'SUBSISTEMAS QUE CONFORMAN A PAW

" PAW con;x'bina'herril;mientas’ y_paquetes que pueden ‘utilizarse por separado.

nallza los comandos de cntmda del sistema, verifica que secan
'lon:'lavcl 'gomrol sobre las acciones de rutinas importantes. Si se teclea un

V'mandk(‘) am {gdb KUIP despliega las posibles opciones.

e o ’ HBOOK y HPLOT. Los paquetes de graficacion y creacion de histogramas.
" HBOOK y HPLOT son librerias de FORTRAN que son llamadas como subrutinas y

que se utilizan desde hace muchos aiios. Permiten realizar lo siguiente:
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stogramas en una y dos dimensiones.

‘s Crear hthpl: se

. Obtencr proyecclones y rebanadas de ntuplas e histogramas bidimensionales.

- Complemr el comrol (entrada y salida) de los contenidos de los histogramas.

. Opcracuén y comparacmn 'de hlstogramns

= Ofrecer hemmnentas de mlmmlmcmn y parametrizacion.

. Gencracnén de’ numcros al azar.
. Hlstogramas y ntuplas estructuradas en la memoria (directorios).
.- Hlstogmmns y ntuplas en los archivos de acceso directo de ZEBRA. g

- Un ampho rangq dg opciones de graficos.

o HIGZ El mguete de interfaz grafica.
: EI HIGZ (ngh level Interface to Graphics and ZEBRA) se desarrollo junto con PAW.

5 Este paquete es'una etapa intermedia entre PAW y los paquetes de graficaci6n basicos.
E Sus principales propésitos son:
. ’fransponabilidad completa de la imagen de la base de datos.
» Lograr una ficil manipulacién de los elementos de la imagen.
= Compactar los datos que serdn transporiados y accesibilidad de las imagenes en
modo de acceso directo.

= Independencia de los paquetes de graficacion internos.

o ZEBRA. El sistema de administracion de estructura de datos.
) ZEBRA se desarrollo en el CERN a fin de superar la falta de facilidades en la estructura
. del FORTRAN ¢l lenguaje de computo favorito de los fisicos de altas energias.

- lmplemema la creacién y modificacién dindmica de la estructura de datos en el tiempo

‘de e_]ccucnon Tamblen permite el transporte de datos hacia computadoras de la misma o

dllcrcntc nrqunectura en tiempos muy cortos.

o' MINUIT. La funcién de minimizacién y andlisis de errores.
MINUIT "es una herramienta que permite cncontrar la funcion minima o de

" multipardmetros que analiza la forma de la curva alrededor de! minimo. Pucde usarse
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- . NTUPLE/SCAN es posible ver el contenido de los elementos (eventos’) de la ntupla.

ntefprelauvo El interpretador contienc el lenguaje de FORTRAN

.Una hermmlcnta muy importante pues permite al usuario especificar sus

lmlémos de anilisis de datos.

S}GMA. El lenguaje de manipulacién de arreglos.

’ :‘, SIGMA (Systcm for Interactive Graphical Mathematical Applications) es un lenguaje
de . programacion diseflado por matematicos y fisicos, que se utiliza en el CERN desde
hace mas de 10 afios. Entre sus principales caracteristicas estin que sus datos bésicos

~ son escalares y uno o mas arreglos rectangulares. Ademas sus operadores se parecen a
los de FORTRAN.,

B.6- 'NTUPLAS.
’ vLas nrup]as pueden crearse de manera interactiva, o blen usando la secuencna de HBOOK

- CALL HBOOKN(]DN TITLE,NCOLUM,CHRZPA, NPRIME CHTAGS) “Una vez que se L
'hace una ntupla se enlistan los objetos del directorio dnspomble d i HBOO Y. se lmpnme :

3la estructura - dé la ntupla con nimero de ldentlf cacion” N

L v, 'El formato gencral del comando NTUPLE/PLOT para proyectar y graf icar una ntupla como

un hlstograma (de una o dos dimensiones) es:
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NTUPLE/PLOT idn. [ Juwfunc’ nevent ifirst nupd chopt)

IDN: ldenuf cador de la mupla y vanable(s)
o UWFUNC ‘Funcién seleccmnada Por deﬁlult no hay funcién.
" ‘NEVENT Numero de eventos a procesar Por default son 999999 eventos.

CIF IRST aner evento a procesar Por default es 1.

i NUPD SR recuem,y wuh w:ch lo updale hmogram (por defaull es 1000000)
e j CHOPT Opclones de HPLOT. -
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APENDICE D

PROGRAMA EN FORTRAN EMPLEADO
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program bananas

c Program to generate particle-ID conditions on TOFedep
c Set to work for E=0.1-10 GeV Z=1-22 nuclei

c Average element masses based on Simpson’s aboundances (Ann. Rev. Part.Sci. 33

(1983) 323)

1
2

implicit double precision

implicit integer(i-n)

implicit double precision(o-z)

double precision m1

dimension avg_mass(21),banana(21,100 ,2)

data avg_mass/1.054,3.89,6.48,7.87,10.59,12.07,
14.53,16.102,19.,20.698,23.,24.608,26.977,28.209,
31.,32,35.,40.,45./

ove_par=l.5

_do ie=1,100

do iz=1,20
z1=float(iz)

© ml=avg_mass(iz)

el=float(ie)*0.1*m1

call EDSE(z], m1, el, didx, dlbdx, ded‘()
avg_dldx=didx

zl=zl+],

ml=avg_ mass(iz+1)
el=float(ie)*0.1*m1

call EDSE(z1, ml, el, didx, dlbdx dedx)
upper‘(dldx+avg_dldx)/7

if{iz.eq.1)then

flower= avg_dldx*0.5

else

zl=zl-l,

ml=avg_mass(iz-1) B : ’
el=float(ie)*0.1*m1 o 'kmetlc energy in GeV
call EDSE(zl, ml, el, dldx, dlbdx dedx)
flower= (dldx+nvg dldx)/"

endif -

banana(iz.ie, l)"ﬂower‘ove __par :

banana(lz,le )-upper‘ovg par..

enddo T TR TS

enddo

doi=1,20 -

do k=12 S

do j=1, lOO G e

write(?, ‘)banana(ld k)

enddo "

: _r.cadc‘.‘)dummy
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enddo
" enddo

stop’
“end

- SUBROUTINE EDSE(z!, ml, el, didx, dibdx, dedx)

. “Subroutine to calculate the specific luminescence dl/dx of plastic scintillators
L accordmg to the EDSE (Energy Deposmon by secondary Electrons) model
. (NIM'A433 (1999) 172) )
“and the Birks formula (Phys. Rev. 86(!952)569)
. ,-Also calculates dE/dx (Eur. Phys. J. C3(1988)1) - .
- Authors: A. Menchaca-Rocha and K. Mlchaehan, IFUNAM-Mexlco
; Contact amen@servidor.unam.mx

‘aoe600060

[}

‘1NPUT: L G
‘e -zlmlel = incident particle’s atomic #, mass (amu), and kinetic energy (GeV)
¢ OUTPUT: A '
c: dldx = dl/dx (EDSE model)
c dlbdx = dIb/dx (Birks formula) o
c dEdx = stopping power (Eur Phys J:-C3(1998)1), in MeV/cm
c ‘NOTE:
c The specific luminescence umts are “calibrated”

" as “encrgy deposmon” (edcp)
eV protons‘ .

c by setting dx=1 ¢m and dl/dx= dlb/dx—-de/dx for 1

implicit double precision(a-h) -
implicit integer(i-n) )
implicit double precision(o-z)
double precision m1

dimension amass(5), zmed(5), rrho(S), pow(5) roer;,pg,(S) Erho(S) fracs(S) -

common/constants/pi,velc,ee,rme,gpamu,fiec2..
common/calculatel/fmrat/fmrat2,beta beta2.gamma.[,armma‘.,velv i
common/calculate2/al ,rmu,zeff,paren ) i R
c Birk's constants

common/birk/c!1,c22

[+]

C. General constants:

~“data pi /3.141592/ R T
data velc /2.997e10/ ) tvelocity of light cm/s

data velb /2.18769c8/ .. !Bohr vel. Cm/s.

data ee /4.803242¢-10/ - lelectron charge in esu
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data fmec2 /0.51099906/
data rme 19, 109534e-28/
data rmp /931.501/°
data gpamu /1:660566¢-24/

!mass of electron’in'g .
'atamic mass unit in MeV
.'grams per amu.

c
c B ; B SISERY
"¢ Scintillator constants:

data ima/1/

D TR *:Other possibilities are;:im

(BGC) T ‘ e

data amass/6..552, 74.9471. : T o
‘data zmed/3.552, 32.0000, 54. 0 246 mean mean atomic #
data rrho/1.032,3.67,4.51,4.88,°7.13 mean density -

o : S

c: EDSE model constants:. :
data pow/0.75, 2..3.,1.667,1.833/ tpower d+1/n
data roergpg/1.0e3,2.3¢6,8.9e6,1.7e4,5.0¢7/ - . !quenching density in erg/g
data Erho/0.7,3*0.5,0.7/ ttransport quenching efficiency
data fracs/5.5e-5,3%9.0e-4,6.9¢-5/ !mean density

c Birk's constants INIM 80(1970)245
datacl1/1.31e-3/ '
data c22/9.59e-6/

e
c
c

Calculated constants:

cl=el*1000. t GeV -> MeV.~
fmrat=fmec2/(mi*rmp)
fmrat2=fmra**2

beta = sqrt(l.- (rmp*m1/(e! + rmp‘ml))“Z )
beta2=beta**2

gamma2=1./(1.-beta2)
gamma=sqri(gammaz2)

paren=(1.+2. ‘gamma'ﬁnrat+fmratl)
vel = beta*velc

al =z1**(-2./3.)

rmu = vel/velb

fo_ca= roergpg(lma)'rrho(ma)
Erhoa = Erho(ima)
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frac = fracs(lma)

c lncndcnt pancle 's effectlve charge (Montenegro et al Phys Lett. A92 (I982)195)
1(’(zl eq. 1. )1he
: xp(-al‘ﬁnu) 1. /6 ‘a!"' u‘exp(-2 ‘al‘rmu)
+ /6 ‘nnu‘exp(-Z ‘rmu))
e
c 7" General solution fo
c lhe quenchmg radi
: ¢ 714 of fr ee ectrons/cm“‘B
‘aaa = mfe ee**4/(2. ‘rme)‘(zeff/vel)“Z L
r_max = (5 025e-12"(l A 602189e-l2‘2 ‘nne/parcn)“(S /3 )
+ ‘amass(])‘vel“(lo /3.))/(.182* rrho(j)* zmed _k ‘
alpha =r_max*(ro_c_a/aaa)**(1 /pow(j)) ;
rlest = 1 e-6
Jiii =
2222 do i=1,20
fr = alpha*rtest**(2. /pow(])) + rlest- :
fpr = 2./pow(j)*alpha*rtest**(2. /pow(j) 1)+
rtestn = rtest — {r/fpr INewton method
if{abs((rtestn — rtest)/rtestn) : It (l e-4) thcn
r_quen = rtestn
goto 9999
endif
rtest = rtestn
enddo
9999 : conlinue
c Convert,ence lesl
lf’(l .eq. 11".and. 'jjii Jde. 6)then no conver;,encc
jjii=gii+1
rest=r max/(lO “ﬂont(uu))

1,0!0 2222
endif -

m=1.-r quen/r max o
ddd = pl‘ml'e"6 /5.% ec"‘4/rme‘( zemvel)“Z
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ocoo6c o0 .

+ ¥

++ + 4

if{rrho(j) .eq. 1 032)then . Yor CH
dldx—ddd‘

- (-5./6. ‘rr"‘(3 /4 )+ log((l + rr"‘( 25))/([ - rr“( 25)))

LT ea 2, 'atan(rr“‘( 25))
dldx dldx‘(l = frac‘dldx/(dldx ¥ Erhoa))

endif’

if(n’hb(_]) eq' 3 67)lhe

for Nal -
- dldxddd e C o

SIS lsg(l )
dldx/(dldx + Erhoa))

“eq. : 'for BaFZ

dld —ddd'( log((l rr“(l A3
: ST (13) + % (2./3))
'sqrt(3.)*atan((sqrt(3.)*rr**(1./3. ))/(2 +rr“(l /3 )))
3. /2 ‘rr“(Z /3)-1. /10 ‘rr“(s /3 ))

: endlf‘ :

lf(rrho(_;) eq 7 13)then lfor BGO. .- )

* didx=ddd**(-log((1.5rr**(1./6.))/ (1. + rr**(1./6.)))

N 50‘ log((L.-rr**(1./6.)* rr**(1./3. ))/ g
(1. + ar**(1.46,) + rr**(1./3.))
. sqn(3 )"amn((sqn(B YT (1/6.))/(1.-rr**(1./3.3)
: "-6 /5 ‘rr‘”'(S /6 =1 ‘22 ‘rr“(l 1./6.))

endif i WL

call bethebloch(el zl mI ro C 1 a, Erhoa, fmc ima, dedx)
call birks(zl,dedx,dlbdx) - : :
lf((zl eq. I)and (el -€q IOOO ))wnte(‘ *)'aqui’,dedx

. Calibration (scmmla(or dependent!)

1.2061070142384D-06 is the dl/dx corresponding to 1 GeV protons

:-.2.0797629120892 a.u. is the dIb/dx corresponding to 1 GeV protons
< 2.085531670356 - a.u. is the dlb/dx corresponding to 1 GeV protons

2.0’8553 1670356 MeV is the de/dx corresponding to 1 GeV protons

didx = (dldx/l.ZOGI070142384D-06)‘2.08553 16703566
dibx = (dibdx/2.0797629120892)*2.0855316703566
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return

end

SUBROUTINE bethebloch(el, z1, ml, ro_c_a, Erhoa, frac, ima, dedx)
implicit double precision(a-h)

implicit integer(i-n)

implicit double precision(o-z)

double precision m1

dimension amass(6), zmed(6), rrho(6), fI{6)
common/constants/pi,velc,velb,ee,rme,rmp,gpamu,fmec2
common/calculate 1/fmrat,fmrat2,beta,beta2, gamma,gamma?2,vel
common/calculate2/al,rmu,zeff,paren j
Materials:Palstic Scintillator,Al,Fe,polyethylene,BGO,air

data amass/11.15d0 ,26.98d0,55.845d0,11.15d0 ,65.63d0 ,14.5d0/

data zmed/5.62d0,13.d0,26.d0,6.36d0,27.58d0,7. 1323d0/

data rtho/1.032d0, 2.7d0, 7.87d0, 0.94d0,7.13d0,1.2d-3/

data f1/64.7d0,166.0d0,286.d0,57.4d0,534.1d0,85.7d0/

mi=fm]l

Bethe-Bloch constants

if{(dint(z1).eq.1).and. (dint(m1).cq. l))rmp—938 272d0 tit's a proton

fli=fI(imat)*1.0d-6 “ 2 Alin MeV

fk=0.307075d0 S I T
zsa=zmed(imat)/amass(imat)

facl=fk*(zeff**2)*zsa

fac2=2.d0*fmec2

call density_effect(delta,imat)

tmax 1=fac2*beta2*gamma2

tmaxh= fac2*beta2®*gamma2/paren
dedx=(facl*rrho(imat)/beta2)*

((0.5d0*log(tmax | *tmaxh/fl11**2))-(beta2)-delta/2.d0)

return

end

SUBROUTINE birks(zl,dedx,dldx)
implicit double precision(a-h)
implicit integer(i-n)

implicit doubtle precision(o-z)
common /birk/c11,c22

Birk's constants

cl=cl}

if(zl.gt.1)cl=c11*.5714

c2=¢c22

dldx=dedx/(1.+c! ‘dedx+c2‘dedx“2)
return

end
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subroutine density_effect(delta,imat)

implicit double precision(a-h)

implicit integer(i-n)

implicit double precision(o-z)

dimension a(5),m(5),¢(5),x0(5),x1(5)

double precision m

common/calculate l/fmmt,fmrut2,beta,bemz,gamma,gammaz.veI

Density effect parameters from At. Nucl. Data Tables 30(1984)261.

data 2/0.16101d0,0.12516d0,0.25381d0,0.15991d0,0.09569d0/
data m/3.2393d0,3.0398d0,2.6657d0,2.8867d0,3.0781d0/
data ¢/3.1997d0,6.0572d0,6.2807d0,5.4122d0,5.7409d0/
data x0/0.1464d0,0.1203d0,0.0395d0,-0.0098d0,0.0456d0/
data x1/2.4855d0,3.5920d0,3.3553d0,3.3871d0,3,7816d0/
Density effect calculation

x=dlogl0(beta*gamma)

if{x.1t.x0(imat))}then

delta=0.d0

goto 10

endif

delfac=x1(imat)-x

if{delfac.gt.0)then :

: derlta=4.6052d0‘x+a(imat)‘(delf'ac"m.(imat))-c(imal)

else ) ;

delta=4.6052d0*x-c(imat)

~endif

continue
return
end ' .

140




APENDICE E

GRAFICAS DE TOFEDEP vs Ein PARA LOS PLANOS
CENTELLADORES DEL TOF 2,3Y 4
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Tofedep vs Ei

Tofedep (MeV)

10 1 10 167
Tofedep2 vs Ei EilGeV/A)

N Figura “E.l. Comparacion entre la energia depositada en el segundo plano del TOF
(tofedep2n) y la energia de la particula, sin restriccién en valores de Z (pcharge). Las lineas
que se muestran corresponden a cuts (cortes) definidos por el modelo EDSE.
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Toledep vs Ei

-
o
“

Totesep (MeV)

10°
Ei{GeV/A)

t
o

Tofedep3 vs Ei

Figura E.2. Comparacion entre la cnergia depositada cn el tercer plano del TOF
(tofedep3n) y la energia de la particula, sin restriccion en valores de Z (pcharge). Las lineas
‘que se muestran carresponden a cuts (cortes) definidos por el modelo EDSE.
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Tofedep vs Ei

k=
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| TOFadep {MeV)

S
2

10 10
ElGeV/A}

0!
Tofedepd vs Ei

Figura "E3. Comparacién cntre la energia depositada en ¢l cuarto plano del TOF
(tofedepdn) y la energia de la particula, sin restriccién en valores de Z (pcharge). Las lineas
que se muestran corresponden a cuts (cortes) definidos por el modelo EDSE.
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Figura F.1. Gréficas para cada uno de los planos del sistema TOF del nimero de particulas
registradas en funcion de la cantidad de luz emitida dL, con la variable pcharge igual a 3.
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Figura F.4. Gréficas para cada uno de los planos del sistema TOF def niimero de particulas
registradas cn funcion de la cantidad de luz emitida dL, con la variable pcharge igual a 6.
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Figura F.5. Gréficas para cada uno de los planos del sistema TOF del namero de particulas
registradas en funcion de la cantidad de luz emitida dL, con la variable pcharge igual a 7.
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