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Capitulo 1
I}ntro'ducci‘én'

Los Rayos Césiicos son particulas con energias de entre 102 y 10% ¢V que gol-
pean a la Tierrra a una razon de 100 por m2/s, para cnergias de 10° ¢V y de 1 por
m?/siglo para energins de 102 eV,

La mayoria de las personns, al escuchar esto inmediatamente nos preguntamos si
acaso cstas particulas son dafiinas para la salud. En la dltima década se han des-
cubierto indicios de una posible influencia de los Rayos Cdsmicos en la vida, por
ejemplo, cuando se presentan explosiones solares, en la Tierra se alteran las comuni-
caciones y hay una mayor incidencia de infartos cardiacos en personas con afecciones
que usen marcapasos o mayores de 65 afios [1]. Tumbién se ha descubierto que los
Rayos Cdsmicos pueden jugar un papel relevante en la evolucion del clima Terrestre
2] (3.

No obstante, al considerar que nuestra casi nula interaccion con cllas ha estado
presente durante toda la evolucidn de nuestro planeta, podemos concluir que la vida
tal como la conocemos ha sido posible con la presencia de los Rayos Cosmicos.

Para poder entender el comportamiento de los Rayos Césmicos se han desarrolla-
do distintos aparatos y métodos de medicién, los cuales utilizan la interaccién de los
rayos con ciertos materiales, los aparatos aprovechan las consecuencias de csa inte-
raccion para obtener informacién acerca de las particulas participantes. Una de esas
consecuencias es la Luz Cherenkov, de la cual se hablard en ¢l capitulo 2, y que es
la interaccion utilizada por los detectores de superficie que se que se analizan en este
estudio.

El presente trabajo constituye un estudio de los efectos de la luz directa sobre
los detectores de superficie del Observatorio Pierre Auger (OPA). El Observatorio
Pierre Auger es un proyccto internacional de gran magnitud, que ticne como objetivo
¢l estudio de los rayos chsmicos mas energéticos. En el capitulo 3 se hablard mads al
respecto.

Los objetivos de este estudio son comprobar la existencia de los efectos mencio-
nados ¥y posteriormente considerarlos para mejorar las aproximaciones que se tienen
actualmente de las seiinles registradas por los tubos fotomultiplicadores de los detec-
tores, cuando uno de ellos falla,




CAPITULO 1. INTRODUCCION

Ademds de cumplir con tales objetivos, se obtuvieron otros dos resultados ines-
perados, que servirin para caracterizar mejor a los detectores de superficie y para
vigilar sn funcionamiento.

Se utilizaron tres programas de cémputo para la realizacion de los estudios, dos de
los euales han sido desarrollados por otros miembros de la colaboracién internacional
del Observatorio Pierre Auger. Uno de estos programas fue modificado especificaimen-
te para obtener los datos necesarios durante la claboracién de este trabajo.

Los andlisis necesarios, tanto tedricos como téenicos, son expuestos a lo largo de

los capitulos que integran esta tesis.




Capitulo 2

Rayos Césmicos";Ultrraenergéticos

2.1. Perspectiva Histérica

El descubrimiento de los Rayos Cadsimicos vino como consccnencia de observa-
ciones liechas por el fisico britdnico Charles Wilson y otros mis, a finales del siglo
XIX. Wilson observé que los clectroscopios se descargaban sin razon aparente, lo que
traté de explicar con la denominada jonizacién "espontdinea” proveniente, segtin él,
del aire que estaba en el interior del electroscopio, la cual consistia en la formmacidén
de la misma cantidad de carga positiva que de negativa. Rutherford mostré poste-
riormente que la radiactividad natural se commportaba de esta mancra. No obstante
esta no podia ser la causa buscada ya que el cfecto observado en la superficie, deberfa
disminuir conforme el electroscopio se encontrara a mayor altura. Wilson mostré que
alin en un tinel, bajo la tierra, cl efecto no aumentaba mucho mis que al nivel del
suclo. Posteriormente Wulf desarrolld un detector muis sensible, la cdmara de ioniza-
cidn, la cual usd Victor Hess en 1912 para medir la disminucion de la ionjzacién o
de la radiacion que la causaba, que ocurria a cierta altura. Hess descubrié que ésta
aumentaba lentamente a una altura de 2000 m , y de manera draistica a 5350 m. Como
la radiacién proveniente de la Tierra sélo podia influir hasta los 2000 m, la fuente de
la radiacién a mayores alturas debia provenir del espacio exterior. En 1913 y 1914,
Werner Kohlhdrster, junto con Walther Bothe continuaron con los experimentos de
Hess y llegaron a una altura de 9300 m, donde midieron que los efectos de ionizaciéon
de la radincion eran cincuenta veces mayores que en la superficie terrestre, (fue él
quien en 1930 establecié en Postdam el primer instituto dedicado a la investigacién
de los Rayos Cosmicos). Estos estudios continuaron con Robert Andrew Millikan y
sus colaboradores de 1923 a 1926, quienes hicieron mediciones de la intensidad de
la radiacion tanto a grandes alturas como por debajo del agun, concluyendo que su
origen cra efectivamente extraterrestre. Fue Millikan guien llamé a esta radiacion
Yrayos cGsmicos”. Con las iediciones hechas bajo el agua, se observé que los rayos
césmicos recorrian grandes eantidades de aire y agua, siendo muy penctrantes; por
ello se creyd en un principio que se trataba de rayos gamma () de alta energia, un
tipo de radiaciéon muy penetrante conocida en ese tiempo; también podria tratarse

7




8 CAPITULO 2. RAYOS COSMICOS ULTRAENERGETICOS

de rayos beta (). A finales de los veinte Millikan y sus colaboradores estaban con-
vencidos de que los rayos cdsmicos no eran radiacion corpuscular (flujo de particulas
atémiicas v subatdmicas), dado que aparentemente no existia una variacién en su in-
tensidad con la latitud, debido a la influencia del campo magnético de la Tierra sobre
las particulas. Si la radiacién edsmica estaba constituida por particulas cargadas en-
tonces serfan canalizadas de alguna manera hacia los polos a lo largo de las lineas de
campo. Por otro lado, si los Rayos Cosmicos eran radineion clectromagnética, ésta no
se veria afectada por el caunpo magnético terrestre. En caso de que la radiacion fuera
corpuscular a altas latitudes (regiones polares), su intensidad seria mayor que en las
regiones ccuatoriales . No obstante, se hicieron otros experimentos y observaciones
que mostraron que la radiacion edsmica podia ser atribuida a particulas cargadas
cléctricamente y ndemds que dstas contenfan la misma energin observada para los
Rayos Cdsmicos. Algunas de esas observaciones fueron las de Skobeltzyn con trayee-
torias de electrones producidos por rayos (v), en 1927 y el experimento de Bothe y
Kohlhorster en 1929, quicnes haciendo mediciones por coincidencia entre dos conta-
dores Geiger Miiller, conelnyeron que habian detectado una radiacion corpuscular que
explicaba los cfectos de la hasta entonces conocida como Héhenstrahlung (radiacién
de muy alta energia). Ademds mostraron que si existia un cfecto latitudinal ya que
las particulas de menor energia, no cran observadas en las zonas ecuatoriales. En 1930
A. H. Compton, con la colaboracién de fisicos de 80 instituciones, realizé mediciones
usando instrumentos calibrados con la radiacién de una cdpsula patrén de radio, en
69 estaciones alrededor del mundo; se pudo entonces comprobar el efecto latitudinal
(ya antes obscrvado por Clay en 1927), el cual estaba relacionado directamente con
la latitud geomagnética mads que con la geogrifica. Considerando a la Tierra como un
dipolo magnético, C. Stromer estudid las trayectorias de particulas cargadas, estable-
ciendo para cada punto de la Tierra, zonas (en forma de cono) de donde no podian
provenir un gran niimero de trayectorias de rayos césmicos con carga positiva (desde
¢l este) y otras por las que el acceso cstaba prohibido para las de carga negativa
(desde el oeste). Su estudio fue complementado con los célculos de Manuel Sando-
val Vallarta en México, O. Lemaitre en Bélgica y con el experimento hecho por Luis
Alvarez, alumino de Compton, en la azotea de un hotel en la Ciudad de México.

Los estudios para entender ¢l comportamiento de los rayos cédsmicos, llevaron a la
conclusion de que éstos producian otras particulas que caian casi al mismo tiempo, a
todo ¢l conjunto se le denominé " chubasco de Rayos Césmicos”. Este descubrimiento
fue hecho por Pierre Auger en 1938, quien colocé detectores de particulas en los Alpes
y observé que los que estaban separados una gran distancia, a menudo registraban la
llegada de particulas al mismo tiempo, entonces dedujo que se producian chubascos de
particulas secundarias debido al choque de particulas primarias de energias nuy altas
con las moléculas de la atmdsfera superior, tales particulas primarias debian tener
energias del orden de 10" ¢V para producir estos chubascos atmosféricos extendidos
(EAS por sn nombre en inglés: Extended Air Showers), una energia muchisimo mayor
que cualquicr otra observada en ese tiempo.




‘2.1. PERSPECTIVA HHISTORICA 9

Figura 2.1: Pierre Auger, quicn descubrié los chubascos extendidos

Posteriormente, se llego al descubrimiento de nuevas particulas, muchas de ellas pre-
dichas tedricamente, como el positrén por Carl D, Anderson en 1932, el mudén por
Anderson y Neddemeyer en 1937 y el pidn por C. F. Powel en 1947 (identificada, al
principio de manecra errénea, con la particula portadora de las fuerzas nucleares de
la teorfa que Yukawua claboré en 1935) entre otras méds. Asi, pudieron identificarse
nuevas particulas con los rayos coésmicos penetrantes obscrvados al nivel del mar; los
primeros eran muones y¢; los segundos electrones y los no ionizantes, fotones.

La verdadera naturaleza de la radiacion incidente cn la Tierra no fue realmente
determinada sino hasta finales de los cuarenta cuando se llevaron a cabo experimentos
con emulsiones fotogrificas a grandes alturas, que se pudo determinar que la radiacién
primaria consistia en protones, particulas a y micleos mds pesados.

En 1943 Manuel Sandoval Vallarta realizé un programa de cilculo de las érbitas
de los Rayos Cosmicos utilizando en integrador diferencial de Vannevar Bush, que
cra la mdquina de computo mds avanzada en esa época. En ese mismo afio, Sandoval
Vallarta supervisé un programa de experimentos, en el que se realizé un programa
consistente de cuatro trenes de contadores Geiger-Miiller dispuestos para registrar
eventos a dngulos cenitales de 09, 207, 40° y 60°. Los contadores estaban en la azotea
del viejo Palacio de Mineria, operaba automdticamente y registraba con fotografias
cl niimero de eventos cada 32 minutos. Se tomaron lecturas corridas ininterrumpidas
que duraban por lo menos 100 dias, de julio de 1943 a mayo de 1946. El andlisis
estadistico de los datos fue hecho por Juan B. de Oyarzibal y su interpretaciéon por
Sandoval Vallarta. (Mediante un procedimiento semejante interpreté afios mas tarde
los resultados de las primeras medidas de la radiacién cosmica hechas por Van Allen,
con cohetes en 1949).

El espectro de los rayos edsmicos con energias de 3x10%% hasta 10' ¢V fue deter-
minado entre 1954 y 1957 con un experimento de 0.9 m? en Harvard Agassiz. Las
investigaciones en el campo de los rayos edsmicos, ademads de enfocarse hacia su coms-
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10 CAPITULO 2. RAYOS COSMICOS ULTRAENERGETICOS

portamiento y composicion, se desarrollaban también en lo que respecta al estudio de
su origen. Con cste fin se construyd un obscrvatorio sensible para rayos con encrgias
cereanns a los 10'7 ¢V utilizando detectores de centelleo, dirigido por el grupo de
Bruno Rossi en el Instituto Tecnolégico de Massachussetis y posteriorinente sc esta-
blecié en 1960 nn arreglo de 19 detectores con un drea de 33 m® en Volcano Rancl,
Nucvo México, impulsado por David Linsley. Con este arreglo, se pudo concluir que
In radincion césmica era isotrépica y también se midié en 1962 cf chubasco miis gran-
de observado hasta entonces, cuyo rayo cdsmico originario tenfa una energia de miis
de 1027 eV, A partir de este descubrimiento, los arreglos de deteccion como Haverah
Park (Inglaterra), Narribri (Australia), Yakutsk (Rusia) y AGASA (Japdn) aumenta-
ron sus escalas de superficie de deteecion a valores mayores de 8 A'mi®, Sélo AGASA
(Akeno Giant Air-Shower Array) de 100 Km? estd en operacién en la actualidad.

La mudiacidn césmica de fondo, que consiste en microondas de baja energia que
permean el Universo, fue descubierta en 1965 por Arno Penzias y Robert Wilson.
La interaccion de los rayos césmicos con esta radiacién causa que la energia de éstos
se degrade; el fendmeno fue sefialado por Keneth Greisen, Valdem Kuz'min y Geor-
gi Zatsepin, La interaccion de las particulas con la radiacién de fondo reduciria su
energia de tal manera que las particulas que viajan grandes distancias intergaldcticas
no podrian tener cnergias mayores que 5x10'" eV. Esta prediccién se conoce con el
nombre de Corte GZK.

A partir de este descubrimiento se ecmpezaron a explorar nuevos métodos de detec-
cién, tales como la idea de Suga y Chudakov, quicnes sugiricron la posibilidad de usar
la atmdsfera terrestre como un gran centelleador. En 1976, en Voleano Ranch sc csta-
blecieron, junto con el arreglo de superficie, rudimentarios detectores de fluorescencia.
Asf dio inicio una nueva generacién de experimentos con el grupo de investigacién del
detector Fly’s Eye (Ojo de mosca)de EUA, el cual observé un evento de alrededor de
3x10%° ¢V. Eventos de muy alta energia habian sido reportados anteriormente, pero
éste cra claramente el mds energético. En 1994 los grupos experimentales de AGA-
SA y Yakutzk también reportaron eventos con energia de 2x10%° ¢V. Un detector de
fluorescencia de gran resolucion Hlamado HiRes y desarrollado a partir del Fly’s Eye
se encuentra actualinente en operacion, en Utah EUA. La combinacién entre detec-
tores de fluorescencia y detectores de superficie que se empleara por primera vez en
¢l Obscrvatorio Pierre Auger mejorard notablemente la capacidad de deteccion.

A su vez, se ha ido produciendo una enorme cantidad de trabajos tedricos que
intentan explicar el origen de los Rayos Cdsmicos Ultracnergéticos, debido a la apa-
rente no observacion del corte GZK (del cual se hablard mids adelante), y existe una
gran colaboracion internacional. (Para toda esta seceidn se consultaron las referencias

[){5](6)-
2.2. El espectro de energia de los Rayos Césmicos.

Il espectro de encrgia de los Rayos Césmicos muestra cémo cs el flujo (particulas/m?
st s), presentado en forma integral{>E) o diferencial (=E), de éstos con respecto a




2.2, EL ESPECTRO DEE ENERGIA DIE LOS RAYQS COSMICOS. 11

su cnergin. Se extiende sobre muchos érdenes de magnitud (por lo menos de 10% a
10*" ¢V), sigue la forma de una ley de potencias tipica (con exponente 2.7 para flujo
diferencial y 1 para flujo integral), excepto porque se pueden distingnir tres partes
significativas tal como se muestra en la figura :

a) La regién aplanada debajo de los 10 GeV, donde el exponente, también llamado
indice espectral, cambia de un valor cereano a cero para llegar a 2.7.

b) La "rodilla” entre 10'% y 10' ¢V, donde el lamado {ndice espectral cambia de 2.7
a3.

¢) El "tobillo” alrededor de los 10'® eV, donde el indice espectral es de nuevo 2.7
(71(8].

KA i
s c10

i ST S S SR R
® 101°10113012101310141022101%101 1101810191070 1072
4
energia  (oV)

Figura 2.2: Espectro de energia de los Rayos cosmicos

2.2.1. La regién aplanada debajo de los 10 GeV.

Los rayos cdsmicos caracteristicos de esta regién han sido medidos con los prime-
ros detectores que se usaron en globos meteorolégicos y su origen esti relacionado con

" ' TESIS CON
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12 CAPITULO 2. RAYOS COSMICOS ULTRAENERGETICOS

¢l Hamado modelo esténdar del origen de los rayos céstnicos, del que se hablard en la
seccidn 2.3.

En esta region la energia y la forma del espectro, varfan con la fase del ciclo solar,
asi que el flujo de particulas de baja energin decrece durante periodos de actividad
solar alta y estd en un mdximo durante fases de baja actividad solar{como sc observa

en la figura 2.3) [7].

Un mecanismo por ¢l cual se propagan los Rayos Cdsmiicos en esta regién tiene que
ver con que su densidad de energia es comparable (aunque mayor) con la presion del
medio interestelar difuso asi como con la densidad de energia en el campo magnético
galdctico. El medio interestelar turbulento y parcialimente ionizado produce un cam-
po magnético, cl cual a su vez esparce las particulas cargadas de alta energia, csta
dispersién sin colisiones contribuye al proceso de difusién de los rayos césmicos [9).

s
2 450 T T T T T T e ) 225
g
1% /‘1
=] = .
& [ /mr |
'o U g
é 400 1 l\ -1 150
g .0 ) } B
2 B
- R
a - I
@ | =
L5} i g
T ol | 1. &
g mop . B
g : ( 3
8 F L .
§ |_‘\. I’; o,u_] -,_qé_,l .__”‘.';
g 3”0 P IS s N OO TR T8 WAL N VNN N TN Y W U 6 OO0 O SN N OO0 VAN W N PRV MUY OO S AT 0 O MG L SRS U | D
3 1990 19ss 1950 1985 {970 fors 1930 1985 1920 1935

Ruyvs Cdsmicos (nellrones}) -~ DManchas solnres escasas (Actividad molar baja)

Figura 2.3: Flujo de Rayos Césmicos con respecto a la actividad solar

2.2.2. La regién de la rodilla y mas alla.

La regién de la rodilla estd entre 10'% y 10'® ¢V y mds alld de ésta, sc consideran
energias de entre 10'° y 10'7 ¢V,
El modelo méds popular para describir a los Rayos Cdsmicos de la regién de la

»
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2.3, MECANISMOS DE PROPAGACION DE LOS RAYOS COSMICOS. 13

rodilla dice que provienen de remanentes de supernova pero hay evidencia de que los
Rayos Césmicos con encrgins superiores provengan de fuentes fuera de la galaxia.

Existen algunas ideas acerea de cémo la expansion de un SNR (remanente de
supernova) podria producir rayos césmicos con energin miis alld de la rodilla. Estas
tienen que ver con la configuracion del cnmpo magnético, por cjemplo, el hecho de
que el dngulo entre la velocidad de expansién de un choque de supernova aproxima-
damente esférico y el campo promedio en el ISM (medio interestelar) varfa de paralelo
a perpendicular alrededor de la explosion, producird una razén de aceleracion muy
alta y asf alcanzar una [5,,., supcerior a los 10! ¢V,

No obstante, solo la obtencion de datos por medio de detectores de Rayos Césmicos
puede contribuir al mejor entendimiento de esta region [9).

2.2.3. Region del “tobillo”

Corresponde a Rayos Césmicos con cnergias de = 10'® eV o inds. En esta regidn,
el radio de giro de las particulas (el mecanismo en el que se habla de esta variable
se explica en las sccciones siguientes), es comparable con las escalas galdcticas (1kpe
para un protén de 3 x 10" ¢V por cjemplo), es por esto que se considera como la
region de transicion entre los rayos césmicos galdcticos y los extragaldcticos.

Se ha sugerido que los choques asociados con la acrecién durante la formacién de
grandes estructuras como climulos de galaxias podrian acclerar protones a cnergfas
de hasta 5 x 10" eV.

Las observaciones que se han hecho recientemente muestran que los rayos césmicos
llegan a la Tierra isotrépicamente, es decir, en cantidades iguales, independientemente
de su direccién de llegada, lo que sugiere que no hay fuentes puntuales, esto y su
falta de correlacién con el disco galdctico, también es un indicio de que su origen es

extragalictico [10].

2.3. Mecanismos de propagacién de los Rayos Césmi-
cos.

En el modelo esténdar se establece que la potencia requerida de las fuentes de los
rayos para mantener la densidad de energia que observamos es Q ~ pp/7. donde pg
cs la densidad de energia y 7. es el tiempo que le toma a la particula escapar de la
galaxia. Ademss, la relacién entre el espectro de la fuente y el espectro diferencial
observado depende de la propagacion de los rayos césmicos en la galaxia, la ecuacién
bdsica de la propagacion es:

i = (i = 14 <l+—1'+—]—) +ZB;—AE (2.1)
e T YT/ 55 7y

donde ¢; es el térinino correspondiente a la fuente, n; es la densidad de los Rayos
Cdsmicos, con lo que 71; es la diferencial de esta varinble respecto del tiempo, 1/7, es

2
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In razén de pérdida desde la region de propagacion, 1/7; es la razon de pérdida por
colisiones de partienlas con el gas, 1/7, es la razén de pérdida por deeaimiento y B
es la razon de fraccionamiento para que un micleo produzea un fragmento i. Por su
parte, 1/7; = nyceo, con ny la densidad en ¢l ISM, ¢ la velocidad del rayo césmico y
o la scccién transversal de colision.

Usando esta ccuacidn y considerando ciertos valores medidos en el laboratorio
para las variables, se concluye que para micleos secundarios estables, el tiempo en
¢l que la particula deja la galaxia 7. decrece con la energia, y, como ya se habin
mencionado, por las observaciones gue se han hecho, se sabe que las direcciones de
llegada de los Rayos Cdsmicos son altamente isotrdpicas. Se puede concluir por tanto
que la propagacion de los Rayos Césmicos es un proceso difusivo y que las particulas
con energias altas escapan del sistema, es decir, del disco de la galaxia, y se extienden
hasta ¢l halo galdctico.

Centro de la Galaxia

disco -

Figura 2.4: Remanentes de supernova expandiéndose en el ISM

Considerando que la mayorfa de los Rayos Cosmicos son protones, que la fraccién
de protones originales es alta, y que los protones son estables, la ecuacién (2.1) queda
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asi:

a(E) = ZTI—’(%) (1 + ?) (2.2)

Esta ccuacién implica una relacién entre el espectro de la fuente y el observado,
ya que si 7, > 7, o8 decir, cuando las particulas interactiian mds con ¢l medio antes
de salir de la galaxia, tenemos que g, () = n, (&) /7(E), donde el espectro observado
tiene el mismo indice que el espectro de la fuente. Con esto podemos decir que cuando
se trate de particulas poco energéticas que interactiian mas con el medio y finalinente
salen del sistema, asi como cuando se trate de particulas muy energéticas que salen
pronto, el espectro de alta energia de la fuente para ambas es el mismo.

La potencia requerida de las fuentes de estas particulas, es comparable con la
inyeccion de energin cinética de los SNR de ~ 10'2 erg/s [9).

2.4. Mecanismos de aceleracién y transporte de los
Rayos Césmicos.

La aceleracién de Fermi (modclo conocido como » Bottom-Up”), es un mecanismo
para transferir energfa cinética macroscépica del movimiento a gran escala de plasma
a particulas individuales cargadas. Sc requicren dos cosas para que éste funcione: el
movimiento diferencial en el plasma (caracterizado por la velocidad V= u; - u2) y
cl acoplamiento de particulas de alta energia individuales al plasma, de tal mancra
que la longitud de difusién resultante es mucho menor que la distancia tipica de las
colisiones (camino libre medio) con el gas. El acoplamiento a través de los campos
magnéticos turbulentos mencionados en la parte referente a la primera regién del
espectro os suficiente.

Una particula con energin [y que entra a una region adyacente (la que llamaremos
regién 2), la cual estd moviéndose con una velocidad V distinta a la de la particula,
se propagard en esa region hasta que su veetor promedio de velocidad sea igual a V.
Si la particula entra de nuevo en su region original (region 1), tendrd una energia
diferente: Ey = By + AE con AE = f(0,,0,)(V/c)E;, en general, AE puede ser
positiva o negativa, y la magnitud y el signo del coeficiente f depende de los dngulos
0, ¥ 02 que describen la orientacion de la particula cuando entra y sale de la region
2. Simiplificando este resultado, se obticne que (AE) « <E; con € « (V/c)? para ¢l
mecanisimo de Fermi de segundo orden (interacciones con nubes de plasma) y € =
(4/3)x(V/¢) para la aceleracion de Fermi de primer orden (interacciones con frentes
planos de ondas de choque). Aqui v/e se refiere a la velocidad relativa del flujo del
plasma, no a los rayos cosmicos.

Consideremos una particula de prucha que es inyectada en la region de aceleracion
con energia Iy, entonees, despudés de n transiciones de la region 1 a la 2 y de regreso,
la particula tiene, en promedio, una energia /5, = (1 4+¢)" x [%,. Por lo tanto el mimero
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de encuentros necesarios para aleanzar la energin I es:
1 g
0= —ln(—) (2.3)
& E()
Si P es la probabilidad por transicién de que la particula escape de la regién de
aceleracién, entonces ¢l niimero de particulas con energfa > B es:

bad (l - Pn.sc)"
N(Z E)=No 3 (1 = Pope)™ = Nu——];— (2.4)
con n dada por la ccuacion (2.3), tendriamos:
NZE)x E™ (2.5)
donde
PHS':
Yz = (2.6)

A un tiempo T después de la inyeccidn, la energia mdxima de una particula cs:

s < 22 Byusl (27)

donde u; s la velocidad fuera de la regién de aceleracidn, Z, es la carga de la particula
y B es el campo magnético involucrado. Notemos que el factor de carga nuclear en la
tltima expresién implica que para un acelerador eésmico dado, las particulas con la
masa mas grande podrian alcanzar la encrgia total mds alta.

Otra caracteristica de la propagacién de los Rayos Césmicos en la galaxia es la
radiacién vy producida cuando los Rayos Cdsicos colisionan con cl gas interestelar,
en alguno de los siguientes procesos:

a) p+ H — 7% + X seguido por #° — 2y y #° neutro
b) e + H — e+~ + X (radiacidn de frenado)
¢) ¢ + v27 — v+ X (Dispersién Compton inversa). -

Un remanente de supernova que cede una fraceion significativa de su energia a los
Rayos Cdsmicos es una fuente potencial de fotones de alta energia. Para que ocurra
una aceleracién significativa, deberia haber necesariamente suficiente gas para retar-
dar la expansion del SNR. Esto provee el material justo con el cual los rayos césmicos
acelerados pueden interactuar para producir piones neutros y de aqui fotones. Los
electrones acelerados radiardn fotones con energia mds baja por radiacion sincrotrén
y los rayos 4 por radiacién de frenado (bremsstrahlung). La radiacion sincrotrén ha
sido mencionada frecuentemente en la teoria como forma de aceleracion de clectrones
en SNR. [9].
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2.5. El corte GZK

En la region de las energias mds altas, ocurre que la produccién de fotopiones por
protones y la fotodesintegracién de los micleos, hacen opaco al Universo a los rayos
césmicos que estian aproximadamente sobre 5 x 10" ¢V. Los rayos cdsmicos cimer-
gen con energia reducida de la interacién con los fotones. Este proceso de pérdida de
cnergia ocurre solamente mientras la particula interactia con los campos de radiacion
de fondo tales como microondas (infrarojo y radio). Esta caracteristica, esperada para
la distribucidn de fuentes de rayos cdsmicos, es conocida como "corte GZK” (ya que
fue predicho por Gaisen, Zatsepin y Kuz'min en 1965, casi inmediatamente después
del descubrimiento de la radiacién de fondo por Penzias y Wilson).

No obstante, los mecanismos de aceleracion sugeridos para rayos cosmicos extra-
galdcticos, tienen su energia médxima tipicamente en la misma region de energia en
la cual sc espera el corte GZK. Por tanto, ¢l espectro podria ser complicado en esta
regién y los eventos muy energéticos son importantes para su estudio, quizds pueda
revelarse una fuente muy cercana, que contribuye al espectro, que contenga cortes
intrinsccos con mecanismos similares a los del corte GZK.

En 1993, en el experimento Fly’s Eye, del cual se hablard en la seccién 2.7, se
detectd un evento de 3.2 £ 0.9 x10%° eV y desde entonces se han detectado otros
mas.

Los modelos que se basan en mcecanismos de aceleracién, consideran a posibles
sitios de aceleracion en objetos astrofisicos conocidos, que pueden aleanzar energias
de ZeV (10?!), conocidos como Zevatrones.

Aharonian y Cronin, en 1994, hicieron una discusién acerca de la evolucién del
espectro de los Rayos Césmicos extragaldcticos a través del fondo de microondas, mo-
tivados por los eventos altaniente energéticos; concluyeron que, no importa qué tan
alta es la energia inicial, una particula observada con 3x10%° ¢V, debe haberse ori-
ginado a una distancia dentro de 50 Mpc de la Tierra, donde no existen fuentes
identificadas.

También se ha sugerido la posibilidad de que la produccién de particulas de alta
energia podria ser una manifestacion de la gran unificacién, cuando particulas proce-
dentes de la aniquilacion del Big-Bang escapan de defectos topoldgicos existentes. La
radiacion cstaria a la escala de las Teorias de Gran Unificacién (GUT’s) (de ~ 10%
a ~ 10% eV). Claramente, energias mayores de 10%?° ¢V de los eventos observados,
no cs problema para este modelo, aunque la razon de aniguilaciones es incierta. Un
problema potencial es la radiacion producida a energins mds bajas por cascadas de
fotones en la radiacién de fondo difusa. Si la razon de aniquilacién fuera congruente
con la intensidad de estos rayos cosmicos, entonces habria una violacion de limites ya
establecidos de produccidn de rayos 7y difusos debajo del rango de 10? eV.

El problema de encontrar un mecanismo de aceleracion para expliear ¢l origen de
lor Rayos Césmicos de ultra alta energin puede evitarse si se supone que éstos son
producidos por ¢l decaimiento de una particula reliquia supermasiva proveniente del
nuniverso temprano, conocida como particula X v euya energia es del orden de 10% eV
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hasta 102 ¢V, De aqui se predice que los Rayos Césmicos incluyen como particulas
primarias a neutrinos o rayos gamma, ya que son los canales de decaimiento princi-
pales de las particulas supermasivas y corresponderia sélo a éstas y no a protones o
niiclcos pesados. Esto corresponde a modelos con Fisica més alld del modelo estdndar,
que involucra ¢l estudio de monopolos magnéticos y cuerdas entre otros. ( Tales mode-
los, que no necesitan un mecanismo de aceleracién son conocidos como " Top-Down™)
19].
Hasta ahora, ninguno de los modeclos sugeridos describe perfectamente las carac-
teristicas de los rayos cdsmicos en esta regién del espectro.

2.6. Chubascos atmosféricos

Un chubasco atmosférico es una cascada de particulas generadas a partir de la
interaccion de un solo rayo césmico primario de alta energia, (micleo, fotén, protén
o neutrino, entre otras), con los itomos de la parte superior de la atmésfera. En este
proceso de interaccion, el rayo césmico primario, pierde parte de su energia inicial en
la produccién de particulas sccundarias las cuales a su vez pueden interactuar con
la atmdsfera y producir nuevos chubascos; esto sucede conforme se llega al limite de
produccién de cada particula. Las que llegan a la superficie terrestre, son en su ma-
yoria electrones, fotones y muones.

PARTICULA
FRIMARIA
INCIDENTE

Electromagnéllca' N ; Hadronica
'

Figura 2.5: Chubasco atimosférico.
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Un chubaso inducido por un rayo césinico, ticne tres componentes: electromagndética,
mudnica y hadrénica. El chubasco consiste en un micleo de hadrones de alta energia,
que continuamente alimenta la parte clectromagndética del chubasco, primeramente
con fotones del decaimiento de piones neutros y particulas eta. Cada fotén de alta
energia genera un chubasco electromagndético, los electrones y positrones resultan-
tes son las particulas cargadas mds abundantes en las cascadas. Nucleones de alta
cnergin y piones cargados desde la interaccién del nicleo incidente se concentran en
un rayo paralelo al ¢je del chubasco y generan interacciones posteriores a lo largo de
Ia trayectoria del chubasco. Piones y kaones cargados, con energia mids baja, decaen
para nutrir la componente mudnica y clectromagnética del chubasco. Los electrones y
muones con baja energia se expanden sobre un drea mny grande que con una densidad
que, en promedio, decrece con la distancia al micleo del chubasco pero aiin se detecta
a cientos o miles de nietros, dependiendo de la energia inicial Ey del chubasco. En
general, chubascos con energias mids altas producen mis particulas de todos los tipos
que los de mis baja cnergia, pero la relacion entre el tamaio del chubasco y la energia
primaria, también depende de la identidad de la particula inicial. El chubasco viaja a
través de la atmdsfera en forma de un disco relativamente delgado, aproximadamente
a la velocidad de la luz y la dirceccion de la particula primaria se mantiene para las
secundarias mientras que ¢l radio del disco crece lentamente comparado con la dis-

tancia que cubre en la atmésfera [11).

2.6.1. Modelo de juguete

Hay un modelo muy simple que describe las principales caracteristicas de los chu-
bascos atmosf{éricos, propuesto por Heitler en 1944, la mancra en como es descrito en
este texto, corresponde a chubascos puramente clectromagnéticos pero puede aplicarse
también a chubascos de hadrones. Considerando el proceso de ramificacién mostrado
en la figura figura 2.6, cada linea representa una particula o un paquete de energia, en
cada vértice, la energia de una linea se divide en dos y la ramificacién ocurre después
de un camino libre medio, A, cualquicra que sea el proceso de divisién. Cada particula
progenitora experimenta un proceso de rompimiento generando dos particulas hijas,
cada una con la mitad de energia de la progenitora. Después de n = X/A ramificacio-
nes, el niimero de lineas o segmentos es: N(X) = 2%/, donde X os la profundidad a lo
largo del eje del chubasco y \ es latasa de elongacion. A una profundidad X, la energia
por particula es: E(X) = Ey/N(X), el proceso de subdivisién continuara hasta que
se aleance una energin critica £(X) = E.. que es la energia a la cual la particula no
puede seguir decayendo en nuevas particulas hijas. Después de alcanzar esta energia
critica, las particulas sélo perderin energin. Este limnite se modificari dependiendo
del modelo especifico. En este caso, el mimero miximo de particulas del chubasco es
N (Nonar) = Eo/ Ee ¥ 1a profundidad méxima serd: X,,or = Mn(f£/E,)/In(2).

Los resultados de estas ecuaciones se observan para chubascos electromagnéticos de
alta encergia y también, aproximadamente. para chubascos hadrénicos, donde se en-
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cuentra que Nuae < En ¥ Xyez o in{£) [11].

Figura 2.6: Esquemna de ramificaciones.

2.7. Detectores de Rayos Césmicos

Los detectores de Rayos Cdsmicos han ido evolucionando con cl desarrollo de la
tecnologia y de la Fisica Nuclear.

En los inicios el principal instrumento de medicién era e! electroscopio, que con-
sistfa en una botella de vidrio en cuyo interior habia dos hojas de oro unidas por uno
de sus extremos a una varilla conductora; la punta de ésta salia de la botella y estaba
cn contacto con ¢l exterior; cuando un objeto cargado tocaba la varilla, la carga se
distribufa hasta llegar a las hojas de oro, que sc repelian por tener la misma carga.

Posteriormente se derarrolld la camara de ionizacién de Wulf que constituyd una
mcjora del clectroscopio y con la cual se pudo establecer que el aire que nos rodea
estd ionizado. Despuds se desarrolld el contador Geiger; que registra el paso de las
particulas a través de él , y la cdmara de niebla inventada por Wilson, que mostraba
nitidamente las trayectorias de las particulas jonizadas, asi como la camara de bur-
bujas. Poco después se desarrolld el contador Geiger-Miiller, con el cual pudieron
hacerse arreglos experimentales, conocidos como "telescopio contador”formados por
dos hileras paralelas de contadores; cuando dos de cllos registraban el paso de una
particula podia determinarse su direecion o trayectoria, mediante el uso de circuitos
clectrénicos de coincidencias,

El contador Geiger-Miiller consiste en una camara en la que se encuentra un




2.7. DETECTORES DE RAYOS COSMICOS 21
gas entre dos electrodos a alto voltaje, la radiacion al pasar a travéds de las paredes
de la edmara interacciona con los dtomos del gas ionizdandolos. Los iones y electrones
por estar cargacdos, son atraidos y colectados por los clectrodos, generando nna seiial
eléctricn; los gases usados son puros o mezclas de Argdén, Metano, Etileno, [sobutano,

Freon y otros [12].

Ernest Rutherford usd un material llamado centelleador, en su caso, una panta-
lla centelleadora de sulfuro de zine para contar particulas o en su famoso experimento
de dispersion {13]. En cstos detectores, la radiacion penctra y se produce luz, gene-
ralmente visible, la conversion de energia depositada por la radiacién, a luz visible,
se debe a un fendmeno de excitacién-desexcitacion de una red cristalina o de una
molécula. En ¢l primer caso, se trata de materiales cristalinos inorgdnicos, y cn el
segundo de moléeulas orgdnicas [12).

Como la seiial obtenida de los centelleadores es muy tenue, se usa, en conjunto,
un fotomultiplicador. Los fotomultiplicadores son muy sensibles y convierten la luz
en una corriente cléctrica medible.

cristal d¢ Nal : T1

folocktodo

jikviked

—f

/

dinodos Base preamplificadora

Figura 2.7: Material centelleador con tubo fotomultiplicador.

En la figura 2.7 se puede observar un fotomultiplicador; éste consiste en un citodo
hecho de material fotosensible seguido por un sistema colector de clectrones, una sec-
cién de multiplicacién de clectrones (o "cuerda de dinodos”) y por iiltimo un dnodo
del cual se toma la senal final. Todas estas componentes son puestas comunmente
en un tubo de vidrio al vacio, de manera que el fotomultiplicador entero se ve como
un tubo, de ahi el nombre de tubo fotomultiplicador (PM'L" por sus siglas en ingléds:
Photo Multiplier Tube).Durante ln operacion de este instrumento, se aplica un alto
voltaje al cdtodo, ln especie de "esealera de potencial” formada por los dinodos v ¢l

TESIS CON
FALLA DE URIGEN

T TN,




22 CAPITULO 2. RAYOS COSMICOS ULTRAENERGETICOS

anodo estid a lo largo de la estructura total. Cuando un fotdn incidente golpea sobre
¢l fotocdtodo, se emite un electrén por efecto fotoeléetrico ,es decir, la energia del
fotén hw(con I la constante de Planck y v Ia frecuencia del fotén), se transforma en
la energia cinética del cleetrén [14]. Debido al voltaje aplicado, el eleetrén es dirigido
y acelerado hasta el primer dinodo, donde se emiten y aceleran mis electrones; se
crea entonees una cascada de electrones, la cual se colecta en el dnodo para dar una
cotricnte, que posteriormente se amplifica y analiza [13]

Otro tipo de detectores, llamados de estado sdlido, se basan en el depésito de
energia de la radiacion en un semiconductor, generalmente de Germanio o Silicio; esta
energia joniza la red cristalina prodnciendo conduccién temporalmente en el semicon-
ductor debido a que éste tiene una brecha (gap), entre las bandas de valencia y de
conduccion, pequeinia. En este detector se tiene una resolucion muy alta de cenergia,
En el proceso de ionizacidn, la radiacion requiere 10 veces menos encrgia para generar
pares clectrén-hoyo que la requerida en un gas. Dada la gran densidad del material
semiconductor, tienen un poder de frenado superior al de un centelleador y muy supe-
rior al de un gas. Los detectores son compactos pero especialmente los de Germanio
requicren ser enfriados a temperaturas criogénicas, lo que es un inconveniente en al-
gunos casos. Para deteccién de particulas cargadas se usa principalmente Silicio a

temperatura ambiente [12].

En las tiltimas décadas se han desarrollado nuevos detectores, algunos de los cuales
también se complementan, como los utilizados en el experimento "Fly’s Eye” u "ojo
de mosca” (ver figura 2.8). En 1982, cmpezaron a tomarse los primeros datos en Utah

Figura 2.8: Esquema de un chubasco sobre un detector usado en el experimento Fly's

Eye.

(12U), utilizando la fluorescencia con uno de estos detectores. La téeniea se basa en el
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hecho de que una particula ionizada puede excitar moléeulas de Ny en la atmdsfera;
tales moléculas excitadas pueden entonces emitir fotones fluoreseentes tipicamente en
los primeros 10 a 50 nanosegundos después de la excitacion. La mayoria de la luz
es emitida entre 300 y 400 nm, una longitud de onda para la cual la atmésfera cs
transparente, con una longitud de atennacién de aproximadamente 15 Km para un
rayo de luz vertical.
El detector de Utah tenfa 880 tubos fotomultiplicadores en 67 espejos de 1.6 metros
de didmetro. Cada PMT apunta en una distinta y 1nica direcceidn y subtiende su
propia cobertura angular del cielo. La luz fluorescente, emitida isotrépicamente desde
un chubasco atmosférico se deteeta por los PMT's, cuyvo dngulo sélido interseeta la
traycctoria del chubasco. El tiempo relativo de llegada de esta luz, asi como la luz
total integrada, son registradas por cada tubo [15). La gran ventaja de esta téenica es
que traza el desarrollo longitudinal de un chubasco cuando cruza la atmdsfera, mas
que registrar sélo su trayectoria [9].

Otros detectores utilizan la radiacién Cherenkov generada en los chubascos.

La radiacién Cherenkov ocurre cuando una particula cargada, en un medio mate-
rial se nmeve nuis riapido que la velocidad de la luz en ese misino medio. Esta velocidad

estd dada por:
Be=v=c/n (2.8)

donde n = ¢/cpedio €8 ¢l indice de refraccién y ¢ es la velocidad de la luz en el vacio.
Por lo tanto, una particula, emitiendo radiacién Cherenkov debe tener una velcidad:

Uparticula > C/Tl = Cinedio (2'9)

En tales casos, se crca una onda de choque, exactamente como un aeroplano que
va més rapido que el sonido crea una onda de choque sénica, como se muestra en la
figura 2.9. El frente de onda coherente tiene forma cénica y se emite en el dngulo:

1 4 Cinedio
= = — = e 2.1
cos0 fn(w) wn v (2.10)

con respecto a la trayectoria de la particula, aqui se nota que el dngulo depende de la
velocidad de la particula v de la frecuencia de la radiacién emitida (w). Para ¢l agua
este dngulo es de 45° y n=1.33.

Esto ocurre cuando la particula viaja en un medio infinito, sin embargo, una
situacién mas realista, es cuando la particula cruza un material de espesor finito.
Para una particula de carga Ze en movimiento rectilineo uniforine en un material con
espesor L, la energia radiada por unidad de frecuencia por éangulo sélido es:

wL sene(0) 2
2nfBe e(0)

d*E soh o
m =z T”/j sen

(2.11)

donde o es la constante de estructura fina y

e(0) = ;’BL:_U — Bucost) (2.12)
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esto ocurre en dos dimensiones, en el caso de tres, aparceeria una funcién Bessel en
lugar del término (sen €)/e.

Para L grande comparada con la longitud de onda de la radiacién emitida, cl
término (sen €)/e se aproxima a la funcién §(1 — Bneosd) cl cual requiere que la ra-
diacién sea emitida en ¢l dugulo Cherenkov (ccuacion 2.10), la condicién de frontera
(2.9) se sigue de que 3 debe ser mayor que 1/n para que 0, sea fisicamente medible.
Cuando L decrece, la radiacion sale en un rango de dngulos simétricamente centra-
dos en .. El ntimero de particulas serit proporcional a la energia y la longitud de
las trazas que recorran éstas en los tanques, asi, la luz Cherenkov, serd proporcional
a la encrgia de cada particula, (Para observar la longitud de las trayectorias de las
particulas en los detectores del Observatorio Pierre Auger, consultar (8]).

La condicidn de frontera para la emisién de radiacion Cherenkov y la dependencia
del dangulo de emisidn sobre la velocidad de la particula, sou propiedades aprovecha-
das cn los contadores o detectores de esta emision. En la mayoria de los detectores
Cherenkov, Ia radiacién es detectada por fotomultiplicadores, los cuales convierten
los fotones en un pulso de corriente eléetrica [13](16].

‘Fotones Cherenkov

Particulé
cargada

‘velocidad=v |

Figura 2.9: Cono de luz Cherenkov.

Ejemplos de arreglos de superficiec donde se utilizaron detectores de radiacion
Cherenkov son los de Haverah Park, Yakutsk y Sydney. El arreglo de Haverah Park
uso tangues de agua en lugar de plasticos centelleadores para detectar particulas que
legan a la superficie terrestre (tal como lo hace ahora ¢l Observatorio Pierre Auger).
La ventaja de estos tanques es que la componente clectromagnética de los chubascos
os totalmente absorbida y al generarse la luz Cherenkov cs registrada por los tubos
fotomultiplicadores. Los pulsos de salida son proporcionales en amplitud a la pérdida
de energia de la porcidn del chubasco que pasa a través del detector, Se detectaban
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2.7. DETECTORES DE RAYOS COSMICOS

pues, el nicleo del chubasco, a partir del conteo de los pulsos y de la amplitud de
los mismos; ¢! dngulo cenital del chubasco a partir de un andlisis de las diferencias
de tiempo entre distintos detectores (asumiendo que el frente del chubasco es plano),
y la funcién de distribucién lateral (p(r)) a partir de convertir las amplitudes de los
pulsos en niimero equivalente de particulas.

El arreglo de Haverah Park acumuld datos desde 1962 hasta que fue cerrado en

1987.
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Capitulo 3

El Observatorio Pierre Auger

3.1. El Proyecto Pierre Auger

AuTar hm -~
Rt 7 FRPY
u ama
Vo Ceraniey
fab W lee T Mt

Figura 3.1: Mapa del sitio en el Hemisferio Sur.

El proyecto Pierre Auger fue propuesto en 1992 por Jim Cronin de la Universidad
de Chicago en Estados Unidos, Alan Watson de la Universidad de Leeds en Reino
Unido y Murat Boratav de las Universidades de Paris VI y VII, Francia; con el obje-
tivo de contar con un gran arreglo de detectores en la Tierra que permitiera conocer
el origen y naturaleza de los rayos césmicos con energfas de alrededor de 10%° eV.
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El Observatorio completo estard constituido por dos sitios de medicion, uno en
cada hemisferio del planeta. En el hemisferio Norte, se construird en Utah, Estados
Unidos y en el hemislerio Sur, estard terminado en el afio 2005, en la provincia de
Mendoza, Argentina. Del funcionamiento preliminar de los detectores de este iiltimo
arreglo, sc obtuvicron las mediciones utilizadas en el andlisis discutido en esta tesis.

Cada sitio consistird en un drea de 3000 kmn? con una apertura de aproximada-
mente 7360 km? sr. Actualmente, los esfuerzos estan concentrados en el sitio sur.
En Malargiie se tienen dos subsistemas: un arreglo de superficie de aproximadamente
1600 detectores de luz Cherenkov y un detector de fluorescencia con 3 o 4 ojos, Pri-
mero se puso en funcionamiento un arreglo de ingerieria preliminar, con 32 tanques,
donde se observé el funcionamiento de éstos y se obtuvieron las primeras mediciones.
Actualmente se encuentran en operacién mis de 100 de los detectores de superficie y
dos de los detectores de fluorescencia (cuyo funcionamiento se menciond en la seecién
2.7).

Sc trata pues de un detector hibrido, que permite ver tanto el desarrollo del chu-
basco con el detector de fluorescencia (cuando no hay sol ni luz de luna), como las
caracteristicas de las particulas que llegan al suclo, con el detector de superficie [17].

3.2. Detector de superficie del Observatorio Pierre
Auger

Como ya se habia mencionado, en ¢l Observatorio Pierre Auger se usan dos ti-
pos de detectores, de fluorescencia y de luz Cherenkov (arreglo de superficie). Las
partfculas que llegan a los detcctores de luz Cherenkov, son principalmente fotones,
que interaccionan en reacciones Compton y creacién de pares; electrones, que inte-
raccionan con radiacién Cherenkov, ionizacién y radiacién de frenado; y muoncs, que
interaccionan con Radiacién Cherenkov e ionizacion [8).

La unidad bdsica de deteccién en el arreglo de superficie del Observatorio Pierre
Auger es un tanque cilindrico de agua pura con capacidad de 12000 litros, ticne 1.2 m
de profundidad y un didmetro de 3.6 m, lo que da una scccién transversal de 10 m2.
Estdn separados 1.5 ki uno de otro. Los tubos fotomultiplicadores que proporcionan
la sefial que se necesita, tienen un didmetro de ~20 cmn y estdn colocados en el techo
del tanque, dentro de unas cajas que los protegen de la luz, y secparados 120 © entre
sf [18].

Los requerimientos esenciales de estos detectores son:

a) Una miixima atenuacién de la longitud de la luz Cherenkov.

b) Scr totalmente opncoa a ln luz externa.

c) Tener una forma cfectiva’ de mantener el agua almacennda ‘de tal manera que ’ )
ln actividad bioldgica esté inhibida ( y u.scgumr nsf Ia mtablhdud del Lfmquc‘
durante su funcionamiento). ;
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d) Tener un recubrimiento interno que ofrezca ser una superficie reflexiva-difusiva
cficiente para la luz en un rango de 300 a 400 nm de longitud de onda.

La estructura del tanque. Como estos tanques deben soportar las condiciones
climdticas del desierto, y la exposicién constante a la luz, estdin hechos de polietileno
de alta densidad, son resistentes a la corrosién y gruesos (de 12 a 15 mm de espesor).
Por el requerimiento de opacidad, tienen una capa interna negra, con un pigmento
que contiene 0.5% de carbén. La capa externa tiene un pigniento amarillo con dioxido
de titanio, esto hace que los tanques estén acorde con el paisaje de la Pampa Ama-
rilla donde estdn ubicados. La capa negra es dos veces mds gruesa que la amarilla.
Las capas tienen también impurezas que absorben rayos UV incrementdndose asi la
resistencia a la degradacidn por estos rayos. Por su parte, la tapa del tanque es rigida
y soporta a las personas que trabajan en ellos asi como a los pdneles solares que pro-
veen la energia para cl sistema de comunicacién y la antena GPS (Global Positioning
System).

Los tanques se disefiaron para una vida de 20 afos.

Recubrimiento interno. Se utilizé una bolsa sellada (lo que permite que el
tanque sea biolégicamente inerte), que contiene al agua y cuyas paredes interiores
constituyen el recubrimiento reflexivo-difusivo necesario. En la parte superior de la
bolsa, correspondiente a la tapa del tanque, se ticnen tres ventanas, donde se co-
locardn los tres tubos fotomultiplicadores. El material del que estd hecha se llama
Tyvek, que tiene una alta reflectividad.

El agua. Debe estar completamente pura para que no permita el desarrollo de
vida en su intecrior. Ademas debe tener una resistividad muy grande, sobre 15 MOhm-
cm (es decir, debe ser aislante), lo que indica su pureza. No serd reemplazada hasta
que el tanque deje de funcionar o tenga algin desperfecto grave.

La figura 3.2 muestra un tanque con sus componentes.

3.2.1. La unidad de medida de los tanques, el VEM.

En los detectores de superficie, se utiliza una unidad de medida propuesta para el
Observatorio Pierre Auger por Kutter y otros en 1997, llamada Mudn Vertical Equi-
valente, (VEM, por sus siglas en inglés), el cual estd definido como el promedio de
la sefial producida por un muén, que cruza verticalmente cl detector a lo largo de su

cje.

Un VEM es ¢l promedio de la sefial producida por muones verticales que cruzan
el tanque porque en esa posicion, los PMT’s se comportan uniformemente y el valor
de la seiial es el menor en este intervalo de dngulo cenital (como se verd en la seccién
de andlisis de eventos). Puesto que los muones se encuentran en cualquier parte pro-
baron ser muy convenientes para la ealibracién, ya que conforman un flujo continuo
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Figura 3.2: Tanques nsados como detectores de luz Cherenkov en el arreglo de super-
ficie del Observatorio Pierre Auper

de particulas sccundarias,

Cuando sc calibran los tanques en esta unidad, se utilizan los muones de los rayos
edsmicos de fondo y se obtiene la senal correspondiente a 1 VEM. Se usa un telescopio
de muones (similar al "telescopio contador™), consistente en un par de centelleadores
sobre y debajo del tangue, para medir los mnuones verticales por coincidencia.

La mayoria de los muones cruzan el tanque y permanccen relativistas a través de
él. Una fraccién de muones, aquellos cuyo momento es menor a 300 MeV /¢, pueden
detenerse y deeaer dentro del tangue [17).

Este método de calibracion usa ¢l hecho de que la distribucién de carga de even-
tos sobre un PMT, gue se toman en un intervalo de medicién cualquiera, presenta
un pico, cuyo valor corresponderd a 1 VEM. Este pico ya fue obtenido y observado
antes con un tangue de prachba, v oen esta calibracion, se identifica para las senales
del tanque a calibrar. Por ¢jemplo, si ¢l pico se presenta en 2.7 x 107 e, en cse caso
IVEM = 2.7 x 107 [17].

Este valor de VEM. es un pardimetro caracteristico de cada detector, v depende de
sus componentes, geometrin, construcceion, y tambidn de sus condicionesgle operacidn,
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El VEM proporciona una manera priactica de normalizar las seiiales de detectores
distintos, y de expresar la sefial total producida en cada estacion por un chimbasco en
términos de una particula de referencia equivalente [18].

3.2.2. Fuentes de Incertidumbre

Las mediciones obtenidas con los detectores de superficie ticnen varias fuentes de
incertidumbre agrupadas cn dos tipos principales.

1 El primero corresponde a la incertidumbre debida al desarrolio del chubasco; esto
e, energin primaria, la primera interaccién, que no puede ser medida, dngulo
cenital, distancia del micleo del chubasco al tanque y ¢l "efecto de distribucion
lateral” (que se refiere a que en ¢l micleo la densidad es mayor que a distancias
muy pequeias de éste; es decir, cambia muy rdpidamente), las cuales son lla-
madas "fluctuaciones de muestreo”.

II El segundo tipo de incertidumbre corresponde a las fluctuaciones debidas al de-
tector, las cuales son las siguientes:

a) Fotoestadistica.- Cuando las particulas entran a los tanques y cemiten luz
Cherenkov, la expansidn de la senal en los tres fototubos estard dada por
fluctuaciones de Piosson en el nimero de fotoelectrones que llegan a los
PMT's.

b) Calibracién, estabilidad del detector y ruido electrénico, las cuales son sis-
temaéticas.

c) Efecto Azimutal.- Si el tanque no se comporta como un difusor perfecto, el
nimero de fotones Cherenkov que llegan a cada PMT variard dependiendo
del dngulo de incidencia de las particulas, cuya luz al reflejarse podria
ir justamente en la direccién del dngulo al que esti colocado alguno de
los PMT’s, lo que hace que la seial total dependa en gran medida del
PMT privilegiado. Contribuyen a este efecto principalmente los fotones
que llegan dircctamente sobre los PMT sin reflejarse en las paredes del
tanque ya que no pierden energia en los miiltiples recorridos hacia el PMT,
despuds de varias reflexiones.(Ver figura 3.3)

Los PMT’s de los tanques, como ya se habia mencionado, estdn separados entre
si 120°, correspondiendo los (¢ al PAIT2, los 120° al PMT1 y los -1207 al PMT3. Por
lo tanto, ln direccion privilegiada para el PAT] serd alrededor de los -150¢, para el
PMT2 alrededor de los 90 ¢ v para el PMT3 alrededor de los -30%, como se observa
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en la figura 3.0 [19).

Li ubicaion de los PMTs en la tapa de los tanques, obedece a motivos priacticos.
En primer lugar, el panel solar esti orientado hacia el Norte, que s por donde sale
ol 50l en el hemisforio sur, micntras que la baterfa estd oriemada hacia el Sur. Los
PMT's estin ubicados o 120 em del ¢je del tanque, en el sentido de las mancecillas
det reloj, v desde el panel solar, se identifican como 1,23, Es decir, el que estd a la
derecha del panel es el 1, el que estaid opuesto es el 2y el que estd a la izquierda es cl

mimero 3.

Figura 3.3: Reflexion de la luz en el interior de los tanques.

Panel solar

90 deg

™

Figura 3.4: Posicién de los PMT's en la tapa del tanque.
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Capitulo’ 4
Andilisis de eventos

Uno de los objetivos de este trabajo, es el estudio de los efectos de la luz directa,
(es decir, de la luz que llega en la direccién de los PMT's), en los detectores de su-
perficie del Observatorio Pierre Auger.

E] otro objetivo es reconstruir el valor de la seiial para un PMT que no esté fun-
cionando, a partir de la aproximacién obtenida para el comportamiento de los eventos

en cada uno de cllos,

E]l andlisis se hizo primero en un solo tanque, en el que los tres PMT’s funcio-
naron correctamente. Las aproximaciones propuestas para las seiiales de los PMT's,
que se asumieron como defectuosos, fueron muy buenas, los resultados difirieron de
los originales menos de un 5%. Estos resultados se comprobaron en otro tanque que
ticne la misma marca de PMT’s, en el que las aproximaciones difirieron en alrededor
de un 10%, lo que quiere decir que el andlisis hecho en un solo tanque, para aquellos
que tengan la misma marca de PMT, es universal.

Posteriormente se hizo ¢l mismo andlisis para otro tanque cuyos PMT’s son de
otra marca, comprobindose que ¢l método de aproximacién propuesto también fun-
ciona para otro tipo de tanques, ya que la sefial aproximada diferia en alrededor de

un 7% de la original,
Sc encontraron otros dos resultados originales como consecuencia del andlisis rea-
lizado:

1. El primero es que el método desarrollado para observar los efectos de la luz directa
en los detectores, puede servir también para comprobar si las componentes
clectrénicas de los tanques estin conectadas correctamente.

2. El segundo es la obtencién de un pardmetro nuevo, la pendiende caracteristica del
comportamicento de la senal en cada tanque. El cual constituye una herramienta

para vigilar el funcionamicento correcto de un tanque dado.

33
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De lo anterior se hablari-en el presente capitulo.

4.1. Secleccién de tanques

Los tanques usados para el anilisis de eventos pertenceen al arreglo de ingenieria
(EA). Para escoger cudl de ellos analizar, se toind en cuenta ¢l funcionamiento de los
tres PMT's entre el 20 de agosto de 2002 y el 15 de abril de 20013, va que en esas
feehas habin ln mayor eantidad de tanques funcionando [201].

Figura L1 Posicion de los tanques en el KA.
§ 1

Una vez decidido ol periodo de tiempo a considerar, de acuerdo con la ubicacion
en ol arreslo experimental, se eligicron los tangues Uipsuli. Susana, Tanara y Flavia,
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cuyas caracterfsticas y funcionamiento durante el periodo de tiempo escogido son:

Nombre No. de tanque  Marca de PMT - Funcionamiento
PNTL PMT2  PMTS
Ursula 36 Hamamatsu OK OK OK
Susana 44 ETL OK OK OK
Tamara 46 Hamamatsu oK OK oK
Flavia 63 ETL OK OK OK

Ursula ¥ Susana se ecncuentran en la zona mds densa del arreglo, donde algunos
tanques se colocaron a la mitad de la distancia norimal, lo que significa que tienen
mas oportunidad de registrar eventos en los que participe un gran mimero de tanques.
Mientras que Tamara y Flavia se encuentran en ¢t borde. (Ver Figura 4.1)

Otro criterio importante para elegir el tanque, fue el mimero de eventos que re-
gistré, necesitaba que éste fuera mayor de 1000 eventos para tener una muestra grande
y reducir la incertidumbre.

4.2, Seleccién de eventos.

Se considera como “cvento”a un chubasco extendido que es registrado por un
gran nimero de tanques (4 o mds). Cuando varios tanques registran una sefial casi si-
multdneamente (con diferencias del orden de nanosegundos), y ademds no estan muy
apartados de otros que también registran sefial, entonces se ticne un evento.

Se consideraron varios criterios para elegir eventos y para obtener los datos impo-
niendo las restricciones nccesrias, se utilizaron dos programas de cémputo desarrolla-
dos por miembros de la colaboracion del Observatorio Pierre Auger.

4.2.1. Programas de cémputo.

El programa mds importante en la realizacién de cste trabajo, fue FAST (Fortran
Analysis Software Tool), que es una herramienta para accesar a los datos del Obser-
vatorio Pierre Auger desde cadigo FORTRAN.

El funcionamiento de FAST, en términos generales ¢s como sigue:

Un programa de C4+ lee eventos de detectores de superficie o de fluorescencia
(SD o FD) en su formato original (ROOT), este programa transfiere los datos a un
conjunto de blogues comunes (common blocks) de FORTRAN. Después de que son
cargados, el progriuna de C++ Hama a una rutina de usuario de FORTRAN, en la
cual se puede poner un cédigo de andlisis propio. Cuando ha terminado la rutina de
FORTRAN, el programa de C+4+ vuelve a tomar ¢l control y considera a un nuevo

evelto; asi sucesivamente,
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La cstructura de programa principal en FAST para detectores. de superficie os:
PROGRAMA PRINCIPAL RUTINAS DIE USUARIO
Initialize FFREAD

Read standard cards
FastUCard.F
Initializec HBOOK
. FastUlnit.F
Load next event
FastUSDEvtProc.P

FastUEnd.F
write histograms
End
La subrutina que se modified para manipular los datos fuc FastUSDEvtProc.IF

y los pardmetros del chubasco, que se pueden usar u obtener y que se manejaron
para la realizacién del andlisis de eventos fucron: Nombre y Niimero del tanque, cose-
nos dircctores (1 y v), valor del ajuste de la x2? para la reconstruccién del chubasco,
ntimero de estaciones que presentaron seiial en el evento , seial de cada PMT, seiial
total del evento {promedio de las seiiales de los PMT’s), niimero de evento, coorde-
nadas del niicleo del chubasco, dngulo azimutal (¢ en radianes) y dngulo cenital (0
cn radianes)[21]. (Ver la subrutina completa en el Apéndice).

Los criterios que se establecieron para scleccionar los mejores eventos son:

1.Que la suma de los cuadrados de los cosenos directores tiene que ser menor o
igual a 1 (u® + v? < 1), de lo contrario sc lHegaria a una contradiccién.

2.Que participen 4 o miis estaciones, ya que entonces se garantiza que se estd mi-
diendo un chubasco de alta energia y no sélo seiiales aisladas.

3. Que la distancia del tanque al micleo del chubasco sea < 10 kni. Este crite-
rio no se¢ establecié en el programa sino que una vez obtenidas las coordenadas del
ntcleo y del chubasco, asi como ¢l mimero del evento correspondiente, se conservaron
los que cumplian esta condicion. El que esta distancia sea menor o igual que diez
kilémetros también garantiza que las sefiales correspondan a un mismo evento y no a
sefiales disparadas de manera aislada en el arreglo, que no estén relacionadas con éste.

4.Que el ajuste de la x? sea < 1000 para el primero y < (2 x No. de estaciones)-3
para cl segundo. Este criterio se establecid de manera empirica ya que la estadistica
precisa aun no es bien conocida en el EA y todavia se estdin haciendo los estudios
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relacionados con ella.

Cabe destacar que también se hizo un ajuste para que las estaciones Carmen-
Miranda que son un tanque doble (debido a que estdn scparados solamente 10 m
entre si), fueran consideradas como una sola ya que para los efectos del estudio reali-
zado, su cercania no nos proporciona diferencia respecto al dangulo de incidencia y a
la magnitud del chubasco.

Para comprobar que las condiciones impuestas funcionan bien, se utilizé el pro-
grama Event Display (ED), que muestra de un modo grifico los eventos registrados
asi como las reconstrucciones de los chubascos cuando éstas son posibles. Y para
claborar las grificas se utilizé el programa Origin 6.1. .

[ e e L}

Energia en VEM

dt o 17003

Thetu = 55.0 £ 0.3 deg
Fai =730 044

R =101 x1.0/m

SC1600) = $.55 2 0.6 VES?
E= 6l KeV = 7%

Figura 4.2: Reconstruccién hecha por ED.

4.3. Resultados

En primer lugar se obtuvicron los datos de los tanques Ursula, Susana, Tamara
y Flavia. Ursula registré 1202 ceventos vélidos, Susana 656, Tamara 348 (aun consi-
derando a los de més de 10 km) y Flavia 838. Por lo tanto el tanque a analizar fue
Ursula; como tiene las mismas caracteristicas que Tamara, este dltimo se usé para
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comprobar las aproximaciones de las seiiales obtenidas con Ursula, aunque no tiene
un gran niimero de eventos. Susana se descart6 por tener un poco mds de la mitad
del niimero de eventos que Ursula, ya que se pretendia hacer el mismo tipo de anlisis
para comprobar la eficacia del método propuesto en un tanque con dJstmtoe PMT’
Para ello se us$ pues a Flavia.

4.4. Aproximacién de las senales

Los datos de cada PMT de Ursula se graficaron como funcién del dngulo azimutal,
en esta gréfica se pudo observar que el méximo de la seiial de cada PMT se presenta
en -150 grados de dngulo azimutal para el PMT1, 90 para el PMT2 y -30 para el
PMT3, es decir, existe el efecto azimutal.Ver figura 4.3.
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—m— PMT1

VEM/med(VEM)

Fxgura 4.3: Gréfica en ln que se observu el efecto' Azxmutal

Post,enorment.e se obtuvo una aproxxmaclén de la seiial pm'a cada PMT, a_]ustando :
una funcnén seno, del dngulo uzxmutal dela forma:

A sen(n(z = k)/180) + b (4.1)
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Los ajustes de cada PMT son:

39

PMT | Amplitud (A) | Fase (k) b

1 0.066 £ 0.03 | 120 1.007 4 0.02
2 0075 £ 0.03 |0 0.983 £+ 0.02
3 0.070 £ 0.03 |-120 1.005 £ 0.02

El valor de b corresponde a fluctuaciones debidas, entre otras cosas al ruido eléetri-
co y a las ocurridas durante la calibracion. En la figura 4.4 se mucestra la grdafica para

el PMTS.

| Ajuste para la sefial del PMT3 de UrsuraJ [ = PMTS|

1.22-_
1.20 _ Data: gr_E
1.18 4] _ r Model; user!
1.16 [ . Chi*2/DoF ~ =0.01704
114 { { _ RA2 = 084629
1.12 4 - r A 0.07004 £0.03013
110 T o K 4120 10
— 1'08 ] { + | »® 100515 1002148
= 1.08 [ 30 0
[T II//" 77
Z ] '\I [
8 1.04 4 \ . T
£ o -
= WU [ [ AN ]
]
& 0.98 % 1] J
0.96 L I N
0.94 : L =)
0.92-_
0.90 - N J J
0.88 - + )
0.86 —— ———————— T ——
-200 -150 -100 50 270 50 100 150 200

Angulo aiimutal

Figura 4.4: Gréfica en la que se mucstra cl ajuste de'la seial para un PMT

Cabe destacar que para obtener esta gréfica, se consideraron 20 intervalos de 18
grados de dngulo azimutal cada uno (eleccién hecha a priori). Los datos que se en-
contraron en cada intervalo fucron promediados, este promedio corresponde al valor
gralicado y su barra de error corresponde a la desviacion estdndar obtenida con este

cileulo.
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4.4.1. Amplitud dec la senal

Posteriormente, se consideraron tres intervalos de dngulo cenital, los cuales ticnen

¢l mismo dngulo sdlido (0 - 41, 42 - 60, G1 - 90), y sc grafico la sefial como funcién del
dngulo azimutal, parn eada PMT, correspondicntes a tales intervalos. Eu las figuras
4.6, 4.7 y 4.8 se mucestran las gréficas correspondientes a la sefial del PMT1 de Ursula
on las distintas regiones de dingulo cenital.
Esto fue con el objetivo de observar los efectos de la luz directa sobre los PMTs, tales
efectos se manifiestan en un anmento de la amplitud de la sefinl conforme el intervalo
de dngulo cenital ammenta ya que la seccién del cono de luz Cherenkov que alcanza a
tocar a los PM'Ts también va ammentando, como se observa en la figura 4.5.

Figura 4.5: Conos de luz de particulas que cacn con dngulos cenitales grandes.

Los valores de la amplitud obtenidos para eada PMT son:

Angulo cenital PMT1 PAMT? PMTS

0-41 0.039 £ 0.03 | 0.048 & 0.02 | 0.042 4 0.02
42-60 (.089 £+ 0.02 | .09 % 0.02 0.09 £ (.006
61-90 0.112 4 0.02 ] 0.133 % 0.01 | 0.112 4 0.01

En esta tabla se observa el anmento de la amplitud cuandoe la luz es directa, en
funcion del dngulo cenital.

De estos valores, se obtuvo la amplitud de la senal como funcién del dngulo ce-
nital para cada PMT. Para cllo se graficaron las amplitudes de eada uno de los tres
intervalos de dngulo cenital,definidos al principio de la seccidn, correspondientes a un
PMT y se obtuvo una funcion lineal, del tipo y=maz-+b cuyos valores son:

TRAT MON
FALLA LB wniuid
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PMT | Pendiente (in) | Ordenada al origen(b)
1 0.0015 + 0.0004 | 0.0006 £+ 0.02
2 0.0018 £ 0.0003 | -0.0014 £ 0.02
3 0.0015 = 0.0004 | 0.0085 £ 0.02

Se observa que la ordenada al origen es consistente con cero en los tres . Esto con-
firma ¢l hecho de que en la vertical, que es el punto simétrico, no existe dependencia
del dngulo cenital. En la figura 4.9 se muestra la lHnea del PMT3.

Al graficar el promedio de los tres puntos correspondientes a cada intervalo de dngulo
cenital, de los tres PMT's, se obtiene la recta caracteristica del detector.La ordenada
al origen puede ser considerada como cero puesto que ya se confirmdéd que asf es. Este
es el primer resultado adicional obtenido puesto que el valor de la pendiente de esta
recta es un nuevo pardmetro para vigilar ¢l comportamiento del detector. Es proba-
ble que ¢l cambio en este parametro pudiera indicar anomalias cn la pureza del agua
o en el recubrimiento. El valor de la pendiente m para Ursula es m = 0.00161 =%

0.00017. Ver figura 4.10.
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Ajuste pam |a sefal dal PMT1 de Ursula para los eventos Data- pood1_8
tre 0-41 grados da angulo cenital Modal user!
"B ] CHW200F » 006408
118 R e 0es0n2
1.18 ] : :nnn 2002505
1144 b 100483 001000
1124
= 1104
T e
B 106
E
S 1044 —|-q-L..
W 1024 = &
. -
1.004 ™ ’
0.96 N P
0,96 1
0.84 -
T T 1

200 80 100 0 O s0 100 150 200
Angulo azimutal

Figura 4.6: Sciial en el intervalo 0-41 grados de dngulo cenital.

Aluste de |a sefial para el PMT1 de Ursuta para los evenios
entre 42-60 grados da ngula conital

.
™ e

T oF = 000110
1.154 A2 = 092835

A enun 10030

b e oo

3
:

;

VEMmed(VEM)
B

;3
D—;ﬂ
L=

| &
_,5,\_.

~200 01‘50 -100 ~.’Il° [ 50 100 150 200
Angulo azimutal

Figura 4.7: Seiial en el intervalo 42-G0 grados de dngulo cenital.

w"‘ﬁ"sxs"@'
FALLA DE ORIGEN




4.4.- APRONIMACION DE LAS SENALES 43

[ Ajusia de (s sena para of PMT1 de Ursula do los svenios que estan I
‘entre 61-80 grados de dngulo cenital
720+ I
1454
1.10 N ,
E 1.05 4 5 I
\ /
2 o0 N /
0.85 N ,
K 14 e ven g
0.90 - et
e s
I e
s em wne
085 + P )
200 150 100 80 © 0 100 e
Angulo azimutat

Figura 4.8: Seiial en el intervalo 61-90 grados de dngulo cenital.

Amplitud

Aluste de la amplitud para el PMT3 de Ursula

1 =X
0144 de la forma y=mx+b
0.12
0.104 E
0.08
:0.06
0.04 . Data: ampi3_B
4 Model: user2
002" ChP2/DoF  =050726
1 R'2 = 0.04562
0.00~ m 0.00151 1000038
b 0.00852 1001922
-0.02 -
-0.04 T T T T T T T T T
10 20 30 40 50 60 70 80

Angulo cenital

Figura 4.9: Linea del PMT3.
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Ajuste de la amplitud para los PMT
de la forma y=mx+b para Ursula

ANALISIS DE EVENTOS

014
0.13
0.12
- //
014 =
1 ~
810 -
. 0.094 L
o 4 L~
] 0.08 -
T 0.07 /
Deta; Data1_8
E 0.06 + / M:ldal'. o7
0‘05: ChP2/DoF 2 0.00124
- 0.04 Ri2 = 0974
003: m 0.00161 40.00017
b o 10
002-
= 0,01 -
T v 1 T T 1 T T 1
70 80

o

Figura 4.10: Linca obtenida con51de

4.4.2.

“10°00 200 .30 4D 50 60

Angulo azimutal

xlidob el promedio de los

Aprox1mac10n de la senal perdlda..

puntos de los tres PMT"s.

Cuando no sc tenfa la sefial de un PMT en algunos eventos importantes, se
intenté aproximarla usando el promedio de. las ot.ras dos, yn quc st C es el va.lor

faltante tenemos :

=>g(A+B)—

A+B._A‘+B+C,
2 3
(A+By=C

=24+ -2a+B)=

v=~-21-(A+B)=

@ .72)

No obstante, como se verd en una grifica mds adelante, esta aproximacién, llamada

" primera aproximacién”

tante.

es muy burda y ni siquicra representa la fase del PMT fal-
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En este trabajo'se propuso una aproximacidn de los valores faltantes, en la que
estd considerada ln aproximacion obtenida para la sefial de cada PMT como funcidn
del dngulo azimutal, asi como también la amplitud eomo fneidn del dngulo cenital,
obtenidas en la seccidn anterior.

Esta aproximacicn de las seiinles perdidas, se obtiene a partir de un tipo especinl
de promedio que reorienta los valores de las sefiales que se tienen, con respecto a la
faltante:

m=%iﬁm+mm3mm-m (4.3)
J

Donde b, es el término que proviene del ajuste de la sefial con Ia funcidn seno, y A;
es Ja amplitud como funcién del dngulo cenital,

De agui se obtienen tres ecuaciones para una misma variable. Una de ellas, que es
llamada aproximacién P;, depende en gran medida de las aproximaciones hechas para
el PMT;. Las otras dos, Hamadas P;; dependen en gran medida de las aproximaciones
‘hechas para los PMT's restantes ( PMT; y PMTy) :

B+
Pi=gs7 (4.4)
donde S igual a:
S = 8 (4.5)
A Sen(m(¢ — 6 x 120)/180) + b; :
vy & igual a: ’
O 0sii=3 :
d={ 1sii=1 ' (4.6)
—1sii=3
Py = 855 — (P + Py)(b; + A; Sen(m(¢ — 5120)/180) (4.7)
con 8 igual a:
Osij=2
S={ 1sij=1 (4.8)
~lsij=3
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Por cjemplo, se tiene la ecuacxén sxgluent,e cuando f a el PMTI, para la aproxx-
macién P‘

Sen(7r¢/180) +0983 + Sen((g + 120)/180) + 1"005' - (@s)

JPr= 8
con: i
S 8 : 4.10
- Aq (Sen(x($ — 120)/180)) -+ 1.007 . ] )
donde
= (0.0015)(0) + 0.0006 (4.11)

Las propuestas finales para la aproximacién son 7 y (1/2)(Py; 4+ Py). En la
1ltima, se considera el promedio de las P;; ya que constituye una mejora a la llamada
"primera aproximacién”.

[~ clin entra las tres para PMT3
de Ursula alre 42-80 grados do angulo Cenitst
)
1209 @~ Aprowimacin P3
4 Apmimaciin $12
— ¥~ Primara soromaciin (¥ s pmizy2
1,15
1.10 -

VEM/med(VEM)
B

o N
/ v
1.00-] N
\A_
e\
0.85 - .\.\““
-
050 y T T ; T T T 1
200 450 100 50 0 50 100 150 200

Angulo azimutat

Figura 4.11: Comparacién entre la sefial original y la seiial recuperada con las apro-
ximaciones propuestas.
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En la figura 4.11 se muestra la comparacidn entre estas aproximaciones, la "pri-
mera aproximacién” y los valores originales para el PMT3 de Ursula entre 42 y 60
grados de dngulo cenital.

Podemos observar que la mejor de las aproximaciones es la P;, que difiere en alre-
‘dedor de un 5% de la sefial original mientras que la peor es la primera aproximacién.
Lo mismo ocurre con los otros PMT"s.

4.5. Aplicacién en un tanque similar.

 Usando las aproximaciones obtenidas con Ursula, se hicicron las correspondientes
a las seiiales de Tamara para cada PMT, observindose que la mejor aproximacién
sigue siendo la P;, que dificre en alrededor de un 10% de la seiial original.

La figura 4.12 muestra una gréfica con la comparacién entre las aproximaciones usan-
do las sefales de Tamara, para el PMT3. Ocurre de manera andloga con los otros
PMT's.

Comparacién entre la seilal original y las aproximaciones oblanidas con (ksula,
asi como con la primera aproximaciin para ol PMT3 de Tamara

—-—smwul
115 e Aproximarin
a vanmndanlz

10 —v— Primera sproxtmacian (pmt1 +pmi2)y2
% 1.05 v/ A
2 o N
B A \J/ /Y

. -
é 1004 é‘/// i‘
g 0.95 - ‘/ /'\
-
0.80 +4
0.85
T v ]

———r—— T
200 150 100 50 0 5 100 150 200
Angulo azimutal

. Figura 4.12: Comparacién entre la sefial original y. las seiiales recuperadas con la
aproximacién propuesta.

Se comprueba entonces que el andlisis hecho para un solo tanque, puede propor-
cionar las aproximaciones para las sefiales de tanques que tienen la misma marca de
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PAMT, es decir, es universal, Lo cual serd 1itil enando se apliqie este método con mno

solo de-los 1600 tanqies que serdn delinitivos en’ el Observatorio, aun cuando dste’

tenga 1 nihinero de eventos pequeiio (de alrededor de 300).

4.6. Comprobacidon del método de aproximacion.

Se utilizd el misino método para obtener I-l5 aproximaciones del tanque Flavia, Al

hacer los pritneros ajustes de la seial, con una funcién Seno del dngulo mxmutnl, se’

observd que dos de los PMT's presentan las fases intercambiadas, es decir, ¢l PMT1
estd colocndo en los -120 grados y, el PMT3 en los 120. Esto guicre decir que el tanque
esta mal conectado.

Este es el segundo resultado adicional obtenido con el andlisis, es decir, éste pro-
porciona un método eficaz para observar errores de instalacién como el que los PMT’s
estén concetados incorrectamente.

La figura 4.13 muestra ¢} PMT3 de Flavia, que pucde ser comparada con la del PMTS
de Ursula, observandose la diferencin de fases.

[[Aluste para el PMT3 da Fiavia

Oata. gral_F
Model. user!
1.25 4
Che*2DoF 2004108
. R2 = 0 B4uaS
1.20 4
. A 008263 £0 03717
LY 120 10 M
1.15 4 b 068112 1002744
-
uz" 1.10 !’
g
2
£ 1054
Z A
Y 1004 '
0.95 -
0.80 - -
: Y T T 1 .
=200 -150 ' .-100 . -850 1] 50 100 150 200

Angulo azimutat
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de Flavia son:

PMT | Amplitud (A) | Fase (k) b

1 0.096 4+ 0.04 | -120 1.02 4 0.03
2 0.094 4 0.04 {0 0.996 4 0.03
3 0.083 + 0.04 120 0.981 + 0.03

Los valores de la amplitud de la sefial para cada PMT por regiones de dngulo

cenital son:

Angulo cenital PMT1 PAIT2 PMTS

0-41 0.062 £ 0.03 | 0.056 4 0.03 | 0.054 £ 0.03
42-60 0.107 4 0.03 | 0.091 £ 0.03 | 0.087 £ 0.03
G1-90 0.222 4 0.04 | 0.249 £ 0.03 | 0.194 £ 0.0

En las figuras 4.14, 4.15 y 4.16 se pueden ver las grificas correspondientes al

PMT1.
En esta tabla también se¢ observa el efecto de la luz directa, al ir aumentando

gradualmente los valores de la ampltud.
En las grificas de las figuras 4.16, 4.17 y 4.18 también se observa el efecto azimutal

(con los dngulos privilegiados intercambiados).

Los valores correspondientes a la amplitud como funcién lineal del dngulo cenital
son: ’ .

PMT | Pendiente (in) | Ordenada al origen(b)
1 0.0028 + 0.0007 | -0.015 £ 0.034
2 0.003 £ 0.0006 | -0.024 4 0.028
3 0.0023 £ 0.0007 | -0.012 £ 0.039

La ordenada al origen es también pequeiia en este caso, con lo que se comprucha

la simetria con la vertical.
La figura 4.19 muestra la grifica de la linea caracterfstica dc este tmlque, cuyo

valor es m = 0.00247 4 0.00039.

Por tltimo, la figura 4.20 muestra la comparacién entre las aproximaciones de la
sefial del PMT1 de Flavia, siendo de nuevo la Py, ln mejor, difiriendo en alrededor de
un 7% de la original. Ocurre de manera andloga con los otros PMT’s.
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Apsta de ln safial del PMT1 do Flavia

Oute goanet B
parn un &nguio caniat de D41 gradas oot

16+~

Corspof  «002uS

a5 e awors

A oosws  sown
1.5 )

v 1o WO
144

VEMmed(VEM)
»
1

T T v T T
200 -150 100  -50 [} s0 100 150 200
Angulo azimutal

Figura 4.14:. Sefial en el intervalo 0-41 grados de dngulo cenita, para el PMTL.

Ajuste de la sefial del PMT1 de Flavia Data: geend260_8

180~ | para un angulo cenital de 42-60 grados | Teasreeert

155+ CHDOF = 0.10809

1.50 Ri2 = 082649

145 A 010687 10.03491

1.40 u 120 20

.35 b 1.01057 10.02414
g 1.30 -
w125
< 120

Angulo azimutal

Figura 4.15: Sefial en ¢l intervalo 42-60 grados (l‘c dngulo cenital, para el PMTL.
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Ajuste de {a sefal del PMT1 de Flavia
para un angulo cenital de 61-90 grados

1.6 Data: goong190_8
WModet: user!
151 ChAYDoF = 0.20368
R'2° = 0.88059
47 ] ] A ezw 0o
* 120
s 134 1 ] 3 ‘ooooz 1003142
o L]
2 124
g 1 ‘ I 17 ]
E 114 4
= \
[T 1. /1 I I I\\I
ki T
- [
o8] - ,}/
o7 T

T T T —— v !
200 - -150  -100 .50 0 .. 60 100 150 200
*“Angulo azimutal 7

Figura 4.16: Sefial on 6]7 intcrvalokﬁl-QO grhdbs de dngulo cenital para ¢l PMT1.

Ajuste de [a sefial det PMT2 de Flavia
para un Angulo cenital de 0-41 grados

160 Data: geenod1_D
1.65 Model: User]
1.50 CHA2DoF  =D.0390
R'Z = 081228
1.45+
140 s 005502 2003156
135 b 0pe83? 2002129
1.30 4
1.254
1.20

VEM/med(VEM)

: I
# Hiydht il

Figura 4.17: Seiial en el intervalo 0-41 grados de dngulo cenital, para el PMT2,
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Alusle de la sefial del PMT3 da Flavia
para un angula cenital de 8-41grados

Onta: goon0At_F

Modet; user)

F 005412

Chi*2/Dol
R*2 = 078218

005402

1002837

A
[ 120
b 097028 1002046

0.85
-200

50 0 50
Anguto azimutal

T
-150 -100

Figura 4.18: Sefial en el intervalo 0-41 grados de dngulo cenita, para el PMT3.

Amplitud
o
8

Aljuste de la sefial para los PMT's
-~ de Flavia con b=0 fijo

- Data: ap K
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Che2/DoF  =082037
R'2 = 073082

m 000247 000039
5 0 10

T T T T T USRI )
10 S0 30 40 50 60 70 80
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Figura 4.19: Linea obtenida considerando ¢l promedio de los puntos de los tres PMT’s.
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Comparacién entre [a sefial original y las tres aproximaciones
para ot PMT1 de Flavia

1.30 4 ~m— Senal originsl
e Apromimacitn P1
4 Aromwmacién P23

1.25 —— Primera sprosimacidn (pru2epmiiV2

X Acaa A
1.00
v
0.85 vy
 — v
0.90
0.854
v Y v v v T v 1
-200 -150 -100 -50 ] 50 100 180 200

Angulo azimutal

Figura 4.20: Comparacion entre la sefinl original y la seiial recuperada con las apro-
ximaciones propuestas.
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Capitulo 5
Conclusiones

Con los resultados obtenidos en este trabajo, se contribuye a mcjorar las téenicas
de andlisis de eventos utilizadas en el Observatorio Pierre Auger. Cabe destacar que
cuando se tenga un niimero de eventos mayor, las incertidumbres calculadas aquf dis-

minuirdn considerablemente.

Los eventos de interés que se registren en los detectores del Observatorio, con
alguno de los PMT's descompuesto, podrin ser recuperados mediante el método de
reconstruccién desarrollado en cste trabajo, y utilizados en las investigaciones y es-
tudios que se realizan en la colaboracién internacional Pierre Auger.

El funcionamiento de los detectores podrd ser monitoreado con el nuevo pardime-

tro de la pendiente caracteristica de cada tanque. También se podrd comprobar la
adecuada instalacién de los PMT's al observar la fase que presentan las sefiales regis-
tradas cn ellos. ..
El estudio realizado en este trabajo es una contribucién original que ayuda a mejorar
el conocimiento de la respuesta del detector de superficie del OPA. Existen nuevas
propuestas para continuar con este estudio, como la realizacion de simulaciones donde
podrian comprobarse los resultados. Asi como considerar otros pardmetros tales como
la distribucion de los eventos con respecto a la energia y a la distancia al nicleo del
chubasco, para poder entender las fluctuaciones.

Ah
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Capitulo 6

Apéndices

6.1. Subrutina usada para la obtencién de eventos
”buenos’. ERT : L

subroutine FastUSDEvtProc:

iiplicit none : IR

integer j

integer Ursulald

parameter (Ursulald=36)

integer Carmenld

parameter (Carmenld=49)

integer Mirandald

parameter (Mirandald=064)

integer CF,MF,CM,UF,Uindex,Stations

#include "SDEventHeader.inc”
#tinclude »SDEvent.inc”

SF=0

CF=0

MF=0

CM=0

il (W**2+v**2,LE.1.AND.firstChi2.LE.1000)then
do 11 J = 1, NbRecStationsInEvent

if (CPU(j).EQ.Susanald)then

SF=1

Sindex=j

clseil (CPU(j).EQ.Carmenld)then

pos
~1
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CF=1

elseif(CPU(j). EQ. Mirandald)then
MP=1

endifl

11 continue

if (SF.EQ.0)then

return

clse

il (CF.EQ.1.AND.MF.EQ.1)then
CM=1

endif

if (CM.EQ.1) then
Stations=NbRecStationsInEvent-1

clse
Stations=NbRecStationsinEvent
endif

if(Stations.GIE.4)then
if(sccondChi2.GT. (2*Stations)-3)then
return

clse

write(18,%),EventNum,’ ,PMTSignal(Sindex,1),’ ’,
1 PMTSignal(Sindex,2),’ °, PMTSignal(Sindex,3),
11, (phi*180.)/3.14159

write(17,%),EventNum,’ *,Signal(Sindex),’ °,
1 xCore,’ ’,yCore,S51000,
1, (theta*180.)/3.14159

#OR

write(19,*),EventNum
) L Energy
1°°,(phi*180.)/3.14159

endil
endif
endif
endif

end
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