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Introducción 

Es increíble, pero cuando escuchamos hablar acerca de la radiación cósmica y de su 

sorprendente viaje a través del espacio infinito, desde los lugares más recónditos del universo 

recorriendo miles de millones de kilómetros hasta llegar a la Tierra, parece como si se tratara de 

historias que sólo suceden en películas de ciencia ficción. Sin embargo no es así, la radiación 

cósmica constituye una de las áreas de mayor interés en la ciencia moderna y ha reunido 

inumerables esfuerzos para su estudio. 

La observación del cielo, y por lo tanto el registro de eventos astronómicos, tienen una 

enorme tradición que proviene desde las culturas antiguas. ¿Quién no ha escuchado o leído 

alguna vez sobre los mapas celestes elaborados por los antiguos egipcios o griegos?, de donde 

incluso se desprenden historias mitológicas muy divertidas. Los eventos astronómicos tales como 

el movimiento de los astros, ayudaron a las antiguas civilizaciones a establecerce como 

sociedades bien organizadas. Las culturas mesoamericanas, tales como los teotihuacanos y los 

mayas, no fueron la excepción, ya que también alcanzaron un excelente nivel de desarrollo, 

ejemplo de ello es su arquitectura, donde encontramos la construcción de observatorios 

astronómicos. También podemos mencionar a los aztecas, quienes elaboraron un calendario. Esto 

habla de su profundo interés y tradición astronómica. Aunque no podemos afirmar que el hombre 

de la antigüedad formalmente hacía ciencia, sí podemos decir que sentó las bases para el 

desarrollo de la misma, pues la tradición por la búsqueda del conocimiento se ha venido 

transmitiendo de generación en generación afortunadamente, de tal manera que muchos 

científicos en la actualidad parecen empecinados en continuar observando el cielo para descubrir 

sus secretos. Este afortunado capricho de los científicos a lo largo de la historia de la ciencia, ha 

dado como resultado un cúmulo de conocimientos que se enmarcan en todo un grupo de 

disciplinas, una de ellas, y la que nos ocupa ahora, es la astrofisica de partículas. Esta área de la 

ciencia, está ayudando a responder cuestionamientos que sin duda también se habrá planteado el 
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hombre de la antigüedad acerca de nuestro origen en el universo. 

Una gran diferencia entre el hombre antiguo y moderno, consiste en que el mismo 

conocimiento le ha permitido al hombre moderno, desarrollar la tecnología con la que ha 

descubierto nuevas e innumerables cosas que los antiguos ni siquiera hubieran podido imaginar. 

Uno de tales descubrimientos ha sido la radiación cósmica proveniente del sol y de las estrellas. 

Compuesta principalmente por protones de muy alta energía, la radiación cósmica primaria 

penetra la atmósfera de la Tierra, dando origen a nuevas partículas, entre las cuales se encuentran 

los muones, que podemos detectar con aparatos relativamente sencillos. Aunque la evidencia de 

estas partículas existía desde finales del siglo XIX y principios del XX, no fue sino hasta la 

década de los años 30, cuando el descubrimiento de dicha radiación dio paso al desarrollo de lo 

que hoy conocemos como Física de partículas. 

Lo mismo que ocurrió con el hombre en la antigüedad pasa hoy con el hombre moderno, 

sólo que en un tiempo relativamente más corto, pues desde su descubrimiento, la radiación 

cósmica ha tenido ya grandes aplicaciones, que ni sus mismos descubridores hubieran imaginado. 

El estudio de los rayos cósmicos ha sido una herramienta poderosa para apoyar la teoría del Big

Bang sobre el origen del universo, desarrollada por el fisico y abate belga Georges Lemaitre, pues 

la violenta explosión inicial del universo debería haber viajado en el espacio. Actualmente otras 

sorprendentes aplicaciones de la radiación cósmica se están llevando acabo, ya que está ayudando 

a develar los secretos de una pirámide mexicana de 2.000 años de antigüedad, donde podrían 

estar enterrados los gobernantes de una misteriosa civilización. Debajo de la inmensa Pirámide 

del Sol , al norte de la Ciudad de México, los fisicos están instalando un detector de muones. Estas 

s partículas traspasan objetos sólidos, dejando pequeñas huellas que el detector medirá, como si 

fuera un aparato de rayos X, en busca de cámaras ocultas dentro de la pirámide. 

Los arqueólogos podrían entonces cavar túneles dentro de la pirámide con la esperanza de 

descubrir una cámara mortuoria y resolver el enigma de quién gobernaba Teotihuacan. Da la 

impresión, de que la gente en la antigüedad sabía muy bien lo que hacían cuando observaban el 
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cielo, pues no hay duda de que esta tradicion que nos legaron, ahora nos sirve como herramienta 

para entender sus formas de vida, sus costumbres y organización, lo que enriquece nuestro 

conocimiento acerca de ellas mismas. 

Uno de los problemas más tristes que vivimos en nuestros tiempos, es la violencia, y un 

ejemplo muy claro es el terrorismo. Sorprendentemente, en este terreno también la radiación 

cósmica está siendo aplicada, no con un fin destructivo, sino todo lo contrario. Se ha avanzado 

tanto en el estudio de los rayos cósmicos, que hoy día la tecnología de detección de muones 

puede ser utilizada por agentes fronterizos en la lucha contra el terrorismo, según el Laboratorio 

Nacional de Los Álamos en Nuevo México, quienes han desarrollado un sistema detector de 

muones que puede ser empleado para seguridad nacional al detectar cosas desagradables en 

contenedores y remolques que no se desea que entren a un determinado país (43). 

En México, la participación en el estudio de los rayos cósmicos ha sido realmente 

importante y notoria, pues fue el mexicano Manuel Sandoval Vallarta, junto con el ya 

mencionado Georges Lemaitre, quienes desarrollaron su famosa teoría Lemaitre-Vallarta (19) 

sobre el efecto latitudinal en la radiación cósmica debido al campo geomagnético, el cual fue 

descubierto por el Físico Arthur Compton, en 1932. Experimentos ulteriores sugeridos por 

Sandoval Vallarta a Compton y realizados en la Ciudad de México por el estudiante Luis W. 

Álvarez (años más tarde Premio Nobel), demostraron que esas partículas eran básicamente 

protones. Sandoval Vallarta, con frecuencia en colaboración con Lemaitre y otros investigadores, 

logró desarrollar la teoría de la radiación cósmica primaria y aplicarla a investigaciones como el 

campo magnético solar y los efectos de la rotación de la galaxia. 

La intensidad de la radiación cósmica depende de varios parámetros como son la latitud 

geomagnética, la altitud, el ángulo cenital y el momento de la partícula, de tal modo que 

innumerables experimentos sobre radiación cósmica se han llevado a cabo hasta nuestros días, 

con el fin de medir los efectos producidos por dichos parámetros. La mayoría de los trabajos se 

han centrado en medir la dependencia de la intensidad de la radiación cósmica con el ángulo 
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cenital, sin embargo muy pocas medidas se han hecho para ángulos muy inclinados cerca de la 

horizontal. 

Siguiendo la tradición en el estudio de los rayos cósmicos y motivados por todo lo 

anterior, es que el presente trabajo es realizado. 

El trabajo tiene como propósito la construcción de un detector de muones para determinar 

su distribución angular en la Ciudad de México, y se hacen medidas desde 0°, hasta ángulos muy 

inclinados. El trabajo está estructurado de la siguiente manera: 

En el capítulo 1 se presenta un resumen histórico sobre el descubrimiento y estudio de los 

rayos cósmicos. En el capítulo 2, se hace una discusión teórica de los parámetros fisicos que 

caracterizan a la radiación cósmica. El capítulo 3, contiene los efectos que la radiación sufre en su 

interacción con la materia, mecanismo mediante el cual se basa el funcionamiento de nuestro 

detector de muones, así como una descripción de la electrónica empleada para el experimento. En 

el capítulo 4 se presentan los detalles para el diseño, construcción, optimización y calibración del 

sistema de detección, así como los resultados obtenidos del experimento, incluyendo las 

comparaciones con otros experimentos hechos en otras partes del mundo, y por último se da una 

conclusión de los resultados. 
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Capítulo 1 

* Antecedentes históricos 

El hecho de que el ámbar atrajera a ciertos cuerpos ligeros después de haber sido 

frotado, condujo a Tales de Mileto en el siglo VI antes de nuestra era, a la conclusión de que los 

cuerpos poseían un alma, la cual era responsable de que éstos ejercieran fuerzas de atracción entre 

sí. A pesar de este tipo de argumentos, este extraño comportamiento de la materia no logró 

entenderse y explicarse con precisión en aquella época. 

Fue hasta principios del siglo XVIII, cuando Stephen Gray en Inglaterra y Charles 

Francois Dufay en Francia, realizaron los primeros estudios sobre la electrificación directa e 

inducida en varias sustancias por las dos clases de electricidad que en aquel entonces se creía que 

existían: la vítrea y la resinosa, llamadas ahora positiva y negativa respectivamente. Sin embargo, 

la parte medular que da origen al descubrimiento de los rayos cósmicos, no fue precisamente 

entender que la materia estaba constituida por partículas cargadas; más bien, se trataba de 

comprender la descarga gradual de aquellos cuerpos sin que aparentemente existiera una razón 

para que esto sucediera. La falta de argumentos para poder explicar por qué los cuerpos se 

descargaban, condujo posteriormente al descubrimiento de los rayos cósmicos. Debería existir 

algún agente responsable de ionizar el aire circundante a dichos cuerpos, para que éste se 

comportara como un metal que permitiera el transporte de cargas de un punto a otro; de esta 

manera los cuerpos cedieran su exceso de carga y regresar a su estado inicial. En particular, 

Dufay fue el primero en notar que el aire era capaz de conducir electricidad cerca de un sólido ca-

La mayor parte de este primer capítulo está basado en la referencia )1) : Los rayos cósmicos mensajeros de las 
estrellas. Otaola, Javier A. y Valdés Galicia, José F. 1992. Colección la Ciencia desde México. Núm. 108. Fondo 
de Cultura Económica D. F. México. 
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tiente, lo cual significaba, que en él existían partículas eléctricas libres capaces de desplazarse de 

un punto a otro y comportarse entonces, como un metal. 

Es importante mencionar que el descubrimiento de los rayos cósmicos no llegó de 

inmediato, pues a finales del siglo XIX y principios del siglo XX, todavía no se lograba entender 

con precisión la estructura que constituía la materia. Tuvo que pasar casi medio siglo para su 

descubrimiento. Había que formular primero el modelo atómico que describiera la estructura y 

comportamiento de la materia. En este sentido, debemos decir que las tres primeras décadas del 

siglo XX fueron sumamente brillantes para la fisica, pues las ideas acerca de lo microscópico y 

las nociones del espacio y tiempo revolucionaron esa época. 

Las primeras señales de esta revolución que dieron paso al nacimiento de la fisica 

atómica, comenzaron con los trabajos del alemán Max Planck en el siglo XIX, quien desarrolló 

un modelo matemático para explicar el espectro de radiación de cuerpo negro. También los 

trabajos de J. J. Thomson contribuyeron, al tratar de explicar el modelo para la constitución del 

átomo; lo que trajo como resultado el descubrimiento de los rayos catódicos, conocidos como 

electrones y cuya carga sería más tarde determinada con el famoso experimento de la gota de 

aceite por el fisico norteamericano Robert Millikan. Este último con grandes contribuciones en el 

estudio de los rayos cósmicos. 

El modelo de Planck suponía que la luz se producía en pequeños paquetes de 

energía llamados quantos. Esta idea era completamente nueva, ya que los científicos habían 

supuesto previamente que la luz era un continuo. Casi inmediatamente Albert Einstein demostró 

que estos quantos no eran simples conceptos matemáticos y que la luz en realidad estaba formada 

por pequeños paquetes de energía, hoy conocidos como fotones. Esta descripción cuántica de la 

luz era aplicable a todas las formas de la radiación electromagnética, desde las ondas de radio, 

espectro visible y los rayos gamma. 

Diariamente, cuando usamos la luz, lo que perciben nuestros ojos son fotones con 

energías individuales muy pequeñas que normalmente no nos percatamos de ello. Para propósitos 
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prácticos, no necesitamos saber que en un instante un foco de luz emite millones de fotones por 

segundo, lo que para nosotros parece ser un flujo continuo de energía. Sorprendentemente, esta 

idea de que la luz llega en pequeños paquetes de energía había sido propuesta en el siglo XVIII 

por Isaac Newton, la llamada teoría corpuscular, la cual fue rechazada por un experimento 

realizado en el mismo siglo y que demostró convincentemente que la luz era un fenómeno 

ondulatorio. Pero en el siglo XX, los fisicos encontraron ciertas propiedades de la luz, que 

requería en ocasiones ser considerada como una colección de partículas y otras veces como una 

onda continua. Este estado de controversia fue mayor cuando se descubrió que los electrones, 

considerados naturalmente como partículas, también exhibían propiedades de onda. 

El otro ingrediente fundamental para esta revolución, fue la revisión de los 

conceptos de espacio y tiempo. Todos tenemos un sentido intuitivo del espacio y nuestra posición 

respecto de otros cuerpos en la Tierra y el universo. Es claro para nosotros, que nuestra posición 

relativa a otros objetos está bien definida. También tenemos un sentido intuitivo del concepto de 

tiempo y de su inexorable transcurrir hacia delante. Pero estos conceptos fueron abandonados por 

los fisicos al recibir el impacto de la Teoría Especial de la Relatividad desarrollada en aquellos 

tiempos. Einstein demostró que el espacio y tiempo estaban íntimamente ligados por una cuarta 

combinación entre el espacio tridimensional y una dimensión temporal. Demostró que para 

mantener los sagrados principios de conservación de masa y momento, algunas ideas intuitivas 

tenían que ser abandonadas. La masa no permanecía constante, sino que parecía ser transformada 

en energía. La materia estaba formada por energía y la energía de masa. La vieja idea de la 

energía tuvo que ser extendida para incluir una componente de energía asociada con la masa. 

Estas ideas junto con los modelos del átomo introducidos en 1911 y 1912 por 

Rutherford y Bohr respectivamente, fueron necesarias para el descubrimiento y entendimiento de 

los rayos cósmicos. 
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1.1. Descubrimiento de los Rayos Cósmicos 

Hubo una amplia participación de científicos de gran parte del mundo, que sentaron 

las bases para el descubrimiento y la historia de la radiación cósmica. Empezaremos por 

mencionar quizá el primero de ellos, que con estudios y argumentos más formales logró colocar 

la primera pieza del rompecabezas. 

Recordemos que el problema central a finales del siglo XVIII, era entender la causa 

por la cual el aire era ionizado, de tal manera que pudiera conducir una cierta corriente eléctrica a 

través de él. 

Los primeros estudios sobre electrostática fueron llevados a cabo por el fisico 

francés C. A. Coulomb en 1785 (2). El nombre de Coulomb normalmente está asociado con su 

ley básica sobre la electrostática. Como parte de sus trabajos, Coulomb trató de explicar la 

pérdida gradual de carga que experimentaban los cuerpos con el paso del tiempo. Coulomb 

observó que cuando un objeto era cargado, éste no mantenía para siempre su carga si no que la 

perdía de una forma misteriosa. Encontró que la razón de pérdida de carga estaba íntimamente 

ligada con la cantidad de humedad presente en el aire. Hoy en día esto no debe parecernos 

extraño, pues a menudo, en días muy secos nuestro cabello se electrifica al ser frotado, no así en 

días relativamente húmedos, pues la humedad condensada en el aire forma un camino conductor 

de la electricidad. 

Sin embargo, la pregunta sobre el mecanismo que permitía la conducción eléctrica 

no fue aclarada sino hasta el siguiente siglo, al dar cuenta de que la descarga de los cuerpos 

podría ser explicada sólo si el aire contenía cargas libres en movimiento. 

Hoy sabemos que los fenómenos electrostáticos son producidos cuando los 

electrones son removidos de sus átomos. Los átomos entonces poseen una carga neta positiva 

(iones positivos) y en ocasiones son atraídos a regiones de carga negativa donde las cargas se 
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anulan. Es claro que el problema de la descarga de objetos observada por Coulomb era el 

resultado de átomos ionizados en el aire. Pero, ¿cómo se originaban estos iones? 

A finales del siglo XIX, el físico inglés Charles Wilson midió la rapidez de 

descarga de un electroscopio1
• Al principio pensaba que la razón para que esto sucediera se debía 

a la presencia de contaminantes radiactivos en el ambiente en forma de polvo; sin embargo, 

constató que no era así, al hacer experimentos lo suficientemente aislados para su época. Luego 

trató de observar alguna diferencia asociada con el día y la noche, pero tampoco lo logró. Más 

aún, no percibió diferencia alguna al cargar sus electroscopios con los dos tipos de cargas positiva 

y negativa. 

Wilson se vio forzado a concluir que los iones se formaban de alguna manera en el 

aire contenido dentro de los electroscopios a una razón, que le permitía medir cantidades iguales 

de carga positiva y negativa. Fuera cual fuese la razón por la que se formaban los iones, éstos no 

parecían formarse en su experimento o en su laboratorio, razón por la que llamó a este proceso 

ionización instantánea. 

Wilson sabía de los efectos de ionización provocados por los rayos X descubiertos 

en aquella época por el fisico alemán Wilhem Roentgen y de los rayos catódicos estudiados por J. 

J. Thomson. Estaba familiarizado con los efectos de radiación de distintas sustancias radioactivas. 

Sabía que la ionización espontánea tenía propiedades similares a la radiación. Así que en 1901, 

Wilson sorprendido creía que la causa de tal ionización podría deberse a un tipo de radiación que 

provenía del exterior de la atmósfera terrestre. Para probar esto, debían hacerse experimentos a 

grandes alturas para ver si el efecto aumentaba, o bien por debajo de la superficie terrestre para 

ver si disminuía. Desafortunadamente, los instrumentos utilizados por Wilson no fueron 

suficientemente sensibles y no pudo detectar alguna diferencia en sus medidas, por lo que 

1 
Un tltttroscopio ts un aparato qut consistt dt dos láminas dtlgadas dt un mattrial conductor qut cudgan dt una barra 

mttálica tn ti inttrior dt un rttipitnlt dt vidrio, dt mantra tal, qut si st actrca una pieza cargada a la barra mtt61ica, st 
transfitrt carga a las 1'minas produciendo una separación entre ellas. 
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concluyó que la fuente de ionización debía estar presente en el aire mismo. 

Durante toda esa década tal situación no fue aclarada. Sin embargo, durante ese 

periodo Wilson se dedicó a desarrollar nuevos instrumentos de medida, como las cámaras de 

niebla, que son instrumentos más sofisticados que permitieron resolver el problema de la pérdida 

de carga. 

El experimento crucial tomó lugar el 7 de agosto de 1912 el cual sería 

recompensado más adelante con el Premio Nobel. 

Quien emprendió la aventura de realizar este experimento fue el fisico austriaco 

Viktor F. Hess en heroicos vuelos a bordo de globos aerostáticos. Al usar cámaras de ionización, 

Hess demostró que el efecto de ionización en lugar de disminuir aumentaba con la altura, 

tomando valores hasta 16 veces más que a nivel del mar a una altura por encima de los 5000 m. 

Por esa época, la radioactividad natural ya había sido ampliamente estudiada, 

aunque los procesos nucleares que la originaban no eran del todo claros. Lord Rutherford 

trabajando en Montreal, estableció que la radiación se clasificaba en tres categorías: Las 

partículas alfa, conocidas hoy como núcleos de helio; partículas beta, electrones conocidos como 

rayos catódicos; y rayos gamma, fotones con las mismas propiedades que los rayos X pero con 

energía mayor y por lo tanto más penetrantes. La reacción inmediata de Hess, fue pensar que los 

rayos gamma debían ser los causantes de la ionización del aire, pues su alta capacidad de 

penetración les permitiría atravesar muchos kilómetros a través de la atmósfera. Sin embargo, 

esta idea estaba equivocada, pero ni Hess ni nadie más pudieron darse cuenta en ese momento. 

Otro de los científicos que retomó las aventuras de Hess, fue el fisico Werner 

Kolhorster quien muy joven emprendió en 1913 y 1914, una serie de ascensos alcanzando alturas 

de 9300 metros, aproximadamente la misma altura del Monte Everest. Kolhorster observó que los 

efectos de la ionización resultaban ser hasta 50 veces más que a nivel del suelo. 

Las observaciones de Hess y Kolhorster sugerían claramente que la radiación 

provenía de alguna fuente externa a la atmósfera terrestre. Pero, ¿de dónde provenía esta 
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radiación? 

Hubo sin embargo, personas que dudaban de tales resultados, como el caso del 

mismo Wilson, quien habiendo hecho ya sus pruebas, argumentaba que la ionización se debía a 

tormentas eléctricas en la atmósfera. Sin embargo, los experimentos no registraban diferencias 

temporales (hora, día, estación del año), ni de un lugar a otro a la misma latitud. Otros científicos 

pensaban incluso, en la presencia de pequeñas porciones de material radiactivo en forma de gas 

dentro de la atmósfera. 

Millikan también mantenía sus dudas al respecto, pero en los años de 1923 a 1926, 

llevó a cabo experimentos novedosos para confirmar la hipótesis de Hess (3). En este tipo de 

experimentos, Millikan y colaboradores, midieron la intensidad de dicha radiación tanto a grandes 

alturas ( 15 .5 Km) como por debajo del agua. Sus resultados sobre San Antonio Texas, reportaban 

únicamente el 25% de lo que registraban en Europa Central Hess y Kolhorster. Millikan concluyó 

entonces, que la totalidad de la radiación penetrante era de origen local, pero no entendía cómo 

llegaba a la alta atmósfera aquel tipo de material radiactivo. 

Fue hasta 1926, en sus experimentos realizados en los lagos Muir y Arrowhead 

California [4), a 3590 m y 2060 m sobre el nivel del mar respectivamente, lo que convenció a 

Millikan del origen extraterrestre de aquella radiación, bautizándola entonces como Radiación 

Cósmica. 

La radiación cósmica, podía ser concebida como un flujo de partículas atómicas o 

subatómicas (radiación corpuscular) o bien por ondas electromagnéticas. Millikan al igual que 

Hess, estaba convencido de que la radiación cósmica debía ser de tipo electromagnética, pues si 

fuese de origen corpuscular, habría una variación en la intensidad de la radiación con la latitud 

debida a la presencia del campo magnético terrestre, el cual a su vez, desviaría la trayectoria de 

las partículas cargadas a zonas de campo más intenso como los casquetes polares. Como esta 

variación no era evidente en sus experimentos realizados entre los Ángeles (34º N) y Perú ( 12° S), 

lo mismo que entre Pasadena (34° N) y Churchill Canadá (54° N) (5), Millikan creía firmemente 
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que la radiación cósmica estaba compuesta por rayos gamma de muy alta energía. Esta suposición 

estaba basada en el conocimiento teórico acerca de cómo la radiación gamma era absorbida por la 

atmósfera a través del Efecto Compton2
• El objetivo se redujo entonces, a determinar el espectro 

de energía de los rayos cósmicos. Fue así, que a partir del método de prueba y error se logró la 

determinación del espectro de energía, y el resultado encontrado fue que tal espectro estaba 

constituido por la suma de tres grupos de fotones con energías de 26, 110 y 220 MeV. 

La explicación para estas energías, según el propio Millikan, era el resultado de la 

transmutación de elementos ligeros en elementos más pesados por medio de la fusión nuclear de 

origen estelar. Así por ejemplo, el primer grupo de fotones era producido por la diferencia de 

masa al fusionarse cuatro átomos de hidrógeno para dar origen a un átomo de helio. La energía 

liberada en este proceso de fusión, era del orden de 26.7 MeV, y coincidía justamente con la 

energía del primer grupo de fotones . El segundo grupo de fotones, era el resultado de la fusión de 

hidrógeno para formar átomos de nitrógeno y oxígeno. El tercer grupo correspondía a la 

formación de silicio. 

Estos hechos convencieron no solo a Millikan, sino a muchos más, de que los 

rayos cósmicos eran el grito primigenio de los átomos que estaban siendo continuamente creados 

en el espacio. 

Por otro lado, ciertos experimentos parecían indicar que la ionización producida por 

los rayos cósmicos podía ser atribuida a partículas cargadas eléctricamente. Por ejemplo, en 1927 

el fisico ruso D. Skobeltzyn, al estudiar las fotografias de la trayectoria de electrones secundarios 

producidos por un haz de rayos y en una cámara de niebla colocada en un campo magnético, 

había observado que existían algunas trayectorias de partículas 13, con energías de un orden de 

magnitud superior a las emitidas por sustancias radiactivas conocidas, que no estaban conectadas 

al haz de rayos gamma. 

2 
El docto compton consistr rn 11 rmisión dt un fotón y un tlrctrón 11 choc1r un royo gamm1 con un núdro 1tómico. 
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Por su parte, Bothe y Kolhorster, habían observado que dos contadores Geiger

Müller, uno encima de otro, separados por una distancia corta y conectados cada uno a un 

electroscopio, se descargaban simultáneamente. Estas descargas o coincidencias, no podían ser 

accidentales, dado que eran menos frecuentes cuando la distancia entre los contadores aumentaba. 

Concluyeron entonces, que estas coincidencias, se debían al paso individual de partículas 

cargadas a través de los contadores, lo cual no contradecía el punto de vista, según el cual la 

radiación primaria que llegaba a nuestra atmósfera del espacio exterior fuesen fotones de muy alta 

energía. Puesto que los fotones sufren colisiones Compton en la atmósfera, las partículas 

ionizantes podían ser electrones de rechazo que resultaban de tales colisiones. 

Bothe y Kolhorster, realizaron un experimento, basándose en la idea de que las 

partículas 13 observadas por Skobeltzyn estaban relacionadas con la radiación cósmica. Más aún, 

creían que esas partículas cargadas eran la causa inmediata de la ionización observada. El 

problema era, por lo tanto, saber si esas partículas eran de origen secundario o si eran en realidad 

la misma radiación primaria que llegaba a nuestra atmósfera desde el espacio exterior. 

El experimento consistió en instalar dos contadores Geiger- Müller ZI y Z2, uno 

encima del otro, dentro de una cámara rodeada de plomo y hierro como absorbedores, (figura 1). 

Bajo estas condiciones, el número de descargas simultáneas de los contadores excedía por mucho, 

el número que se esperaba. El número de descargas no cambiaba mucho, si se colocaba entre los 

contadores una placa de plomo A. Tampoco pudieron medir un decrecimiento en el número de 

coincidencias, si en lugar de plomo colocaban oro entre los contadores. De esta forma, la idea de 

que la radiación cósmica estaba compuesta por partículas cargadas, comenzó a tener más 

aceptación. 

La principal conclusión a la que llegaron Bothe y Kolhorster, fue haber detectado 

una radiación corpuscular, por la cual podían ser explicados los hasta entonces conocidos efectos 

de la radiación cósmica. 

20 



Figura l. Arreglo utilizado por Bothe y Kolhorster para dilucidar la naturaleza corpuscular de la Radiación 
Cósmica. (Tomado de Otaola, Javier A. y Valdés Galicia, José F. 1992. Los rayos cósmicos mensajeros de las 
estrellas. Colección la Ciencia desde México. Núm. 108. Fondo de Cultura Económica D. F. México. 

El experimento demostró también, que el poder de penetración de las partículas 

ionizantes era comparable con aquel deducido de la variación con la profundidad atmosférica de 

toda la radiación cósmica. Hicieron notar también, que las partículas de menor energía, entre 

aquellas que observaron, serían excluidas de las zonas ecuatoriales. 

La prueba final de que los rayos cósmicos eran partículas cargadas provino del 

experimento iniciado en 1930, por A. H. Compton (6), quien, en un programa de investigación de 

heroicas proporciones, que incluyó a fisicos de 80 instituciones, llevó a cabo una serie de 

mediciones de la intensidad de los rayos cósmicos en 69 estaciones alrededor del mundo3 (ver 

figura 2). Estas observaciones confirmaron la existencia de un efecto latitudinal en la intensidad 

de la radiación cósmica. 

Compton hizo notar también que sus resultados estaban mejor correlacionados con 

la latitud geomagnética que con la geográfica. Este resultado confirmado más tarde por Millikan 

y Neher, llevó al descubrimiento en 1934, de que aún con la más ligera variación en la intensidad 

3 
Los primeros trabajos de estas expediciones aparecieron publicados en las siguientes referencias: 171, 181, 191, 

1rn1.1111. 1121. 1131. 
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del campo geomagnético a lo largo del ecuador, ésta se reflejaba en la intensidad de los rayos 

cósmicos (14). 

Sin embargo, posteriormente se supo que las partículas cargadas detectadas por 

Bothe y Kolhorster no eran rayos cósmicos primarios, sino mesones µ, partículas de origen 

secundario descubiertas años más tarde. No fue sino hasta que se llevaron a cabo experimentos 

con emulsiones fotográficas a finales de los cuarenta, cuando se supo determinar que la radiación 

primaria consistía de protones, partículas alfa y núcleos más pesados. 

1 1 
l~~ .. J. ___ ·1:--_-,'-l - . '-1 ......¡__¡___¡ 

Figura 2. Mapa que muestra la localización de las distintas estaciones para la observación de rayos cósmicos del 
proyecto encabezado por Compton. En México se instalaron tres estaciones, Veracruz, Orizaba y Ciudad de 
México. 
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1.1.1. El descubrimiento del positrón y la producción de chubascos. 

Cuando Bothe y Kolhürster realizaron su experimento, concluyeron que las 

partículas ionizantes no podían ser electrones de rechazo producidos en la interacción de la 

radiación gamma con la materia, pues el poder de penetración debía ser muy grande. Pensaron 

incluso, que esta radiación que detectaron cerca del nivel del mar eran rayos cósmicos primarios 

capaces de atravesar la atmósfera. 

Con su técnica de colocar dos contadores en coincidencia, conocida como contador 

telescopio, lograron observar la dirección en que las partículas cargadas viajaban, demostrando 

que provenían principalmente en la dirección vertical y luego su intensidad se reducía con la 

variación del ángulo zenital. 

Otro resultado importante que obtuvieron, fue al colocar varios contadores en 

coincidencia, observando que sufrían descargas simultáneamente, con lo que concluyeron que las 

partículas cargadas de vez en cuando no llegaban solas sino que lo hacían en grupos, 

principalmente en la dirección vertical. Por lo que a estos grupos los denominaron chubascos de 

rayos cósmicos. 

Con estos resultados, Carl D. Anderson en 1932 (15), continuó el trabajo de medir 

la deflexión magnética de las trayectorias, determinar el radio de curvatura y con ello la energía 

de las partículas cargadas provenientes de chubascos. El tamaño de los radios encontrados 

implicaban una energía cinética de Sxl09 eV para partículas con masa igual a la del electrón y 

4x 109 e V para partículas con la masa del protón, es decir una energía miles de veces mayor que 

cualquier otra medida anteriormente. 

Otro trabajo importante de Carl Anderson, fue haber encontrado una cercana 

simetría en la desviación de trayectorias de las partículas hacia la derecha y hacia la izquierda. 

Concluyó que la radiación cósmica estaba compuesta por partículas positivas y negativas en la 

23 



misma proporción. Las partículas positivas sin embargo, tenían una masa muy pequeña como 

para compararse con los protones, por el contrario, mostraban una masa prácticamente igual a la 

del electrón. 

En esa época, Paul A. M. Dirac, había propuesto una nueva teoría para el electrón, 

la cual, para muchos no tenía sentido, pues predecía cosas muy absurdas, como la presencia de 

partículas con masa y energías negativas. Pero Dirac mostró, que su teoría podía sustentarse si se 

suponía la existencia de electrones positivos y negativos. De manera tal, que las partículas 

positivas de los experimentos de Anderson, resultaran ser los electrones positivos requeridos por 

la teoría de Dirac. 

El mismo año que Anderson hizo sus experimentos, el italiano Bruno Rossi, colocó 

un conjunto de tres contadores debajo de una placa de plomo, de tal forma que solo pudiera 

descargarse simultáneamente por la presencia de chubascos. Al hacer este experimento con y sin 

la placa de plomo, Rossi observó que el número de coincidencias aumentaba si colocaba la placa 

de plomo, lo cual quería decir, que los chubascos se estaban generando en el interior de la placa 

de plomo. Con estos resultados, Rossi pensó inmediatamente en la posibilidad de que la radiación 

detectada hasta entonces en forma de chubascos podía ser originada en la atmósfera, de la misma 

forma que se originaban en la paica de plomo, aún para partículas individuales, producto de 

interacción de un cierto tipo de radiación primaria con los núcleos atmosféricos. 

Según, Bethe y Heitle, cuando un fotón de alta energía del orden de Ge V penetra en 

un bloque de plomo, después de viajar una distancia pequeña alrededor de 0.007m, el fotón debía 

desaparecer, dando lugar a dos electrones (uno positivo y otro negativo), los cuales, de acuerdo 

con el principio de conservación de la energía, comparten la energía del fotón incidente. Los dos 

electrones viajan no muy lejos antes de radiar cada uno un fotón, por lo cual pierden una fracción 

de su energía. Estos fotones así creados, pronto se materializan en un nuevo par de electrones y el 

proceso continúa. En cada nueva interacción se crea un par de partículas. Dos electrones surgen 

de un solo fotón; un electrón y un fotón, de un solo electrón. Durante este proceso, la energía de 
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la partícula individual se reduce en promedio a la mitad. Como resultado de este proceso, el 

número de partículas se incrementa al principio mientras que sus energías se reducen. 

A la larga, como la energía original ha sido compartida entre un número cada vez 

mayor de partículas recién creadas, la mayoría de los electrones no tienen energía suficiente para 

radiar nuevos fotones y son, entonces, rápidamente frenados. Igualmente el número de fotones 

recién radiados tienen menor energía y son incapaces de producir pares de electrones, de tal modo 

que son rápidamente absorbidos por colisiones Compton. De esta manera, el chubasco envejece, y 

termina por morir. Esta interpretación de los chubascos resultó ser la correcta y los principios de 

conservación de la energía y momento se cumplían tal como la había predicho la teoría de la 

relatividad de Einstein. 

Estos resultados eran alentadores, sin embargo, aún era necesario explicar la 

aparente contradicción entre los resultados experimentales sobre los chubascos y los datos sobre 

las partículas muy penetrantes, que perdían energía únicamente por ionización al atravesar 

espesores considerables de materiales pesados. 

1.1.2. Descubrimiento del Mesónµ 

El objetivo principal en aquella época, era el identificar la naturaleza de aquellas 

partículas penetrantes de la radiación cósmica. Se sabía que tenían unidad de carga eléctrica y por 

lo tanto, debían ser electrones positivos, negativos o bien protones, las únicas partículas 

individuales cargadas conocidas en aquel entonces. 

Existían sin embargo, dificultades respecto a la naturaleza de esas partículas. La 

objeción más importante a que fueran protones, era que un protón con la misma rigidez magnética 

[Ec. 1, Cap. 2] de un electrón de 200 MeV ionizaba aproximadamente 10 veces más que el 

electrón. Sin embargo, todas las trayectorias observadas en cámaras de niebla mostraban una 
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mínima ionización. 

Por otro lado, el problema más serio al considerarlas como electrones (positivos o 

negativos), era que no se observaban pérdidas de energía por radiación de los electrones, que de 

acuerdo con cálculos teóricos, debían ser muy grandes. 

Esta era la situación en 1934, las partículas provenientes no parecían ser protones 

ni electrones. Había quienes pensaban en la existencia de un nuevo tipo de partículas con masa 

intermedia entre el protón y el electrón. 

Hasta que en 1935, H. Yukawa publicó sus famosas ideas sobre la naturaleza de las 

fuerzas nucleares y como consecuencia de ellas la posible existencia de una nueva partícula 

portadora de esas fuerzas nucleares, análoga al fotón, portadora de fuerzas electromagnéticas. 

Yukawa, basado en el rango conocido de las fuerzas nucleares, estimó que la partícula debía tener 

una masa en reposo aproximadamente 200 veces más pesada que el electrón. 

Ese mismo año, Anderson y Neddenmeyer obtuvieron las primeras evidencias de 

un nuevo tipo de partículas [16). En 1937, ellos mismos midieron separadamente las pérdidas de 

energía de partículas individuales y en grupo, llegando a la conclusión de que existían partículas 

de carga unitaria pero con una masa mayor que la del electrón libre y mucho menor que la del 

protón (17). Así mismo J. Street y E. C. Stevenson reportaron experimentalmente que la partícula 

en cuestión tenía una masa de aproximadamente 200 veces la del electrón (18). 

Durante algún tiempo, esta nueva partícula se le conoció con diversos nombres, 

como: barión, partícula X, electrón pesado, mesotrón (ver figura 3). Siendo por último el mesón, 

que logró la aceptación general. Poco después cuando las investigaciones revelaron la existencia 

de otro tipo de mesones, los fisicos le pusieron al mesón original el prefijo µ .. La naturaleza de la 

radiación cósmica local observada en la atmósfera, era clara: las partículas penetrantes eran 

mesones µ, las partículas fácilmente absorbidas eran electrones y las no ionizantes eran fotones. 
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M:ffOtroA u «&. l'l'ame ol. tila l'I'- Puticle 

Alter readln& ProfetilOr Bohr'• addr- at tbe Britieh 
Anociacion last September in 'll'hich he tentatively •111· 
~ted tM name "yucon" for the newly diacovered particle, 
J wrote to him incídently mentionin1 the fact than Anda· 
aon and Neddttmeytt had IUQ'tlted the name "maotroa." 
(íntermedi.ate partícl") aa the lll09t appropriate name. 
1 have juat rec~ Bohr'• reply to this letta' in which 
be aaya: 

"1 ta~ pleasure in tellin1 you that every one at a 
emall conference on c:o.nic-ray problema, indudln¡ Aqer, 
Blaclcett, Fermi, Heianbers. and Rolli, wbich we han 
juat beld in C.Ope~n, waa in complete a¡reement witb 
AJ!clenon'I propolal ol the name 'maotron' (~ the pene
tratin¡ c:.omnic-ray partidea." 

ROBUT A. MW.UAll 

Figura 3. Carta enviada por Millikan al Profesor Bohr, sobre la propuesta del nombre para la nueva partícula 
descubierta por Anderson y Neddenmeyer. Incluye la respuesta de Bohr. 

1.2. ¿Qué son los rayos cósmicos? 

1.2.1. Radiación cósmica primaria. 

Como se ha descrito anteriormente, la década de los 30, sirvió para entender la 

naturaleza y propiedades de las diferentes partículas encontradas en la radiación cósmica local. 

Pero fue hasta finales de la misma cuando por fin se encontró una respuesta a la pregunta 

primordial hecha por Hess: ¿Qué es la radiación cósmica primaria que proviene del espacio 

exterior y que llega continuamente al tope de nuestra atmósfera? 

En trabajos hechos por Stormer para explicar el fenómeno de las auroras boreales, 

en la década de los 30 había predicho el predominio de cargas de un signo sobre otras, lo cual 

daría lugar a una asimetría este-oeste en la intensidad de la radiación cósmica. Este efecto había 

sido predicho por el belga Georges Lemaitre (posiblemente más conocido por sus trabajos en 

Cosmología) y el mexicano Manuel Sandoval Vallarta (19), e independientemente por el italiano 

Bruno Rossi. Este último, convencido de que el efecto debía ser más pronunciado a grandes 

alturas y cerca del ecuador, llevó a cabo un experimento en las montañas del este de África. Rossi 
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probó el efecto este-oeste, pero desafortunadamente sus resultados fueron dolorosamente 

rechazados por descubrir que meses antes el mismo experimento había sido realizado en la 

Ciudad de México por T. H. Johnson, Luis W. Álvarez y A. Compton, quienes confirmaron, que 

la mayor intensidad de partículas provenía del oeste, lo que indicaba que la mayoría de los rayos 

cósmicos eran partículas cargadas positivamente. Había dos candidatos al título, los protones o 

los recién descubiertos positrones (todavía no se descubría el muón). 

A principios de los años cuarenta, M. Schein y colaboradores inician una serie de 

experimentos en globo a grandes alturas (20 Km), a una profundidad atmosférica de 

aproximadamente 560 Kg/m2
• Sus resultados mostraban que las partículas a esas alturas 

atravesaban varios centímetros de plomo sin producir chubascos abundantes, como se esperaba en 

caso de que fuesen electrones. Dichas partículas tampoco eran absorbidas por el plomo de 

manera tan rápida como los electrones. Debido a estos resultados, Shein y colaboradores 

concluyeron que los rayos cósmicos eran protones. 

En 194 7, F. L. Hereford realizó varios vuelos en globo, en los que llevaba a bordo 

arreglos experimentales diseñados para responder de manera efectiva a la carga de las partículas 

que los atravesaran, y encontró que núcleos con número atómico Z <>: 2 estaban presentes en la 

radiación cósmica primaria. Un año más tarde, experimentos realizados por P. Freier, E. J. 

Lofgren, E. P. Ney, H. L. Bradt, F. Openheimer y B. Peters, con emulsiones nucleares y cámaras 

de niebla en globos a gran altura, demostraron que elementos de la tabla periódica, al menos hasta 

la vecindad del hierro, se encontraban también presentes en la familia de los rayos cósmicos 

primarios. 

Hoy en día se sabe que elementos con carga tan grande como Z = 90 han sido 

encontrados en la radiación cósmica primaria, y que, contrario a la opinión que se tenía tan solo 

hace unos 40 años, se encuentran electrones incluso en la radiación cósmica primaria, aunque en 

cantidades menores que el 3%. La siguiente tabla 1 muestra las abundancias relativas de los 

elementos encontrados en la radiación cósmica primaria. 
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Grupo 

Protón 
Alfa 

L 
M 
H 

VH 
VVH 
SH 

Elemento 

H 
He 

Li, Be, B 
C, N, O,F 
Ne-K 
Ca-Zn 
Ga-U 

>U 

N
. Porcentaje de 

umero . . . z abundancia de 
atom1co los RC 

1 93 
2 6.3 

3-5 0.10 
6 - 9 0.42 

10- 19 0.14 
20- 30 0.04 
31-92 2xl0-6 

110 ? 

Porcentaje de 
abundancia 
cósmicaAC 

90.7 
9.1 

4 X 10 -? 

0.14 
0.054 

2 X 10 "3 

10 -6 

? 

RazónRC I AC 

1 
0.7 

3 X 10 5 

3 
10 
20 
2 
? 

TABLA l. Abundancias relativas de los elementos de la radiación cósmica primaria y en el Universo. La 
composición de los rayos cósmicos se refiere a núcleos que tienen la misma energía por nucleón. 

Los diferentes grupos se identifican de acuerdo con el número atómico (Z). La 

nomenclatura usada es la siguiente: hidrógeno (Z = !); helio (Z = 2); elementos ligeros (Z = 3 -

5), L; elementos medianos (Z = 6-9), M; y los pesados (Z 2'. 10), H. Subgrupos del último, son el 

de los elementos muy pesados (Z = 20-30), VH; y los recién detectados VVH (Z =31-92); 

elementos más pesados que los del grupo del hierro y que llegan hasta los elementos 

transuránicos, han sido denominados súper pesados (Z =I 00), SH. 

1.2.2. Radiación cósmica secundaria 

Cuando la radiación cósmica primaria penetra en la atmósfera, todo lo que sucede 

resulta de las colisiones con la materia del aire. Dichas colisiones pueden ser de dos tipos: con la 

estructura electrónica del átomo, o con el mismo núcleo. Puesto que el núcleo es tan pequeño, el 

segundo tipo de colisiones es menos común, pero involucran cambios de energía muy grandes, y 

son estos, cuando ocurren, los que determinan toda la formación de rayos cósmicos secundarios. 

Las colisiones del primer tipo, las más frecuentes, generalmente dan lugar a que un 

electrón sea liberado de la estructura del átomo blanco. Este es el mecanismo que conocemos 

como ionización y en el que se basa el funcionamiento de detectores como la cámara de 
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ionización, contadores Geiger y otros que se utilizan en el estudio de rayos cósmicos. También 

puede causar excitación del átomo dando origen a la producción de fotones gamma. 

Cuando un rayo cósmico primario choca directamente con el núcleo de un átomo 

atmosférico, dependiendo de la energía de la partícula primaria, el tamaño del núcleo, etc., puede 

ocurrir una variedad de procesos. Estos pueden dividirse en procesos de absorción y dispersión 

(elástica e inelástica). En los procesos de dispersión elástica la cantidad de movimiento y la 

energía cinética total se conservan. En los de dispersión inelástica, por su parte, una fracción de la 

energía del rayo cósmico incidente es absorbida por el núcleo, el cual, queda a su vez, excitado. 

Esta energía es posteriormente emitida en forma de rayos gamma, partículas alfa, etc., lo que se 

conoce como proceso de evaporación. 

Existen tres modos a través de los cuales la partícula primaria cede su energía a 

través de la atmósfera hasta el nivel del mar o aún más abajo: 1) la componente nucleónica o 

nuclear activa, 2) la componente dura o mesónica, y 3) la componente blanda o electromagnética, 

(figura 4). Dependiendo de la energía que trae la partícula primaria, predomina uno de estos tres 

mecanismos de conversión de la energía primaria en una componente secundaria. 

Neutrones y protones, productos de la desintegración de un átomo atmosférico por 

una partícula primaria de baja energía E < E0 son los que dan lugar a la componente nucleónica. 

Sin embargo, estos nucleones de energía menor que la partícula primaria, tienen suficiente 

energía como para actuar como si fuesen partículas primarias e interaccionar con nuevos átomos 

atmosféricos, dando lugar así, a lo que se conoce como proceso de cascada. Al llegar a las capas 

bajas de la atmósfera, el flujo de esta componente decrece rápidamente con la profundidad 

atmosférica y constituye tan sólo un pequeño porcentaje del flujo total de partículas cerca del 

nivel del mar. 
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Componente 
electromagnética 

Componente 
Hadrónica 

,,. 

Atmósfera 
superior 

... 

,, 

Nivel del mar 

Componente 
muonica 

Figura 4. Representación esquemática de las componentes de la radiación cósmica secundari1 en un chubasco. 

A mayores energías E > Eo de la partícula primaria, las interacciones nucleares no 

son elásticas, esto es, la energía total que traía la partícula primaria no es igual a la de los 

nucleones producidos en la desintegración nuclear. Parte de esta energía se ha ido en la creación 

de un nuevo tipo de partículas, y en proveerles la energía cinética con la cual se alejan del punto 
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donde ocurrió la interacción. Son estas nuevas partículas, los mesones 7t, y en lo que se 

convierten, mesones µ lo que determina casi toda la radiación cósmica secundaria que 

observamos al nivel del mar. 

Los piones, al igual que todas aquellas partículas que son creadas en interacciones 

nucleares, son inestables y tienen una vida media de t 0 = 2.6 x 1 o-s s en reposo, de ahí que tengan 

que decaer, en uno o varios pasos, en algún tipo de partícula estable. Los piones en particular, 

existen en tres diferentes estados de carga, es decir, pueden tener carga eléctrica positiva 7t +, 

negativa 7t- o ser neutros 7t 
0

• Los cargados decaen en muones de la misma carga µ+ y 

µ - respectivamente, y los neutros decaen en rayos gamma, los cuales dan lugar a un gran número 

de partículas que se extienden sobre grandes áreas. El número de partículas es aproximadamente 

proporcional a la energía primaria. 

7t+~µ++vµ 

n ~µ- +vµ 

nº ~y+y 

Modo típico de decaimiento del pion, donde Vµ y Vµ son el neutrino y antineutrino del muon. 

Los mesones µ, producto del decaimiento de los piones cargados, son también 

inestables, pero debido a la dilatación del tiempo por procesos relativistas4
, su vida media to= 2.2 

x 10-6 s en reposo, es lo suficientemente grande como para que algunos de ellos sobrevivan el 

largo viaje hasta la superficie terrestre. De hecho, los muones µ son el tipo más abundante de 

partículas de radiación cósmica secundaria a nivel del mar. 

4 
A altas tntrgias t (E)= t e(El111tc') = 1,y, dondt y= 11..Jt- ~' tS el factor dt Lortnlz y Jl=v/c 
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La componente blanda o electromagnética está formada fundamentalmente por 

electrones y positrones resultantes del decaimiento de los muones µ+yµ -, procesos de ionización, 

producción de pares y de las cascadas fotón electrón. Los positrones resultantes del decaimiento 

de muones µ• y de la producción de pares tienden a desaparecer en la atmósfera a través de 

procesos de aniquilamiento con electrones de los átomos del aire. Los electrones producto del 

decaimiento de los muones pueden ser lo suficientemente energéticos como para iniciar un 

chubasco. 

Algunos mesones 1t pueden ser producidos en interacciones nucleares de los 

nucleones secundarios más energéticos. Más aún, algunos muones, aunque son partículas que 

interaccionan débilmente, en ocasiones pueden producir nucleones. 

Del carácter de la producción de partículas y de los procesos del decaimiento 

podemos ver que la composición de la radiación cósmica secundaria varía con la altura, es decir, 

con la profundidad atmosférica. 
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Capítulo 2 

Parámetros físicos de la radiación cósmica y la 
influencia del campo geomagnético 

2.1. El campo geomagnético, agente modulador de la radiación cósmica 

Una manera de caracterizar a la radiación cósmica es mediante su intensidad, la 

cual está íntimamente relacionada con la energía cinética de las partículas, su capacidad de 

penetración, así como su vida media y su carga eléctrica. Por esta razón, para determinar la 

intensidad de los rayos cósmicos, es necesario tomar en cuenta los efectos que el campo 

magnético terrestre ejerce sobre dicha radiación, (figura 5). 

Como es sabido, cuando una partícula cargada se mueve en presencia de un campo 

magnético, experimenta una fuerza deflectora, la fuerza de Lorentz, que actúa 

perpendicularmente tanto a la dirección de propagación, como a la dirección del campo 

magnético. Si el campo es uniforme y perpendicular a la dirección de movimiento, la partícula se 

moverá formando un círculo, (figura 6). El radio p de este círculo será directamente 

proporcional a la cantidad de movimiento p de la partícula e inversamente proporcional a la 

intensidad del campo. Esto es, si la partícula es muy rápida, entonces el radio de giro p tendrá que 

ser mayor comparado con el de una partícula de la misma especie pero con menor rapidez. 

Ahora, si la intensidad del campo aumenta, entonces el radio de giro se hace más pequeño. Por 

otro lado, la dirección de giro de las partículas depende de su carga eléctrica. 

Al producto Bp se le denomina rigidez magnética de la partícula y está dada por: 

Bp = .!!_ 
Ze 

34 

(1) 



donde p = mv, es el momento de la partícula y Z su carga eléctrica en unidades de e. 

La cantidad del lado derecho se considera como una medida de la resistencia de la 

partícula a ser desviada por el campo. 

En general la dirección de propagación de una partícula cargada no es 

perpendicular al campo magnético. Pero como la componente de la velocidad paralela al campo 

B no es afectada, la trayectoria será una espiral, (figura 6). 

Figura 5. (a) Campo magnético terrestre ilustrado mediante un patrón de limaduras de hierro alrededor de una 
barra de imán. 
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(b) Lineas de fuerza del campo dipolar terrestre. Puede notarse la inclinación del eje magnético M y geográfico 
G respectivamente. 

B 

Figura 6. Movimiento de partículas cargadas en un campo magnético. 

En realidad el campo magnético terrestre no es homogéneo y por lo tanto el 

movimiento de las partículas se vuelve más complicado. 

Como el objetivo de este trabajo no es analizar el movimiento de las partículas a 

través del campo magnético terrestre, nos limitaremos a mencionar dos efectos cuya influencia 

desempeñan un papel importante en la determinación de la intensidad de los rayos cósmicos. 

36 



El primero de ellos ya lo hemos mencionado en el capítulo anterior, y está 

relacionado con la dirección de arribo de los rayos cósmicos; esto es, si las partículas poseen 

carga positiva la mayoría de ellas llegarán a la superficie de la tierra desde la dirección oeste. 

Pero si las partículas poseen carga negativa, entonces arribarán en dirección opuesta, es decir, 

desde el este. A este efecto se le conoce como efecto este-oeste. 

Otro de los efectos importantes del campo magnético es el efecto latitudinal; este 

está relacionado con la rigidez magnética umbral o simplemente rigidez magnética de las 

partículas. Esto es, si queremos registrar la llegada de partículas con distinta rigidez magnética a 

la superficie de la tierra en una latitud dada, habrá un cierto valor de la rigidez, por debajo del 

cual no se registrarán partículas. A esta rigidez se le conoce como rigidez umbral. La rigidez 

magnética umbral de las partículas disminuye a medida que aumenta la latitud (figura 7), ya que 

la intensidad del campo magnético aumenta con la latitud. Este efecto del campo magnético se 

conoce como efecto latitudinal. 

~ 

> 

15 

.:!,ID 

~ ... 
E 
"' N 

-8 5 
:2' 
"' 

0° l 0 ° 20° 30° 40° 50° 60º 70º 80º 90º 

Figura 7. Variación de la rigidez umbral vertical con la latitud geomagnética. Todas las partículas con rigideces 
que exceden la rigidez de corte del cono principal son permitidas, mientras que aquellas con rigideces menores 

que las del cono de Stormer son prohibidas. Una explicación más detallada acerca de los conos de Stormer se da 
en el apéndice 111. 
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Hechas estas observaciones sobre los efectos que el campo magnético terrestre 

tiene sobre las partículas que lo atraviesan, definamos algunos parámetros fisicos, que nos 

permiten caracterizar a la Radiación Cósmica. 

2.2. Parámetros físicos de la Radiación Cósmica 

2.2.1. Intensidad direccional 

Consideremos la figura 8. El elemento de ángulo sólido dil está dado por, 

dQ = sen(fi)d()defJ (2) 

donde Bes el ángulo zenital y r/Jes el ángulo azimutal. 

Entonces, la intensidad direccional /; para una cierta clase de partículas i, se define 

como el número de partículas dN; que inciden sobre un elemento de área dA por unidad de tiempo 

dt, dentro de un elemento de ángulo sólido dil. Esto es, 

(3) 

Esta cantidad también depende de la energía E de las partículas. Frecuentemente, 

la intensidad direccional es llamada simplemente Intensidad (20) . 
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X 

Figura 8. Elemento de ángulo sólido dQ 0 es el ángulo zenital y+ es el ángulo azimutal. 

Si ahora consideramos el número de partículas con energías mayores a un cierto valor E, 

que atraviesan un elemento de área horizontal dA por unidad de tiempo dt, e integramos sobre el 

intervalo de O ~ e ~ rc/2, lo que obtenemos es el flujo integral J1 (¿E), esto es: 

J 1 = J /(B,~)cos(B}in (4) 
n 

2.2.2. Intensidad omnidireccional o integrada 

La intensidad omnidireccional o integrada J1, es obtenida integrando la intensidad 

direccional sobre todos los ángulos, es decir: 

(5) 

Ya que dO = sen(B')<JBd~ (figura 8), entonces: 
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o bien 

J 2 = 27r [/CB)sen(B)dB (6b) 

Por definición, la intensidad omnidireccional J1 siempre es mayor o igual al flujo 

integral J1 

Además, para calcular la intensidad omnidireccional, la dependencia angular de la 

intensidad l(B,<P) debe ser conocida. Aunque algunas medidas, han mostrado que existe una 

pequeña dependencia azimutal para algunas componentes, excepto por pequeños cambios debidos 

al efecto este-oeste, podemos decir que la dependencia con el ángulo zenital es más significativa. 

2.2.3. Dependencia Angular Zenital 

Si /,(O= 0°) es la intensidad vertical para una clase de partículas i, la 

dependencia angular zenital puede expresarse como: 

! , (O)=!, (Oº)cos"' (O) (7) 

donde el exponente ni, depende de la profundidad atmosférica X [g/cm2
] , y de la energía E, es 

decir ni= (X, E). 
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2.2.4. Espectro diferencial de energía 

El espectro diferencial de energíaj(E) está definido como el número de partículas 

dN(E) , por unidad de área dA , por unidad de tiempo dt, por unidad de ángulo sólido dfl, por 

intervalo de energía dE, es decir: 

º(E) dN(E) r -2 - ) -JG v-1] J = Lcm s sr e 
d.AdOdEdt 

(8) 

El espectro de energía puede ser representado también por un espectro de momento 

j(p) , por unidad de momento, o expresado en términos de la rigidez P, por unidad de rigidez, con 

P definida como sigue, 

P= pc[Gv] 
le 

(9) 

donde pe es la energía cinética [Ge V] de la partícula relativista, pes el momento [GeV/c], Ze la 

carga eléctrica de la partícula. 

La razón para usar estas unidades es que para diferentes partículas con la misma 

rigidez, estas siguen idénticas trayectorias en un campo magnético dado. 

2.2.5. Espectro integral de energía 

El espectro integral de energía, J (?E), está definido para todas las partículas con 

energías mayores que una cierta energía E , por unidad de área dA, por unidad de ángulo sólido 

dil, y por unidad de tiempo dt, como sigue: 
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J( E) 
dN(?. E) f - 1 - 1 - 1 j 

> == Lcm s sr 
- dAdO.dt 

(JO) 

El espectro integral se puede obtener por integración del espectro diferencial j(E) , 

esto es: 

J(?. E)== f J(E)dE 

Inversamente j(E) se obtiene derivando J(E), 

j(?. E)== - dJ(?. E) 
dE 

(11) 

(12) 

La mayoría de los espectros de energía, pueden ser representados por una ley de 

potencias, por lo tanto, para el espectro integral tenemos. 

J ( ?. E ) = CE - 1 
(13) 

y para el espectro diferencial, 

J(E) == CyE-(r+I) == AE -(r+I> (14) 

donde C = ele y y el índice o pendiente del espectro que se determina por varios métodos según 

las diferentes regiones de energía. 

Se puede determinar la relación entre la intensidad y la energía de cada componente 

de la radiación cósmica utilizando la tierra como analizador magnético. Así por ejemplo, en la 

figura 7 se muestra cómo varía con la latitud geomagnética la rigidez umbral en la dirección 

vertical. Se puede ver que el incremento en el número de cuentas de un telescopio vertical entre 

60º y 45º latitud, se debe a partículas con rigidez entre aproximadamente 1 y 2 GeV. 

42 



Como ejemplo, la figura 9 muestra los resultados de las mediciones del espectro de 

energía de las diversas componentes de la radiación cósmica. En ella se dan los espectros 

integrales de energía, los cuales expresan la relación de cómo la intensidad J (>E) de los rayos 

cósmicos, con energías que exceden de cierto valor límite inferior E, varía con la energía. 

Si se toma el logaritmo natural en ambos lados de la expresión (13), la relación 

entre Ln J (>E) y Ln E, son líneas rectas con pendiente - y. Lo interesante, es notar cómo y no 

varía considerablemente en todo un rango de energías de los rayos cósmicos por arriba de los 1 O 

Ge V. Los únicos cambios, pequeños pero significativos ocurren alrededor de los 10 15 y 1018 e V, y 

están relacionados con el origen de los rayos cósmicos. 

En particular, en este trabajo nos interesa conocer el espectro de energía de la 

componente dura de la radiación cósmica, es decir, para los muones. 

,..... .. 
"' 4 
"' '-,.,. 

2 T { 
l8 o 
:¡ 

-2 
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:f 
~ -4 
...... ,..... -6 ... 
/\ -8 j(>E)=K2E- 22 ...... 

1 
OI -10 O = 1 P;articul;a/m2/;año o .... 

fK: l -12 
OI 

j(>E) =K1 E~L~ ', JJ -14 
e = 1P;articul;a/ 100Tm2/;año 

"O -16 .. 
-g 
·¡;; -18 
JJ 10 12 14 16 18 20 22 
.s Energí;a prim;ari;a (Ge Y) 

Figura 9. Espectro integral de energía de la radiación cósmica primaria. El eje X represen!• la energía total y el 
eje Y la intensidad unidireccional de particul•s primarias. 
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2.3. Espectro diferencial de muones 

Para dar una definición detallada del espectro diferencial de los muones es 

necesario mencionar primero algunos conceptos. 

Camino libre medio 

Sea t el intervalo de tiempo en el que una partícula recorre una distancia I dada por: 

l = vr, pero V= fic, entonces 

l = ficr como r(E) = r 0 r entonces 

l = ficr 0 y 
1 

P = 
V 

donde y = y 

FP2 e 

Sea ahora ~ = - 1- [cm-' ], la razón de decaimiento por unidad de longitud de 
I Peto y 

camino recorrido. Para un medio con densidad p [g/cm3
), el camino libre medio A.d [g/cm2

] para 

decaimientos espontáneos, está dado por: 

ficr oYP 
(15) 

Probabilidad de decaimiento de una partícula 

Consideremos el caso en que la partícula se propaga en dirección vertical a través 

de la atmósfera. Sea 

dN (16) 
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El número de partículas de una cierta clase de partículas N1 que decaen al atravesar 

un espesor dx (g/cm2
] . 

Sea N2, el número de partículas que sobreviven después de atravesar el espesor dx, 

esto es: 

(17) 

Entonces el número de decaimientos es, 

N' = N 1 - N 2 

(18) 

Luego la probabilidad de decaimiento de una partícula en una propagación vertical, 

está dada por, 

w 

W = 1- exp(- f t )= 1-exp(- L~:P dx) (19) 

de donde, 

w (20) 

Si la propagación ocurre a un ángulo e > 0°, entonces la expresión anterior toma la 

forma de la componente en la dirección vertical, es decir: 

(21) 
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En el caso de la componente mesónica, específicamente para los muones que son 

los más abundantes en la superficie de la tierra, la probabilidad de decaimiento Wµ es similar. 

Así que la probabilidad de supervivencia para los muones está dada por, 

(22) 

Una característica de esta componente es que la probabilidad de supervivencia Sµ , 

aumenta si la energía del muón también aumenta, como puede verse en la siguiente (figura 10). 

í 10 
~ 

"' u.., 
u u .., e 
u"' > 
~ ·5 
~ ~ 10·1 
o~ 
~ o 
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10º 101 

Momento del Muon IGeV/c] 

Figura 10. Probabilidad de sobre vivencia de muones originados a una profundidad atmosférica de 100 g/cm', 
para alcanzar el nivel del mar, vs el momento del muón. 

Dicho de otra forma, la probabilidad de que un muon decaiga es menor para 

energías grandes, como se ve en la figura 11. 
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Figura 11. Probabilidad de decaimiento de piones y klones en propagación descendente en la atmósfera, vs 
energla cinética a una profundidad de 100 g/cm'. 

Recordemos que la distribución de intensidades de los rayos cósmicos se representa por 

un espectro de energía. Para la componente muónica, el espectro diferencial de energía para un 

nivel específico en la atmósfera, está dado por: 

donde Yµ::. Y1r , y 

A,. es la constante de normalización para la intensidad absoluta, 

A.E, la pérdida de energía por ionización, 

w" la probabilidad de decaimiento en piones, 

Wµ la probabilidad de decaimiento en muones, 

Yx el exponente del espectro diferencial para los piones, 

Yµ el exponente del espectro diferencial para los muones. 
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A bajas energías, todos los mesones decaen en muones los cuales a su vez también 

decaen, observándose que la intensidad de muones es mayor a bajas energías que para valores 

muy grandes de ésta, como puede notarse en la siguiente figura 12. 
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Figura 12. Espectro diferencial de momento del muón, comparado con el espectro diferencial del pión. 
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Capítulo 3 

¿Cómo se detectan los rayos cósmicos? 

En la actualidad, una de las técnicas ampliamente usadas para la detección de rayos 

cósmicos se basa en el empleo de detectores de centelleo. Estos detectores básicamente constan 

de tres componentes: un plástico centellador, una guía de luz, y un tubo fotomultiplicador (PMT). 

Aunque existe otra variedad de instrumentos que a lo largo de la historia del estudio de los rayos 

se han utilizado, centraremos nuestra atención en el detector de centelleo, pues a este tipo de 

detector hemos recurrido para llevar a cabo el objetivo de este trabajo. A lo largo de este capítulo 

se describen las características de cada uno de los componentes del detector, comenzando 

primeramente por mostrar el principio fisico que gobierna el funcionamiento de un detector de 

centelleo. 

3.1. Interacción de la radiación con la materia 

Debido a que el rango de energías de la radiación cósmica es muy amplio, 109 e V a 

1021 e V, se han inventado y perfeccionado una gran variedad de técnicas para medir dicha 

radiación con la finalidad de estudiar todos los procesos que en ella ocurren. 

En general cuando un átomo o partícula eléctricamente cargada atraviesa un medio 

dado, pierde energía al ionizar o excitar los átomos encontrados a su paso. Esta ionización o 

excitación, es la base de todos los instrumentos usados en la detección de tales partículas. Aún si 

las partículas no llevan carga eléctrica, es posible detectarlas indirectamente midiendo aquellas 

partículas cargadas que se producen al chocar o interactuar con los núcleos atómicos del medio 

que atraviesan . 
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Discutiremos a continuación algunos conceptos fisicos que describen lo que sucede 

cuando la radiación cósmica interacciona con la materia, en particular nos referiremos a la 

componente constituida por partículas cargadas, pues como ya se menciono, este proceso es lo 

que permite que dichas partículas puedan ser detectadas. Como hemos dicho, cuando una 

partícula atraviesa un medio, pierde parte de su energía al interactuar con las partículas de dicho 

material cediéndoles parte de su energía cinética. Como resultado, diferentes efectos pueden 

presentarse, por ejemplo: 

a) Ionización de los átomos del medio 

b) Transmisión de energía al medio, produciendo calentamiento del material. 

c) Excitación de los átomos del material, de manera que en el proceso de 

desexcitación se emitan rayos X, ultravioletas, .. ., o bien efectos secundarios que a 

su vez, producen ionización. 

d) Modificación de las propiedades del sólido, producido por desplazamiento de los 

átomos de la red cristalina del material. 

e) Reacciones químicas entre los átomos desplazados o ionizados. 

Estos efectos son aprovechados por los detectores de partículas de la radiación 

cósmica. Para propósitos de este trabajo, trataremos únicamente el primer efecto listado 

anteriormente, ya que la ionización que producen las partículas a su paso por el medio material de 

nuestro detector nos es útil para medir el flujo de partículas que inciden en él. 
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3.1.1. Poder de frenado 

La pérdida de energía de las partículas incidentes al transferir energía cinética, se 

debe principalmente a las colisiones elásticas e inelásticas con los átomos del medio, lo cual da 

origen a la ionización de estos últimos. La mayor pérdida de energía se debe a la interacción 

coulombiana con los electrones, lo que hace que la partícula incidente se frene. 

El poder de frenado del material se denota como -dE / dx y representa la pérdida 

de energía de la partícula incidente por unidad de trayectoria. Ésta, está descrita por la ecuación 

de Bethe Bloch, que a continuación se deduce. 

3.1.2. Ecuación de Bethe Bloch 

Considere una partícula de carga Ze, masa M, y velocidad v, cuya energía cinética 

es mayor que la de su masa reposo en Mc2
. Consideremos por principio de cuentas, que la 

partícula interactúa muy poco con los electrones, de manera que la trayectoria de la partícula 

incidente se considera una recta. Supongamos ahora que la partícula se mueve a una gran 

velocidad por lo que los electrones pueden considerarse en reposo. Suponemos también a los 

electrones libres y distribuidos uniformemente, con una densidad de N electrones por cm3
• la 

figura 13 muestra esta situación. Note que el parámetro de impacto entre la trayectoria de la 

partícula Ze y el electrón está dado por b. Ya que la partícula Ze se mueve con una velocidad v 

en una trayectoria recta, al pasar cerca de un electrón actúa una fuerza de Coulomb entre ambas 

partículas. Esto es 

F = ze2 
ri 
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Ahora bien, esta misma fuerza en términos del campo eléctrico se expresa como: 

F = eE (25) 

e 

b F.1. 

M, Ze '""º V 

Figura 13. Trayectoria de una partícula con masa M y carga Ze cuando incide en un material. 

De la figura 13, se ve claramente que la fuerza F tiene dos componentes F11 y F1 • 

De estas dos componentes, la única que contribuye al momento de la partícula Ze, es la 

componente perpendicular, ya que por simetría, la componente del momento en la dirección 

paralela se anula. 

Entonces el momento P1 de la partícula Ze está dado 

donde la última integral se resuelve aplicando el teorema de Gauss para una geometría cilíndrica, 

figura 14. Esto es: 
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<p = JE · ds = JE .L • 2Jrbdx = 4nZe (27) 

J
E dx = 4Ze = 2Ze 

.l 2b b 
de donde 

entonces la partícula incidente cede al electrón una energía cinética dada por: 

(29) 

Figura 14. Trayectoria de una partlcula en un cilindro de Gauss. 

Ahora calculamos la pérdida de energía total de la partícula incidente. Dado que 

N, es la densidad de electrones, la cantidad de electrones que hay en un elemento de volumen 

dV = 21rbdbdx está dada por: 
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N ,dV = N , 2rtb db dx (30) 

Luego, la pérdida de energía por unidad de longitud de trayectoria es la energía 

cinética T, cedida a los electrones, es decir: 

y la pérdida de energía total es 

sustituyendo (29) tenemos 

Así, 

-dE(b)=T,N,dV 

-~ - f T, N ,dV = f T, N , 21Cb db 

dE bma.x 

- - = 21CN f T bdb 
dx e bmín e 

dE 

dx 

2Z 2e4 

= 211:N, f--2- 2 bdb 
m,v b 

4Tr7.
2

e
4

N , fdbb 
m, v 2 

4tr7. 2 e 4 N , b ,_ 
---- ln -m-~ 

m, v2 bmín 

4JCZ 2e 4 N b ,_ 
____ e In _m_~_ 

m, v2 bmín 
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Note que cuando b es muy grande el electrón gana muy poca energía. Cada 

electrón requiere una energía mínima para ser excitado y llevarlo al primer estado atómico no 

ocupado. Si denotamos esta energía mínima por/, y usando la expresión (29) para T., tenemos 

b = Ze _3_ 2 [ ]1 /2 
max V m, I 

(32) 

es decir, el electrón recibe la mínima energía para un parámetro de impacto máximo. Por otro 

lado, la máxima energía que recibe el electrón ocurre cuando el parámetro de impacto toma un 

valor mínimo hmfn, esto es de acuerdo con la física clásica, 

entonces 

Por lo tanto 

1 2 2 T = - m (2v 1 = 2m v e 
2 

e / e 

ze 2 

bmin = --2 
m, v 

(33) 

Las ecuaciones para bmáx y hmin junto con el factor logarítmico de la ecuación de 

Bethe Bloch pueden utilizarse para obtener una estimación de la potencia de frenado. De hecho, 

al considerar argumentos mecánico-cuánticos más rigurosos, es posible aproximar el factor 

logarítmico de la ecuación de Bethe Bloch a la forma 

1 bmáx 1 2m, v2 
n-- oo n---

bmin J 
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el cual difiere del resultado obtenido al considerar únicamente la teoría semiclásica. Como 2m,v2 

es la energía cinética máxima T máx que puede transferirse al electrón, la ecuación de Bethe Bloch 

se puede escribir como sigue 

dE 

dx 

47rZ 2e4 N , 
1 

2m,v 1 

---- n---
m,v2 1 

(35) 

De donde observamos que -dE/dx es independiente de la masa de la partícula incidente. Por otro 

lado, a bajas energías 

dE 1 
a)- - tx; -

dx v1 

Considerando la expresión relativista de la energía cinética T mó.<• el factor 

logarítmico de la ecuación (31) queda como 

o bien 

dE 

dx 
4TiZ.2e

4
N, In 2m,c

2p2y2 -P1 

m,v1 1 
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La fórmula de Bethe Bloch (21) indica que la razón de pérdida de la energía 

depende principalmente de la velocidad de la partícula y de su carga. A velocidades v cercanas a 

e, o bien a energías cinéticas T"" Mc2, la razón de pérdida de energía disminuye como llv1 o 

bien como T 1
• A mayores energías, la razón de pérdida de energía aumenta logarítmicamente 

como In y2. Para energías T:::: Mc1 hay una razón de pérdida de energía mínima, esto es en 

general para partículas con energías mayores que 1 GeV, (figura 15). Todas aquellas partículas 

con energías por encima de este valor se conocen como partículas de mínima ionización. 

Cuando la velocidad de la partícula 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 

efecto de densidad, el apantallamiento debido a los átomos más cercanos. 
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Figura 15. Poder de frenado ~ como función de la energia para diferentes partículas. Puede apreciarse 
dx 

claramente la propiedad de minima ionización para diferentes partículas, en especial para los muones con 

energías por encima de 300 Me V. 
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3.2. Métodos de detección de rayos cósmicos 

Básicamente, los instrumentos de detección de radiación se pueden dividir en tres 

grupos: 1) Dosímetros, 2) Instrumentos de visualización de trazos y 3) Contadores. 

Mencionaremos brevemente en qué consiste cada uno de estos grupos, haciendo énfasis en los 

contadores tipo centellador, ya que estos forman parte en la técnica de detección de los rayos 

cósmicos de interés para el presente trabajo. 

Los dosímetros miden efectos del conjunto de varias radiaciones ionizantes, si bien 

no detectan las partículas individuales. Algunos de los instrumentos de este grupo son las cámaras 

de ionización y los dosímetros químicos. 

Los instrumentos de visualización de trazos registran la trayectoria de las partículas 

ionizantes individuales. En este grupo se hallan: a) cámaras de niebla b) cámaras de burbuja, c) 

cámaras de chispa, d) cámaras de centelleo y e) emulsiones nucleares o ionográficas. 

Finalmente los contadores son instrumentos en los que las partículas ionizantes 

originan pulsos eléctricos que se cuentan mediante circuitos electrónicos. Entre los contadores 

más importantes se hallan: a) contador Geiger Müller, b) contador de ionización, c) contador 

proporcional, d) contador Cherenkov, y e) contador de centelleo. 

3.2.1. Contador de centelleo 

El contador de centelleo es el instrumento más usado en los estudios de chubascos 

atmosféricos externos. Su principio de funcionamiento esta basado en el efecto de ionización 

descrito en la sección 3 .1. 
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Una partícula cargada con energía E, penetra en el material de centelleo o 

centellador, donde disipa parte de su energía cinética ionizando y excitando átomos. Una 

fracción de esa energía se convierte en un número N de fotones, que son radiados y conducidos 

por una guía de luz hacia el fotocátodo de una válvula sensible a la luz llamada tubo foto-

multiplicador ó PMT por sus siglas en ingles (Fotomultiplier Tube), (figura 16). Una fracción de 

los fotones causa la emisión de fotoelectrones del cátodo, los que son acelerados por el potencial 

aplicado entre éste y un primer electrodo del PMT llamado dínodo. Al primer dínodo llegan T 

fotoelectrones que a su vez producen la emisión de nuevos electrones por emisión secundaria. 

lotocitodo 
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1 / 15 

\ 
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~l I ~- 1 1~ T r¡~ectori¡ 

optoelectrónico \ ~' típici dt ......... , 1 \1 ! lotoelectrones 

ler dínodo ~ ~ / ~ 
J J i 1 
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14 ~ 14 

,~-, r;:- 3 

Mukiplicición dt t~ lsp¡cio 
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1- 12: Dínodes 14: lltctrod.s dunftque 
ll: Anodt 15: lotontodt 

Figura 16. Elementos básicos de un tubo fotomultiplicador PMT. 
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El proceso de multiplicación de electrones se repite en cada subsiguiente dínodo 

(un PMT contiene entre 9 y 14 dínodos). Si existen n dínodos, cada uno con un factor de 

multiplicación R, el número de electrones que emergen del último y que llegan al ánodo es Q = 

RnT, donde K tiene valores típicos de 105 a 108
• Esta avalancha de electrones produce una 

pulsación eléctrica que se registra mediante un sistema electrónico externo de conteo. 

La operación de un contador de centelleo se puede dividir en cinco etapas (22): 

J.- La absorción de la radiación incidente por el material de centelleo. 

2.- El proceso de fluorescencia por el cual la energía disipada se convierte en emisión de fotones. 

3.- El tránsito de fotones emitidos a través de una guía de luz hacia el fotocátodo del PMT. 

4.- La absorción de los fotones por el fotocátodo, la emisión de fotoelectrones y la recolección de 

éstos en el primer dínodo. 

5.- La etapa de multiplicación de electrones. 

El sistema completo constituido por el plástico centellador, la guía de luz y el PMT, 

es envuelto por una capa obscura que impide la entrada de la luz exterior. 

Así mismo, los materiales para centelladores deben poseer las siguientes 

características: 

• Deben convertir la energía cinética de la partícula cargada en luz detectable con una alta 

eficiencia de centelleo. 

• Esta conversión debe ser de tipo lineal, es decir, la luz que llega debe ser proporcional a 

la energía depositada en un rango bastante amplio. 

• El medio debe ser transparente a la propia longitud de onda de la luz emitida por 

centelleo y asegurar así una buena colección de ésta en el PMT. 

• El tiempo de decaimiento de la luminiscencia inducida debe ser corto de tal manera que 

el pulso de la señal que se genere sea rápido (<100 ns). 

• El material debe tener buenas cualidades ópticas y poderse fabricar en tamaños bastante 
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grandes para así tener un uso práctico mejor. 

• El índice de refracción debe ser muy cercano al del vidrio (n = 1.5) para permitir un 

acoplamiento eficiente de la luz de centelleo al PMT. 

Como materiales de centelleo se utilizan diversos productos sólidos (orgánicos e 

inorgánicos) líquidos y gases [23) . 

3.3. Centelladores inorgánicos 

El mecanismo de centelleo en materiales inorgánicos depende del estado de energía 

determinado por la red cristalina del material. Básicamente la absorción de energía por electrones 

de la banda de valencia da lugar a que éste salte hasta la banda de conducción, de tal modo que el 

proceso de desexcitación se emite un fotón. Este proceso de emisión en un cristal puro no es tan 

eficiente, pues el ancho típico de la banda prohibida es tal que el fotón resultante tiene una 

energía alta que no pertenece al rango visible. 

Para aumentar la probabilidad de emitir fotones en el rango visible durante el 

proceso de desexcitación, pequeñas cantidades de impurezas son normalmente agregadas al 

centellador inorgánico. Cada impureza agregada, también llamada "activador" crea lugares 

especiales en la red, en los cuales la estructura de bandas de energía normales es modificada. 

Como resultado, estados de energía son creados dentro de la banda prohibida a través de los 

cuales el electrón regresa a la banda de valencia. Debido a que la energía es menor que la 

correspondiente a la banda prohibida completa, esta transición da lugar a un fotón en el rango 

visible, lo que constituye la base de un centellador inorgánico. 

Los sitios de desexcitación son llamados centros de luminiscencia o centros de 

recombinación. Su estructura de energía en la red cristalina, determina el espectro de emisión del 

centellador. 
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La vida media de los estados excitados está en un rango de 50 a 500 ns. Son estos 

tiempos de decaimiento, los que determinan el tiempo característico de la luz emitida por 

centelleo. 

Existen otros procesos de desexcitación que dan lugar a la emisión de una luz de 

retardo conocida como fosforescencia, así como la emisión de fotones que no pertenecen al rango 

visible, producidos por procesos de desexcitación de menor grado llamados "quenching". 

Una medida de la eficiencia del proceso de centelleo se puede hacer con un simple 

cálculo de energía. Para una amplia categoría de centelladores, ésta toma un promedio alrededor 

de tres veces la energía de la brecha, para crear un par electrón-hueco. En materiales como 

Yoduro de sodio, esto significa que alrededor de 20 eV de la energía de la partícula cargada debe 

perderse para crear un par electrón-hueco. Para 1 Me V de energía depositada por la partícula en 

el centellador, alrededor de 5xl04 pares de electrón hueco son creados. Experimentos han 

mostrado que la eficiencia del Yoduro de sodio dopado con Talio es alrededor de 12%. La 

absorción de un Me V de energía debe entonces producir del orden de l.2x 105 e V de energía 

luminosa, ó 4xl04 fotones con un promedio de 3 eV de energía. Esta producción es muy cercana 

a un fotón por par electrón-hueco originalmente formado . 

En términos generales, los centelladores de tipo inorgánico, se caracterizan por 

tener una mejor salida de luz y linealidad, pero son relativamente lentos en su tiempo de 

respuesta. 

3.4. Centelladores orgánicos 

En comparación con los centelladores inorgánicos, los centelladores orgánicos 

poseen un tiempo de respuesta más rápido pero conducen menor salida de luz. A continuación se 

mencionan algunos tipos de centelladores orgánicos. 
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3.4.1. Cristales orgánicos puros 

Uno de los materiales más antiguos ampliamente usado como material centellador 

orgánico es el Anthracene, el cual, se distingue por tener una alta eficiencia de centelleo (gran 

salida de luz por unidad de energía). 

Otro material muy conocido es el Estilbeno, este por su parte, tiene una baja 

eficiencia de centelleo, y normalmente es usado para pulsos de discriminación los cuales permiten 

distinguir entre centelleos inducidos por partículas cargadas y electrones. Ambos materiales son 

relativamente frágiles y difíciles de obtener en grandes tamaños. 

3.4.2. Soluciones de líquidos orgánicos 

Son producidos al disolver un centellador orgánico en un solvente apropiado. En 

ocasiones se agrega un tercer componente que actúa como modificador de la longitud de onda. El 

problema con estos centelladores líquidos es que la presencia de oxígeno disuelto actúa como 

reductor en la eficiencia de centelleo. 

3.4.3. Centelladores plásticos 

Se producen cuando un centellador orgánico es disuelto en un solvente que 

posteriormente es polimerizado. El solvente más común es el monómero estireno. Se pueden 

producir en grandes tamaños pero la desventaja es que la intensidad de la luz se atenúa con la 

distancia. Es decir la absorción de la propia luz emitida en centelladores grandes, no es 

despreciable y debe tomarse en cuenta. 
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3.5. Proceso de centelleo 

La luz emitida de centelleo es el resultado de la interacción de la radiación con la 

materia y es la base de un detector de este tipo. A continuación describiremos en que consiste el 

proceso de centelleo de un material. 

3.5.1. Fluorescencia 

El proceso de fluorescencia en materiales orgánicos proviene de las transiciones 

electrónicas en la estructura de los niveles de energía de una molécula simple. 

Una gran categoría de centelladores orgánicos se basa en moléculas orgánicas con 

ciertas propiedades de simetría, por lo que se les conoce con el nombre de estructura Tt-electrón. 

La energía puede ser absorbida por un electrón de la configuración en un cierto número de 

estados excitados. Los niveles de energía de la estructura Tt-electrón se ilustran en la figura 17. 

La serie de estados singuletes (spin O) están etiquetados como Si. S2, S3, ••• Similarmente el 

conjunto de tripletes (spin 1) se muestran como Ti, T2, T3, .•. La energía entre los niveles So y S1 

es del orden de 3 o 4 eV, haciéndose cada vez menor entre los niveles más altos. Además, cada 

uno de estos niveles está subdividido en una serie de niveles más finos que corresponden a los 

distintos estados vibracionales de la molécula. El espaciamiento típico de energía entre estos 

subniveles es del orden de 0.1 S e V. Estos estados vibracionales están etiquetados con un segundo 

subíndice, de manera que el símbolo S00 representa el estado vibracional más bajo. Cuando una 

partícula cargada atraviesa un medio (centellador), ésta cede parte de su energía cinética a las 

moléculas. Esta energía de absorción se muestra en la figura 17 por las líneas dirigidas hacia 

arriba. Los estados singuletes más altos que han sido excitados, son rápidamente desexcitados (en 

un tiempo del orden de pico segundos) al nivel Si. por un mecanismo de radiación interna de 
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menor orden. También aquellos estados con un exceso de energía vibracional tales como S11 o 

S12, no están en equilibrio con sus vecinos y pierden rápidamente su energía. Por lo tanto el efecto 

neto del proceso de excitación en un cristal orgánico es producir, después de un tiempo 

despreciablemente corto, una población de moléculas excitadas en el estado S10· 

Ahora bien, la principal luz de centelleo o pulso de fluorescencia, es emitida en la 

transición entre el estado S10 y uno de los estados vibracionales del siguiente estado electrónico 

S00• Estas transiciones están indicadas en la figura 17 por las flechas hacia abajo. 

Si t representa el tiempo de decaimiento de fluorescencia para el nivel S10, 

entonces la intensidad del pulso de fluorescencia a un tiempo t seguido de la excitación es 

simplemente: 

(37) 

En la mayoría de los centelladores orgánicos, t es del orden de uno cuantos 

nanosegundos, y por lo tanto la componente del pulso es muy rápida. El tiempo de vida para el 

primer estado de triplete T1 es característicamente más grande que para el singulete S1• Por medio 

de un proceso de transición conocido como "intersystem crossing" un estado singulete puede 

convertirse en un triplete. Como el tiempo de vida de T1 es del orden de 10·3 s, la radiación 

emitida al pasar al estado So es una luz retardada conocida como fosforescencia. Además, ya que 

T1 es menor que S., entonces la longitud de onda del espectro de fosforescencia es más grande 

que para el espectro de fluorescencia. Pero también un estado T1 puede excitarse y regresar a S0., 

entonces decae en un proceso normal de fluorescencia. Este proceso representa el origen de la 

fluorescencia retardada observada algunas veces en centelladores orgánicos. 
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Figura 17. Niveles de energía de una molécula orgánica con estructura 1t-electrón. 

Otra propiedad de los centelladores orgánicos, es que son transparentes a su propia 

emisión de luz, debido a que la energía de la luz emitida (fluorescencia) es menor que la 

requerida para la excitación (absorción), por lo que no hay traslape entre el espectro de emisión y 

de absorción, y por lo tanto, no hay absorción de la luz de fluorescencia. 

3.6. Propiedades de los centelladores orgánicos 

Un material centellador orgánico posee propiedades diferentes a las de un material 

inorgánico, por ejemplo: su eficiencia de centelleo, la colección de luz y el tiempo de respuesta; 

que lo caracterizan y lo hacen mejor respecto de los primeros en ciertos propósitos. A 

continuación se mencionan cada una de estas propiedades. 
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3.6.1. Eficiencia de Centelleo 

La eficiencia de un centellador, se define como la fracción de energía total de la 

partícula incidente que se convierte en luz visible. Esta eficiencia no puede ser tan grande como 

uno esperaría, pues hay otros modos de desexcitación ó "quenching" que no involucran emisión 

de luz; estos ocurren mediante radiación de calor. 

3.6.2. Salida de luz 

La eficiencia de un centellador depende del tipo de partícula y su energía. Pero en 

algunos casos la eficiencia de centelleo puede ser independiente de la energía, originando una 

dependencia lineal de la luz producida con la energía inicial. 

Para centelladores orgánicos (Anthracence, Stilbene), la respuesta a los electrones 

es lineal para energías por encima de 125 ke V. La respuesta a partículas cargadas pesadas como 

protones o alfas es siempre menor para energías equivalentes a las de los electrones, pero a 

energías iniciales muy altas, la respuesta deja de ser lineal, (figura 18). 

Para energías de algunos cientos de keV, la respuesta a protones es menor por un 

factor de diez, comparado con la luz producida por energías equivalente de electrones. Para 

energías más altas la discrepancia es menor, sin embargo, la respuesta siempre es menor para 

protones que para electrones. 

La respuesta de los centelladores orgánicos a partículas cargadas se puede describir 

mejor, por la relación entre la energía de fluorescencia emitida por unidad de longitud recorrida 

dUdx y la energía específica pérdida de la partícula cargada dE!dx. 
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Figura 18. Producción de luz de centelleo para un centellador comercialmente disponible (NE 102), cuando es 
excitado por electrones y protones. Los datos son aproximados por curvas de la Ec. (39) (un parámetro) y la Ec. 
(44') (dos parámetros). 

Dicha relación está basada en la suposición de que la densidad de ionización a lo 

largo del recorrido de la partícula, conduce a desexcitaciones por "quenching" de las moléculas 

afectadas y por consecuencia una disminución en la eficiencia del centellador. Esto es, si se 

supone que la densidad de moléculas afectadas a lo largo del recorrido de la partícula es 

directamente proporcional a la densidad de ionización, se puede representar su densidad por 

B(dE/dx), con B = cte., de donde se supone que una fracción K de ésta, puede conducir a des 

excitaciones por "quenching". Si suponemos que en ausencia de desexcitaciones por "quenching" 

la luz producida es proporcional a la energía perdida únicamente, entonces 

dL =SdE 
dx dx 

donde Ses la normal de la eficiencia de centelleo. 
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Tomando en cuenta la probabilidad de desexcitación por quenching, entonces la 

ecuación (35) se transforma en, 

dE 

dL =S dx 
dx l+KBdE 

(39) 

dx 

A esta relación se le conoce como fórmula de Birks, y KB no es más que un 

parámetro que se ajusta experimentalmente. 

Cuando la excitación es debida a electrones muy rápidos (ya sea directamente o por 

radiación gamma), dE!dx es pequeña para valores de E suficientemente grandes, y la fórmula de 

Birks se convierte en, 

dL I =sdE 
dx e dx 

(40) 

Dicho de otra manera, el incremento en la salida de la luz por unidad de pérdida de 

energía es una constante 

entonces 

dL I =s 
dE , 

L = f dL dE =SE 
0 dE 

(41) 

(42) 

La salida de luz está relacionada con la energía inicial E de la partícula. 

Por otro lado, para una partícula a., dE/dx es muy grande tal que ocurre un efecto 

de saturación a lo largo de la trayectoria, entonces 

dL I 
dx a 

s 
KB 
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El valor apropiado para KB se puede determinar tomando la razón de estas dos 

respuestas, esto es, 

dLI 
KB= dE • 

dLI 
dx a 

(44) 

Además para trazar datos más aproximados, otros autores han propuesto otras 

fórmulas para dL/dx. Estas son fórmulas semiempíricas que introducen uno o más parámetros de 

aproximación adicionales, por ejemplo la siguiente versión extendida de la fórmula de Birks: 

dE 
dL s -dx 
- =-- ------

dx l+kB: +c(:r (44') 

donde C es tratado como un parámetro empírico de aproximación. Esta expresión se aproxima a 

la simple fórmula Birks para valores pequefios de dE/dx. 

3.6.3. Tiempo de respuesta 

Otra de las propiedades que juega un papel muy importante en la detección de 

rayos cósmicos, es el tiempo de respuesta tanto del centellador como de los dispositivos 

electrónicos que se utilicen para procesar la sefial. Ya que se miden eventos que duran muy poco 

tiempo, del orden de nanosegundos, el tiempo que le lleva al material generar un pulso es 

determinante para registrar una medida aceptable. Por el momento, nos ocuparemos de discutir 

únicamente el tiempo de respuesta del centellador, y más adelante se discutirá el tiempo de 

respuesta correspondiente al procesamiento de las sefiales por la electrónica utilizada. 

El tiempo que normalmente le toma al centellador en generar un pulso de luz tiene a 

la vez dos componentes; una es la componente de tiempo empleada para poblar los estados 
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excitados y la otra corresponde al tiempo de decaimiento de fluorescencia. 

Si suponemos que los estados de luminiscencia de las moléculas orgánicas se 

forman instantáneamente y sólo el pulso de luz de fluorescencia es observado, entonces, el tiempo 

del pulso debe ser muy rápido conduciendo a un tiempo de vida descrito por un simple 

decaimiento exponencial. 

(45) 

Una descripción más detallada de la dependencia con el tiempo de la eficiencia del 

centellador puede considerar otros dos factores, uno es el ya mencionado tiempo finito requerido 

para poblar los estados luminiscentes y el tiempo requerido por las componentes lentas de 

centelleo correspondientes a la fluorescencia retardada y fosforescencia. 

Aproximadamente medio nanosegundo se requiere para poblar los niveles de 

energía de los cuales el pulso de luz fluorescente aparece. Para centelladores muy rápidos el 

tiempo de decaimiento de estos niveles es solo tres o cuatro veces más grande y una descripción 

más completa de la forma del pulso esperado debe tomar en cuenta también el tiempo finito de 

subida y bajada del pulso. Otra buena aproximación supone que la población de niveles 

luminiscentes es también exponencial y que la forma total del pulso de luz está dada por: 

(46) 

Donde t 1 es la constante de tiempo que describe la población de niveles 

luminiscentes y t es la constante de tiempo que describe su decaimiento. 
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Además de los mecanismos de centelleo algunas veces se deben tomar en cuenta 

otros factores que afectan el tiempo de respuesta observado, como por ejemplo el tiempo de 

traslado de los fotones desde el punto de centelleo hasta el tubo fotomultiplicador. Principalmente 

en centelladores grandes, el tiempo de arribo al fotocátodo del fotomultiplicador puede ser 

afectado por múltiples reflexiones de la luz en las superficies del centellador. 

3.6.4. Colección de luz y acoplamiento de centelladores 

En un detector de centelleo es posible coleccionar grandes fracciones de luz emitida 

isotrópicamente a lo largo de la trayectoria de la partícula ionizante. Dos efectos normalmente 

aparecen en algunos casos, lo que da como resultado una colección de luz menos perfecta: la 

propia absorción óptica dentro del centellador y las pérdidas en la superficie. Con excepción de 

centelladores muy grandes o centelladores muy raramente usados como el ZnS, la propia 

absorción y los mecanismos de pérdida son insignificantes. Por tanto, la uniformidad de colección 

de la luz depende principalmente de las condiciones que existen en la interfase entre el 

centellador y el contenedor en el cual está montado. 

Las condiciones que existan en la colección de la luz afectan la resolución de la 

energía del centellador de dos maneras distintas. 

Primero, debido a que no todas las partículas que atraviesan el centellador llegan 

con la misma energía, se produce un ensanchamiento estadístico de la función de respuesta, lo 

que empobrece el número de fotones de centelleo contribuyendo a la reducción del pulso 

promedio. Por lo tanto, la mejor resolución se logra sólo por la colección de una fracción máxima 

posible de todos los fotones emitidos en el evento de centelleo. 

Segundo, la uniformidad en la colección de la luz puede determinar una variación 

en la amplitud del pulso de la señal, que se debe a la variación en la posición de interacción de la 
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radiación dentro del centellador. De modo que una uniformidad perfecta puede asegurar que 

todos los eventos con la misma energía depositada, sin importar dónde ocurra el centelleo, pueden 

dar lugar a la misma amplitud promedio del pulso. Sin embargo, los centelladores de tamaños 

muy grandes son afectados por la atenuación de la luz de centelleo que viaja a través del 

material. La distancia para la cual, la intensidad de la luz alcanza el valor lle de su valor inicial 

es llamada la longitud de atenuación (24). 

En centelladores pequeños (unos pocos centímetros) la uniformidad en la colección 

de la luz es raramente un contribuyente significativo para la resolución total de la energía. En 

centelladores grandes, la variación en la eficiencia de colección a menudo determina la resolución 

de energía. 

Debido a que la luz de centelleo es emitida en todas direcciones, sólo una fracción 

limitada puede atravesar directamente la superficie en la cual el PMT o cualquier otro sensor está 

localizado. El resto, si es colectado, puede reflejarse una o más veces en las superficies del 

centellador. Entonces dos situaciones pueden pasar cuando los fotones de luz alcanzan la 

superficie. Si el ángulo de incidencia 0 es más grande que el ángulo crítico 0c, ocurre reflexión 

interna total. Si 0 es menor que 0c ocurre reflexión y transmisión parcial a través de la 

superficie. La fracción de luz reflejada disminuye a un menor porcentaje cuando el ángulo de 

incidencia es cercano a cero, (figura 19). 

(1) (2) 

Figura 19. Condiciones en la interfase en medios ópticos diferentes (n0 ~ n1). En 1, el haz puede escapar y en 2 es 
reflejado al interior. 
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El ángulo crítico 00 está determinado por el índice de refracción no del centellador y 

el índice de refracción del medio circundante n1 (normalmente aire), mediante la relación, 

(;lo = sen - i !!.!__ 
no 

(47) 

Para volver a capturar la luz que se escapa de la superficie, el centellador puede ser 

envuelto totalmente por un material reflector, excepto aquella superficie en la que se acopla el 

tubo fotomultiplicador. Los reflectores pueden ser especulares o difusos. 

Una superficie metálica pulida puede actuar como un reflector especular para el 

cual el ángulo de reflexión es igual al ángulo de incidencia. Sin embargo, se pueden obtener 

mejores resultados con un reflector difuso tal como el óxido de magnesio o el óxido de aluminio. 

En éstos, el ángulo de reflexión es aproximadamente independiente del ángulo de incidencia y 

sigue una distribución dada por la ley de Lambert. 

dl(r¡t) = cos lfl 
dl0 

(48) 

donde !Jfes el ángulo de reflexión con respecto a la perpendicular a la superficie. 

Aunque la reflexión interna total es deseable, ésta se debe minimizar en la 

superficie donde se acopla el PMT. Esto se logra si en el acoplamiento se utiliza un medio 

transparente con el mismo índice de refracción del centellador. El índice de refracción del 

centellador es aproximadamente igual al del vidrio común ( 1.5). Sin embargo, pueden ocurrir 

reflexiones inevitables para centelladores con un alto índice de refracción y la luz de centelleo 

puede ser rebotada al interior del centellador si el ángulo de incidencia es muy grande. De esta 

forma, la utilidad de los centelladores con un alto índice de refracción no es recomendable debido 

a que atrapan en exceso la luz de centelleo. 

Una vez colectada la luz de centelleo, ésta debe ser conducida al PMT mediante 

una guía de luz. El PMT, juega un papel muy importante en el tiempo de respuesta de la señal 

detectada, por lo cual vale la pena detenerse un poco para conocer las partes que lo conforman, a 
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fin de manejarlo adecuadamente y evitar señales defectuosas. 

3.6.5. Tubo Fotomultiplicador (PMT) 

Un tubo fotomultiplicador ó PMT por sus siglas en ingles (Photomultiplier Tube) 

(21) consta de un fotocátodo, el cual está hecho de un material fotosensible, por lo que poseé una 

función de trabajo pequeña. A la llegada de un fotón incidente, se libera un electrón debido al 

efecto fotoeléctrico. Este electrón entonces es acelerado por un voltaje V aplicado y dirigido 

hacia el dínodo (sistema multiplicador de electrones). Aquí el electrón incidente transfiere parte 

de su energía a los electrones del dínodo, lo que causa la emisión de electrones secundarios. Este 

proceso se repite en cada uno de los dínodos y se genera una cascada de electrones que 

finalmente son colectados en el ánodo para generar una corriente amplificada la cual puede ser 

analizada. 

Un PMT puede ser utilizado en forma continua, es decir, bajo iluminación 

constante, o en modo de pulsos como en el caso de los contadores de centelleo. En cada uno de 

estos casos, si suponemos al conjunto compuesto por el cátodo y dínodo como un sistema lineal, 

entonces, la señal a la salida debe ser directamente proporcional al número de fotones incidentes. 

Un detector de radiación formado por un centellador y un PMT debe ser capaz de proveer 

información no sólo de la presencia de partículas sino también de la energía depositada en el 

centellador. 

Es importante conocer cada una de las partes que forman nuestro detector para 

tener un mejor control del experimento. En este caso nos ocuparemos de estudiar las 

componentes de un PMT, ya que este es el primer elemento donde la información sobre la llegada 

de los rayos cósmicos es procesada y tiene una implicación directa en el tiempo de respuesta de 

nuestro detector. 
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a) El Fotocátodo 

Como ya se mencionó, dentro de los componentes de un PMT se encuentra el 

fotocátodo. Aquí se lleva a cabo el proceso mediante el cual un fotón que proviene del plástico 

centellador, transfiere su energía a un electrón para ser arrancado y expulsado del fotocátodo. El 

proceso anterior, tiene lugar gracias al efecto fotoeléctrico, esto es 

E=(hv-,P) (49) 

donde E es la energía cinética del electrón emitido, v la frecuencia de la luz incidente y ¡p la 

función de trabajo. Es claro que se necesita una mínima frecuencia para que el efecto 

fotoeléctrico tome lugar. 

Uno de los aspectos importantes del PMT, es su eficiencia de conversión 

fotoeléctrica que varía fuertemente con la frecuencia de la luz incidente y la estructura del 

material. Esta eficiencia está dada por 

(A.)= No. de fotoelectrones liberados 

T/ No.defotones incidentes en el cátodo 
(50) 

y representa todo un espectro completo de respuesta, donde A. es la longitud de onda de la luz 
incidente. 

Otra cantidad equivalente es la sensibilidad del cátodo a la radiación, definida 

como: 

(51) 

donde h es la corriente de emisión fotoeléctrica del cátodo y P().) es la potencia de la radiación 

incidente. 
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La eficiencia y la sensibilidad están relacionadas de la siguiente manera: 

e 
S(A.) = A.17(1) 

hc 
(52) 

con Sen (A/W) y A. (nm). 

En la figura 20 se muestra una gráfica de la eficiencia T] vs A.. Más de 50 tipos de 

materiales se usan en la fabricación de los PMT, de modo que el espectro de sensibilidad varía 

desde el infrarrojo hasta el ultravioleta. 

Los materiales semiconductores tienen una eficiencia mayor que los conductores 

alrededor de dos o tres órdenes de magnitud más. Esto se debe a la estructura intrínseca del 

material. Como ya hemos mencionado, si un fotón incide sobre el material, éste transfiere energía 

a un electrón el cual a su vez, en su viaje hacia la superficie pierde parte de su energía por 

colisiones con los electrones atómicos. Esta pérdida de energía a lo largo del recorrido está dada 

por: 

dE 
!:i..E=x -

dx 
(53) 

En general hay muchos electrones libres, por lo tanto la probabilidad de colisiones 

es alta y el electrón sufre una pérdida de energía suficiente como para no alcanzar la superficie, 

es decir, la profundidad de escape disminuye. En un semiconductor los electrones libres son 

menos, así que el electrón pierde menos energía y tiene mayor posibilidad de alcanzar la 

superficie, es decir la profundidad de escape aumenta. 
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Figura 20. Eficiencia cuántica para fotocátodos de diferentes materiales. 

b) Sistema optoelectrónico de entrada 

La zona donde tiene lugar el proceso de fotoemisión y la colección de electrones en 

el PMT es conocida como sistema optoelectrónico de entrada, (figura 21). 

Después de la emisión en el fotocátodo, el electrón debe ser colectado y enfocado 

en la sección de multiplicación de electrones. En la mayoría de los PMT, la colección y enfoque 

están acopladas a través de un campo eléctrico; también se pueden usar campos magnéticos o una 

combinación de campos eléctricos y magnéticos, pero sus usos son raros. 

El sistema optoelectrónico consiste de un electrodo de aceleración con un potencial 

igual al del primer dínodo y un electrodo de enfoque colocado en el vidrio, como se muestra en la 

figura 21. 
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de electrones 

Figura 21. Sistema optoelectrónico de entrada para un PMT tipico. 

Sin importar el diseño, se deben tomar en cuenta dos requisitos: 

1.-La colección debe ser tan eficiente como sea posible. Es decir, tantos electrones como sea 

posible deben alcanzar el primer dínodo sin importar su punto de origen del cátodo. 

2.-EI tiempo de emisión y de transporte del cátodo al dínodo debe ser independiente de su punto 

de origen. 

Este segundo requisito es muy importante para PMT rápidos, ya que esto 

determinará el tiempo de resolución del detector. 

e) Dínodos 

En cada dínodo el proceso de emisión es el mismo que en el fotocátodo, sólo que 

en lugar de un fotón tenemos un electrón incidente. La diferencia que existe, es que se debe 

mantener un potencial constante entre los dínodos para acelerar y guiar los electrones a lo largo 

del PMT. Entonces la emisión secundaria se deposita en un conductor. Como los conductores 
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tienen una eficiencia menor, entonces un procedimiento que se utiliza es hacer una aleación de un 

metal alcalino o alcalinotérreo con un material más noble. Los materiales usados comúnmente 

son: Ag-Mg, Cu-Be, Cs-Sb. Tienen diferentes ventajas, sin embargo, todos cubren los requisitos 

para obtener un buen dínodo, dentro de los cuales se destacan tres: 

1.- Tienen un factor de emisión alto, es decir el número promedio de electrones secundarios 

emitidos por electrón primario es alto (> 106
) 

2.- Su emisión es muy estable, es decir, no hay variación en la corriente. 

3.-Tienen baja emisión termoiónica, con lo cual se reduce el ruido de la señal. 

La mayoría de los PMT usa de 10 a 14 dínodos con lo que se obtienen ganancias 

por encima de 107
• 

Como en el caso del fotocátodo, para los dínodos también se usan materiales con 

afinidad negativa, en particular el GaP. Con ellos la ganancia de cada dínodo se puede 

incrementar, de modo que el número de dínodos se puede reducir. En algunos casos este número 

se reduce de 14 a 5 dínodos, esto representa una gran ventaja, pues el tiempo de generación de 

electrones también se puede reducir. 

La configuración de los dínodos también juega un papel importante, pues determina 

el tiempo de respuesta y el rango de linealidad del PMT. En la actualidad se usan 5 tipos de 

configuraciones, los cuales se muestran en las figuras, 22 a-d. Aquellos que ofrecen mayores 

ventajas son el de configuración de rejilla, el de enfoque lineal y los circulares, los cuales reflejan 

los electrones de un dínodo a otro. Entre otras ventajas también están su eficiencia de 

aprovechamiento de espacio, con lo que se logra colocar varios dínodos. Por otro, lado el cátodo 

y el dínodo están bien aislados y no hay riesgo de retroalimentación. 

El tubo fotomultiplicador que se usó para nuestro detector es el de enfoque lineal, 

debido a las ventajas señaladas. 
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Otro de los aspectos importantes que deben ser tomados en cuenta en el manejo y 

cuidado de los PMT son las condiciones del medio en el cual se trabajan. Existen varios factores 

ambientales que pueden afectar directamente en el funcionamiento de un PMT y por ende las 

medidas a realizar con el detector. 

Figura 22. Configuración de dinodos para PMT (a) Ventana, (b) Rejilla, (e) Enfoque lineal, 
(d) Vista frontal. 

Ya que los PMT son altamente sensibles, no se deben exponer a la luz del ambiente 

mientras estén bajo suministro de un voltaje, pues en tal caso puede aparecer una corriente muy 

alta y destruir por completo al tubo fotomultiplicador. 

Otro de los factores que pueden afectar el funcionamiento de PMT es la presencia 

de campos magnéticos externos. Es claro que la presencia de un campo pequeño puede ser 

suficiente para desviar la trayectoria óptima de la cascada de electrones y afectar así su eficiencia. 

La parte más afectada es el sistema colector de electrones, de manera que estos nunca podrían 
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alcanzar el primer dínodo. La orientación de un tubo respecto del campo magnético es 

determinante, ya que la influencia del campo es menor cuando es orientado a lo largo del eje del 

PMT. 

En la mayoría de los fotomultiplicadores, los efectos de la temperatura son en 

general pequeños comparados con otros factores. Sin embargo, puede jugar un papel importante 

según su aplicación. 

Una de las principales implicaciones de la temperatura es la corriente oscura, la 

cual está dada por la siguiente expresión 

1 (54) 

conocida como Ecuación de Richardson. 

Es evidentemente una función de la temperatura. El espectro de sensibilidad del 

cátodo también juega una dependencia con la temperatura, aunque estos efectos varían con el tipo 

de cátodo. Físicamente, es fácil ver que la estructura de bandas y así el nivel de Fermi y la 

resistencia del cátodo pueden cambiar, sin embargo, los efectos exactos de estos cambios son 

dificiles de predecir. Generalmente, hablando en un intervalo de temperaturas entre 25º y 50º C, 

se nota una variación de 0.5 % con el aumento en la temperatura. 

La variación de la ganancia de un PMT, con la temperatura también ha sido 

estudiada aunque los resultados son menos concluyentes debido a las grandes variaciones de un 

experimento a otro. En principio el factor de emisión secundaria no depende directamente de la 

temperatura, sin embargo, ésta puede ser afectada por los cambios relacionados con la 

temperatura en las propiedades de la superficie de los dínodos. 

Hasta aquí hemos hablado de una técnica en particular empleada para la detección 

de la radiación cósmica, al menos para la componente de nuestro interés (la componente 

muónica), así como el principio fisico que la rige. Y prácticamente hemos completado una 
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descripción de las propiedades fisicas para cada componente del detector tipo telescopio utilizado 

en el presente trabajo. El siguiente paso en la detección de la radiación cósmica es el 

procesamiento de la señal generada, el cual se lleva a cabo mediante un sistema modular de 

electrónica, el cual se describe en la sección 3.7, ya que antes describiremos las características 

básicas de la señal que será procesada. 

3. 7. Características básicas de los pulsos 

En la figura 23a se muestra la forma típica de un pulso eléctrico cuyas 

características, son las siguientes (21): 

• Base. Se refiere al nivel de voltaje o de corriente al cual el pulso decae, usualmente cero, 

pero es posible que exista algún otro nivel debido a la superposición de un voltaje o 

corriente constante, o a fluctuaciones en la forma del pulso o en la tasa de conteo. 

• Amplitud. Es la altura del pulso medida desde su valor máximo hasta la base del mismo. 

• Ancho de la señal. Es la longitud de la señal medida a la mitad de la altura máxima (Full 

Width at HalfMaximum FWHM). 

• Tiempo de subida. Es el tiempo que le lleva al pulso llegar desde 10% hasta el 90% de su 

máxima amplitud. El tiempo de subida determina la rapidez de la señal y es de vital 

importancia para aplicaciones de medición de tiempo. 

• Tiempo de decaimiento. Es el tiempo que le lleva al pulso decaer desde el 90% hasta el 

10% de su altura máxima. 

• Polaridad. Las señales unipolares se encuentran en su totalidad en un solo lado de la base. 

Las bipolares en cambio, cruzan la base y forman un segundo lóbulo con polaridad 

opuesta, (figura 23 b). 
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Figura 23 (a) Terminologla de un pulso eléctrico. (b) Pulso polar y bipolar 

3.7.1. Pulsos lineales y lógicos 

Con las características mencionadas se encuentran tanto los pulsos lineales como 

lógicos. Un pulso lineal o analógico, se define como un pulso que contiene información en su 

amplitud, y algunas veces en su forma. De modo que una secuencia de pulsos lineales puede 

diferir considerablemente en tamaño y forma. Por otro lado, un pulso lógico o digital es un pulso 

de tamaño y forma estándares (pulso cuadrado) que proporciona información con su sola 

presencia o ausencia. 

Los pulsos analógicos se utilizan principalmente en espectroscopia, ya que nos dan 

información sobre la energía que perdió la radiación ionizante en el detector. En contraste, los 

pulsos lógicos, al no tener información sobre la amplitud original de la señal, son utilizados para 

medir el tiempo relativo entre la detección de dos o más eventos, como en el caso de las señales 

en modo de coincidencia (Sec. 3.7.3), dicha detección puede ser en el mismo detector o entre un 

conjunto de ellos. Normalmente cuando se trabaja en la detección de rayos cósmicos en 

coincidencia, los eventos ocurren en tiempos sorprendentemente cortos y por lo tanto las señales 

que se generan son muy rápidas (Sec. 3.6.2). Prácticamente todas las cadenas de detectores de 

radiación comienzan con pulsos lineales y en algún punto se hace una conversión a pulsos lógicos 
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con base en algún criterio predeterminado. El dispositivo que lleva a cabo esta conversión se 

llama discriminador. 

Dentro de las señales lógicas, existen tres estándares; NIM (Nuclear Instrument 

Module), TIL (Transistor-Transistor Logic) y ECL (Emiter-Coupled-Logic ). Las señales lógicas 

NIM se dividen en lógicas positivas lentas y lógicas negativas rápidas. 

3.7.2. Señales lentas y rápidas 

Por razones técnicas, es importante distinguir entre pulsos rápidos y lentos en un 

sistema electrónico. Generalmente una señal rápida se refiere a pulsos con tiempos de subida de 

unos cuantos nanosegundos o menos, mientras una señal lenta tiene tiempos de subida del orden 

de cientos de nanosegundos o más. Esta definición incluye tanto pulsos lineales como lógicos. 

Este trabajo requiere del procesamiento de señales rápidas y por lo tanto de una 

electrónica apropiada (Sec 3.7). Se han desarrollado dos sistemas estándares NIM, uno diseñado 

para pulsos rápidos y otro para pulsos lentos, en nuestro caso recurriremos al estándar NIM para 

señales rápidas. 

3.8. Descripción del sistema de electrónica 

La característica más importante del sistema electrónico empleado para la ejecución 

del experimento, es que debe poseer una alta eficiencia para procesar pulsos cuya duración sea 

mayor a 100 MHz. 

La electrónica necesaria para experimentos de fisica nuclear y de partículas se ha 

estandarizado, es decir, los circuitos que desempeñan las funciones básicas tales como 

amplificación, discriminación etc., se construyen en módulos electrónicos con especificaciones 
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mecánicas y eléctricas estándar, de manera tal que pueden conectarse como mejor convenga 

según las condiciones experimentales. El estándar utilizado en este trabajo como ya se ha 

mencionado es el sistema NIM, (figura 24 a). 

El sistema NIM fue el primer estándar establecido para experimentos de fisica 

nuclear y de altas energías. En este sistema, las unidades electrónicas se construyen en módulos 

de acuerdo a especificaciones mecánicas y eléctricas estándar. Estos módulos se colocan en 

compartimientos estándar (NIM bins) que los proveen de voltaje, (figura 24 b). Cualquier 

sistema electrónico para una aplicación dada se puede crear con el simple hecho de colocar los 

módulos necesarios en el NIM hin y conectándolos entre sí mediante cables. En cada NIM se 

pueden conectar hasta 12 módulos diferentes, con lo que el sistema MIN resulta práctico y 

flexible. 

Figura 24 (a) NIM bin. (b) Módulos NIM. 

Dado que la naturaleza del experimento así lo requiere, un conocimiento preciso de 

cada módulo del sistema electrónico es necesario para un control y manejo adecuado. Enseguida 

se describen las componentes electrónicas del NIM. 
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3.8.1. Fan-in Fan-out 

El primer componente del equipo de electrónica a donde va dirigida la señal 

después de salir del tubo fotomultiplicador es el módulo que consta de dos circuitos: el F AN-IN 

y el FAN-OUT. El FAN-IN acepta varias señales de entrada y entrega la suma algebraica en la 

salida. Puede aceptar señales de una sola o ambas polaridades. 

El FAN-OUT permite la distribución hacia diferentes partes del sistema 

electrónico, pues divide la señal de entrada en varias señales idénticas en altura y forma. Ya que 

la señal de un detector puede tener fines espectroscópicos y de selección, es conveniente tener 

una o más copias de la señal original. Una de estas copias se dirige entonces a un osciloscopio 

donde se pueden apreciar directamente la forma y tamaño de la señal y comprobar a simple vista 

cuándo se produce una señal por coincidencia. 

Estos módulos se encuentran en dos variedades: lineal y lógica. Los módulos 

lineales aceptan señales tanto analógicas como lógicas, mientras que los F AN-IN/OUT lógicos 

están diseñados para señales lógicas únicamente. 

3.8.2. La función de discriminador de fracción constante 

Otra copia de la señal puede tomarse del FAN-IN FAN-OUT para ser llevada al 

siguiente módulo que corresponde al discriminador. La función de un discriminador es eliminar 

los pulsos de baja amplitud y ruido (25). 

El discriminador es un dispositivo que responde únicamente a las señales de 

entrada que cumplen cierta condición. Existe la discriminación por altura de pulso y por fracción 

constante. En el primer caso, el discriminador será accionado si la señal de entrada tiene una 

altura de pulso más grande que cierto valor umbral (disparo por "leading edge"), (figura 25). 
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V 

Umbral 

Figura 25. Discriminación de una seftal cuando tiene un voltaje menor al valor umbral. 

El discriminador por "leading edge" es más rápido que el de fracción constante, sin 

embargo, permite un error de desplazamiento temporal, pues como se aprecia en la figura 25, 

aunque el tiempo de subida de ambos pulsos es el mismo, el discriminador se dispara en 

diferentes momentos. Esto al final resulta en una distribución temporal ancha de la señal de 

nuestro detector. En cambio el discriminador por fracción constante elimina este error, gracias a 

que se dispara siempre en un tiempo fijo después de que el primer borde del pulso alcanza una 

fracción constante de la amplitud del pulso. Por lo tanto este punto es independiente de la 

amplitud del pulso para todos los pulsos de forma constante, (figura 26). Este dispositivo divide 

los pulsos de entrada en dos señales (figura 26 a), una de ellas permanece sin cambio y la otra es 

invertida y atenuada (figura 26b). Luego se suman estas dos señales (figura 26c) y el resultado 

es que todos los pulsos atraviesan el nivel de disparo en un tiempo fijo después de su llegada a 

ese módulo. 

Si el criterio establecido se satisface, entonces el discriminador emite una señal 

lógica estándar; en otro caso, no se obtiene señal de salida. Tanto el valor umbral como el ancho 

temporal del pulso de salida son ajustables. 

En este dispositivo, los pulsos buenos se transforman en pulsos lógicos para 

continuar su procesamiento en el resto de la electrónica. De esta manera el discriminador, es 

esencialmente un convertidor analógico a digital, que provee señales que pueden ser procesadas 
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por otros módulos. 

____________,~~---- ----- -

~ _____ _: ___ 

_y= 
\-----/1,---

Umbral 

a) Pulsos de entrada 

b) Pulsos invertidos y 
atenuados 

e) Pulsos de entrada 
retrasados 

d) Suma 

Figura 26. Discriminación por fracción constante (CFD). 

3.8.3. Unidad de coincidencia 

Ya que en este trabajo se registran señales en coincidencia que provienen del 

detector, la función del módulo de coincidencia es importante. Este módulo da como salida un 

pulso lógico, si dos o más pulsos de entrada son detectados dentro del periodo de tiempo de 

resolución especificado por el usuario. Los pulsos dentro del analizador de coincidencias deben 

ser señales lógicas. Cuando uno de los pulsos no llega dentro del tiempo de resolución, no se 

genera ningún pulso de salida. 

Se dice entonces, que dos señales están en modo de coincidencia, cuando ambas 

sufren un traslape dentro de un intervalo de tiempo de unos cuantos nanosegundos. 

Se consideran tres tipos de coincidencias: lentas, si el tiempo de resolución es 

mayor que 100 nanosegundos; coincidencias rápidas si el tiempo de resolución se encuentra en el 

intervalo de l O a 100 ns y lentas/rápidas si se combinan los requerimientos de los dos modos 
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anteriores. Específicamente, en este trabajo consideramos una coincidencia cuando el tiempo de 

traslape se encuentra en un intervalo de 5 a 40 ns. 

3.8.4. Gate y Unidad de almacenamiento y control de tiempo 

Una vez emitida la señal lógica en el módulo de coincidencia, esta se manda al 

último módulo para su procesamiento, que corresponde al GA TE. Dicho módulo, tiene asignada 

la tarea de invertir la señal negativa por coincidencia a una señal positiva, pues estas últimas son 

las señales que la unidad de almacenamiento y control de tiempo interpreta. Pero además también 

prolonga el tiempo de duración de la señal, hasta un orden de cientos de nanosegundos, que son 

los tiempos requeridos por la unidad de conteo para detectar el arribo de una señal. 

Finalmente la señal llega al módulo de almacenamiento y control de tiempo, donde 

se lleva un registro de los eventos por unidad de tiempo. En otras palabras, es aquí donde se 

registra el número de muones que llegan en coincidencia al detector por unidad de tiempo, área, y 

ángulo de resolución elegido. 

Un problema técnico relacionado con el sistema electrónico y el procesamiento de 

la señal puede aparecer si la conexión entre módulos no es apropiada. Como ya se mencionó 

existen dos estándares NIM para el procesamiento de señales lentas y rápidas; dentro de cada 

sistema los módulos electrónicos son compatibles entre sí, pero la mezcla de éstos sin las 

adaptaciones apropiadas pueden inevitablemente conducir a un problema. En lo que se refiere a 

nuestro experimento, una señal analógica es convertida por el discriminador a una señal lógica 

rápida de polaridad negativa la cual es requerida por la unidad de coincidencia para cumplir 

adecuadamente su función, la generación de una señal en coincidencia. 
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3.8.5. Análisis de la señal en el osciloscopio 

El osciloscopio es uno de los módulos importantes para el procesamiento de la 

señal, ya que permite visualizar y analizar la señal que llega directamente del tubo PMT o bien 

de algún otro módulo electrónico como el discriminador. El observar la señal en el osciloscopio 

nos ofrece varias ventajas. La primera de ellas es comprobar la existencia de la señal. 

Si se logra el primer paso, entonces viendo la señal en el osciloscopio se puede 

ajustar el nivel de disparo para ver el ruido o corriente obscura que también está presente, lo que 

permite ajustar el nivel de discriminación, esto es, establecer el voltaje mínimo requerido para 

que el discriminador pueda generar la salida de un pulso lógico. Por lo tanto, en el osciloscopio se 

puede apreciar en el tamaño de la señal en volts y el tiempo que ésta dura (ver figura 32 b). 

En el caso de señales por coincidencia (ver Figura 32 b), se puede apreciar el 

tiempo de retraso de una señal respecto de otra y por lo tanto determinar la ventana de tiempo 

para el módulo de coincidencia. En el caso particular de este trabajo, la ventana de tiempo 

establecida para la unidad de coincidencia fue de 40 ns. 

El ver la señal en el osciloscopio también nos puede ayudar a detectar cuando un 

PMT ya no está en buen estado, así como detectar alguna mala conexión en el equipo de 

procesamiento de la señal. La figura 27 muestra un diagrama electrónico del sistema para 

medidas por coincidencia. 
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Figura 27. Sistema para medidas de seiiales en coincidencia. Se observa la conversión de la seilal analógica a 
digital a través del discriminador. 

92 



Capítulo 4 

Diseño, construcción y pruebas del detector telescopio 

Dado que los dos objetivos principales en este trabajo son la construcción de un 

detector de muones en coincidencia, y la determinación de su distribución angular, el tipo de 

detector construido para tales propósitos está diseñado en un arreglo conocido como detector tipo 

telescopio DTT. Su funcionamiento se basa en los principios fisicos descritos en el capítulo 

anterior, y se caracteriza por utilizar dos plásticos centelladores que forman un arreglo paralelo de 

placas acopladas cada una a un tubo fotomultiplicador. El conjunto completo constituye un 

sistema que puede orientarse en la dirección del ángulo zenital deseado para desempeñar su 

función básica de detección de muones en coincidencia, así como su distribución angular. En la 

figura 28a se muestra una imagen del detector. 

En este capítulo se discuten de manera detallada el diseño y construcción del 

telescopio, así como las medidas de cuidado consideradas para la optimización del detector, 

procesamiento de la señal y técnicas de calibración. 
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Figura 28 (a). Detector de m11oaes tipo telescopio. Consta de dos plútlcos ceatdladores acoplados a un par de 
tubos foto multiplicadores. Dimeasloaes: placas 2.S x l O cm, separaci6a entre placas JS cm. 

(b) Muestra el goniómetro empleado para colocar el detector en el ingulo deseado. 
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4.1. Diseño del telescopio 

El arreglo del detector tipo telescopio consta de dos placas centelladoras dispuestas 

paralelamente entre sí, como se ilustra en la siguiente figura 29. 

A 

Figura 29. Arreglo de placas paralelas para el detector tipo telescopio. 

Una expresión para el ángulo sólido subtendido por las placas en coordenadas 

cartesianas está dada por la siguiente ecuación (26) . 

n = l"' [ ' dxdy c~s fJ 
~. , 4nr 

(55) 

El ángulo sólido define la resolución angular del detector y depende de la distancia 

de separación entre las placas. Si la separación entre las placas es mucha, el ángulo sólido se 

reduce, lo que se traduce como una resolución angular alta. Por el contrario, si la separación entre 

las placas es pequeña, el ángulo sólido se incrementa y la resolución angular disminuye. 
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En lo que se refiere al flujo de muones, se puede deducir fácilmente una fórmula 

que relacione el número de cuentas con el flujo, (27) . Considere una sección de área pequeña A 

en la placa inferior de la figura 29, desde donde se traza una línea vertical hacia arriba hasta tocar 

la placa superior. Ahora imaginemos una esfera (indicada con la curva obscura en la figura) que 

tiene su centro en un punto tal que el radio es igual a la distancia de separación entre las placas. 

En principio, muones de todas direcciones pueden intersecar la pequeña sección de área A. 

Obviamente para llegar hasta A, estos muones también deben atravesar la esfera imaginaria. Pero 

de todos estos muones, sólo aquellos que intersectan la placa superior se consideran en nuestro 

experimento: la fracción f de muones que llegan hasta A y que atraviesan la placa superior es 

aproximadamente igual al área de la placa superior dividida por el área de la esfera: 

f = (área placa superior) 
47Uf2 

(56) 

Esto sólo es cierto si la placa superior forma parte de la esfera. Pero en realidad esta 

placa es plana y tiene un cierto espesor, mientras que la esfera es curva y no tiene espesor. Pero 

para nuestros propósitos, esta es una aproximación razonable. 

El número total de cuentas en nuestro detector es la razón RA de muones que 

atraviesan A multiplicada por la fracción f y por el número de áreas A; contenidas en la placa 

inferior. El número de pequeñas áreas A; es igual al área de la placa inferior dividida por A, tal 

que el número total de cuentas está dado por: 

, ,J R f área placa inferior numero ue cuentas= A x x ------- -
A 

(57) 
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área placa superior x área placa inferior 
= R X (58) 

A 4rui 2 A 

donde hemos substituido la expresión para f La razón de muones por unidad de área unitaria es: 

(59) 

Sustituyendo tenemos: 

, d R (área placa sup .)(área placa inf .) ~6011 num. e cuentas= unii x 
4

ml 2 1' ~ 

Sabemos que el flujo de muones Fµ está definido como la razón de muones que 

llegan por unidad de área y por unidad de ángulo sólido (steradianes). Como una esfera completa 

tiene 4 ¡¡- steradianes, tenemos: 

F = Run11 

µ 4¡¡-
(61) 

Lo cual nos lleva a: 

. d F (área placa sup.)(área placa inf.) 
num. e cuentas= µ x d 2 (62) 

En nuestro experimento, es el número de cuentas lo que se mide directamente del 

detector. Como se puede ver, esta expresión queda en términos del flujo y de otros parámetros 

que dependen del instrumento específico, como el área de las placas y la distancia entre ellas. Si 

queremos calcular el flujo de muones, entonces necesitamos invertir la fórmula anterior, esto es: 
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F = número de cuentas x d 2 

µ (área placa superior)( área placa inferior) 
(63) 

4.1.1. Descripción del dispositivo 

El arreglo experimental está constituido básicamente por el detector de muones y el 

sistema de procesamiento y adquisición de datos. El telescopio se construyó utilizando un par 

placas de plástico centellador BICRON 408, las cuales fueron acopladas directamente al 

fotomultiplicador marca Hamamatsu modelo R-1450. Las propiedades del centellador y el 

fotomultiplicador se encuentran en las Tablas 2 y 3 respectivamente. 

En lo que se refiere al sistema de procesamiento de señales, el estándar NIM fue 

empleado junto con el siguiente conjunto de módulos: fuente de alimentación de voltaje ORTEC 

556, FAN-IN / FAN-OUT, discriminador de fracción constante ORTEC-ESN CF800, unidad 

lógica de coincidencias Le Croy 365AL, unidad de almacenamiento y control de datos ORTEC. 

El diagrama de la electrónica y función de los 4 primeros módulos se explicó en la 

sección 3.7 (ver figura 27). El último de los módulos es una unidad de conteo del número de 

coincidencias que se detectan, el cual nos proporciona el tiempo que ha transcurrido desde que 

inicia la toma de datos y guarda en memoria tanto el número de cuentas como el tiempo 

transcurrido. 

El conjunto formado por los plásticos y los tubos fotomultiplicadores se colocan en 

un arreglo paralelo con una distancia de separación de 35 cm, y luego es ensamblado a un sistema 

que le permite ubicarse en el ángulo zenital deseado. El telescopio se colocó dentro de un 

contenedor oscuro para aislarlo completamente de la luz exterior. 
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Salida dt luz Longitud Constantt d• Longitud dt lndict dt Razón H/C Dtnsidad Punto dt 
o¡. dt onda dt dtcaimitnto atrnua<ión refracción ablanda-
Anthractn• m'xim1 (ns) cm miento ºC 

emisión 
Cristal 

Antraceno 100 447 30 1.62 0.715 1.25 217 

Estilbeno 50 410 4.5 1.626 0.858 1.26 125 

Plástico 

Bicron 408 64 425 2.1 380 1.58 1.104 1.032 70 

Tabla 2. Propiedades de algunos centelladores orgánicos comerciales, en especial se muestran la longitud de 
atenuación y el indice de refracción para el plástico bicron 408. 

Corritnt• Titmpodt 
Tipo Longitud Voltajt dt Corritnte Ganancia obscura rtsputsta 

de onda (nm) jnodo a promtdio en 
Mfn Mh Tiempo Tiempo dtodo(V) énodo (DA) (nA) Subida (ns) Trjnsito (ns) (mA) 

R- 420 1800 0.1 1700000 3 50 1.8 19 
1450 

Tabla 3. Características del tubo fotomultiplicador R-1450 empleado en el detector de muones 1281. 

4.2. Optimización del detector 

Para que el detector pueda cumplir con las exigencias requeridas de nuestro 

experimento, su buen funcionamiento debe estar garantizado con una excelente optimización, por 

lo que es necesario tomar en cuenta ciertas medidas de cuidado en su construcción. En esta 

sección nos ocuparemos de ello. 

Como se describió en la sección 3.5.3, los centelladores orgánicos poseen tiempos 

de respuesta muy cortos y para los propósitos de este trabajo esto es deseable, ya que el tiempo 

de respuesta tanto del material centellador como el correspondiente a los componentes del equipo 
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de electrónica, son determinantes al momento de registrar eventos muy rápidos, del orden de 10-9 

segundos. 

Recordemos que la eficiencia de colección de luz (Sección 3.5.1) en este tipo de 

centelladores es menor que para un material inorgánico, por lo que fue muy importante elegir el 

material del plástico centellador con las propiedades especificadas en la tabla 2. 

Por un lado, la longitud de atenuación (Tabla 2) L =380 cm es mucho mayor que 

las dimensiones de las placas (2.5 x 10 cm), con lo que aseguramos que la atenuación de la luz 

dentro del plástico es mínima (-3%, ver figura 30). 

Por otro lado, el índice de refracción del material también es importante, pues 

debe ser aproximadamente el mismo que el correspondiente a la zona de contacto en el PMT, 

para que permita la máxima transmisión con el mínimo de reflexión de luz hacia el fotocátodo. 

Los centelladores C 1 y C2 fueron tratados siguiendo las especificaciones del 

capítulo anterior, esto es, se recubrieron con una capa reflectora difusa y otra aislante. La primera 

de ellas, una capa de teflón, con el propósito de no dejar escapar la luz generada por centelleo y 

llevar la mayor cantidad posible al tubo fotomultiplicador. La segunda, una cubierta con cinta 

aislante color negro, para impedir el paso la luz exterior a las placas centelladoras y provocar 

señales espurias. 

Debido al tamaño de los plásticos no fue necesario usar una guía de luz, obteniendo 

así, una conducción directa de luz hacia el PMT. Para obtener una buena calidad de acoplamiento 

entre las placas centelladoras y el PMT, se colocó grasa óptica Bicron modelo BC-130, logrando 

así un mayor empate entre los índices de refracción y con ello mejorar la transmisión de luz al 

PMT. 

Además de tener un detector óptimo, es necesario asegurar que la información 

proporcionada por éste sea obtenida de manera confiable, por lo que se requiere una calibración 

correcta del arreglo experimental. En la siguiente sección se puntualizan cada una de las medidas 

de calibración involucradas en el experimento. 
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Figura 30. Muestra el porcentaje de transmisión de la luz de centelleo, para un plástico centellador Bicron 408. 
Nótese que el porcentaje de atenuación para una longitud de 10 cm, es tan solo el 3°/o. 

4.3. Medidas de calibración del dispositivo 

4.3.1. Calibración de los PMT 

La calibración consistió en probar cada PMT por separado con el propósito de 

garantizar su buen estado y funcionamiento. La manera de lograr lo anterior es observando 

directamente la señal en un osciloscopio. La ausencia de señal, si el equipo está conectado 

correctamente, puede ser un indicador del mal estado de un PMT. 
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operación del PMT (ver figura 31). De esta manera nos aseguramos de alimentar 

adecuadamente los fotomultiplicadores para hacer de ellos un uso eficiente. Una vez asegurado el 

buen estado de cada tubo fotomultiplicador el siguiente paso, es ajustar el nivel de discriminación 

y la ventana de tiempo para obtener una señal en coincidencia. 

90 
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Figura 31. Dependencia del número de cuentas respecto del voltaje suministrado al PMT. 

4.3.2. Ajuste en el nivel de discriminación 

En un osciloscopio fueron registradas las señales analógica y digital, una 

proveniente directamente del PMT y la otra procesada mediante un discriminador de fracción 

constante, figura 32 (a) (b). Esta práctica pennite ver la diferencia entre las señales analógica y 

digital para ajustar en nivel de discriminación y eliminar las señales por ruido (corriente obscura). 

En este caso, el nivel de discriminación se ajustó a un tamaño de la señal de 350 mV. 
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Una vez asegurado el buen estado de cada tubo fotomultiplicador y ajustado el nivel 

de discriminación, la ventana de tiempo en la unidad de coincidencia se establece, tomando como 

referencia el flujo de muones reportado en la literatura. En este caso, la probabilidad de que dos 

eventos distintos ocurran en un intervalo de tiempo digamos de 40 ns, es para fines prácticos 

despreciable, ya que la intensidad de muones a nivel del mar es de 1 cm·2 min-1 sr·1 (29). Por lo 

tanto una ventana de 40 ns es una excelente opción para garantizar la detección de un sólo evento en 

coincidencia. La figura 32 e muestra una imagen de una señal típica en coincidencia. 

Por otro lado, para obtener una distribución angular muy fina, es importante que nuestro 

detector tenga una buena resolución angular, y por lo tanto un arreglo adecuado de las placas 

centelladoras, lo que a continuación se precisa . 

. , t . 
' . , ' . . . . . . . . . . 

. . . . . . . 

Figura 32.-Muestra la diferencia entre una sellal analógica y una lógica. (a) Se puede ver el ruido de la sellal antes 
de ajustar el nivel de discriminación. (b) Una sellal típica sin ruido. En ambos casos el tiempo de subida de la sellal 
es de 5.2 ± 0.8 ns. 
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(c) Imagen de una señal típica en coincidencia, se puede observar el tamallo de la sellal y su duración. 

4.3.3. Configuración de las placas centelladoras 

La distancia de separación entre los centelladores fue seleccionada después de medir 

el conteo de muones en coincidencia en la dirección vertical como función de la distancia de 

separación. Se varió la distancia en un intervalo de 3 a 35 cm, (ver tabla 4) y se obtuvieron las tasas 

de conteo para cada una. Se consideró que una tasa aproximada de 1 evento/minuto sería aceptable. 

La máxima distancia fue 35 cm, que da una semiapertura angular de a=4º. La tasa de conteo 

depende fuertemente de estos parámetros ya que a medida que la distancia entre los centelladores 

aumenta, el ángulo sólido determinado por Cl y C2 se hace más estrecho como puede verse en la 

figura 33, y por lo tanto la resolución angular se vuelve más fina. 
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Distancia de 
Separación h=35 cm 

d = 2.5cm 

Plásticos 
Centelladores 

Semiapertura 
Angular a=4· 

Figura 33. Variación de la resolución angular con la distancia de separación entre las placas centelladoras. Vista 
frontal del arreglo. 

Nótese que: 

d 
a =angtan 

h 

De modo que, si h = 35 cm y d = 2.5 cm, entonces a = 4°. Por lo tanto la resolución angular del 

telescopio es 2a = 8". 

Separación Tiempo 
[mm) Cuentas [min.) Cuentas /min. 

31 .77 927.25 30 30.91 
61.79 456.57 30 15.22 
91 .74 256.85 30 8.56 
121 .73 166.87 30 5.56 
151 .78 115.87 60 1.93 
183.53 84.7 60 1.41 
214.28 72 60 1.20 
354.28 60.44 60 1.01 

Tabla 4. Variación del conteo a 0° con la separación entre centelladores. 
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Ahora bien, el número de cuentas varía con la resolución angular. Esto es, para una 

resolución angular muy fina, el número de cuentas disminuye, y los tiempos de conteo se 

prolongan si lo que se desea es obtener una buena cantidad de datos experimentales que den lugar 

a un análisis estadístico más preciso. Por lo tanto, la resolución angular que hemos elegido, nos 

permite tener un control tanto en los tiempos del experimento, como en la adquisición de la 

información suficiente para una estadística con un error del 3%, (aproximadamente 1000 cuentas 

por cada ángulo). 

Si bien es cierto que para obtener una medida confiable se necesita una buena 

cantidad de datos experimentales, también es necesario tener un control preciso en el movimiento 

del telescopio para obtener una distribución angular muy fina. A continuación se describen las 

consideraciones respecto a la calibración del sistema de control de movimiento del telescopio 

4.3.4. Precisión en la medida angular 

Para asegurar la precisión de la distribución angular, se calibró el sistema de 

control de movimiento del telescopio. Este sistema consiste de un instrumento giratorio llamado 

goniómetro (figura 28b). La calibración se llevó a cabo mediante una técnica geométrica muy 

simple; se adaptó al goniómetro un apuntador láser con el propósito de proyectar los ángulos 

descritos por el instrumento en una superficie plana, y comprobarlos trigonométricamente, 

(figura 34). 

Donde: 

() = angtanl:'. 
X 
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Goniómetro 

Figura 34. Calibración del goniómetro utilizado para la determinación de la diJtribución angular de muomes 
en la Ciudad de México. Se observa la proyección del ángulo trazado por un apuntador láser colocado en el 
goniómetro. 

Los resultados se presentan en la figura 35. Como puede observarse existe una 

excelente concordancia enre los valores leidos en el goniómetro y los calculados. El factor de 

correlación que se obtiene es de r = 0.9981 , lo cual nos indica que se trata de una relación lineal. 

Lo más importante es que el valor de la pendiente m = 0.9975, asegura que el goniómetro da una 

medida confiable del ángulo. Se determinó una incerteza maxima de 0.5º (ver figura 35). 

10 

• 

Angulo goniometro (grados) 

Figura 35. Calibración del goniómetro, instrumento utilizado para dar movimiento al telescopio. Se muestra la 
correspondencia entre el ángulo descrito por el aparato y el ángulo medido en la proyección, con una 
incertidumbre menor de 0.5°. Las incertidumbres son del tamallo de los slmbolos. 
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4.3.5. Elaboración de Cables 

Otra importante medida de calibración está relacionada con la conexión adecuada 

entre los diferentes módulos de procesamiento de la señal. En este sentido, la longitud de los 

cables juega un papel determinante para el control de señales rápidas en coincidencia. Si 

tomamos en cuenta que tales eventos deben registrarse en una ventana de tiempo de 40 ns, y si la 

señal que viaja a través de los cables lo hace con una velocidad cercana a la velocidad de la luz, 

digamos v = 2/3c, entonces, cables de distinto tamaño pueden dar origen a un retraso de la señal, 

y por lo tanto reducir la probabilidad de registrar una coincidencia, o incluso perderla. Por 

ejemplo, supongamos que un cable es más grande que otro por 2 m, entonces esto daría como 

resultado un retraso en una de las señales en 20 ns, lo que reduce la ventana de tiempo para 

detectar una coincidencia a sólo la mitad de la ventana original (20 ns) (ver figura 36). Si además 

consideramos el tiempo de respuesta de cada módulo de procesamiento de la señal, entonces la 

ventana de tiempo se reduce aún más. En nuestro caso, todos los cables utilizados en el 

procesamiento de las señales se fabricaron del mismo tamaño (-15 m los más largos) cuidando 

que fuera el mismo tipo de cable según el requerimiento de cada módulo (cables tipo RG-58 y 

RG-174). Dichos cables fueron probados asegurándonos que preservaban las características de 

las señales eléctricas. 
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Figura 36. Imagen de una seftal tlpica en un osciloscopio. Se muestra el desplazamiento entre señales debido a la 
diferencia del tamaño en los cables que acoplan los módulos electrónicos. 

4.3.6. Colocación del detector 

Como el segundo objetivo de este trabajo fue medir la distribución angular de los 

muones atmosféricos en la Ciudad de México, en un intervalo de 0° a 90°, un problema que se 

observó fue la presencia de edificios aledaños los cuales constituían un obstáculo para las medidas 

cercanas a 90º . Para superar este problema se colocó el telescopio en el techo de uno de los 

edificios más altos de la zona, el Acelerador Van de Graaff, del Instituto de Física, el cual tiene una 

altura de 45 m aproximadamente, (figura 37). 
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Figura 37. Vislll del detector de muoues desde la u.otea dtl acelerador Van de Graaff eu d Instituto de Fislca de la 
UNAM (altura aproximada 45 m). Se muestra la orlentacl6n de balTido este-oeste, al fondo se aprecian las dos 
montallas: Popocatepetl e lzdaclhuatl. 

Con la ayuda de un inclinómetro se calibró la posición del telescopio a Oº con un 

error de ± 0.5° Del mismo modo, una brújula de precisión se utilizó para orientar el detector en la 

dirección este - oeste. La dirección que se eligió para hacer el barrido del telescopio fue hacia el 

este, evitando la sombra que proyecta el cerro del Ajusco el cual se encuentra cerca de Ciudad 

Universitaria. En la dirección en que se orientó el detector se encuentran las dos montañas más 

grandes del Valle de México, el Popocatepetl y el lztlacihuatl. Sin embargo, su lejanía y a que la 

orientación del telescopio apuntaba a la zona más baja entre las montañas, se consideró que su 

interferencia en las medidas seria mínima. 
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4.4. Medida de la distribución angular de muones 

4.4.1. Correcciones 

Es necesario hacer correcciones sobre las medidas hechas debido a varios efectos 

combinados. Las correcciones se deben principalmente a la contribución de pequeñas cantidades 

de protones presentes en la radiación cósmica y coincidencias de eventos aleatorios. Las 

correcciones por eventos aleatorios han sido despreciadas ya que Ja ventana de coincidencia que 

se utilizó fue de 40 ns, mientras que el conteo de cada placa (sin coincidencia) fue de 30 eventos 

por segundo. Por lo tanto, la probabilidad de tener un evento aleatorio en ambas placas en un 

intervalo de 40 ns es aproximadamente de lxJ0-6 y por lo tanto omitimos alguna corrección. Las 

correcciones por contribución de protones se hicieron siguiendo la propuesta de Karmakar (30). 

Esta propuesta consiste en sustraer el flujo de protones a las medidas realizadas; el flujo de 

protones se estima utilizando los resultados de Tinlot (31) y Clark [32) que se muestran en la 

figura 38. El flujo estimado para la Ciudad de México fue de 8 xi 04 protones cm·2 s·' sr"1
• · 

En la tabla 5 se muestra la distribución angular obtenida para un barrido del 

telescopio por cada 5° de O a 90°. Las incertezas provienen principalmente de los parámetros 

geométricos del detector (dimensiones y separación entre placas); también se tomó en cuenta la 

variación estadística del conteo (raíz cuadrada del número de cuentas). Cabe mencionar que 

durante la toma de datos se monitorearon la temperatura y la humedad relativa del ambiente ya 

que la ganancia de los fotomultiplicadores depende de dichos factores [23). No se observó una 

variación significativa en estos parámetros (Apéndice 1, tabla 6) que implicara la necesidad de 

hacer correcciones por cambio de ganancia. 
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Angulo Flujo F liF 
Zenital e (cm-2s-1sr-1) 

o.o 0.2440E-01 0.8883E-03 
5.0 0.2410E-01 0.8936E-03 

10.0 0.2390E-01 0.8665E-03 
15.0 0 . 2330E-01 0.8498E-03 
20.0 0.2270E-01 O. 8140E-03 
25.0 0.2100E-01 0.8299E-03 
30.0 0.1790E-01 0.7038E-03 
35.0 0.1620E-01 0.6496E-03 
40.0 0.1430E-01 0.5245E-03 
45.0 0.1240E-Ol 0.4516E-03 
50 . 0 O.lOOOE-01 0.3144E-03 
55.0 0.8010E-02 0.2199E-03 
60.0 0.6420E-02 0.8296E-04 
65.0 0.5170E-02 0.7856E-04 
70.0 0.4280E-02 0.1161E-03 
75.0 0.3000E-02 0.2826E-03 
80.0 0.2190E-02 0.3312E-03 
85.0 0.2320E-02 0.3336E-03 
90.0 0.2090E-02 0.3559E-03 

Tabla 5. Muestra el Dujo de muones para cada ángulo zenital y la incertidumbre asociada. 
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) 

Figura 38. Dependencia de la intensidad integral de protones con la profundidad atmosférica. La profundidad 
atmosférica a la altura de la Ciudad de México es de 810 gr/cm1

• 
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Existen variaciones locales en la intensidad de los rayos cósmicos primarios de 

origen solar entre el día y la noche (ver variación diurna, Apéndice D, figura D-1). Estas son muy 

pequeñas, ya que representan sólo un 0.3% de desviación respecto de la intensidad media diaria 

anual (1) . También existen variaciones en la intensidad de los rayos cósmicos primarios 

provenientes del sol entre una hora y otra (ver efecto Forbush, Apéndice D). Estas variaciones 

temporales en la intensidad de la radiación cósmica primaria afectan a la intensidad de la 

componente muónica de baja energía. Sin embargo, debido a la rigidez magnética su efecto es 

muy ligero en la intensidad que se detecta en la tierra y a latitudes cercanas a las de la Ciudad de 

México. Además, las pequeñas variaciones estadísticas que llegaran a presentarse en la intensidad 

de muones por estos efectos, se vuelven inapreciables al hacer medidas durante varias horas o 

incluso días. Para mostrar esto, hemos comparado las medidas que están siendo tomadas por The 

SLAC Cosmic Ray Detector (Ver Apéndice E, tabla 1-E) [27) . Por otro lado, correcciones 

debidas a variaciones en la intensidad de la radiación cósmica a escalas de tiempo mayores, 

principalmente aquellas originadas por el ciclo solar cada 11 años, han sido despreciadas, ya que 

el tiempo de ejecución del experimento ha sido tan solo de tres meses. Periodo en el que este 

último efecto no es tan evidente (Ver Apéndice D, figura D-2). 

Contribuciones por retrodispersión han sido despreciadas debido a que el umbral 

de energía de los muones detectados es del orden de GeV. Mientras que el efecto de 

retrodispersión es más notorio en electrones de baja energía. 

4.4.2. Distribución angular y sus parametrizaciones 

En la figura 39 se puede observar la dependencia de la intensidad integral con el 

ángulo zenital. Otros trabajos reportados en la literatura (33-38) muestran que dicha dependencia 

sigue la relación descrita por la ecuación (7). Los datos que se obtuvieron fueron ajustados 
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utilizando dicha función . Los parámetros libres fueron 10 y el exponente n. Sus valores se 

determinaron en base a la minimización de Xi cuadrada (Apéndice Il). Los valores obtenidos 

son: 10= 2.44 x lf/2 ±0.04 cm-2 s-1 sr-1
, n = 1.93 ±0.04, cuandoXf cambia a lo más en 1%. 
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Figura 39. Muestra la dependencia de la intensidad integral de muones con el jngulo zenital obtenida en este 
trabajo: latitud 19 N, longitud 99 oeste, latitud geomagnética 29 N, altitud 2400 m sobre el nivel del mar. La 
linea punteada representa el ajuste. 

Los puntos mayores a 70 grados no son ajustados satisfactoriamente. Trabajos 

recientes han mostrado que para fines de ajuste, es mejor separar los datos en dos grupos: 

menores y mayores a 70 grados; el valor del exponente n depende de qué conjunto de datos se 

ajusta. Esto se justifica ya que para ángulos grandes (mayores de 70 grados) la razón de cambio 

de la densidad atmosférica es menor que cuando la trayectoria es vertical. Por lo tanto, los piones 
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cuyo decaimiento da origen a los muones, pueden sobrevivir más tiempo antes de interaccionar 

con moléculas de la atmósfera y por lo tanto tienen más probabilidad de decaimiento. Esto origina 

un aumento en la intensidad de muones a estos ángulos y por ende el exponente n cambia. 

Además existe otro factor. Estudios recientes han mostrado una dependencia entre el exponente n 

y el umbral de energía (mínima energía con que llega un muon al detector). En la figura 40 

graficamos resultados de diferentes experimentos que han medido el parámetro n con diferentes 

energías umbrales. Autores como Hebbenker (39) muestran que n depende de la energía mínima 

con la que los muones son detectados, como se puede ver en la figura 40. Como el detector fue 

colocado a una altura de 45 metros aproximadamente, sin ningún obstáculo o absorbedor, y dado 

que experimentalmente se ha medido (40) que el flujo está dominado principalmente por muones 

cuyo momento es alrededor de 0.5 GeV, consideramos a ésta como nuestra energía umbral y 

graficamos el valor que obtuvimos. La línea sólida representa la predicción teórica de Bedewi et 

al. (41). Existe una discrepancia entre los valores graficados por Bedewi y resultados reportados 

en (33-38); el valor medido en nuestro caso coincide con estas últimas. Para verificar que 

nuestros flujos son congruentes con otros datos reportados en la literatura, y dado que la mayoría 

de los estudios realizados para muones han sido a nivel del mar, como una aproximación 

razonable los flujos medidos fueron escalados para compararlos con medidas realizadas a nivel 

del mar. 
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Figura 40. Muestra la dependencia del exponente n con el momento de la particula 

El método empleado para hacer dicho escalamiento consistió en compilar medidas 

de flujos verticales (0 - O) y obtener el comportamiento del flujo vertical con la altura. 

Afortunadamente, miembros del experimento CHICOS [42) han reportado datos del flujo vertical 

a diferentes alturas. A partir de estos resultados hemos podido determinar el factor de escala con 

un valor de 2.6, que nos permite comparar nuestra medida en la dirección vertical con los 

resultados a nivel del mar. En la figura 41 podemos observar cómo nuestra medida de la 

intensidad en la dirección vertical coincide con las que ellos reportan a alturas cercanas al de la 

Ciudad de México. 

Por lo tanto se tiene confianza en que el escalamiento funcionará. Para 

comprobarlo, graficamos nuestro flujo vertical escalado con las medidas hechas por Allkofer [40) 

y Karmarkar [30) (ver figura 42). Se observa que existe un buen acuerdo entre nuestro valor 

experimental y el reportado en [40). Por lo tanto, se escaló toda la distribución angular para 

poder compararla con otros experimentos. La figura 43 muestra los resultados reportados por 
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Crookes, Allen y Wilson, para la intensidad integral en función del ángulo. Como se puede 

observar, la distribución angular medida sigue la tendencia marcada por los datos reportados en la 

literatura. Por lo tanto se puede considerar que los valores obtenidos de la distribución angular 

son confiables. 
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Figura 41. Dependencia de la intensidad integral vertical de muones con la altitud. Se muestra el punto para la 
intensidad a 2400 metros sobre el nivel del mar correspondiente a este trabajo. 
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Figura 42. Dependencia de la intensidad integral vertical de muones con el momento de la partícula, 
comparación con los resultados de Karmakar et al. (30), y Allkofer et al. (37) 
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Figura 43. Dependencia angular zenital de la intensidad integral de muones, comparación respecto a trabajos 
realizados previamente por Krookes et al. (34(, Allen et al. (35), Wilson et al. (36) 
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Conclusiones generales 

En este trabajo se diseño y construyó un detector tipo telescopio con una aceptancia 

angular de 8 grados y precisión de 0.5 grados en su posicionamiento. Con este detector se midió 

la distribución angular del flujo integral de muones producidos en la atmósfera a la altura de la 

Ciudad de México. La distribución angular puede ser descrita mediante la ecuación 

!(()) = I(Oº)cos" (O), para ángulos entre O y 70°. Los valores de los parámetros ne 11 son 1.93 

± 0.04 y 2.44 x 10-2 ± 0.02 cm-2 s-1 sf1 respectivamente, que concuerdan con valores reportados 

en la literatura para energías umbrales muy bajas (-0.5 GeV). Los resultados reportados 

corresponden a medidas realizadas entre octubre y diciembre de 2003 en la Ciudad de México, a 

una latitud geográfica de 19º N, latitud geomagnética de 29º N, longitud 99° oeste y a 2400 m 

sobre el nivel del mar. Para hacer una validación más amplia de nuestros datos, se buscaron datos 

de la intensidad integral vertical a diferentes alturas y se encontró un factor de escalamiento con 

un valor de 2.6. Con este factor se escalaron todas las medidas para poder ser comparadas con 

valores medidos al nivel del mar. Tanto el flujo vertical como su distribución angular están en 

acuerdo con valores medidos por autores como Crookes, Allen, y Wilson. 
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Apéndice A 
Angulo Tiempo Tiempo Número de Cuentas I Flujo F 11. Flujo F con corrección por Flujo F a nivel del mar rr emperatura Humedad 
zenital ± 1 seg. (minutos) cuentas minuto 1 (cm-2 s·1sr"1) 1 contribución de protones 1 (cm·2 s·1 sr"1) promedio ºC promedio 
± 0.5° 1 (cm-2 s-1 sr",) 1 

1 Yo 

o 100000 1666.7 144 7 ltl 38 o. 868 2.52E-02 2.44E-02 ltJ 8.88E-04 l.07E-02 ltJ 3.42E- 04 23.5 59.0 

5 86000 1433.3 1230 ± 35 0.858 2. 4 9E-02 2 . 41E-02 ± 8 - 94E-04 l .05E-02 ± 3 .4 4E-04 23.0 55.5 

10 91500 1525.0 1299 ± 36 0.852 2.47E- 02 2.39E-02 ± 8.67E-04 l.05E- 02 ± 3. 33E-04 24.5 61. 5 

15 83000 1383.3 1150 ± 34 0.831 2.41E-02 2.33E-02 ± 8.50E-04 l.02E - 02 ± 3 . 27E- 04 28 .5 52.0 

20 84500 1408.3 1142 ± 34 o. 811 2 . 35E-02 2 . 27E-02 ± 8.14E-04 9 . 93E-03 ± 3.13E-04 28.5 56.5 

25 85600 1426.7 1073 ± 33 0.752 2.18E-02 2 .lOE-0 2 ± 8.30E- 04 9.19E-03 ± 3.19E-04 26 .5 57 .5 

30 17 3600 2893.3 1864 ± 43 0.644 l.87E-02 l . 79E-02 ± 7.04 E-04 7 . 82E-03 ± 2. 71E-04 26.0 57.5 

35 143500 239 1.7 1399 ± 37 0 . 585 l .70E-02 l.62E-02 ± 6 . 50E-04 7.07E-03 ± 2 . 50E-04 25.5 57.0 

40 163200 2720. o 1417 ± 38 0 . 521 l. 51E-02 l.43E-02 ± 5.25E-04 6.26E- 03 ± 2.02E- 04 26.5 54 . 5 

45 165400 2756.7 1251 ± 35 o. 454 l.32E-02 l.24E-02 ± 4.52E-04 5.41E- 03 ± l. 74E-04 27.5 56.0 

50 1 62000 2700.0 1006 ± 32 0.373 l.08E-02 l.OOE-02 ± 3 .14E-04 4.38E-03 ± l.21E- 04 28.5 55 . 0 

55 1 64500 27 41. 7 832 ± 29 0.304 8.81E-03 8 . 0lE-03 ± 2. 20E-04 3.50E- 03 ± 8.46E-05 21. o 61. 5 

60 151000 2516.7 626 ± 25 0 . 249 7.22E-0 3 6.42E-03 ± 8.30E-05 2.81E-03 ± 3.19E-05 21. 5 69.5 

65 323500 5391.7 1108 ± 33 0 . 206 5.97E-03 5.17E-03 ± 7 - 86E-05 2.26E-03 ± 3.02E-05 23 . 5 60.5 

70 454500 7575.0 1325 ± 36 o . 175 5.08E-03 4.28E-03 ± l.16E-04 l. 87E- 03 ± 4.47 E- 05 28.0 52.0 

75 460300 767 1.7 1005 ± 32 0.13 1 3.80E-03 3.00E-03 ± 2.83E-04 l. 31E-03 ± l. 09E-04 24.5 46 .0 

80 713400 11890.0 1224 ± 35 0.103 2.99E- 03 2 .19E-03 ± 3.31E-04 9.56E-04 ± 1. 27E-04 23.0 50.0 

85 1203400 2005 6 .7 2154 ± 46 0 . 107 3.12E-03 2 . 32E-03 ± 3.34E-04 l.OlE-03 ± 1. 28E-04 24.0 49.5 

90 2427500 40458.3 4032 ± 63 0.100 2.89E-03 2 . 09E-03 ± 3. 56E - 04 9.14E-04 ± 1 . 37E-04 25 . 0 49.5 

Tabla 6. Resultados obtenidos en el presente trabajo. La sexta columna muestra el flujo de muones sin correcciones. La séptima columna muestra el flujo después con la 
corrección por contribución de protones. La columna 8 muestra el flujo multiplicado por el factor de escalamiento para determinar el flujo a nivel del mar. Las ultimas 
dos columnas muestran los datos para las condiciones de temperatura y humedad a las que fueron hechas las medidas. La incertidumbre asociada al número de cuentas 
es igual su raiz cuadrada. 
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Apéndice B 

Una prueba para determinar qué tanto un conjunto de datos experimentales se aleja 

del valor esperado o predicho por algún tipo de distribución estadística, es la función Xi cuadrada. 

Xi cuadrada no es más que otro parámetro en la distribución de datos experimentales y se define 

como sigue: 

donde x, son los puntos experimentales, x1 es el punto predicho por la distribución estadística. La 

suma se hace sobre cada valor individual Xt Xi cuadrada está relacionada con la varianza de la 

siguienta manera: 

X 2 = (N-l)s
2 

x, 

Los parámetros lo y n elegidos son aquellos que minimizan el valor de Xi cuadrada. 
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Apéndice C 

Cuando se trata el problema de la propagación de los rayos cósmicos a través de 

campos magnéticos resulta conveniente caracterizar a las partículas por su rigidez magnética Bp 

puesto que partículas con la misma Bp seguirán trayectorias idénticas. 

El primero que estudió el problema del movimiento de partículas cargadas en un 

dipolo magnético fue el matemático y geofisico noruego C. Stürmer, quien estaba interesado en 

estudiar el fenómeno de las auroras boreales. Stormer creía que las auroras son causadas por 

partículas emitidas por el Sol a consecuencia de su actividad. Después de largos y tediosos 

cálculos numéricos, Stürmer llegó a las siguientes conclusiones de carácter general respecto al 

comportamiento de las partículas primarias: para cada punto en la Tierra y para partículas 

positivas de una rigidez dada existe un cono (cono de Stormer) de direcciones prohibidas, cuyo 

eje apunta hacia el este. De esta manera, si los rayos cósmicos primarios son partículas cargadas 

positivamente llegarán a la Tierra en menor número desde el este del firmamento que de las 

regiones del oeste, figura C-l(a). Si por el contrario las partículas tienen carga negativa el cono 

apuntará hacia el oeste y la situación es la opuesta, figura C-l(b). Esta asimetría llegó a 

conocerse como efecto este-oeste. 

.( 
(ll) 

Figura C-1.-Conos de Stormer. Se muestran las zonas prohidas para partlculas positivas (a), y partículas 
negativas (b ). 
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Apéndice D 

Efectos temporales en la intensidad de la radiación cósmica primaria proveniente 

del Sol. 

Por ser las más interesantes e ilustrativas, nos referiremos solamente a tres de las 

variaciones observadas en la radiación cósmica, a saber: 
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Figura D-1. Variación diurna de la intensidad de la radiación cósmica detectada en la superficie. La gráfica 
corresponde a la variación diurna promedio obtenida en México durante el ailo de 1988. 

a) La variación diurna 

En la figura D-1 se muestra la variación diurna promedio (durante el año 1988) en 

la intensidad de la radiación cósmica registrada por el monitor de neutrones instalado en Ciudad 

Universitaria, México, D.F. Puede apreciarse que la gráfica presenta un máximo y un mínimo de 
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intensidad durante las 24 horas; la escala vertical expresa la desviación porcentual de la 

intensidad con respecto a la media diaria anual. Se observa que el máximo ocurre alrededor de las 

15 horas en tiempo local y el mínimo aproximadamente 1 O horas antes. Cuando se efectúan las 

correcciones necesarias para tomar en cuenta los efectos del campo geomagnético sobre las 

partículas de la radiación cósmica, se observa que el máximo ocurre alrededor de las 18 horas 

tiempo local. Para cada estación de rayos cósmicos en la superficie terrestre se puede proceder 

exactamente de la misma manera, y se observará siempre que el máximo de intensidad se 

encuentra alrededor de las 18 horas en tiempo local. 

b) El efecto Forbush 

El efecto Forbush es una de la variación temporales de la radiación cósmica 

primaria proveniente del sol. En el lapso de unas cuantas horas la intensidad registrada en una 

estación particular puede verse reducida hasta en un 10%, y en algunos casos 20 o 30%; después 

de llegar a un mínimo la intensidad empieza a recuperarse lentamente, lo cual puede durar desde 

unos días hasta semanas. En contraste con la variación diurna, es un fenómeno en tiempo 

universal, esto significa que su presencia se siente en forma casi simultánea en todo el mundo, 

aun cuando en algunos casos, anisotropías espaciales en el viento solar puedan producir 

anisotropías temporales en la Tierra. 

Decrecimientos de éste tipo suelen ocumr en asociación con otros fenómenos, 

como las tormentas magnéticas, aún cuando no existe una correspondencia de uno a uno. Al 

principio se pensó que los decrecimientos Forbush estaban asociados a fenómenos puramente 

terrestres, como variaciones temporales del campo geomagnético; sin embargo, cuando fue 

posible hacer mediciones con satélites, fuera de la magnetósfera, se confirmó la presencia de 

estos decrecimientos más allá del ámbito terrestre. Con la ayuda de sondas espaciales se han 
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pedido observar decrecimientos Forbush hasta distancias de unas 30 UA del Sol, con tiempos de 

decaimiento igualmente rápidos pero con recuperaciones que pueden durar meses. 

Decrecimientos Forbush observados en la Tierra y en el satélite Pionero 1 O se muestran en la 

figura D-2. 

No existe aún una explicación universalmente aceptada para los decrecimientos 

Forbush: pueden estar asociados a la eyección de plasma coronal de grandes velocidades como 

consecuencia de una ráfaga solar, de la desaparición de un filamento, o de algún proceso aún 

desconocido en la evolución de los hoyos coronales de baja latitud. 
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Figura D-2. Decrecimiento del tipo Forbush detectado en la superficie terrestre y a bordo del Pionero 10. 
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e) La variación de 11 años 

El viento solar sopla sin cesar, pero las condiciones magnéticas que prevalecen en 

la heliósfera son distintas a medida que el ciclo solar avanza; según el nivel de actividad del Sol, 

las irregularidades presentes en el medio interplanetario aumentarán o disminuirán haciendo que 

el "clima heliosférico" a lo largo del ciclo solar de 11 años. En la figura D-3 se muestran los tres 

últimos ciclos solares representados por el número de manchas, junto con la intensidad de la 

radiación cósmica registrada en la Tierra. Claramente se aprecia cómo, al aumentar el número de 

manchas, la intensidad de la radiación decrece y viceversa; la reducción total en el nivel de la 

radiación es de alrededor de 20%, con algunas diferencias de ciclo a ciclo. Como es de suponerse, 

las partículas de más baja rigidez serán las que más dificilmente se internarán en el medio 

interplanetario y, por tanto, la variación secular, como también se le llama, será mayor en 

estaciones polares que en estaciones ecuatoriales . 
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Figura D-3. Intensidad de la radiación cósmica (linea continua) de 1953 a la fecha detectada en el monitor de 
cllmax, EUA, junto con el ciclo de manchas solares (linea punteada) para el mismo periodo. 
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El mecanismo que provoca esta variación secular resulta del distinto equilibrio que 

se establece entre la convección que genera el viento solar al desplazarse constantemente hacia 

afuera y la lenta pero segura difusión de las partículas hacia adentro, además de las 

irregularidades asimetrías causadas por la inversión del dipolo solar cada 11 años y la presencia 

de regiones turbulentas en la heliósfera exterior. 
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Apéndice E 

Medida del flujo vertical de muones por: The SLAC Cosmic Ray Detector. La gráfica 

muestra medidas tomadas durante un periodo de 6 meses con acumulación diaria. El 

mínimo observado puede ser debido a un mal funcionamiento del detector durante ese 

día. Como se puede observar las variaciones no exceden del 5%. 
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Figura E-1. Flujo vertical de muones, de 1 de junio a 31 de diciembre de 2003. Se puede notar que no 
hay una variación significativa en el flujo de muones. 
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