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Capítulo 1 

Introducción 

Los Rayos Cósmicos son partículas con energías de entre 109 y 1020 e\I que gol
pean a la Tierrrn a una rnl'.<Ín de 100 por m2 /H, para energías de 109 e V y de 1 por 
rn.2 /siglo para energías de 1020 c\I. 

La 111ayoría de lw·; pcrso1111s1 ni escuchar esto irnncdiata11ic11te uos preg1111ta1uos si 
acaso est.aH partículas so11 dai1i11as para la salud. En la 1íltima década se lm11 dcs
cuhierto indicios de nna posible influencia de los Rayos Cósmicos en la vida, por 
ejemplo, cnanclo se present nn explosiones solares, en In Tierra se alteran las comuni
caciones y hay una mayor incidencia de infartos cardiacos en personas con afecciones 
que usen marcapasos o mayores de G5 ni10s (1). También se ha descubierto qne los 
Rayos Cósrnic·os ptwclcn jugar un papel relevaute en In evolución del clima Terrestre 
(2) (3). 

No obstante, al considerar que uucstra crn.;i nula i11teraccicl11 con ellas ha estado 
presente durante toda la evoludón de nuestro planeta, podemos concluir que In vida 
tal como In c·onoce1nos ha sido posible con la presencia de los Rayos Cósmicos. 

Parn podc•r ent cndcr el co111portamiento de los Hayos Cósmicos se han desarrolla
do distintos aparatos y métodos de medición, los cuales utilizan la interacción de los 
rayos con ciertos tnat.criales, los aparatos aprovechan las consccuc11cias de esa intc
rnccié>n para nbl('llPr infonnación acerca de las partícu}rn; participantes. Una de esas 
consecuencias l'S la Lnz Cherenkov, de la cual se hablaní en el capítulo 2, y que es 
la interncci<Ín utilil'.ada por los det ect.or<'S de superficie que se que se analizan en este 
estudio. 

El pres<'lll<' trnlmjo constituye un l'St.ndío de lns efectos de la luz directa sobre 
los detectores de su¡H•rficie del Obscn·at.orio Pienc Augcr (OPA). El Observatorio 
Pierre Augcr es un prnyect o inl ernacional de gran mag11it ud, qne tiene corno objetivo 
el estudio de los rayos c<Ísrnirns n11ís c'11ergét.icos. E11 el capítulo 3 se hablnní 111{1.'l al 
respecto. 

Los objd i\'os de l'SI" <'st.ucliu son co1nprobnr In cxist.t•ncia de los cfcct.os mencio
nndos y post.Priornwnt e considerarlos para mejorar lni; nprnximndoncs que se tienen 
actualn1e11t.e de las seiwles registradas por los tubos fotomultiplicadores de Jos detec
tores, cuando uno de ellos f:dln. 
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G CAPÍTUDO l. INTRODUCCIÓN 

Admmís de c11111plir eou t.nlcs objeth·os, se obt.11viero11 otros dos rcs11lt.ndos incs
pcrndns, que scrviní.n parn caracterizar uiejor a los detectores de superficie y para 
vigilnr Sil fu11cionn111icnto. 

Se ut.iliznrou tres prognunas ele c61np11t.c> para la rcaliz.ncicln de los estudios, dos de 
los c11al!!s lt1111 siclo desarrollados por otros miembros de la colahornción intcrnncional 
del Obsm·\·nt.orio Pierre Auger. Uno de estos programo;; fue modificado cspccíficnmcn
t.c para obt.e11er los dat.os ucccsarios ci11ra11te la el11boracicí11 de est.c trabajo. 

Los a1uílisis necesarios, tanto teóricos con10 técnico:-;, son expuestos a lo largo de 
los c:apít.ulos que i11t.cgra11 esta t.csiH. 



Capítulo 2 

Rayos Cósmicos Ultraenergéticos 

2.1. Perspectiva Histórica 

El dcscuhrimic11to de los Hayos Ciísmicos vino como co11secue11cia de ohserva
cioues hechas por el físko hrit.1í11ico Charles \Vilson y otros 1111ís, a finales del siglo 
XIX. \Vilson observó que los electroscopios se descargaba11 sin razú11 aparente, lo que 
trató de explicar con la denominada ionización "espontánea" prove11ie11te, segün él, 
del aire que estaba e11 el i11terior del elect.roscopio, la cual consistía en la formación 
de la misma cantidad de carga positiva que de 11egat.iva. llut.herford mostró poste
rionnente que la radiactividad natural se comportaba de esta nwncra. No obstante 
esta no podía ser la eausa buscada ya que el efecto observado en la superficie, debería 
disminuir conforme el eleetroscopio se eneontrara a mayor altura. \Vilson 111ostró que 
a1ín en 1111 t1í11el, bajo la tierra, el efecto 110 111111wntalm 111ud10 mib que al nivel del 
sucio. Posteriormente \Vnlf desarrolló u11 detector nuís sc11sible, la clÍmara de ioniza
ció11, la cual uscí Víctor lless en HJ12 para medir la dis111i1111ció11 de la ionización o 
de In radiacicln que la cau:;aba, que ocurría a ciPtta altura. llcss descubrió que ésta 
aumentaba le11tame11te a una altura de 2000 m , y ele 111a11era drástica a 5350 111. Como 
la radiación proveniente de la Tierra s<jlo podía influir hasta los 2000 111, la fuente de 
la radiación a mayores alturas debía provc11ir del espado exterior. En 1913 y 1914, 
\Vcrncr Kohlhiirster, juut o con \\'alt her 13ot he co11ti11uaro11 co11 los experi111entos de 
Hess y llegaro11 a uwt altura de 9300 111, donde midieron que los efectos de ionización 
de In raclincic'n1 erau cincuenta veces 111ayon.•s qlll' <'ll Ja supPrfide terrestre, (fue él 
quie11 en 1930 Psi nblcció en Post.dam el prim<'r inst.it 111 o dedicado a la investigación 
de los íla~·os C<\smicos). Estos cst.uclios co11tin11aro11 l'on llobert Andrcw l\Hllikan y 
sus colaborndon•s de 192:1 a HJ2G. c¡11i<'ll<'s hidNon mediciones de la intensidad de 
la radiación tanto a grn11des alturas como por cldmjo cid agua, co11clnyendo que su 
origen era ef<'ct.Í\·amc•nlc ext.rat.crrcst.re. F1w :\lillikan quien 11111116 a esta radiación 
"rayos cóstnicos". Con lrn..; 111edicio11es heehas bajo ni agua, se observó que ]os rnyoH 
cós111icos recorrían grandes ca11ticladcs df" aire y agttH, siendo 1n11y penetrnutcs; por 

ello se ercycj en uu principio que se trataba de rnyos ga1nn1a (r) de nlt.a energía, un 
tipo de racliadón muy pc11ctra11t.e conocida en ese t.i<m1po; también podría tratarse 
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de rayos bel.a (/3). A !i11alcs dc los vci11lc l\Iillika11 y sus colahorndores estaban con
vencidos de que~ los rnyos c<'>stnicos 110 eran radinci611 enrp11scttlar (flujo de pnrtículas 
nt.óruicns y s11hat.ó111icas), dacio que aparcnt.mncute no existía una variación en su in
t.cnsidncl con la lat.it.11cl, debido a la infltwncia cid calllpo 111aµ;11Í•t.ico ele la Tierra sobre 
lns part.ícnlns. Si la radiación cósniica estaba c·o11st.it.t1ida por pnrtículns cargndas en
tonces ncrían caunli;mdn..s ele alguna mannrn hacia los polos a lo largo do las líneas de 
cnrnpo. Por nt.rn lado, si lox ílayos Cl>s1nicos Pran rndinci{111 p}ect.ronmgnética, ésta 110 

se vería nfoct ada por el ca111po 111ng11ét.ieo tPtTnst.rc•. En ca:-;n dP que la rnclinción fuera 
corpnscnlar a altas latitudes (regio11cs polares), su inlensiclacl S<'rÍa lllayor que e11 las 
regiones ceunlorinl<'s . No obstante, se hidern11 otros expcri11w11tos y observaciones 
que 11u1strarn11 que la racliacir~111 r<'1st11ka poclín ser atribuida a part.ícttlas cargadas 
cléctrica111e11te y nde111éÍs que ést.ns t·o11te11ín11 la t11is111n energía observada para los 
Hayos Cósmicos. Alg1111as de eH11s observaciones fucrou la.~ ele Skohellzyn con trnyec
lorias de elcct.rones prndueiclos por rayos ('Y), en Hl27 y el experimento de 13othe y 
Kohlh6rst.cr en 1()2D, quienes haciendo mediciones por c-oinciclcn<"in cut.re dos cont.n
dorcs Gciger M iiller, concluyeron que habían cletect arlo 1111a racliadcí11 corpuscular que 
explicaba los efectos de la hasta entonces conocida como HiH1cnstrahlung (radiación 
de muy 11lt.a energía). Además mostraron que sí existía un efecto latitudinal ya que 
las part.ículns de lllenor energía, no eran observadas en las zo11ns ecuatoriales. En 1930 
A. H. Compton, con la colnbornción de físicos ele 80 iust.ituciom•s, realizó mediciones 
usando instrulllentos calibrados con In radinció11 de uua cápsula patrón de radio, en 
69 estaciones alrededor del mundo; se pudo entonces comprobar el efecto laliludinal 
(ya antes observado por Clay en 1927), el cual eslnha relacionado directamente con 
In latitud geomagnét.ica m!Ís que con la µ;eognífica. Considern11do a la Tierra como un 
dipolo magnético, C. St.rolllcr estudió las trayectorias de part.ículns cargadas, estable
ciendo para carla punto de la Tierra, zornL' ( c11 forma de cono) de donde no podían 
provenir un µ;ran mÍlllero de trayectorias de rayos cósmicos con carga positiva (desde 
el cslc) y olms por las que el acceso eslaha prohibido para las de carga negativa 
(desde el oeste). Su estudio fue colllplcment.ado co11 los cálculos de l\fanucl Sando
val Vallart.a en !\léxico, O. Lemaitrc en 13élgicu y con el experimento hecho por Luis 
Álvarcz, alumno de Compt.on, en la azotea de un hot.el en In Ciudad de México. 

Los estudios para entc11der el comport.alllient.o de los rayos cósmicos, llevaron a la 
conclusión de que éstos producían olrus partículas que caían casi al mismo tiempo, a 
lodo el conjunto se le denominó "chubasco de Rayos Ccísmicos". Este descubrimiento 
fue hecho por Pierre Anger c11 1938, quie11 colocó detectores de partículas cu los Alpes 
y observó que los que estaban separados nna gran distancia, a menudo registraban la 
llegada de partículas al mismo liernpo, <'ntonces dedujo que se producía11 chuunscos de 
partículas secundarias debido al choque de partículas primarias de energíaR muy ali.ns 
con las molécula., ele la at.lllcísfera superior, tal es partículas primarias debían lenor 
energías riel orck-n ele 1015 .,v para producir estos chubascos at.mosféricos extendidos 
(EAS por su 11ombre c11 ingll•s: Extended Air Showers), una energía muchísimo mayor 
que cualquier otra observada en ese t.ieinpo. 



2.1. PEH8PECTI\!J\ fll8TÓHICJ\ 

Figura 2.1: Pierre /\11µ;er, qui<>11 d<·sculiriú los chulmscos extendidos 

Posteriormente, se llegó al clcsc11lirimic11t o de nuevas partículas, muchas de ellas pre
dichas Leóricame11t.l', como el posit.ró11 por Cnrl D. A11dcrso11 c11 Hl32, el muón por 
A11derson y Neddcmcycr e11 l!J37 y el pió11 por C. F. Powel e11 l!J4 7 (ide11tificada, al 
principio de manera crró11ca, co11 la partícula portadora de las fuerzas nucleares de 
la teoría que Yukawua elaboró en 1935) entre otras más. Así, pudieron identificarse 
nuevas partículas con los rayos cósmicos penetrantes observados al nivel del mar; los 
primeros cra11 111uones ¡t; los scgu11rlos electrones y los no ioniz1111tes, fotones. 

La verdadera naturaleza de la radiación incidente en la Tierra 110 fue realmente 
determinada sino hasta finales de los cuarenta cuando se llevaron a cabo experimentos 
con emulsiones fotogníficas a grandes alturas, que se pudo determinar que la radiación 
primaria co11sistía en protones, partículas a y 11 ücleos más pesados. 

En 1943 .Manuel Snndoval Vallarta realizó un programa de ciílculo ele las órbitas 
de los Rayos Cósmicos utilizando en integmrlor diferencial de Vanncvar Bush, que 
ero. la nuíqui11a de cómputo más avanzada en esa época. En ese mismo ai10, Sandoval 
Vallart.a supervisó un programo. de experimentos, en el que se realizó un programa 
consistente de cuatro trenes de contadores Geiger-.i\liiller dispuestos paro. registrar 
eventos a iingulus ccuit.alcs de Oº, 20rJ, 40° y GOº. Los contadores cstahau en la azotea 
del viejo Palado de .i\lipería, operaba automiíticamente y registraba con fotografías 
el 11t'11nero de eventos cada 32 minutos. Se tomo.ron lecturas corridas i11interrumpidns 
que durnha11 por lo menos 100 días, de julio de l!J43 a mayo de 194G. El o.rnllisis 
estadístico de los datos fue hecho por .Juan 13. de Oyarz1íbal y su i11terpretnció11 por 
Sandoval Vallarta. (.i\foclia11t.e un procedimiento semejante i11t.erpret.ó aiios más tarde 
los resultados de las primerns medidas de la rndincic'in cósmica hechas por Van Allen, 
con cohetes e11 J!J.19). 

El espectro de los rayos cósmicos con euergías ele 3x!01" hasta 10 1' eV fue det.er-
111i11nclo entre 1954 y ID5 7 con un experimento ele 0.9 m.2 en l!arvarcl /\gassiz. Las 
i11vcst.iµ;acio11cs en el caiupo de los rayos cósniicos, nde1niís de enfocarse lwein ~11 cont· 

TESIS CON 
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portamicmt.o y co111posición, se desarrollaban también en lo que respecta al estudio ele 
su orig·cn. Co11 este fiu He construyó un obscrvntorio Rcnsible para rayos con cucrgías 
cercnnns a los )() 17 eV utilizando detectores de centelleo, dirigido por r1 grupo ele 
Brnno Rossi en el Instituto Tecnológico ele Mnssachussetts y posterionnentc se esta
bleció en J 9GO un arreglo ele 19 detectores con un área ele 33 111 2 en Volea no Ranch, 
Nuevo l\léxico, irnpnlsaclo por David Linslcy. Con este arreglo, se pudo concluir que 
la rndiaci()11 f'clsmica era isotrópica y ta111bién se 1nidió en UJü2 el ehuhaHco 1ntís gran
de oln-icrvndo hnstn cmtonccs, cuyo rayo cóstnico originario tenía una cuergía ele nuÍH 
ele lll20 e V. ¡\ partir ele este c!escuhrimiento, los arreglos ele c!et.eecic\11 corno Ilaverah 
Pnrk (lnglat.<'rl'll), Narribri (Australia), Yakutsk (Rusia) y AGASA (.Japón) a11111enta
ro11 sus tfü'alas ele superficie• d" cl"tt>eción a valores mayores de 8 /ú11 2. Sólo AGASA 
(Ake110 Ginnt. Air-Shower Array) ele 100 /{111 2 est¡Í e11 operación en la actnalidnd. 

La nuliacirhl cós11J:ica de foudo, que consiste en 111icroo11da:.; de baja energía qnc 
per111en11 el Universo, fne descubierta en IDG5 por Arno Penzias y Robert \Vilson. 
La inlcrncción de los rayos cós111icos con esta radiación causa que la energía de éstos 
se degrade; "' fe11<)rneno fue sefialnclo por Keneth Greisen, Vaklem Kuz'min y Geor
gi Zatscpin. La interacción de las partículas con In radiación de fondo reduciría su 
energía de tal manera que ]a., pnrtíc11las que viajan grandes distancias intergalácticns 
110 podrían tener energía.' mayores que 5x10 10 eV. Esta predicción se conoce con el 
nombre ele Corte GZK. 

A partir ele este descubrimiento se empezaron a explorar nuevos métodos de detec
ción, tales corno la idea de Suga y Chudakov, quienes sugirieron la posibilidad de usar 
In atmósfera terrestre como nn gran centelleador. En 197G, en Vokano Ranch se esta
blecieron, junto con el arreglo de superficie, rudimentarios detectores de fluorescencia. 
Así dio inicio una nueva generación de experimentos con el grnpo ele investigación del 
detector Fly's Eye (Ojo ele mosca)de EUA, el cual observó un evento de alrededor de 
3x1020 eV. Eventos ele mn~· alta energía habían siclo reportndcrn anteriormente, pero 
éste era claramente el más energético. En 1994 los grupos experimentales de AGA
SA y Yakllt.:(k también reportaron eventos con energía de 2x1020 e V. Un detector de 
fhtorescencia de gran resolttción llamnclo Hiíles y cksarrollndo a partir del Fly's Eye 
se encuentrn 11ct.11nl111cnte "n opcrnción, en Utah EUA. La combinación entre detec
tores ele !111orescencia y detectores de superficie que se ernpleaní por primera vez en 
el Observatorio Pierre A11ger mejoraní 11otnblc111ente In cnpnciclad ele detección. 

¡\ s11 vez, se ha ido procl11ciondo unn enorme cantidad de trabajos teóricos que 
i11tentn11 explicar el origen de los Hayos Cósmicos Ult.raenergéticos, debido a la apa
rente 110 observnci611 del corte GZK (del c11nl se hablará nuís ndelnnte), y existe una 
grnn colnborncirín i11ternncio11111. (Para tocia esta sección se consnlt.aron ]ns referencias 
[·1](5][G]). 

2.2. El espectro de energía de los Rayos Cósmicos. 

El espectro ele energía ele los Hayos Cósmicos muestra cómo es el flujo (partículas/rn2 

sr s), presentado en forma integrnl(>E) o diferencial (=E), de éstos con respecto a 
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su energía. Se ext.icndc sobre muchos órdenes de mngnitud (por lo menos de 10º a 
10211 eV), sigue la forma de una ley de potencias típica (con exponcnte 2.7 para flujo 
diferencial y 1 para flujo integral), excepto porque se pueden distinguir tres partes 
significativns tal como se muestra en la figura : 

a) Ln región aplanada debajo de los 10 GcV, donde el exponente, también llmnado 
índice espcct.ral, cnmhia <le un valor cercano a cero para llegar a 2. 7. 

b) La "rodilla" cut.re 10 15 y 10 16 eV, donde el llamado índice espectral cnmbia de 2.7 
a 3. 

e) El "tobillo" alrededor de los 1010 eV, donde el índice espectral es de nuevo 2.7 
(7][8]. 

.·.• 

t. ·10.:. 
~-1-0~•~1-0·1~•-10•,-,-10•,-,-10·1~•-10.._1~-0·1-•-,o•,-.-10•,-,-10',_1~-o~•-·-1o>o...__t~o>-, 

~neri&a (oV} 

Figura 2.2: Espectro de eiwrgía dl' los Hnyos cósmicos 

2.2.1. La región aplanada debajo de los 10 GeV. 

Los rayos cósmicos cnrncterísticos de esta región han siclo medidos con los prime
ros del.ect.ores que se usnron en globos meteorológicos ~· su origen cstlÍ relncio1111rlo con 

" TESIS CO~T 
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el llamado modelo cstiíndar del origen de los rayos cósmicos, del que se hablaní en la 
sección 2.3. 

En esta región la energía y la forma del espectro, varían con la fase del ciclo solar, 
así que el flujo de partículas de baja energía decrece durante periodos de actividad 
solar alta y est!Í en un nuíximo durante fases de baja actividad solar( como se observa 
en In figura 2.3) [7]. 

Un mecanismo por el cual se propagan los Rayos Cósmicos en esta región tiene que 
ver con que s11 densidad de energía es compnrnbln (aunque mayor) con In presión del 
medio interestelar difuso así como con In densidad de energía en el campo magnético 
galáctico. El medio interestelar turbulento y parcialmente ionizado produce un cam
po magnético, el cual u su vez esparce las partículas cargada.' de alta energía, esta 
dispersión sin colisione.' contribuye al proceso de difusión de los rayos cósmicos [9]. 
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d 
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~ o 1 1 
~ 400 

/~\ 
1:50 15:: 

cu 
~ 8 

e g.. a 
1, / r\ 

I" 
¡a "' ~ C3 350 !\,,, 7:5 i :::1 
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Ruyus CÚ&micos (ncULronl.-s} I\lan<:hRJ'I Ml•re•.....,..,..... (Actividnd 100lnr b!'Ja) 

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

2.2.2. La región de la rodilla y más allá. 

La región de la rodilla estií entre 1015 y 1016 e V y nuís allií de ésta, se consideran 
energía.~ de entre lOIG y 1017 cV. 

El modelo m1ís popular ¡mm describir a los Rayos Cósmicos de In región de la 
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rodilla dice que provienen ele remnn<mleH ele snpernova pero hay evidencia de que los 
Rayos Cósmicos con energías Hllperiores provengan ele fucutes fuera de la galaxia. 

Existen algunas ideas acerca de cómo In expansión ele un SNR (remauente ele 
supernovn) podría producir rayos cósmicoH con energía 1111ís nlhi de la rodilla. Éstas 
tienen que ver con la configuracióu del campo nlagnét.ico, por ejemplo, el hecho de 
que el ñngulo enl re la velocidad el<> cxpnnHión de un choque de supernm·a aproxima
dament.c eHférieo y el eampo promedio en <'l lSM (medio interestelar) varía de parnlclo 
a perpendicular alrerl!'dor rl<' In exploHiÓn, producirá una razón de nceleracii\n muy 
nlta y así alcanzar una Eum.r Hupcrior a los 1016 cV. 

No obstantr, H!Í!o la obtl'nción de datos por medio de detect.oreH de Rayos Cósmicos 
puede contribuir al nlC'jor entendimiento de eHta región [9). 

2.2.3. Región del "tobillo" 

Corresponde a RayoH Cósmicos con energías de ;::::: 1018 e V o mñs. En esta región, 
el rndio de giro de las partículas (el mecanismo en el que se habla de esta variable 
se explica en las secciones siguientes), es comparable con las escalas galñcticas (lkpc 
para un protón de 3 x 1018 eV por ejemplo), es por esto que se considera como la 
región de transición entre los rayos cósmicoH gnlñcticos y los extrngalácticos. 
Se ha sugerido que los choques asociados con la acreción durante la formación de 
grandes estructuras como c1í111ulos de galaxias podrían acelerar protones a energías 
de hasta 5 x 1019 e V. 

Las observaciones que se han hecho recientemente muestran que los rayos cósmicos 
llegan a la Tierra isot.rópicamente, es decir, en cantidades iguales, independientemente 
de su dirección de llegada, lo que sugiere que no hay fuentes puntuales, esto y su 
falta de correlación con el disco galñctico, también es un indicio de que su origen es 
extmgal11ct.ico [10]. 

2.3. Mecanismos de propagación de los Rayos Cósmi
cos. 

En el modelo estñndar se establece que la potencia requerida de las fuentes de los 
rayos ¡)ara mñntener la densidad de energía que observamos es Q ~ PE/Te donde PE 

es la densidad de energía y Te es el tiempo que le toma a la partícula escapar de la 
galaxia. Aden11\s, la relación entre el espectro de la fuente y el espectro diferencial 
observado depende de In propagación de los myos cósmicos en la galaxia, la ecuación 
biísica de la propagación es: 

(2.1) 

donde q1 es el término correspondiente a la fuente, 11¡ es la densiclad de los Rayos 
C6smicos, con lo que i1; es la diferencial de esta variable respecto del tiempo, 1/Tr. es 
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la rn7.Óll de pérdida desde la regiú11 de propagadó11, l/r; es la 1'117.Ún de pérdida por 
colisio1ws de partículas con el ga:-;, 1/r., es la razón rlc pérdida por dccai111ic11to y BJ-i 
es In rnzc)n ele fracciona111ic11to para que 1111 utíclco produzca 1111 frag1ncnto i. Por HU 

parte, l/r; = nuca, con n11 la de11sidad e11 el !Si\!, e la vclociclacl del rayo cósmico y 
a la sección transversal de colisión. 

Usa11clo esta cc11ació11 y considcra11clo ciertos valores medidos en el laboratorio 
para In.<.; variables, se c:oncluyc que para 111'1eleos scc111u.larios est.nblcs, d ticn1po en 
el que la partícula deja la gahcda r,. ch•crccc con la energía, y, co1110 ya se había 
111e11cio11ado, por la.8 obscrvado11cs que se han hecho, He~ sabe que las direcciones de 
llegada de los Rayos Cósmicos son altamente isotrcípicas. Se p11ecle concluir por tanto 
q11u In propnp;aci(>11 ele los Rayos C6srnicos es un proceso difusivo y q11e las partículas 
co11 e11erp;ía., ali.as escapan del sistema, es decir, del disco de la galaxia, y se ext.ienden 
hast.a el halo galáctico. 

Figura 2.4: Remanentes de supernova expandiéndose en el JSl\1 

Considerando que la mayoría de los Hayos Cásmicos son protones, que la fracción 
de protones originales es nlta, ,\' c¡nc los protones son estnb!Ps, la ccnación (2.1) queda 

·1 TESIS CON . 
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así: 

(E) - n,,(E) (i !=.) 
q,, J - Tc(E) + T¡ (2.2) 

Esta ecuación implica uua relneión entre el espectro de Ja fuente y el oliservado, 
ya que si Tr! > T¡, CH decir, cua11do las partículas int.crnct.tían nuis cou el 1ncdio antes 
de salir de la galmda, tcnc111os que r¡,.(E) "" u,.(JC:)/r;(E), donde el espectro observado 
tiene el n1ismo índice que el espectro ele la fuente. Con esto pndenms decir que cuando 
se trnt.c de partícula:; poco c11crgéticas que iutcracttían nuis con el 1ncdio y fiunhnent.e 
salen del HÍ8t cum, nsí como cuando se trate? do partículas 1n11y energéticas que salcu 
pronto, el espectro de alta energía de la fuente parn nrnbiL' es el 111isn10. 

La potcucia requerida <le l<L~ fuentes <le estas partículas, es comparable con la 
inyccció11 de energía cinética <le los SNll de ~ 1042 erg/s (9]. 

2.4. Mecanismos de aceleración y transporte de los 
Rayos Cósmicos. 

La aceleración de Fermi (modelo conocido como "Bottom-Up"), es un mecanismo 
para transferir energía cinética macroscópica del movimiento a gran escala de plasma 
a partículas individuales cargadas. Se requieren dos cosas para que éste funcione: el 
movimiento difcreucial en el plasma (caracterizado por la velocidad Y= u 1 - u 2 ) y 
el acoplamiento de partículas de alta energía individuales al plasma, de tal manera 
que la longitud de difusión resultante es mucho menor que la distancia típica de las 
colisiones (ca111inn libre medio) eon "1 gns. El acoplamiento a través de los campos 
magnéticos tnrbulcntos mencionados eu la parte referente a la primera región del 
espectro es suficiente. 

Una partícula con energía E 1 que entra a tlllfl región adyacente (la que llamaremos 
región 2), In cual est1í 1110\'iéndosc con una velocidad \? distinta a la de la partícula, 
se propagan\ en esa región hasta qne su \'ector promedio de velocidad sea igual a \f. 
Si In partícula entra de nuevo en su región original (región !), tendní una energía 
diferente: E2 = E 1 + L:!.E con L:!.E = J(0 1,02 )(\l/c)E1, en genernJ, 6.E puede ser 
positi\'a o negati\'a, y la 11111gnit.11d y c•I signo d<'i coeficiente f depende de los ángulos 
01 y 02 qne describen la orientaciiín de la partícnln cuando entra y snle de la región 
2. Simplificando este wsult.ndo. se olJt.iene qne (6.E) o:: EE; con € o:: (\//c) 2 para el 
mecanismo de Fcnni ele S<'gnndo orden (int erncdoncs cnn nulws rle plasma) y E: = 
(•1/3) x (V /e) para la aecl"rnei<'1n de F<'rllli de pri111er orden (interacciones con frentes 
plnuos de 011d1L' de d1oqne). Aqní v/c se rdierc n In \'elocidnd relativa del finjo del 
p]ns111a, llo n los rayos cós111icos. 

ConsidcrP111os nna part.ícnla de pntclrn c¡nc es inyectada en In región ele aceleración 
con energía Eo, entonces, después ele 11 t rnnsicioncs de la rcgirln l a la 2 y de rcgrcso 1 

ln pnrt ículn t icnc, <'11 pro111cdio, 111111 energía E,, = ( 1 +e)" x E0 • Por lo tanto el 11(11ncro 

'----------------------~-------------------e------··--· 
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ele c11c11c11t.ros 11cce:·mrios parn alcn 11;.i;nr la energía E <!H: 

n = 2.1n( E) 
e: Ea 

{2.3) 

Si Pese es In probabilidad por tr1111sición de que la partícula escape de la región de 
aceleración, entonces el n(tmero de partícula.~ con energía > E es: 

N(> E)= N f: (1 - P.. )"' = N (l - Pe.oc)" 
- O m=n u1c O Pese 

(2.4) 

con n dncla por Ja ecuación (2.3), tendríamos: 

N(?:. E) oc E-~· {2.5) 

donde 

(2.6) 

A 1111 tiempo T después de Ja inyección, la energía máxima de una partícula es: 

(2.7) 

donde U¡ es la velocidad fuera de la región de aceleración, Zc es la carga de la partícula 
y B es el campo magnético involucrado. Notemos que el factor de carga nuclear en la 
tÍ!tima expresión implica que para un acelerador cósmico ciado, las partículas con la 
masa más grande podrían alcanzar la energía total más alta. 

Otra característica de la propagación de los Rnyos Cósmicos en la gala.xia es la 
radiación -y producida cuando los Rayos C6smicos colisionan con el gas interestelar, 
en alguno ele los siguientes procesos: 

a) p + H _, tr0 + X seguido por tr0 __, 2-y y irº neutro 

b) e+ H ->e+ -y+ X (radiacicín de frenado) 

c) e+ 12.7 _,¡+X (Dispersión Compton inversa). 

Un remanente de supernova que cede una fracción significativa de su energía a los 
Hayos Cósmicos es una fuente potencial de fotones de alta energía. Para que ocurra 
uun 11celernci6n significativa, debería haber necesariamente suficiente gas para. retar
dar la expa11si6n del SNR. Esto pro\•cc el mal.erial justo con el cual los rayos c6smicos 
acelera.dos pueden interactuar para producir piones neutros y de aquí fotones. Los 
electrones ncelcrndos radinnín fotones con energía nuís baja por radiación sincrotrón 
y los rayos 1· por rndiació11 de frenado (brcmsst.rnhhmg). La radiación sincrotrón ha 
sido 111e11cio11ada frcc11c11tcmc11t.c en In teoría como forma de ncclcrncicín de electrones 
Cll SNR [D]. 
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2.5. El corte GZK 

En la región de las energías más altas, oc11rre que 111 prod11cción de fotopioncs por 
protones y la fotodcsiutegrnción de los n1íclcos, hacen opaco ni Universo n los royos 
cóstnicos que csttín nproxi111achuncnte :.;obre 5 x 10 10 cV. Los rayos cós1nieos e1ncr
gc11 con energía reducida de la iul.cracióu con los fotones. Est.e proceso de pl-rdicla de 
energía ocurre ::;olanwntc 1nic11trns la partícula i11teract{11t cuu los ca111pos de radiación 
de fondo tales co1110 1nicroondaH (infrarnjo y radio). Esta característka, esperada para 
la distribución ele fu cut.es ele rayos dis111icos, es eonocicla como "cort.e GZK" (ya q11c 
fue predicho por GaisPll, Zatscpi11 y K11z'111i11 eu 19ü5, casi Íl1111C'diatrn11eutc después 
del desc11brimic11t.o ele la radiación ele fondo por Penzias y Vvilson). 

No obstante, los 111ccnnis111os de aceleración sugeridos para rayos cc)stnicos cxtra
gahícticos, tienen su energía uuLxitna típica1nc11tc e11 la 111is111a rcgicln de energía en 
la cual se espera el corte GZK. Por tanto, el espectro podría ser complicado en est.n 
región y los eventos muy cuergét.icos son i111port.ant.es pam su estudio, quizás pueda 
revelarse una fuente muy cercana, que cont.rilrnyc ni espectro, que contenga cortes 
intrínsecos con mecanismos similares a los del corte GZK. 

En 1993, en el experimento Fly's Eye, del cual se hablará cu la sección 2.7, se 
detectó un evento de 3.2 ± O.!J x 1020 e V y desde entonces se han detectado otros 
nuís. 

Los modelos que se bn.~an en mecanismos de acelcrnción, consideran a posibles 
sitios de aceleración en objetos !L~t.rofísicos conocidos, que pueden alcanzar energías 
de ZeV (1021 ), conocidos como Zevatrones. 

Aharouiau y Croniu, en 1994, hicieron uua discusión acerca de la evolución del 
espectro de los Rayos Cósmicos extragalácticos a través del fondo de microondas, mo
tivados por los eventos altamente energéticos; concluyeron que, no importa qué tan 
alta es la energía inicial, una partícula observada con 3x 1020 e V, debe haberse ori
ginado a una distancia dentro de 50 l'vlpc de la Tierra, donde no existen fuentes 
identificada.~. 

También se ha sugerido la posibilidad de que la producción de partículas de nlta 
energía podría ser una manifestación de la gran unificación, cuando partículas proce
dentes de la aniquilación del 13ig-13ang escapan ele defectos topológicos existentes. La 
radiación estaría a la esmla de In.~ Teorías de Gran Unificación (GUT's) (de ~ 102·1 

a ~ 1025 eV). Claramente, energías mayores de 1020 cV de los eventos observados, 
no es problema para Pst.e modelo, a1111q1w la razón de aniquilaciones es incierta. Un 
problema potencial es la radiaci(m producida a energías uu\s bajas por CIL~eadus de 
fotones en la radiaciém de fondo difusa. Si la razón de aniquilación fuera congruente 
con la intcnsidnd de PSt.os ra.vos c<'>s111icos 1 c11t.011ces habría una violación de líniitcs ya 
establecidos de producción de rnyos ~f difusos debajo del mugo de 109 eV. 

El problema de cucout.rar un mecanismo de aceleración para explicar el origen de 
lor Hayos Cósmieos de ult.ra alta energía puede evitarse si s" supone que éstos son 
producidos por el clccaimient.o de 1111a part.íc:ula reliquia sn¡wrlll!h~iva proveniente del 
universo t.ernprnno, eouoc:ida coino part.íc11la X~· cuya <>nergía es del orden de 102:1 cV 
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hasta JO~r. cV. De nquí se p1ulicc que los Hayos Cósmicos iucluyen corno part.ículas 
printarias a ueut.rinos o rayos ga1n111a, ya que sou Jos cnna1cs d<? dccai111ic11to princi
paleH de las partícula~<.i :-1upcn11asivw; y co1-rc:-;pondcrín sc'>lo a c!Htns y 110 a protoues o 
nt'icleos pPsndos. Est.o corresponde u modelos con Físicn más allá del modelo cst1índar, 
que involucm el estudio de monopolos magnéticos y cuerdas cut.re ot.ros. ( Tales mode
los, que 110 ncccRit.an un nwcn11is1110 ele ncclcrnción son conocidos corno "Top-Down") 
[!J]. 

Hnstn ahorn, 11i11gu110 de los modelos sugeridos describe perfectamente lns carne
t.erísticas de los rayos cósmicos en esta rcgió11 del espectro. 

2.6. Chubascos atrn.osféricos 

Un chubasco atmosférico es u11a cascada ele partículas generadas a partir de la 
interacción de un solo rayo cósmico primario ele alta energía, (núcleo, fotón, protón 
o neut.rino, cutre otras), con los 1itomos ele la parte superior de In atmósfera. En este 
proceso de int.craccic)n, el rayo cósmico primario, pierde parte de su energía inicial en 
la producción de partículas :;ecundarias las cunlcs a su vez pueden interactuar con 
la atmósfera y producir nuevos chubascos; esto sucede conforme se llega al límite de 
producción de cada partícula. L11.~ que llegan a la superficie terrestre, son en su ma
yoría electrones, fotones y muones. 

, 1 
Electromagnetlca 

1 

PARTICTJLA 
PRIMAllJA 
INCIDENTE 

Hadró'nlca 

Figura 2.5: Chubasco atmosférico. 
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Un chuuaso incluciclo por un rayo cósmico, t.ietm tres COlllJH>llc11t.es: clcctromagwítica, 
m11ó11ica y hnclróuica. El chubas('() consiste <'11 un mídco <le hadroucs de alta energía, 
c¡nc co11ti11unmente alillll'llta la parte electromagn6t.icn del dmhafü:o, primerameute 
con fotones del decaimicnt.o de pim1cs neutros y partículas eta. Cada fotcín de alta 
energía gcuera uu chubasco clcctro111agu<!tico, los elcct.rorws y po:;itro1ws rcsultan
t.cs son las pnrtíe11las cargadas llliÍ:-i ahuuclant.cs m1 la!-i cascadas. N11cleo11cs de a.Ita 
energía y pioues cnrgadus desde In int<•raeción del 1nídc>o i11ddc11tc se co11cc11tran en 
u11 rayo paralelo al ejP df'l cbulmsC'o ,\' gP1u·ra11 illl<?rat'ciunl's post.Priores a lo lar~o de 
la trayectoria del chubasco. Pionps y kao11c·:-; cargados, con energía twís hnja, decaen 
pam nutrir la <"01npn11cntc 11111ónica y elec:tro111ag11í:tica del d111bnsco. Los electrones y 
nmoucs con bajn energía se cxpa111h~11 sobre 1111 1írea urny graudc que cou una dcusidad 
que, en prolllcdio, decrece con la distancia al lllkleo del cl111bafü·o pero at'in se detecta 
a cientos o llliles de llletros, dependiendo ele la energía inicial En del chubasco. En 
general, chubasco:.; con c11ergías nuí:-; alta:-; producen 11uís partículas de todos los tipos 
que los de mlÍs baja energía, pero la relncic\11 cutre el t.alllai10 del chubasco y la energía 
prilllaria, t.a111bi6n depende de la identidad de la partícula inicial. El chubasco viaja a 
través de la atmósfera en forllla de un disco relativamente delgado, aproxilllndnmente 
a la velocidad de la luz y la direceicín de la partícula primaria se mantiene para las 
secundarias mientrns que el radio del disco crece lentalllentc comparado con la dis
tancia que cubre en la atmósfera [ll]. 

2.6.1. Modelo de juguete 

Hay un modelo muy simple que describe las principales características de los chu
bascos atmosféricos, propuesto por Heitler en 1944, In manera en como es descrito en 
este texto, corresponde a chubascos puramente elcctromagn6ticos pero puede aplicarse 
también a chubascos de hadroncs. Considerando el proceso de ramificación mostrado 
en In figura figura 2.6, cada línea representa una partícula o un paquete de energía, en 
cada vértice, la energía de una línea se divide en dos y la ramificación ocurre dcspu6s 
de un camino libre medio, .X, cualquiera que sea el proceso de división. Cada partícula 
progenitora experimenta un proceso ele rompimiento generando dos partículas hijas, 
cnda una con In mitad de energía de la progenitora. Dcspu6~ de n = X/ .X ramificacio
nes, el mímero de líneas o segmentos es: 1V(X) = 2XI\ donde X PS la profuudidad n lo 
largo del eje del chubasco y,\ es la tasa de clongacicín. A una profundidad X, la energía 
por partícula es: E(X) = En/N(X). el proceso de subdivisicín continuará hasta que 
se alcance una c1wrgía crítica E(X) = E,.. que es la energía n la cual la part.ículn no 
puede sc?guir decayendo eu nuevas partículas hijaK Después de alcanznr esta eucrgín 
crítica, !ns partículas scílo perderán energía. Est.c límite se moclificaní dependiendo 
del modelo específico. E11 este caso, el lllÍmero 1111bdmo de partículas del ch11ba.~co es 
:N(X,,.,u) = En/ Ec y la profu11didacl n11íxima sení: Xrnnr = ,\ln(En/ Er)/ln(2). 
Los res11lt.11dos de estas e<"uac.:iones se oliservnu para chubascos elcctromap;nét.icos de 
alta e1wrp;í11 .I" t.amhic;u, aproximadnlllent.e. para chuli:L""ºS haclrónicos, donde se en-
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c11c11tru. que N,.. 0 ,, oc Eo y X,,.,,,, oc ln(Eo) (11]. 

Figura 2.G: Esquema de ramificaciones. 

2.7. Detectores de Rayos Cósmicos 

Los detectores de Rayos Cósmicos han ido evolucionando con el desarrollo de la 
tecnología y de la Física Nuclear. 

En los inicios el principal instrumento de medición era el electroscopio, que con
sistía en una botella de vidrio en cuyo interior había dos hojas ele oro unidas por uno 
de sus extremos a una varilla concl11ctom; la punta de ésta salía de la botella y estaba 
en contacto con el exterior; cuando un objeto cargado tocaba la varilla, la carga se 
distribuía hasta llegar a las hojas de oro, que se repelían por tener la misma carga. 

Posterionnent.e se derarrolló la cfünara ele ionización de \Vulf que constituyó una 
mejora ele! clectruscopio y con la c11al se p11clo establecer que el aire q11e nos rodea 
est.á ioni;mdo. Después se desarrulló el contador Geiger; que registra el paso de las 
partículas a tra\'és de él, y la c<Íluara de niebla i11ventnda por \Vilson, q11e mostraba 
11ítida.11wntc las t.rayeet.oria._'-' ele las partículas ionizadas, así co1110 la cámara de bur
b11jas. Poco clesp11és se desarrolló el contador Geiger-IVliillcr, con el cual p11dieron 
hacerse arreglos <'xperimentalcs, conocidos como "telescopio contador" formados por 
dos hileras paralelas de contadores; cuando dos de ellos registraban el paso de una 
partícula podía detcn11i1111rse su direcció11 o trayectoria, mediante el uso de circuitos 
clect.r6nicos de coi11cide11das. 

El contador Gcigcr-J.Vliiller consiste en 1111a cámara e11 la que se encuentra u11 
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gns cut.re dos electrodos a nito voltaje, In rndiación ni pasar a través de las parceles 
de la cárnara i11t.cruccio11n cou los iíto1nos del ga...:; io11iJ1;éÍ11dolos. Los ioucs y clcctroucs 
por estar cargados, son atraídos y colcctnclos por los clcctroclos, gcueranclo 11nn seiial 
eléctrica; los gases 11sndos son puros o mezcla.~ de Argón, l\fot.nno, Etilcno, lsob11tnno, 
F:rcon y otros [12]. 

Erncst ll11t.hcrforcl 11só 11n mnterinl llnmaclo ccntcllcador, en s11 caso, una panta
lla cent.elleadora ele s11lfnro ele zinc para eontar part.íc11las n en s11 famoso experimento 
de clisperni6n (13]. En estos detectores, la rndiacicín 1wnct.rn y se prod11ce l11z, gene
rahnent.e visible, In convernión ele energía depo~itnda por la rncliación, a l11z visible, 
se debe a 11n fenómeno de excitación-clesexcitación de 11na red cristalina o de una 
molécula. En el primer caso, se trata de materiales cristalinos inorgánicos, y en el 
segundo de moléculns orgánicns (12]. 

Como la sefial obtenida de los centelleadorcs es m11y tenue, se usa, en conjunto, 
un fotomultiplicador. Los fotomultiplicadorcs son muy sensibles y convierten la luz 
en una corriente eléctricn medible. 

fcnoc(lodo 

Base preamplHlcadora 

Fig11rn 2. 7: Material centclleador con tubo fot.011111ltiplicnclor. 

En In figura 2.7 se puede observar un fotomultiplicador; éste consiste en nn cátodo 
hecho de mal.erial fotosensible seguido por un sistema colector de electrones, una sec
ción de multiplicacic\n de electrones {o "cuerda de dínodos") y por IÍltimo 11n 1ínodo 
del cual se t.omn la seilnl final. Todns estas componentes son p11cst11s conmnmente 
en un tubo de vidrio ni vacío, de manera q11c el fot.om11ltiplieaclor Pnl.t•ro S<' ve como 
un tnho, de ahí el nombre de t.uho fot.0111ult.iplicaclnr {P!VIT por sus siµ;lns en inglés: 
Photo l\lnlt.iplicr Tube).Durante In opernci<Ín ele este inst.rnm"nto, se aplica 1111 nito 
\·oltnjc ni cát orlo, In espc<'ic de "escalera ele potencial" formada pnr los dí nodos :» el 

TESIS CON 
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•Í11oclo cst1í a lo largo de la estrnctura total. Cuando un fotón incidente ¡.o;olpea snlire 
el fotoclÍtodo, se elllite un elcctr6n por efecto fotoeléctrico ,es decir, la mwrgía del 
fotón ////(con h In constante de Planck y ,, la frccuencin cid fotón), se transforma en 
la energía cinética del ckctr611 [14]. Debido al voltaje aplicado, <'I electrón es dirigido 
y acelerado ha~tn el prilncr dínodo, doudc se c1nit.c11 y aceleran uuís clcct.roncs; se 
crea. cnt.011ccs una ca:.;cada de c]cct.roncs, la cual ~e colecta eu e1 ánodo para dar una 
corriente, que post<'rion11e11te se amplifica ,V a11nliza [13] 

Otro tipo de detcC'I Ol'PS, llalllados de estado sólido, se hasa11 rm el dep6sito ele 
energía de la racliaci<Jn en 1111 scn1ico11ductor, gcncrahncnt.c de Gcn11anio o Silicio; est.a 
energía ioniza la red cristalina prod11eicndo conrlucción ten1porah11c111.c en el sc1nicon

ductor debido a que éste t ie11e u11a brecha (gap), cutre la.~ bandas de vnle11cia y ele 
co11ducció11, pe<¡ueüa. E11 este detector se tie11e u11a resolucic\11 lllllY alta de energía. 
En el proceso de ionizndón, la radiación requiere 10 veces 1ncnos energía para generar 
pares electrón-hoyo qun la requerida c11 un gas. Dada In gran dc11sidnd del material 
scmiconduct.or, tie11cn u11 poder ele frc11ado superior al de u11 cnntelleador y muy supe
rior al de un gas. Los det.l!ctorcs son eo111pactos pero cspeciahncnte los de Gcnnauio 
requieren ser enfriadrn.; a tc1npcrat11ras criogénica.o.;, lo que es 1111 inco11vcnicnlc en nl
g1111os casos. Para dctel'CÍÓ11 de partícula,.; cargadas se usa principalmente Silicio a 
temperatura ambie11t.e [12]. 

En las tíltimns décadas se ha11 desarrollado nuevos detectores, algunos de los cuales 
también se complementan, como los utilizados en el experimento "Fly's Eye" u "ojo 
de moscn"(ver figura 2.8). En HJ82, empezaron a tomarse los primeros datos en Utah 

Figura 2.8: Esquellla c!P u11 d111lias!'<> sohr<" un dctc·1·tor usado e11 el experimento Fly's 
Eye. 

(EU), ut.ili;mnrlo la fh1on•sc·c>11c·ia C'on 11110 ele! <'stos detectores. La técnica se basa en el 



2.7. DBTECTOHES DE HAYOS CÓSMICOS 23 

hecho de que 111111 partícula ionizada puede excitar n1oléculns ele JV2 en la at111<ísfcra; 
tales moléculas exeitaclas puecl"u e11t.011c"s emitir foto1ws fluorescentes típicnment.e e11 
Jos pri111e1os 10 a 50 nanosegundos después ele In excitación. La mayoría de la luz 
es emitida entre 300 y 400 mn, una longitud ele onda para la cual la atmósfera es 
transparente, con unn longitud de nte111111ción de nproximadanwutc 15 l\m para un 
rayo de luz vert.irnl. 
El rletect.or de Ut ah t.Puín 880 t.nhos fot.0111ult.iplieadorc·s en G7 <'Sfl<'jos dt• 1.5 metros 
de cliiínwt.ro. Cada PillT ap1111t11 <'11 una distinta y ú11iea clirel"dt'111 .\" snlit.iende su 
propia cohertnra angular c!PI cielo. La luz f111orcsccnt.e, c111it.idn isot rópicamcnt.e desde 
un chubasco at.mosférico se det.<•cta por los PMT's, cu~·o ángulo sólido inlcrsect.a la 
t.rnyect.oria cid chubasco. El tÍ<'mpn r!'lat.ivo ele llegarla de esta luz. m;í como In luz 
total integrada, son registrndns por cndn tubo [15]. La gran vcut.aja de esta técnica es 
que trnzn el desarrollo lougitudinnl de un chubasco cuando cruza la atnuísfera, nu\s 
que registrar sólo su t.rayeet.oriu [!J]. 

Otros detectores utili7.nn In radiación Chcrcnkov generada en los chubascos. 
La radiación Cherenkov ocurre cuando una partícula cargada, en un medio mate

rial se mueve 1111ís nípido que la velocidad de la luz en ese mismo medio. Esta velocidad 
está dada por: 

{3c = v = c/n (2.8) 

donde n = e/ c.,,,.¡¡0 es el índice de refracción y e es la velocidad de la luz en el vacío. 
Por lo tanto, una partícula, emitiendo radiación Cherenkov debe tener una veleidad: 

'U¡mrtfcula > c/n = Cmcdio (2.!J) 

En tales casos, se crea una onda de choque, exactamente como un aeroplano que 
va nuís rápido que el sonido crea una onda de choque sónica, como se muestra en la 
figura 2.!J. El frente de onda coherente tiene forma cónica y se emite en el ángulo: 

COSO = __ 1_ = .....:._ = Cmcdio 
e /3n(w) vn v 

(2.10) 

con respecto a In trayectoria de la partícula, aquí se not.a que el iíngulo depende de la 
velocidad de la partícula y de la frecuencia de la radiación emitida (w). Para el agua 
este 1\ngulo es de ,¡5° y 11= 1.33. 

Esto ocurre cuando la partícula viaja en un medio infinito, sin embargo, una 
situncióu 1111ís renlista, es cuando la partícula cmza un material de espesor finito. 
Para una partícula de carga Zc en movimiento rectilíneo 1111iforme en 1111 material con 
espesor L, la energía radiada por unidad de frecuencia por >Íngulo sólido es: 

d
2 
E = z2 nh 71 /32scn2 J w l., scni;:( O) 1

2 

dwdn e 2tr/3c i;:(O) 
(2.11) 

donde n es la constante de cstmct.urn fina y 

wL 
i;:(O) = 

211
,.(1 - {JncosO) (2.12) 



2•1 CAPÍTULO 2. RAYOS CÓSl\JJCOS ULTHAENEHGitTJCOS 

esto ocurre en dos ditncnsioncH, cu el cmm de tres, aparecería una funciln1 Dc8Hcl en 
lugar del t.énuino (sen e)/e. 

Para L grande comparada con la longitud de onda de la radiación emitida, el 
término (sen e)/e se aproxima a la funcicín t5(1 - {3ncos0) el cunl reqnierc que la ra
diación sea emitida en el iíngnlo Cherenkov (ecuacicín 2.10), la condición de frontera 
(2.D) se sigue de que f3 debe Her mayor que 1 /11 para qne Oc sea físicamente medible. 
Cua11do L decrece, la rndiacicl11 sale en un rauµ;o de lÍngulos siu1étrica11H!11l.c centra
dos en O, .. El nt'nnero de partículas scrií proporcional a la energía y la longit.nd de 
laH trar.n:-; que rceorra11 l·:-;t.as en los tanques, así, la 111:.l Chcrcnkov, scní propordonnl 
a ]a energía cln cada partícula. (Para observar la longilttcl de la.s trayectorias de las 
partículas en los clet.ectoreH del ÜbHervat.orio Pierre Anger, ccmsult.nr [8]). 

La comlición de frontera para la emiHión de rndiación Cherenkov y la dependencia 
del 1íngulo de emisión sobre la velocidad de la partícula, s011 propiedades aprovecha
das en los contadores o clctcctorcs de esta emisión. En la mayoría de los detectores 
Chercnkov, la radiación es detectada por fot.omultiplicadores, los cuales convierten 
los fotones en un pulso de corriente eléctrica [13][1GJ. 

Partícula 
cargada 

'velocidad=v 

Fotones Cherenkov 

Figurn 2.D: Cono de luz Cherenkov. 

Ejemplos de arreglos de superficie donde se utilizaron detectores de rndiación 
Chcronkov son los de Havcrnh Park, Ynkutsk y Sydncy. El arreglo de Hnverah Park 
usó tanques de agua en lugar de pl,\sticos ccntellcadorcs para detectar partículas que 
llegan a la superficie terrestre (tal como lo hace ahora el Observatorio Pierre Auger). 
La ventaja ele estos tauqncs es que Ja co111pn11c11tc elcctrmnagnética de los chubnscos 
es totalmente absorbida y al generarse la lnz Chcrenkov es registrada por los tubos 
fot.ountlt.ipliC'aclores. Los pulsos de salirla HO!l proporcionales en amplitud a la pérdida 
ele energía ele la porción del chubasco que pmm a través del dctcct.nr. Se dctcctalmn 

r---==-=~---·· 
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pues, el míclco del chubasco, a pnrtir del contl'D ele los pulsos y de In amplitud de 
los mismos; el ángulo cenital del chubasco a partir de un muílisis de las diferencias 
de tiempo cut.re distintos detectores (asumiendo que el frente del chubasco es pinna), 
y la función de distribución lateral (p(r)) 11 pnrtir de convcrt.ir las amplitudes de los 
pulsos en nt'nuero equivalente de partículas. 

El arreglo de Hnverah Park ncumuló datos desde l!Jü2 hnsta que fue cerrado en 
l!J87. 
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Capítulo 3 

El Observatorio Pierre Auger 

3.1. El Proyecto Pierre Auger 

/ 
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Figura 3.1: Mapa del sitio en el Hemisferio Sur. 

El proyecto Pierre Auger fue propuesto en 1992 por Jim Cronin de la Universidad 
de Chicago en Estados Unidos, Alan Watson de la Universidad de Lccds en Reino 
Unido y Murnt Boratnv de las Universidades de París VI y VII, Francia; con el obje
tivo de contar con un gran arreglo de detectores en la Tierra que permitiera conocer 
el origen y naturnleza de los rayos cósmicos con energías de alrededor de 1020 eV. 

27 
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El Ohscrvntorio completo estaní. constituido por dos sitios de mcdici611, uno en 
cada hemisferio del planeta. En el heinisforio Norte, se construiní en Utah, Estados 
Unidos y en e) hmnisícrio Sur, estaní tnnninado en el a1io 2005 1 en la provincia <le 
Mendoza, Argentina. Del funcionamiento preliminar de los detectores ele este último 
arreglo, se obtuvieron la."i 1nc..-dicioncs 11tili~ndas c11 el mutlisis discutido cm CHtn tesis. 

Cndn sitio consistiní en un tí.rea de 3000 k1n2 con una apertura de aproxin1ada
mcntc 7360 Jon 2 sr. Actunhncntc, los l~fuer~os f,'Stán concentrados en el sitio sur. 
En Malargiie se tienen doR snbsisll'1111L" nn arreglo de superficie ele nproximadmnentc 
HiOO detectores de luz Chcrenkov y un detector ele flnorescencia con 3 o 4 ojos. Pri
tncro se puso en funcionninicnto uri. arreglo de ingcricrín preli1ninar, con 32 tnuqucs, 
donde se obsc_•rvcJ el fu11ciona.1uic11to do éstos y se ohtuvicrou las primeras 1ncdicioncs. 
Actualmente se cncucutrnn en operación nuís de 100 de los detectores de superficie y 
<los de los detectores <le íh1orc:wcncia (cuyo funeionruuicnto se 1ncnciouó en In sección 
2.7). 

Se trata pues de un detector híbrido, que permite ver tanto el desarrollo del chu
basco con el detector de Uuorescencia (c111u1do 110 hay sol ni luz de luua), como las 
caractcrístic1L' ele las partículas que llegan al sucio, con el detector de superficie [17]. 

3.2. Detector de superficie del Observatorio Pierre 
Auger 

Como ya se había mencionado, en el Observatorio Pierre Auger se usan dos ti
pos de det~'Ctores, de fluorescencia y ele luz Cherenkov {arreglo de superficie). Las 
partículns que llegan a los detectores de luz Cherenkov, son principalmente fotones, 
que interaccionan en reacciones Compton y creación de pares; electrones, que inte
raccionan con radiaeión Cherenkov, ionización y radiación de frenado; y muoncs, que 
interucciormn con Rndinción Cherenkov e ionización [8]. 

La unidad básica de detección en el arreglo de superficie del Observatorio Pierre 
Auger es un tanque cilíndrico de agua pura con capacidad de 12000 litros, tiene 1.2 m 
de profundidad y un diámetro de 3.ü m, lo que da una sección transversal de 10 m 2 • 

Están separados 1.5 km uno de otro. Los tubos fotomultiplicadorcs que proporcionan 
In señal que se necesita, tienen un diámetro de ~20 cm y están colocados en el techo 
del tanque, dentro de unas cajas que los protegen de la luz, y separados 120 ° entre 
sí [18]. 

Los requerimientos esenciales de estos detectores son: 

a) Una m1ixim11 atenuación ele In longitud de la luz Chercnkov. 

b) Ser totalmente opaco~ a In luz externa. 
,·,.·-A 

e) Tener unn fonna ·efectiva' de mfUltencr el agua almaccriadá ·de tal manera que· 
In actividad biológica· esté inhibida ( y asegurar así la estabilidad del tariquc: 
durante su funcionamiento). ''· 
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d) Tener un recubrimiento interno que ofrezca ser una superficie rcflexiva-difusÍ\·a 
eficiente para la luz en un rango de 300 a 400 11111 de longitud de onda. 

La estructura del tanque. Como estos tanques deben soportar 1!15 condiciones 
climáticas del desierto, y la exposición constante 11 la luz, estiín hechos de polietileno 
de alta densidad, son resistentes a la corrosión y gruesos (de 12 a 15 mm de espesor). 
Por el requerimiento de opacidad, tienen un11 capa interna negra, con un pigmento 
que contiene 0.5 % de carbón. La capa externa tiene nn pigmento amarillo con dioxido 
de tit.nnio, esto hace que los tanques estén acorde con el paisaje de la P11mpa Ama
rilla donde eslfín ubicados. La capa negra es dos veces nuís gruesa que la amarilla. 
Las capas tienen también impurezas que absorben rayos UV incrcmentiíndose así la 
resistencia a la degradación por estos rayos. Por sn parte, la tapa del tanque es rígida 
y soporta a las personas que trabajan en ellos u.~í como a los piínelcs solares que pro
veen la energía para el sistema de conmnicación y la antcrm GPS (Glolml Positioning 
Systcm). 

Los tanques so disciiaron para una vida de 20 fllios. 

Recubrimiento interno. Se utilizó una bolsa sellada (lo que permite que el 
tanque sea biológicamente inerte), que contiene al agua y cuyas paredes interiores 
constituyen el recubrimiento reflexivo-difusivo necesario. En la parte superior de la 
bolsa, correspondiente a la tapa del tanque, se tienen tres ventan!lS, donde se co
locarán los tres tubos fotomultiplicadorcs. El material del que está hecha se llama 
Tyvck, que t.iene una alta reflcctividad. 

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

La figura 3.2 muestra un tanque con sus componentes. 

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

En los detectores de superficie, se utiliza una unidad de medida propuesta para el 
Observatorio Pierre Augcr por Kutter y otros en HJ97, llamada l\foón Vertical Equi
valente, (VEM, por sus sigla.• en inglés), el cual está definido como el promedio de 
la seiial producida por un muón, que cruza verticalmente el detector a lo largo de su 
cje. 

Un VEi\.I es el promedio de la seiial producida por 111110ncs verticales que cruzan 
el tanque porque en esa posición, los PMT's sr. comportan uniformemente y el valor 
ele la seiial es el menor en este intervalo de iíngulo cenital (como se verií en la sección 
de aniílisis de eventos). Pucst.o que los muoncs se encuentran en cualquier parte pro
harcm ser muy con\•enientcs para la calibración, ya que conforman un flujo continuo 
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Fi~ura :1.2: Tanqu<'s usados con10 clPt <'«I nrc·s d<' luz Ch<>r<'nkov <'ll Pi arre~lo de super
fki<' ckl ()hsPJ'\'ill orio Pil'rr1• A11~c·r 

de partícula:-; sc•c1t11clarias. 

Cuando se calibran los tanques en esta unidad, se utilizan los muones <le los rayos 
cósmicos ele fondo y se obtiene la seírnl correspondiente a 1 VEl\l. Se usa un telescopio 
de muoncs (similar al "telescopio contador"), consistente en un par de centelleadores 
sobro y debajo ele! tanque, para medir los muones verticales por coincidencia. 

La mayoría de los muones cruzan el tanque y permanecen relativistas a través de 
él. Una fracción <lC' nH101ies, ar¡Hellos cuyo momento es menor a 300 l\foV /c, pueden 
detenerse y decaer cleutro del tanque [17]. 

Este método de calibrncióu usa el hecho ele que la llistrilmción de carga de even
tos sobre 11u P:\IT, que se toman en un intervalo de medición cualquiera, presenta 
ll!l pico, cuyo valor eorrcsponclcni a 1 VE:\1. Este pico ya file obtenido y observado 
aut.e:; con un t.a11cpw dP prueba .. v 1•11 PS1.a calihracicí11, :;e identifica para la:; Hcünlcs 
del tanque 11 ""librar. Por ejcn1plo, si el pico se presenta en 2.7 x 107 c. en ese caso 
IVE:\I = 2.7 x 107 [17]. 
Este rnlor de VE:\I. es un panín1ct ro caract.críst.ico el" c11da d<•lü:lor, .v depende de 
~11s co111po11e11tes. geonietría, cu11st.rucdú11, y t.n111bi(•11 el~ s11s S:.:.UJHI" ·in·"•· le opernci<Ín. 
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El VEi\I proporcio11a u11a 1111rnera pníct.icn dn 11or111ali:wr las scimles ele det:ect.ores 
clisLiut.os, y ele expresar la seünl total producida en cndn cst.11cicí11 por un chulmsco e11 
térmi11os ele una partícula ele referencia equivalente [18]. 

3.2.2. Fuentes de Incertidumbre 

Las mediciones obtenidas co11 Jos detectores ele superficie t.ie11en varias fuentes ele 
incertidumhre agrupadas e11 dos tipos principales. 

l El primero corresponde a la incertidumbre debida ni desarrollo del chubasco; esto 
es, cuergín primaria, Ja primera i11teracció11, que no puede ser medida, 1íngulo 
ceuital, distancia del 111ícleo del chubasco ni tanque y el "efecto de distribución 
lat.crnl" (c¡ue se refiere a que en el núcleo la densidad es mayor que a distancias 
muy pequeiias de éste; es decir, cambia muy rápidamente), lus cuales son lla
madas "fluctuaciones ele muestreo". 

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

a) Fotoestadística.- Cuando las partículas entran a los tanques y emiten luz 
Cherenkov, la expansión de la seüal en Jos tres fototubos estará dada por 
fluctuaciones de Piosson en el n(nnero de fotoelectrones que llegan a los 
PMT's. 

b) Calibración, estabilidad del detector y ruido electrónico, las cuales son sis
temáticas. 

c) Efecto Azimutal.- Si el tanque no se comporta como un difusor perfecto, el 
número de fotones Cherenkov que llegan a cada PiVIT varianí dependiendo 
del ángulo de incidencia de las partículas, cuya luz al reflejarse podría 
ir justamente en la dirección del ángulo al que est1í colocado alguno de 
los Pl\IT's, lo que hace que la sciml total dependa en gran medida del 
PMT privilegiado. Contrilmyen a cst e efecto principalmrmt.e los fotones 
que llegan directamente sobre los Pl\!T sin rellcjarne en las paredes del 
t.anqne ya que 110 piPrdt•n energía en los 1111íltiplcs recorridos hacia el PMT, 
dcspn1\s de varias rdlexio111>s.(Ver figura ~.:!) 

Los P~I'r's do los tnnqtws, co1no ya so había J1H!lldo11ado. esUi11 separados cutre 
sí 120º, correspondieudo los 0° al P.'.\JT2. los 120" ni Pl\!TI y los -120" al Pl\IT3. Por 
lo t.ant.o, la dirección privilegiada para el Pl\!Tl scní alrededor ele los -150º, para el 
PI\'lT2 alrededor de los !JO " .\' para el P.'.\ITa nlrcdcdor de los -30", como so observa 
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""la fiµ;11ra :1 .. 1 [l!J]. 
La 11l1icnit'>11 dl' los 11!\·IT's en la tapa ele los t.a1t<11tes, obedl~ce n 111ot.ivo:..; prácticos. 

En pri11ll'r luµ;ar~ PI JH111PI :-miar e:.;Uí orientado hacia el Norte, que es por donde sale? 
d :·mi eu d IH•tnisfPrio s11r

1 
111ient rrn; cpu• la batería rn;t.:í oriPnt.ndn hacia el Sur. Los 

Pl\IT's PS1.lÍ11 11i>i«aclos 11 120 c111 <kl eje d<'I t.a11q1w, "" d se11t ido de lns 111n11ecillns 
del rdoj, ~· d<'srk <'I p111wl solar. SI' icl<'11I ifi«a11 ¡·01110 1.2.:1. Es dPcir. <'i 'fil" está n In 
derecha del pa11d <'S PI 1. d qll<' 1·st.IÍ op111•st o <'S d 2 y <'i qtH' PSI IÍ a la izqt1ÍCJnln es el 

111í11wro :3. 

Fig11ra :1.:l: lldil'Xi1'm dr• la l11z <'11 1•1 i111<·rior ele los ta11q11es. 

Panel solar 

Baterl'a 

Figura 3..J: Posición ele los P/\IT's c11 In t.npa cid tanque. 

TESIS CON 
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Capítulo 4 

Análisis de eventos 

Uuo de los objetivos de este trabajo, es el estudio de los efectos de la luz directa, 
(es decir, de la luz que llega en la dirección de los Plv!T's), en los detectores de su
perficie del Observatorio Pierre Auger. 

El otro objetivo es reconstruir el valor de la señal para un PMT que no esté fun
cionaudo, 11 partir de la aproximación obtenida para el comportamiento de los eveutos 
eu cada uno de ellos. 

El a111ílisis se hizo primero en un solo tanque, en el que los tres PMT's funcio
uaron correct.n.mcnt.e. Las aproximaciones propuestas para las seiiales de los PMT's, 
que se !L~lllnieron como defectuosos, fueron muy buenas, los resultados difirieron de 
los originales menos de un 5 %. Estos resultados se comprobaron en otro tanque que 
tiene la misma marca de PMT's, en el que las aproximaciones difirieron en alrededor 
de uu 10 %, lo que quiere decir que el amílisis hecho en un solo tanque, para aquellos 
que tengan la rnisum marca de PMT, es universal. 

Posteriormeute se hizo el mismo análisis para otro tanque cuyos Pl'v!T's son de 
otra marca, comprob1í11dose que el método de aproximación propuesto también fun
ciona para otro tipo de tanques, ya que la señal aproximada difería en alrededor de 
1111 7% de la origiual. 

Se encontraron otros dos resultados originales como consecuencia del análisis rea
lizado: 

1. El primero es que el método desarrollado l>llra observar los efectos de la luz directa 
en los detectores, puede servir también para comprobar si las componentes 
electrónicas de los t.nnques est1ín conectadas correctamente. 

:!. El segundo es la nbt.eución de un parámetro nuevo, la pw111/ic11dc característica del 
corupnrtarnienlo de In sei1nl eu cada tanque. El cual coustituyc uua herramienta 
para viµ;ilar el f1111cio1111111im1t.o correcto de un tanque dado. 

1 

.,"J i 
'· 
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De lo a11t.erior se hnlilnní. e11 el prese11t.c capítulo. 

4.1. Selección de tanques 

Los tanques usados para PI n1uí.lisis ele (~\'entos pertc11ece11 al arrcµJo de iu~ellÍPrín 
(EA). Para esc·o~er ewíl de~ <'llos analizar, se to1n6 en cuenta el f1111cio11n111iP11t.o cll' lns 
t.n•s l'~lT's e11trc• <'l 2tl d<· a¡',11st11 d<' 2002 .\' <'l lf1 d<' abril d1• :200:1. ·"" <¡11<' 1•11 1•sas 

fechas había la 1nayor en11t iclad d<· ta11qtt<'S f1111cintrnndo 120]. 

l º11n \'PZ d1•ciclid11 ,.¡ JH•rÍ'.11!11 d'· t it•111¡H1 n c·o11sid.-r;ir. d1• nc·w·nlo co11 la 11liinu:ic')11 
<~11 1•! ;1rn·glo f'X)H'ri11w11tal. !->(' ''li.!-!,i1•n111 li1s lallcpu•:-; t'irs11la. S11sn11a. Ta111ara :"" Flavin, 
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cuyas cnrncl.críst.ieas y funcionamiento durante el periodo de tiempo escogido son: 

Nombre No. de tanque !\larca de PMT F\111ci011a111ic11t.o 
Pl\l'l'l PMT2 Pl\IT3 

Úrsula :lG Hamamatsu 01< 01< 01< 
Susana ,¡,¡ ETL 01< 01< 01< 
'fn1nara 4G Hammuatsu 01< 01< 01< 
Flm·ia G3 ETL O!( 01( 01( 

Úrsnla y Susana se encuentran en In zona miís densa del arreglo, donde algunos 
tanques so c:olocnron a In mitad do la distancia normal, lo que significa que tienen 
mtís oportunidad de registrar eventos en los que participe un gran n(unero de tanques. 
l\lientras que Tamara y Fla\'ia se encuentran en el borde. (Ver Figura 4.1) 

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

4.2. Selección de eventos. 

Se considera como "cvcnto"a un chubasco extendido que es registrado por un 
gran número de tanques (4 o más). Cuando varios tanques registran una señal casi si
multáneamente (con diferencias del orden de nanosegundos), y ademií.s no estiín muy 
apartados de otros que también registran señal, entonces se tiene un evento. 

Se consideraron varios criterios para elegir eventos y para obtener los datos impo
niendo las restricciones ncccsrias, se utilizaron dos programas de cómputo desarrolla
dos por miembros de la colaboración del Observatorio Pierre Augcr. 

4.2.1. Programas de cómputo. 

El programa mlÍs importante en la realización de este trabajo, fue FAST (Fortran 
Analysis Software Too!), que es mm herramienta para accesar a los datos del Obser
vatorio Pierre Auger desde código _FORTRAN. 

El funcionamiento ele FAST, en términos generales es como sigue: 

Un programa de C++ !f'p eventos d" detectores de superficie o de fluorescencia 
(SD o FD) en su fornJHto original (I\OOT), este programa transfiere los datos a un 
conj1111to ele hloq1ws con1111ws (c-on1111on hlocks) de FORTRAN. Después de que son 
cargados, el proµ;rnma de C++ llama a una rutina de usuario de FOHTRAN, en la 
c1111l se puedo pon"r 1111 c<iclig;o de a111ílisis propio. Cuando ha terminado la rutina de 
FOHTRAl\, el progra111H de C++ vuelve a tomar el cont.rol y considera a un nuevo 
C!\'P.111.o: así s11cc~sivn111e11t.c•. 
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La cst.rnc:tum de programa principal e11 FAST para detcet.orcs de superficie es: 

PllOGllAMA PlllNCJPAL RUTINAS DE USUAlllO 

l11itializc FFllEAD 

llene! st.n11dnrd cnrrls 

lnitializc 1113001< 

Load ncxt event 

wri lo histograms 
E11d 

Fnst.UCard.F 

FastUlnit.F 

F1L~t US D EvtProc. F 

FnstUEnd.F 

La subrutina que so modificó parn manipular los cintos fue FastUSDEvtProc.F 
y los panímctros del chubasco, que se pueden usar u obtener y que se manejaron 
para la realización del arnílisis de eventos fueron: Nombre y Níuncro del tanque, cose
nos directores (u y v), valor del ajuste do la x 2 para In reconstrucción del chubasco, 
ní11ncro do estaciones que presentaron seüal en el evento , seünl de cada Pl\-IT, scilal 
tot.al del evento (promedio ele la:< seüalcs ele los PMT's), nlimcro de evento, coorde
nadns del núcleo del chulmsco, 1í11gulo mdnmtal (,P en radianes) y ángulo cenital (O 
en raclianes)[21]. (Ver la subrutina completa en el Apéndice). 

Los criterios que se estnblccieron 1mra sclcccionnr los mejores eventos son: 

1.Que la suma de los cuadrados de los cosenos directores tiene que ser menor o 
igual a 1 ( 112 + v2 $ 1), de lo contrario se llegaría a u11a contradicción. 

2.Que pnrticipcn 4 o 1111\s estaciones, ya que entonces se garantiza que se cst.1í mi
die11do un chubasco de altn energía y no sólo seünles aisladas. 

3. Que la distancia del tanque ni u1íclco del chubasco sea $ 10 km. Este crite
rio 110 se estableció en el programa si110 que una vez obtenidas las coordenadns del 
m'icleo y del chubasco, así como el mímcro del evento correspondiente, se conservaron 
los qne c111nplía11 esta co11dici6n. El qnc esta distancia sea menor o igual qne diez 
kilón1ctros t.ntnhién garantiza que la:-; seiialcs correspondan n 1111 ulis1no evento y no a 
scíialcs dispnradas de~ tuanern aislada en el arreglo, que no estén rclncionadns con éste. 

4.Qnc el njnste de la x~ sea$ 1000 para el primero y$ (2 x No. de cstacioncs)-3 
para. el segundo. I~ste criterio se estableció de 1111111cni empírica ya qnc la estadística 
precisa ann no es bien conocida en d EA y todavía. se est.1\n haciendo los estudios 



4.3. RESULTADOS 37 

relacionados con ella. 

Cabe destacar que trunbién se hizo un ajuste para que las estaciones Carmcn
Miranda que son un tanque doble (debido a que están separados solamente 10 m 
entre sí), fueran consideradas como una sola yn que para Jos efectos del estudio reali
zado, su cercanía no nos proporciona diferencia respecto a.1 ángulo de incidencia y a 
Ja magnitud del chubasco. 

Para comprobar que lns condiciones impuestns fw1cionnn bien, se utilizó el pro
grama Event Display (ED), que muestra de un modo gráfico los eventos registrados 
así como las reconstrucciones de los chubascos cuando éstas son posibles. Y para 
elaborar las gráficas se utili7.6 el programa Origiu 6.1. 

4.3. 

lrh·• ~ .. .,_,_,.._r 

~. 
>· 
e: ' .... ... 
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Ji ' 

~---
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L....--... ···4·--· ·---·~-------·-···' ,,.. ... - - .... .... ·- ·- ·-
Df:itancla al nucleo dol chuba:ico · 

dX ·21lr.• 
dJ•. "·""' 
"'. 17.lllU 

Tlt<:ta •.<;B.O ;,aJ_J.i: 
l'ái --7J.0J:.().ld.<t: 

R • 10.I *J.Ohn 

:rttOt»J • • us· :t o.t11 vr.Jr 
f:· 6.411-AV::.i":'I: 

Figura 4.2: Recon~trucción hecha por ED. 

Resultados 

En primer lugar se obtuvieron los datos de los tanques Úrsu!a, Susana, Turnara 
y Flavin. Úrsula registró 1202 eventos vó.lidos, Susana 656, Tnmarn 348 (aun consi
derando a los de más de 10 km) y Flavia 838. Por lo tanto el tanque a analizar fue 
Úrsula; como tiene las misma~ características que Tnmara, este último se usó para 
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comprobar las aproximaciones de las señales obtenidas con Úrsula, aunque no tiene 
un gran número de eventos. Susana se descartó por tener un poco más de la mitad 
del número de eventos que Úrsula, ya que se pretendía hacer el mismo tipo de análisis 
para comprobar la eficacia del método propuesto en un tanque con distintos PMT's. 
Para ello se usó pU!..'8 a Flavia. 

4.4. Aproximación de las señales 

Los datos de cada PMT de Úrsula se graficaron como función del ángulo azimutal, 
en esta gráfica se pudo observar que el múximo de la señal de cada PMT se presenta 
en -150 grados de ángulo azimutal para el PMTl, 90 para el PMT2 y -30 para el 
PMT3, es decir, existe el efecto azimutal.Ver figura 4.3. 

Seilal de cada PMT de úrsula entre la media de los tres 
por evento 

1.22 
1.20 
1.18 
1.16 
1.14 
1.12 

~ 1.10 
i1i 1.08 
e:. 1.06 
~ 1.04 
E 1.02 

>
ii5 1.00 

0.98 
0.96 
0.94 
0.92 
0.90 
0.88 

-•-PMT1 
-e--PMT2 
....... PMT3 

0.88 -1--....... --,.--..---.---,.--..--....,...--,,..--.,........,...~-..--....... -..-............ 
-200 -150 -100 -50 o 50 

Ángulo azimutal 
100 . ·· 150 200 

Figura 4.3: Gráfica en la que se observa el efect~
0

AzÍmutal 

Posteriormente se obtu~o una aprOximación de la señal para e~ PMT, ajus~do 
una función.seno, dcl.#i~lo azimutal de _la forma: 

A sen(?T(x - k)/180) + b (4.1) 
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Lcis ajustes de <'ada PMT son: 

PMT A111plit11.d (A) Fase (k) b 

1 0.[](iG ± O.O:l 120 1.007 ± 0.02 
2 0.071i ± ll.03 o o.us:3 ± 0.02 
3 0.070 ± 0.03 -120 1.005 ± 0.02 

El valor de b corresponden flnctuaciones deliicln:-;, ent.rn otras cosas al ruido eléctri
co y n In,; ocurrida., dura11t.e la calibraeiiín. En la figura 4..J se muestra la gráfica parn 
el Pi\IT3. 

1.22 
1.20 
1.18 
1.16 
1.14 
1.12 
1.10 

~ 1.08 
w 1.06 c.. 
'O 1.04 
Q) 

1.02 

~ 1.00 
w 0.98 > 0.96 

0.94 
0.92 
0.90 
0.88 
0.86 

-200 

Ajuste para la señal del PMT3 de Úrsula 1 1 • PMT3 I 

-150 -100 -50 o 50 

Ángulo azimutal 

100 

Data:gr_E 
Modal; user1 

Chl"-2/0oF = 0.01704 
R."2 = 0.94629 

A 0.07004 t0.03013 
k ·120 ±O 
b 1.00515 :.t0.02148 

150 200 

Figura 4.4: Gn\fica en la que se muestra el ajuste de la seiial para u11 Pi\·IT 

Cabe destaear que para obtener esta gráfica, se consideraron 20 inten·alos de 18 
grados de 1í11gulo azimutal cada uno (elección hecha n priori). Los datos que se en
cont.rnro11 en c:adn intervalo fueron promediados, cst.e promedio corresponde ni valor 
gra!icndo y su barra de error corresponde a In desvinciiín csllíndnr obtenida con est.c 
c:1íleulo. 
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4.4.l. Amplitud de la sciial 

Post.eriorrnent.e, se considerarou tres iut.crvalos ele 1íngulo ceuital, los cuales tienen 
el mismo 1í11gulo sólido (O - 41, 42 - GO, Gl - 90), y se grnfic6 Ia señal como funci6n del 
ángulo azinmtnl, parn caela Pl'v!T, correspondientes 11 tules intervalos. En lns figurns 
•1.6, 4.7 y •1.8 se mucst.ran las gráfica.~ corrcsponclient.es n la señal del Plv!Tl de Úrsula 
en lns clisti11tas regiones de lÍngulo cenital. 
Est.o fne con el ohjct.ivo ele observar los efectos de la luz elirectn sobre los Pi\lT's, tales 
efectos se 1111111ili<•stan eu un aumento ele In atnplit.ud ele la seital conforruo el iutervalo 
de 1í.11gulo conitnl a11111ent.11 ya que In sección del couo de lnz Clwrcnkov que alcanzn 11 

tocar n los Pl\IT"s tn111biún va a11111cntn11do 1 co1110 ~e ohscrvn en la figura '1.5. 

Figura 4.5: Conos de luz de partícula.~ que caen con ángulos cenitales grandes. 

Los valores ele la amplitud obtenidos para cada Pi1dT son: 
Angulo cenital PMTJ PJ\17'2 PA!T3 
0-•l l 0.0:!9 ± 0.03 0.(J.18 ± 0.02 0.042 ± 0.02 
42-ü() 0.089 ± 0.02 0.09 ± 0.02 0.09 ± 0.006 
61-90 0.112 ± 0.02 o.1:i:1 ± 0.01 0.112 ± 0.01 

Eu cst.a tabla se nbs«rva PI a111111•nto clc la nmplit.ud cunnclo la luz es directa, en 
funci6n del >i11g11ln ceuital. 

De est.os \'alores, se oht.11\'0 la amplit.ud de la seitrtl co1110 funci6n del iíngulo ce
nit.ni para cada l'i\IT. Para ello se grafiearun las ntnplitudes de cada uno ele los tres 
intervalos ele IÍngnlo cm1itnl,clellnielos ni principio ele In secci6n, correspondientes a un 
Pi\lT y se ubt.11vo 1111a f1111dó11 li11cnl, ele] t.ipo 11=11u:+b cuyos vnlores son: 

rrr.i l"l¡I" (". íl"''J 
''.··". \ . '·' 
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PMT Pc11di"ntc (m) 
1 0.0015 ± 0.000·1 
2 0.0018 ± 0.0003 
3 0.0015 ± 0.0004 

Ordenada al orige11(!J) 
0.0006 ± 0.02 
-0.0014 ± 0.02 
0.0085 ± 0.02 

Se observa que la ordenada al origen es consistente con cero en Jos tres . Esto con
firma el hecho de que en la vertical, que es el punto simétrico, no existe dependencia 
del iíngulo cenit.al. En la figura 4.U se 1m1cst.ra la línea del PIVIT3. 
Al graficar el prn111Pdio de los l.rt•s puntos eorrespo11dientcs n carla intervalo de 1í11gulo 
cenit.al, de los tres Pl\IT's, se o!Jtic11c In recta earact.crística del detector.La ordenada 
al origcu puede 8<!1' cousidcrada co1110 cero puesto que ya se confinnó que así cs. Este 
es el primer result.ndo adicional obtenido puesto que el valor de la pendiente de esta 
recta es un nuevo panimetro para vigilar el comportumiento del detector. Es proba
ble que el cambio en este parámetro pudiera indicar anomalíns en la pureza. del agua 
o cu el recubrimiento. El valor de la ¡iendiente m para Úrsula es m = 0.00161 ± 
0.00017. Ver figura 4.10. 

1 
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1 A¡uste para la senat do! PMT1 de úrsula para los eventos o.tio·"'°'l_B 
entre 0-41 grados de ángulo cenital ---= c...':z.o.>F •0.0MM 

R-2: • DMOll2 
1.18 

A QDl813 .. .,... 
1.16 . "' .. 
1.14 

. , .. ., t00111M 

1.12 

·!ti j ¡J 
i"" 1.10 

~ 1.08 

~ 1.06 

S! 1.04 

!\! 1.02 ¡ ! ....... ,,. ¡ I 1.00 

0.98 

0.96 

0.94 

-200 ·150 ·100 .50 50 100 150 200 

Angulo azimutal 

Figura 4.G: Señal en el intervalo 0-41 grados de ángulo cenital. 

1 
Ajuste de la set\al para el PMT1 de úrsuta para los eventos 

entre 42-60 grados de ángulo conltal 

120 :::r4~-ª 

1.15 

i 1.10 

~ 1.05 

!! 
~ 1.00 

0.95 

0,90 

~ - - ~ o ~ 00 ~ = 
Angulo azimutal 

Figura 4.7: Señal en el intervalo 42-GO grados de ángulo cenital. 
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j ~ust.dela1~~.::,~dedtlú:i~:-~....naqueHi.n 1 
1.20 

1 ¡ 1.15 

1.10 

;¡¡-
~ 1.05 ¡ ,¡ 1 y 
"ll 
~ 1.00 

!!! 0.95 

r..-··· 0.90 ............ 
0.85 ·-

·200 ·150 ·100 ... o 50 100 ·- ...... 
Angulo azfmutal 

Figura 4.8: Señal en el intervalo 61-90 grados de ángulo cenital. 
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10 

Ajuste de la amplitud para el PMT3 de úrsula 
de la fonna y=mx+b 

D•ta:ampl3_B 
Mocl•I: UHr2 

Chl"2/DOF • 0.50126 
R"2 • 0.94562 

m 0.00151 .t0.00036 

20 

b 0.00852 :t0.01922 
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Angulo cenital 
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Figura 4.9: Línea del PMT3. 
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Ajuste de la amplitud para los PMT 
de la forma y=mx+b para Úrsula 

J///I 
/ '-4odeliner1 

Ch1"'2JDoF •O 09124 
Rª2 • 0974 

m O 00161 :tO 00017 
b O :tO 

¡ /r º'"º"''-ª 

_______ .. 
20 30 40 50 

Angulo azimutal 

60 70 80 

Figura 4.10: Línea obtenida considerando el promedio de los puntos de los tres PMT's. 

4.4.2. Aproximación de la señal perdida. 

Cuando no se tenía la señal de un PMT, en algunos eventos importantes, se 
intentó aproximarla usando el promedio de las otras dos, ya_ que si C es el valor 
fnltante tenemos : 

A+B A+B+C 
-2-= 3 

3 
=> 2(A + B) - (A+ B) = C 

3 2 
=> 2(A + B) - 2 (A + B) = C 

1 
=>2(A+B)=C 

(4.2) 

No obstante, como se verá en una gráfica nuís adelante, esta aproximación, llamada 
"primera aproximación" es muy burda y ni siquiera representa la fose del P.MT fal
tante. 



.J • .J. AJ>JWXJMAGJÓN JJE LAS SEÑALBS .¡¡¡ 

Eu este trabnjo'sc propuso una aproxitnadóu de los .valores faltnutcs, en la que 
t'HLIÍ co11:-;irlerada la aproxin1aci<j11 nhtcuida parn Ja !"'rnial de cada Pl\1T <:01110 fuucic'm 

del 11.ngulo md11111tnl, así co1110 también la arnplitud como función del iiugulo ccuital, 
obtenidas cu la sección autcrior. 

Esta nproxilnnci<'ín de las sminles perdida::;, se ubticnl! n partir ele un tipo especial 
de promedio q1w rcorim1t.a los va.lores de lns serinlcs que se tienen, crn1 respecto n In 
faltan te: 

" P1 = ~ L l'j(b; + A;(O) Scn(x - k)) 
3 j=i 

(4.3) 

Donde b, es el tér1ni110 <1uc proviene del njustc de Ja srniul con In función seno, y A; 
es la mnplitud como función del !Íngulo cenital. 

De aquí se obtienen tres ecuaciones pn.ra una 1nis1nn vnrinblc. Una de clln.c;;, que es 
llamada aproximación P,, depende en gnm medida de las aproximaciones hechos pnrn 
el PMT,. Las otras dos, llamadas l';j dependen en gran medida de las aproximaciones 
hechos para los PJ\lT's restantes ( PJ\ITí y PMTj') : 

donde S igual a: 

y ó igual n: 

Pj+ p~ 
P1=---' 

S-1 

3 s = -,--=---..,-:-,,.,..--.,,-~-=.,....,--=-=-,.--.,-
A, Sen(tr(cf> - ó x 120)/180) + b; 

Ó= { 

O si i = 2 
1 si i = 1 

-1sii=3 

(4.4) 

(4.5) 

(4.6) 

PIJ = 3l'j - (Pí + Pj')(bí +Aj Sen(tr(,P- 6120)/180} (4.7:) 

con 8 ig1111l n: 

il= { 
O si j = 2 
1sij=1 

-lsij=3 

···" 

(4.8} 
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Por ejemplo, se tiene la ecuación siguiente cúando falta el PMTl; para la aproxi-
mnción P 1: ·· · 

(4.9) 

con: 

3 
S = A; (Sen(1r(t/>- 120)/180)) + 1.007 

(4.10) 

donde 

A; = (0.0015)(0) + 0.0006 (4.11} 

Las propuestas finales para la aproximnción son P; y (1/2)(.P,¡ + Pw)· En la 
última, se considera el promedio de los P;; ya que constituye una mejora a la llamada 
"primera aproximación". 

1.2 ---Softll~PMD 
--~P3 
-A~..,2 

-.-f"*lwll~IP'"ll•pmU'Jn 

1.15 

1.10 

! .... ....,.. .. 'y 

~ i 1.05 

~ 

\ifu"··"'--.. -
-· 

!!;! 1.00 

0.95 

o.eo+-~-.-~-.~~~~-.-~-.-~~~~~~ 
-200 -150 -100 -50 o 50 100 150 200 

Ángulo azimutal 

Figura 4.11: Comparación entre la señal original y la señal recuperada con las apro
ximnciones propuestos. 
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En la figura 4.11 se muestra la comparación entre estas aproximaciones, la "pri· 
mera aproximación" y los valores originales para el PMT3 de Úrsula entre 42 y 60 
grados de ángulo cenital. 

Podemos observar que la mejor de las aproximaciones es la P,, que difiere en alre
dedor de un 5 % de la señal original mientras que la peor es la primera aproximación. 
Lo mismo ocurre con los otros PMT's. 

4.5. Aplicación en un tanque similar. 

Usando las aproximaciones obtenidas con Úrsula, se hicieron las correspondientes 
a las señales de Tarnara para cada PMT, observándose que la mejor aproximación 
sigue siendo la P,, que difiere en alrededor de un 10 % de la señal original. 
La figura 4.12 muestra una gráfica con la comparación entre los aproximaciones US811· 

do las señales de Tamara, para el PMT3. Ocurre de manera análoga con los otros 
PMT's. 

Comparación -.. la llet'laJ original y las aprmómacl~ cblenidas con On.ula, 
asf como con fa primem apnudmaclón para el PlfT3 de T.....,. 

1.15 

1.10 

~ 1.05 

!6-
~ 1.00 

~ 0.95 

0.00 

0.85 

-•-Set\eloriglnal 

----- Apro:dmación P3 
.t.. Aproximación P12 

-200 ·150 ·100 -so o 50 

Angulo azimutal 
100 150 200 

Figura 4.12: Comparación entre la señal original y las señales recuperados con la 
aproximación propuesta. 

Se comprueba entonces que el análisis hecho para un solo tanque, puede propor
cionar los aproximaciones para las señales de tanques que tienen la misma marca de 
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l'~lT, es decir, c:i uuivcnml. Lo cual :-;eni 1Jtil cuando se aplique este tnétodo con unn 
solo de· los 1000 tm1qucs que scni11 dcliuitivos en· el Observatorio, aun cuando óstc 
tcuµ;a uu 111í11iero de ev1,11tos Jl"que1io (de alredcxlor ele 300). 

4.6. Comprobación del nlétodo de aproximación. 

Se utilhdJ el 111ist1HJ 111étndo para obteue.r las uproxin1a.cioncH del tanq~e Flavia. Al 
hncer los primeros ajust<~ de In ~mini, con 111Íú fnnd<lu Se~w· del 1\t1gu.lo f~if;nutal, se· 
observt) que dos de los P~IT's prc.>se11ta11 las fa • ..,cs intercmnbiadas, L'S decir, el P~iTl 
está. colocndo en los -120 grados y, el P~lTa en los 120. E:->to quiere dl'cir que el tm1quc 
está llHtl COllt'ClHdo. 

Este CR el segundo resultado adicio11nl obtenido con el nniilisis, es decir, éste pro
porciona un método efica,, para obst'rvnr errores ele instalación como el que los PMT's 
csté11 co11cctados i11corrcctnme11lc. 
Ln fignru 4. 13 muestra el Pl\IT3 ele Flavia, que puede ser comparada con In del l'l\IT3 
de Únmla, observándos(! In difercucia de faHes. 

usle para el PMT3 do F vi la a 

D•t.1.v•f.F ........ _, 
1.25 

Ch'21DoF •00410fl .. , • OlldWIS 

1.20 
A 00fl7'6l 1003717 

' 
,,. 

" 

1 
1.15 . 099112 1002744 

i' 
~ 1.10 
"C ,__ ., 

1.05 "", ~ 
w // > 1.00 ' ' "~ /1 

0.95 
,,,1/ 

" 0.90 
., -- '-'' . 

·50 50 100 150 200 

Angulo azimutal 

Figura 4.1:3: Smial del l'MT3 do Flavin. 
·; . .!:, 

Los njnsle." con In función Seno del á11g11lo 11,,imntnl, paro In 1"Jiinl de cncln l'MT 
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de Fliwin son: 

PMT A111¡ilitwl (A) Fase (/..:) b 
1 O.mJG ± O.!J.1 -120 1.02 ± 0.03 
2 O.O!:M ± 0.04 o O.!J!JG ± 0.03 
:3 0.083 ± 0.(J.1 120 O.!J81 ± O.O:l 

Los \'alorc•s de la a111plit.11d de la sciial para cada Pi\IT por regio1ws de !Íngulo 
ccuital sn11: 

Angulo cc11ila/ Pi\/Tl Pi\/1'2 PMT3 
0-·l l O.OG2 ± O.CJ:l O.OfiG ± 0.03 0.01:i<I ± 0.03 
42-GO O.JOi ± 0.03 O.O!Jl ± 0.03 0.087 ± 0.03 
Gl-90 0.222 ± 0.04 0.24!J ± 0.03 o. J 9·1 ± 0.0.1 

En liL~ figurns ·1.1·1, •l.l1:i y <l.JG se p11cdc11 \'cr las griificns correspondientes al 
Pl\!Tl. 

En esta tabla también se observa el efecto de la luz directa, al ir aumentando 
gradualmente los \'alares de la ampltud. 
En !ns gníficas de la.~ figunL~ 4.JG, 4.17 y 4.18 también se observa el efecto azimutal 
(con los IÍllgulos privilegiados intcrca111biados). 

Los valores correspondientes n la amplitud como función lineal del ángulo cenital 
son: 

PMT Pcnclicntc (m) Ordenada al origen(b) 
1 0.0028 ± 0.0007 -0.015 ± 0.034 
2 0.003 ± O.OOOG -0.024 ± 0.028 
3 0.0023 ± 0.0007 -0.012 ± 0.039 

La ordenada al origen es ta111bié11 pequcün en este caso, con lo que se comprueba 
la simetría con In \'ertical. 

La figura ,1. 19 11111t•stra la gnífica de la línea característica de este tanque, cuyo 
valor es m = 0.00247 ± 0.00039. 

Por último, la lig11ra 4.20 muestra In comparación entre las aproximaciones de la 
seiiul del Pl\ITI de Flavia, siendo de nuevo la P,, la mejor, difiriendo en alrededor de 
un 7 % de la original. Ocurre de manera muíloga con los otros PMT's. 
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Figura 4.14: Seíinl en el intervalo 0-41 grados de ángulo cenita, para el PMTl. 
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Figura <1.15: Scf1nl en el intervalo 42-GO grados df ángulo cenit.ni, para el PMTl. 
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Figura 4.lG: Señnl en el intervalo 61-90 grados de ángulo cenitnl para el PMTI. 
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Figura 4.18: Señal en el intervalo 0-41 grados de ángulo cenita, para el PMT3. 
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4.6. COMPROBACIÓN DEL MÉTODO DE APROXIMACIÓN. 

Comparación entre la &elial original y las !res aproximaciones 
para el PMT1 de Flavla 

1.30 

1.25 

1.20 

~ 1.15 
w 
2:. 1.10 

11.05 

g! 1.00 

0.95 

0.90 

0.85 

·200 ·150 ·100 ·50 o 50 

Ángulo azimutal 

...... S9ftmorlgnel 
--~Pt ¿-""' 
....,._~~C~JQ 

100 150 200 

53 

Figura 4.20: Compnraci6n entre la señal original y la señal recuperada con las apro
ximaciones propuestas. 
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Capítulo 5 

Conclusiones 

Con los resultados obtenidos en este trabajo, se contribuye a mejorar las técnicas 
de análisis de eventos utilizadas en el Observatorio Pierre Auger. Cabe destacar que 
cuando se tenga un número de eventos mayor, las incertidumbres calculadas aquí dis
minuin\11 considerablemente. 

Los eventos de interés que se registren en los detectores del Observatorio, con 
alguno de los PiVIT's descompuesto, podnín ser recuperados mediante el método de 
reconstrucción desarrollado en este trabajo, y utilizados en las investigaciones y es
tudios qne se realizan en In colaboración internacional Pierre Auger. 

El funcionamiento de los detectores podrá ser monitorcado con el nuevo paníme
tro de la pendiente carnet.erística de cada tanque. También se podrá comprobar la 
adecuada instnlnción de los Pi'v!T's al observar la fase que presentan las señales regis
tradas en ellos. 
El estudio realizado en este trabajo es una contribución original que ayuda a mejorar 
el conocimiento de la respuesta del detector de superficie del OPA. Existen nuevas 
propuestas para continuar con este estudio, como la realización de simulaciones donde 
podrían comprobarse los resultados. Así como considerar otros parámetros tales como 
la distribución de los eventos con respecto a la energía y n In distnncia al núcleo del 
chubasco, para poder entender las fluctuaciones. 
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Capítulo 6 

Apéndices 

6.1. Subrutina usada para la obtención de eventos 
"buenos". 

subrouti110 FnstUSDEvtProc 
implicit 110110 
i11tcgcr j 
i11tcgcr Ursnlnld 
pnramctcr (Ursulald=36) 
i11tcgcr Car111011ld 
pnmmctcr (Cnrmc111d=49) 
i11tcgcr Mira11dnld 
pnrnmctcr (Mirandald=64) 
i11tcgcr CF,l'v!F,CM,UF,Ui11dcx,Stntió11s 

#i11cludc "SDEvc11tl-Icndcr.i11c" 
#includc "SDEvc11t.inc" 

SF'=O 
CF=O 
1\-IF=O 
Ci\1=0 

if ( 11 **2+v* *2. LE. l .AND.firstChi2. LE. l OOO)t.hc11 
do 11 J = l, NhRccStnt.io11slnEvc11t 
if (CPU(j).EQ.S11sa11nlcl)thc11 
SF=l 
Si11rlcx=j 

clseif (CPU(j).EQ.Can11c11ld)then 

!í7 
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CF=l 
elscif( CPU (.i ). EQ.i\I irnndn Id )t.hun 
i\IF=l 

cndif 
11 continnu 
if (SF.E:Q.O)thcn 
ret.nrn 
clse 
if (CF.EQ.1.AND.MF.EQ.l)thcn 
Ci\l=l 
undif 
if (Clvl.EQ.1) t.hcn 
Stnt.i01rn=NbRccStnt.io11sl11Evcnt.- l 
clsc 
St.nt.ions=NlillccSt.1üi011sl11Evcnt 
emlif 
if(St.ations.GEA)thcn 
if(scconc!Chi2.GT. (2*Stntions)-3)thcn 
rctnn1 
clsc 

writ.c(JS,*),Evcnt.Nnm,' ',PMTSignul(Sindcx,1),' ', 
1 PlvITSignnl(Si11dcx,2),' ', PlVITSignnl(Sinclcx,3), 
1 '',(phi*l80.)/3.1415!J 

writ.c(l 7, *),Evcnt.Num,' ',Signal(Sinclcx),' ', 
1 xCorc,' ',yCore,SlOOO, 
l '',(t.hcta*180.)/3.1415!J 

#OR 

writ.c(l!J, *),EvcntNnm 
,' ',Encrgy 
1 '',(phi*l80.)/3.1415!J 

cndif 
cnrlif 
cndif 
cndif 

unrl 
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