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Introduccién

Es increible, pero cuando escuchamos hablar acerca de la radiacion césmica y de su
sorprendente viaje a través del espacio infinito, desde los lugares mas reconditos del universo
recorriendo miles de millones de kilometros hasta llegar a la Tierra, parece como si se tratara de
historias que s6lo suceden en peliculas de ciencia ficcion. Sin embargo no es asi, la radiacion
cosmica constituye una de las areas de mayor interés en la ciencia moderna y ha reunido
inumerables esfuerzos para su estudio.

La observacion del cielo, y por lo tanto el registro de eventos astrondmicos, tienen una
enorme tradicion que proviene desde las culturas antiguas. ;Quién no ha escuchado o leido
alguna vez sobre los mapas celestes elaborados por los antiguos egipcios o griegos?, de donde
incluso se desprenden historias mitologicas muy divertidas. Los eventos astronémicos 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 excepcion, ya que también alcanzaron un excelente nivel de desarrollo,
ejemplo de ello es su arquitectura, donde encontramos la construccion de observatorios
astronoémicos. También podemos mencionar a los aztecas, quienes elaboraron un calendario. Esto
habla de su profundo interés y tradicion astrondmica. Aunque no podemos afirmar que el hombre
de la antigiiedad formalmente hacia ciencia, si podemos decir que senté las bases para el
desarrollo de la misma, pues la tradicién por la bisqueda del conocimiento se ha venido
transmitiendo de generacion en generacion afortunadamente, de tal manera que muchos
cientificos en la actualidad parecen empecinados en continuar observando el cielo para descubrir
sus secretos. Este afortunado capricho de los cientificos a lo largo de la historia de la ciencia, ha
dado como resultado un cimulo de conocimientos que se enmarcan en todo un grupo de
disciplinas, una de ellas, y la que nos ocupa ahora, es la astrofisica de particulas. Esta area de la

ciencia, esta ayudando a responder cuestionamientos que sin duda también se habra planteado el



hombre de la antigiiedad 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 tecnologia con la que ha
descubierto nuevas e innumerables cosas que los antiguos ni siquiera hubieran podido imaginar.
Uno de tales descubrimientos ha sido la radiacion césmica proveniente del sol y de las estrellas.
Compuesta principalmente por protones de muy alta energia, la radiacion césmica primaria
penetra la atmésfera de la Tierra, dando origen a nuevas particulas, entre las cuales se encuentran
los muones, que podemos detectar con aparatos relativamente sencillos. Aunque la evidencia de
estas particulas existia desde finales del siglo XIX y principios del XX, no fue sino hasta la
década de los afios 30, cuando el descubrimiento de dicha radiacion dio paso al desarrollo de lo
que hoy conocemos como Fisica de particulas.

Lo mismo que ocurrio con el hombre en la antigiiedad pasa hoy con el hombre moderno,
solo que en un tiempo relativamente mas corto, pues desde su descubrimiento, la radiacion
cosmica ha tenido ya grandes aplicaciones, que ni sus mismos descubridores hubieran imaginado.
El estudio de los rayos cosmicos ha sido una herramienta poderosa para apoyar la teoria del Big-
Bang sobre el origen del universo, desarrollada por el fisico y abate belga Georges Lemaitre, pues
la violenta explosion inicial del universo deberia haber viajado en el espacio. Actualmente otras
sorprendentes aplicaciones de la radiacion césmica se estan llevando acabo, ya que esta ayudando
a develar los secretos de una piramide mexicana de 2.000 afios de antigiiedad, donde podrian
estar enterrados los gobernantes de una misteriosa civilizacion. Debajo de la inmensa Piramide
del Sol, al norte de la Ciudad de México, los fisicos estan instalando un detector de muones. Estas
s particulas traspasan objetos solidos, dejando pequeiias huellas que el detector medira, como si
fuera un aparato de rayos X, en busca de camaras ocultas dentro de la piramide.

Los arqueologos podrian entonces cavar tiineles dentro de la piramide con la esperanza de
descubrir una camara mortuoria y resolver el enigma de quién gobernaba Teotihuacan. Da la

impresion, de que la gente en la antigiiedad sabia muy bien lo que hacian cuando observaban el



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 organizacion, lo que enriquece nuestro
conocimiento acerca de ellas mismas.

Uno de los problemas mas tristes que vivimos en nuestros tiempos, es la violencia, y un
ejemplo muy claro es el terrorismo. Sorprendentemente, en este terreno también la radiacion
cosmica esta siendo aplicada, no con un fin destructivo, sino todo lo contrario. Se ha avanzado
tanto en el estudio de los rayos cdsmicos, que hoy dia la tecnologia de deteccién de muones
puede ser utilizada por agentes fronterizos en la lucha contra el terrorismo, segiin el Laboratorio
Nacional de Los Alamos 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 pais [43].

En México, la participacion en el estudio de los rayos cdsmicos ha sido realmente
importante y notoria, pues fue el mexicano Manuel Sandoval Vallarta, junto con el ya
mencionado Georges Lemaitre, quienes desarrollaron su famosa teoria Lemaitre-Vallarta [19]
sobre el efecto latitudinal en la radiacion coésmica debido al campo geomagnético, el cual fue
descubierto por el Fisico Arthur Compton, en 1932. Experimentos ulteriores sugeridos por
Sandoval Vallarta a Compton y realizados en la Ciudad de México por el estudiante Luis W.
Alvarez (afios mas tarde Premio Nobel), demostraron que esas particulas eran basicamente
protones. Sandoval Vallarta, con frecuencia en colaboracion con Lemaitre y otros investigadores,
logré desarrollar la teoria de la radiacion cosmica primaria y aplicarla a investigaciones como el
campo magnético solar y los efectos de la rotacién de la galaxia.

La intensidad de la radiacion cosmica depende de varios pardmetros como son la latitud
geomagnética, la altitud, el angulo cenital y el momento de la particula, de tal modo que
innumerables experimentos sobre radiacién césmica se han llevado a cabo hasta nuestros dias,
con el fin de medir los efectos producidos por dichos parametros. La mayoria de los trabajos se

han centrado en medir la dependencia de la intensidad de la radiacién cosmica con el angulo
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cenital, sin embargo muy pocas medidas se han hecho para angulos muy inclinados cerca de la
horizontal.

Siguiendo la tradicion en el estudio de los rayos cosmicos y motivados por todo lo
anterior, es que el presente trabajo es realizado.

El trabajo tiene como proposito la construccion de un detector de muones para determinar
su distribucién angular en la Ciudad de México, y se hacen medidas desde 0°, hasta angulos muy
inclinados. El trabajo esta estructurado de la siguiente manera:

En el capitulo 1 se presenta un resumen histérico sobre el descubrimiento y estudio de los
rayos cosmicos. En el capitulo 2, se hace una discusion tedrica de los parametros fisicos que
caracterizan a la radiacion césmica. El capitulo 3, contiene los efectos que la radiacion sufre en su
interaccion con la materia, mecanismo mediante el cual se basa el funcionamiento de nuestro
detector de muones, asi como una descripcion de la electronica empleada para el experimento. En
el capitulo 4 se presentan los detalles para el disefio, construccién, optimizacion y calibracion del
sistema de deteccion, asi como los resultados obtenidos del experimento, incluyendo las
comparaciones con otros experimentos hechos en otras partes del mundo, y por tltimo se da una

conclusion de los resultados.

11



Capitulo 1

Antecedentes histéricos*

El hecho de que el ambar 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 conclusién de que los
cuerpos poseian un alma, la cual era responsable de que éstos ejercieran fuerzas de atraccion entre
si. A pesar de este tipo de argumentos, este extrafio comportamiento de la materia no logré
entenderse y explicarse con precision 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 electrificacion directa e
inducida en varias sustancias por las dos clases de electricidad que en aquel entonces se creia que
existian: la vitrea y la resinosa, llamadas ahora positiva y negativa respectivamente. Sin embargo,
la parte medular que da origen al descubrimiento de los rayos cdsmicos, no fue precisamente
entender que la materia estaba constituida por particulas cargadas; mas bien, se trataba de
comprender la descarga gradual de aquellos cuerpos sin que aparentemente existiera una razén
para que esto sucediera. La falta de argumentos para poder explicar por qué los cuerpos se
descargaban, condujo posteriormente al descubrimiento de los rayos césmicos. Deberia existir
algin 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 sélido ca-

" La mayor parte de este primer capitulo estd basado en la referencia [1]: Los rayos c6smicos mensajeros de las
estrellas. Otaola, Javier A. y Valdés Galicia, José F. 1992, Coleccién la Ciencia desde México. Num. 108. Fondo
de Cultura Econémica D. F. México.
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liente, lo cual significaba, que en él existian particulas 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 cosmicos no llegé de
inmediato, pues a finales del siglo XIX y principios del siglo XX, todavia no se lograba entender
con precision la estructura que constituia la materia. Tuvo que pasar casi medio siglo para su
descubrimiento. Habia que formular primero el modelo atémico 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 microscopico y
las nociones del espacio y tiempo revolucionaron esa época.

Las primeras sefiales de esta revolucion que dieron paso al nacimiento de la fisica
atémica, comenzaron con los trabajos del aleman Max Planck en el siglo XIX, quien desarrollé
un modelo matematico para explicar el espectro de radiacién de cuerpo negro. También los
trabajos de J. J. Thomson contribuyeron, al tratar de explicar el modelo para la constitucion del
atomo; lo que trajo como resultado el descubrimiento de los rayos catédicos, conocidos como
electrones y cuya carga seria mas tarde determinada con el famoso experimento de la gota de
aceite por el fisico norteamericano Robert Millikan. Este dltimo con grandes contribuciones en el
estudio de los rayos cosmicos.

El modelo de Planck suponia que la luz se producia en pequefios paquetes de
energia llamados quantos. Esta idea era completamente nueva, ya que los cientificos habian
supuesto previamente que la luz era un continuo. Casi inmediatamente Albert Einstein demostrd
que estos quantos no eran simples conceptos matematicos y que la luz en realidad estaba formada
por pequeiios paquetes de energia, hoy conocidos como fotones. Esta descripcion cuantica de la
luz era aplicable a todas las formas de la radiacién 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

energias individuales muy pequeifias que normalmente no nos percatamos de ello. Para propdsitos
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préacticos, 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 energia. Sorprendentemente, esta
idea de que la luz llega en pequefios paquetes de energia habia sido propuesta en el siglo XVIII
por Isaac Newton, la llamada teoria corpuscular, la cual fue rechazada por un experimento
realizado en el mismo siglo y que demostré convincentemente que la luz era un fenémeno
ondulatorio. Pero en el siglo XX, los fisicos encontraron ciertas propiedades de la luz, que
requeria en ocasiones ser considerada como una coleccion de particulas y otras veces como una
onda continua. Este estado de controversia fue mayor cuando se descubrié que los electrones,
considerados naturalmente como particulas, también exhibian propiedades de onda.

El otro ingrediente fundamental para esta revolucion, fue la revision de los
conceptos de espacio y tiempo. Todos tenemos un sentido intuitivo del espacio y nuestra posicion
respecto de otros cuerpos en la Tierra y el universo. Es claro para nosotros, que nuestra posicion
relativa a otros objetos esta 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 Teoria Especial de la Relatividad desarrollada en aquellos
tiempos. Einstein demostré que el espacio y tiempo estaban intimamente ligados por una cuarta
combinacion entre el espacio tridimensional y una dimension temporal. Demostré que para
mantener los sagrados principios de conservacion de masa y momento, algunas ideas intuitivas
tenian que ser abandonadas. La masa no permanecia constante, sino que parecia ser transformada
en energia. La materia estaba formada por energia y la energia de masa. La vieja idea de la
energia tuvo que ser extendida para incluir una componente de energia asociada con la masa.

Estas ideas junto con los modelos del atomo introducidos en 1911 y 1912 por
Rutherford y Bohr respectivamente, fueron necesarias para el descubrimiento y entendimiento de

los rayos cosmicos.
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1.1. Descubrimiento de los Rayos Césmicos

Hubo una amplia participacién de cientificos de gran parte del mundo, que sentaron
las bases para el descubrimiento y la historia de la radiacién césmica. Empezaremos por
mencionar quiza el primero de ellos, que con estudios y argumentos mas formales logré 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 €l.

Los primeros estudios sobre electrostatica fueron llevados a cabo por el fisico
francés C. A. Coulomb en 1785 [2]. El nombre de Coulomb normalmente esta asociado con su
ley basica sobre la electrostitica. Como parte de sus trabajos, Coulomb traté de explicar la
pérdida gradual de carga que experimentaban los cuerpos con el paso del tiempo. Coulomb
observé que cuando un objeto era cargado, éste no mantenia para siempre su carga si no que la
perdia de una forma misteriosa. Encontré que la razén de pérdida de carga estaba intimamente
ligada con la cantidad de humedad presente en el aire. Hoy en dia esto no debe parecernos
extraiio, pues a menudo, en dias muy secos nuestro cabello se electrifica al ser frotado, no asi en
dias relativamente himedos, pues la humedad condensada en el aire forma un camino conductor
de la electricidad.

Sin embargo, la pregunta sobre el mecanismo que permitia la conduccion eléctrica
no fue aclarada sino hasta el siguiente siglo, al dar cuenta de que la descarga de los cuerpos
podria ser explicada sélo si el aire contenia cargas libres en movimiento.

Hoy sabemos que los fendmenos electrostaticos son producidos cuando los
electrones son removidos de sus dtomos. Los 4atomos entonces poseen una carga neta positiva

(iones positivos) y en ocasiones son atraidos a regiones de carga negativa donde las cargas se



anulan. Es claro que el problema de la descarga de objetos observada por Coulomb era el
resultado de atomos ionizados en el aire. Pero, ;como se originaban estos iones?

A finales del siglo XIX, el fisico inglés Charles Wilson midié la rapidez de
descarga de un electroscopio'. Al principio pensaba que la razon para que esto sucediera se debia
a la presencia de contaminantes radiactivos en el ambiente en forma de polvo; sin embargo,
constatd que no era asi, al hacer experimentos lo suficientemente aislados para su época. Luego
traté de observar alguna diferencia asociada con el dia y la noche, pero tampoco lo logré. Mas
aun, no percibi6 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 razén, que le permitia medir cantidades iguales
de carga positiva y negativa. Fuera cual fuese la razon por la que se formaban los iones, éstos no
parecian formarse en su experimento o en su laboratorio, razon por la que llamo a este proceso
ionizacion instantanea.

Wilson sabia de los efectos de ionizacién provocados por los rayos X descubiertos
en aquella época por el fisico aleman Wilhem Roentgen y de los rayos catédicos estudiados por J.
J. Thomson. Estaba familiarizado con los efectos de radiacion de distintas sustancias radioactivas.
Sabia que la ionizacion espontanea tenia propiedades similares a la radiacion. Asi que en 1901,
Wilson sorprendido creia que la causa de tal ionizacién podria deberse a un tipo de radiacion que
provenia del exterior de la atmdsfera terrestre. Para probar esto, debian hacerse experimentos a
grandes alturas para ver si el efecto aumentaba, o bien por debajo de la superficie terrestre para
ver si disminuia. Desafortunadamente, los instrumentos utilizados por Wilson no fueron

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

! Un electroscopio ¢s un aparato que iste de dos liminas delgadas de un material conductor que cuelgan de una barra

metélica en el interior de un recipiente de vidrio, de manera tal, que si se acerca una pieza cargada a la barra metilica, se
transfiere carga a las ldminas produciendo una separacibn entre ellas.




concluyé que la fuente de ionizacion debia estar presente en el aire mismo.

Durante toda esa década tal situacion no fue aclarada. Sin embargo, durante ese
periodo Wilson se dedicé a desarrollar nuevos instrumentos de medida, como las camaras de
niebla, que son instrumentos mas sofisticados que permitieron resolver el problema de la pérdida
de carga.

El experimento crucial tomé lugar el 7 de agosto de 1912 el cual seria
recompensado mas adelante con el Premio Nobel.

Quien emprendi6 la aventura de realizar este experimento fue el fisico austriaco
Viktor F. Hess en heroicos vuelos a bordo de globos aerostaticos. Al usar camaras de ionizacion,
Hess demostré que el efecto de ionizacion en lugar de disminuir aumentaba con la altura,
tomando valores hasta 16 veces mas que a nivel del mar a una altura por encima de los 5000 m.

Por esa época, la radioactividad natural ya habia sido ampliamente estudiada,
aunque los procesos nucleares que la originaban no eran del todo claros. Lord Rutherford
trabajando en Montreal, establecio que la radiacion se clasificaba en tres categorias: Las
particulas alfa, conocidas hoy como niicleos de helio; particulas beta, electrones conocidos como
rayos catodicos; y rayos gamma, fotones con las mismas propiedades que los rayos X pero con
energia mayor y por lo tanto mas penetrantes. La reaccion inmediata de Hess, fue pensar que los
rayos gamma debian ser los causantes de la ionizacion del aire, pues su alta capacidad de
penetracion les permitiria atravesar muchos kilometros a través de la atmoésfera. Sin embargo,
esta idea estaba equivocada, pero ni Hess ni nadie mas pudieron darse cuenta en ese momento.

Otro de los cientificos que retomod las aventuras de Hess, fue el fisico Werner
Kolhorster quien muy joven emprendié en 1913 y 1914, una se;rie de ascensos alcanzando alturas
de 9300 metros, aproximadamente la misma altura del Monte Everest. Kolhorster observé que los
efectos de la ionizacion resultaban ser hasta 50 veces mas que a nivel del suelo.

Las observaciones de Hess y Kolhorster sugerian claramente que la radiacion

provenia de alguna fuente externa a la atmosfera terrestre. Pero, ;de donde provenia esta
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radiacion?

Hubo sin embargo, personas que dudaban de tales resultados, como el caso del
mismo Wilson, quien habiendo hecho ya sus pruebas, argumentaba que la ionizacién se debia a
tormentas eléctricas en la atmdsfera. Sin embargo, los experimentos no registraban diferencias
temporales (hora, dia, estacion del afio), ni de un lugar a otro a la misma latitud. Otros cientificos
pensaban incluso, en la presencia de pequefias porciones de material radiactivo en forma de gas
dentro de la atmésfera.

Millikan también mantenia sus dudas al respecto, pero en los afios de 1923 a 1926,
llevé a cabo experimentos novedosos para confirmar la hipétesis de Hess [3]. En este tipo de
experimentos, Millikan y colaboradores, midieron la intensidad de dicha radiacion tanto a grandes
alturas (15.5 Km) como por debajo del agua. Sus resultados sobre San Antonio Texas, reportaban
unicamente el 25% de lo que registraban en Europa Central Hess y Kolhorster. Millikan concluyé
entonces, que la totalidad de la radiacién penetrante era de origen local, pero no entendia como
llegaba a la alta atmdsfera 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 convenci6 a
Millikan del origen extraterrestre de aquella radiacion, bautizandola entonces como Radiacion
Cosmica.

La radiacion césmica, podia ser concebida como un flujo de particulas atémicas o
subatémicas (radiacion corpuscular) o bien por ondas electromagnéticas. Millikan al igual que
Hess, estaba convencido de que la radiacion cosmica debia ser de tipo electromagnética, pues si
fuese de origen corpuscular, habria una variacién en la intensidad de la radiacion con la latitud
debida a la presencia del campo magnético terrestre, el cual a su vez, desviaria la trayectoria de
las particulas cargadas a zonas de campo mas intenso como los casquetes polares. Como esta
variacion no era evidente en sus experimentos realizados entre los Angeles (34° N) y Pera (12° S),

lo mismo que entre Pasadena (34° N) y Churchill Canada (54° N) [5], Millikan creia firmemente
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que la radiacion cosmica estaba compuesta por rayos gamma de muy alta energia. Esta suposicion
estaba basada en el conocimiento teérico acerca de cémo la radiacion gamma era absorbida por la
atmosfera a través del Efecto Comptonz. El objetivo se redujo entonces, a determinar el espectro
de energia de los rayos césmicos. Fue asi, que a partir del método de prueba y error se logré la
determinacion del espectro de energia, y el resultado encontrado fue que tal espectro estaba
constituido por la suma de tres grupos de fotones con energias de 26, 110 y 220 MeV.

La explicacion para estas energias, segin el propio Millikan, era el resultado de la
transmutacién de elementos ligeros en elementos mas pesados por medio de la fusion nuclear de
origen estelar. Asi por ejemplo, el primer grupo de fotones era producido por la diferencia de
masa al fusionarse cuatro atomos de hidrégeno para dar origen a un dtomo de helio. La energia
liberada en este proceso de fusion, era del orden de 26.7 MeV, y coincidia justamente con la
energia del primer grupo de fotones. El segundo grupo de fotones, era el resultado de la fusion de
hidrégeno para formar atomos de nitrogeno y oxigeno. El tercer grupo correspondia a la
formacion de silicio.

Estos hechos convencieron no solo a Millikan, sino a muchos mas, de que los
rayos cosmicos eran el grito primigenio de los atomos que estaban siendo continuamente creados
en el espacio.

Por otro lado, ciertos experimentos parecian indicar que la ionizacioén producida por
los rayos cosmicos podia ser atribuida a particulas 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 camara de niebla colocada en un campo magnético,
habia observado que existian algunas trayectorias de particulas B, con energias de un orden de
magnitud superior a las emitidas por sustancias radiactivas conocidas, que no estaban conectadas

al haz de rayos gamma.

z El efecto compty iste en la emisién de un fotdn y un electron al chocar un rayo gamma con un nicleo atbmico.
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Por su parte, Bothe y Kolhorster, habian observado que dos contadores Geiger-
Miiller, uno encima de otro, separados por una distancia corta y conectados cada uno a un
electroscopio, se descargaban simultineamente. Estas descargas o coincidencias, no podian ser
accidentales, dado que eran menos frecuentes cuando la distancia entre los contadores aumentaba.
Concluyeron entonces, que estas coincidencias, se debian al paso individual de particulas
cargadas a través de los contadores, lo cual no contradecia el punto de vista, segin el cual la
radiacion primaria que llegaba a nuestra atmésfera del espacio exterior fuesen fotones de muy alta
energia. Puesto que los fotones sufren colisiones Compton en la atmoésfera, las particulas
ionizantes podian ser electrones de rechazo que resultaban de tales colisiones.

Bothe y Kolhorster, realizaron un experimento, basandose en la idea de que las
particulas B observadas por Skobeltzyn estaban relacionadas con la radiacion césmica. Mas adn,
creian que esas particulas cargadas eran la causa inmediata de la ionizaciéon observada. El
problema era, por lo tanto, saber si esas particulas eran de origen secundario o si eran en realidad
la misma radiacion primaria que llegaba a nuestra atmoésfera desde el espacio exterior.

El experimento consistié en instalar dos contadores Geiger- Miiller Z1 y Z2, uno
encima del otro, dentro de una camara rodeada de plomo y hierro como absorbedores, (figura 1).
Bajo estas condiciones, el nimero de descargas simultédneas de los contadores excedia por mucho,
el nimero que se esperaba. El nimero de descargas no cambiaba mucho, si se colocaba entre los
contadores una placa de plomo A. Tampoco pudieron medir un decrecimiento en el nimero de
coincidencias, si en lugar de plomo colocaban oro entre los contadores. De esta forma, la idea de
que la radiacion coésmica estaba compuesta por particulas cargadas, comenzé a tener mas
aceptacion.

La principal conclusién a la que llegaron Bothe y Kolhorster, fue haber detectado
una radiacion corpuscular, por la cual podian ser explicados los hasta entonces conocidos efectos

de la radiacion cosmica.
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Figura 1. Arreglo utilizado por Bothe y Kolhorster para dilucidar la naturaleza corpuscular de la Radiacién
Césmica. (Tomado de Otaola, Javier A. y Valdés Galicia, José F. 1992. Los rayos césmicos mensajeros de las
estrellas. Coleccién la Ciencia desde México. Nim. 108. Fondo de Cultura Econémica D. F. México.

El experimento demostré también, que el poder de penetracion de las particulas
ionizantes era comparable con aquel deducido de la variacién con la profundidad atmosférica de
toda la radiaciéon cosmica. Hicieron notar también, que las particulas de menor energia, entre
aquellas que observaron, serian excluidas de las zonas ecuatoriales.

La prueba final de que los rayos cosmicos eran particulas cargadas provino del
experimento iniciado en 1930, por A. H. Compton [6], quien, en un programa de investigacion de
heroicas proporciones, que incluyd a fisicos de 80 instituciones, llevé a cabo una serie de
mediciones de la intensidad de los rayos cosmicos en 69 estaciones alrededor del mundo® (ver
figura 2). Estas observaciones confirmaron la existencia de un efecto latitudinal en la intensidad
de la radiacion cosmica.

Compton hizo notar también que sus resultados estaban mejor correlacionados con
la latitud geomagnética que con la geografica. Este resultado confirmado mas tarde por Millikan

y Neher, llevo al descubrimiento en 1934, de que ain con la mas ligera variacion en la intensidad

3 Los primeros trabajos de estas expediciones aparecieron publicados en las siguientes referencias: |7], [8], [9],
[10], [11], [12], [13].
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del campo geomagnético a lo largo del ecuador, ésta se reflejaba en la intensidad de los rayos
cosmicos [14].

Sin embargo, posteriormente se supo que las particulas cargadas detectadas por
Bothe y Kolhorster no eran rayos cOsmicos primarios, sino mesones p, particulas de origen
secundario descubiertas afios mas tarde. No fue sino hasta que se llevaron a cabo experimentos
con emulsiones fotograficas a finales de los cuarenta, cuando se supo determinar que la radiacién

primaria consistia de protones, particulas alfa y nicleos mas pesados.
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Figura 2. Mapa que muestra la localizacién de las distintas estaciones para la observacién de rayos cosmicos del
proyecto encabezado por Compton. En México se instalaron tres estaciones, Veracruz, Orizaba y Ciudad de
Meéxico.
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1.1.1. El descubrimiento del positrén y la produccién de chubascos.

Cuando Bothe y Kolhorster realizaron su experimento, concluyeron que las
particulas ionizantes no podian ser electrones de rechazo producidos en la interaccion de la
radiacién gamma con la materia, pues el poder de penetracion debia ser muy grande. Pensaron
incluso, que esta radiacion que detectaron cerca del nivel del mar eran rayos cosmicos primarios
capaces de atravesar la atmésfera.

Con su técnica de colocar dos contadores en coincidencia, conocida como contador
telescopio, lograron observar la direccién en que las particulas cargadas viajaban, demostrando
que provenian principalmente en la direccion vertical y luego su intensidad se reducia con la
variacion del angulo zenital.

Otro resultado importante que obtuvieron, fue al colocar varios contadores en
coincidencia, observando que sufrian descargas simultaneamente, con lo que concluyeron que las
particulas cargadas de vez en cuando no llegaban solas sino que lo hacian en grupos,
principalmente en la direccion vertical. Por lo que a estos grupos los denominaron chubascos de
rayos cOsmicos.

Con estos resultados, Carl D. Anderson en 1932 [15], continud el trabajo de medir
la deflexion magnética de las trayectorias, determinar el radio de curvatura y con ello la energia
de las particulas cargadas provenientes de chubascos. El tamaiio de los radios encontrados
implicaban una energia cinética de 5x10° eV para particulas con masa igual a la del electron y
4x10° eV para particulas con la masa del prot6n, es decir una energia miles de veces mayor que
cualquier otra medida anteriormente.

Otro trabajo importante de Carl Anderson, fue haber encontrado una cercana
simetria en la desviacion de trayectorias de las particulas hacia la derecha y hacia la izquierda.

Concluy6 que la radiacién cosmica estaba compuesta por particulas positivas y negativas en la
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misma proporcion. Las particulas positivas sin embargo, tenian una masa muy pequefia como
para compararse con los protones, por el contrario, mostraban una masa practicamente igual a la
del electrén.

En esa época, Paul A. M. Dirac, habia propuesto una nueva teoria para el electron,
la cual, para muchos no tenia sentido, pues predecia cosas muy absurdas, como la presencia de
particulas con masa y energias negativas. Pero Dirac mostrd, que su teoria podia sustentarse si se
suponia la existencia de electrones positivos y negativos. De manera tal, que las particulas
positivas de los experimentos de Anderson, resultaran ser los electrones positivos requeridos por
la teoria de Dirac.

El mismo afio que Anderson hizo sus experimentos, el italiano Bruno Rossi, colocd
un conjunto de tres contadores debajo de una placa de plomo, de tal forma que solo pudiera
descargarse simultaneamente por la presencia de chubascos. Al hacer este experimento con y sin
la placa de plomo, Rossi observo que el nimero de coincidencias aumentaba si colocaba la placa
de plomo, lo cual queria decir, que los chubascos se estaban generando en el interior de la placa
de plomo. Con estos resultados, Rossi pens6 inmediatamente en la posibilidad de que la radiacion
detectada hasta entonces en forma de chubascos podia ser originada en la atmésfera, de la misma
forma que se originaban en la palca de plomo, ain para particulas individuales, producto de
interaccion de un cierto tipo de radiacién primaria con los nicleos atmosféricos.

Segiin, Bethe y Heitle, cuando un fotén de alta energia del orden de GeV penetra en
un bloque de plomo, después de viajar una distancia pequefia alrededor de 0.007m, el fotén debia
desaparecer, dando lugar a dos electrones (uno positivo y otro negativo), los cuales, de acuerdo
con el principio de conservacién de la energia, comparten la energia del foton incidente. Los dos
electrones viajan no muy lejos antes de radiar cada uno un fotén, por lo cual pierden una fraccién
de su energia. Estos fotones asi creados, pronto se materializan en un nuevo par de electrones y el
proceso continiia. En cada nueva interaccion se crea un par de particulas. Dos electrones surgen

de un solo foton; un electrén y un foton, de un solo electrén. Durante este proceso, la energia de
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la particula individual se reduce en promedio a la mitad. Como resultado de este proceso, el
nimero de particulas se incrementa al principio mientras que sus energias se reducen.

A la larga, como la energia original ha sido compartida entre un nimero cada vez
mayor de particulas recién creadas, la mayoria de los electrones no tienen energia suficiente para
radiar nuevos fotones y son, entonces, rapidamente frenados. Igualmente el nimero de fotones
recién radiados tienen menor energia y son incapaces de producir pares de electrones, de tal modo
que son rapidamente absorbidos por colisiones Compton. De esta manera, el chubasco envejece, y
termina por morir. Esta interpretacion de los chubascos resulto ser la correcta y los principios de
conservacion de la energia y momento se cumplian tal como la habia predicho la teoria de la
relatividad de Einstein.

Estos resultados eran alentadores, sin embargo, ain era necesario explicar la
aparente contradiccion entre los resultados experimentales sobre los chubascos y los datos sobre
las particulas muy penetrantes, que perdian energia Unicamente por ionizacién al atravesar

espesores considerables de materiales pesados.

1.1.2. Descubrimiento del Meson p

El objetivo principal en aquella época, era el identificar la naturaleza de aquellas
particulas penetrantes de la radiacion cosmica. Se sabia que tenian unidad de carga eléctrica y por
lo tanto, debian ser electrones positivos, negativos o bien protones, las tnicas particulas
individuales cargadas conocidas en aquel entonces.

Existian sin embargo, dificultades respecto a la naturaleza de esas particulas. La
objecién mas importante a que fueran protones, era que un protén con la misma rigidez magnética
[Ec. 1, Cap. 2] de un electron de 200 MeV ionizaba aproximadamente 10 veces mas que el

electron. Sin embargo, todas las trayectorias observadas en camaras de niebla mostraban una
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minima ionizacion.

Por otro lado, el problema mas serio al considerarlas como electrones (positivos o
negativos), era que no se observaban pérdidas de energia por radiacion de los electrones, que de
acuerdo con cdlculos tedricos, debian ser muy grandes.

Esta era la situacién en 1934, las particulas provenientes no parecian ser protones
ni electrones. Habia quienes pensaban en la existencia de un nuevo tipo de particulas con masa
intermedia entre el proton y el electrén.

Hasta que en 1935, H. Yukawa publicé sus famosas ideas sobre la naturaleza de las
fuerzas nucleares y como consecuencia de ellas la posible existencia de una nueva particula
portadora de esas fuerzas nucleares, analoga al fotén, portadora de fuerzas electromagnéticas.
Yukawa, basado en el rango conocido de las fuerzas nucleares, estimé que la particula debia tener
una masa en reposo aproximadamente 200 veces mas pesada que el electron.

Ese mismo afio, Anderson y Neddenmeyer obtuvieron las primeras evidencias de
un nuevo tipo de particulas [16]. En 1937, ellos mismos midieron separadamente las pérdidas de
energia de particulas individuales y en grupo, llegando a la conclusion de que existian particulas
de carga unitaria pero con una masa mayor que la del electrén libre y mucho menor que la del
proton [17]. Asi mismo J. Street y E. C. Stevenson reportaron experimentalmente que la particula
en cuestion tenia una masa de aproximadamente 200 veces la del electrén [18].

Durante algin tiempo, esta nueva particula se le conocié con diversos nombres,
como: barion, particula X, electron pesado, mesotron (ver figura 3). Siendo por dltimo el mesén,
que logro la aceptacion general. Poco después cuando las investigaciones revelaron la existencia
de otro tipo de mesones, los fisicos le pusieron al meson original el prefijo p.. La naturaleza de la
radiacién césmica local observada en la atmosfera, era clara: las particulas penetrantes eran

mesones W, las particulas facilmente absorbidas eran electrones y las no ionizantes eran fotones.
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Mesotron as the Name of the New Particle

Alfter reading Professor Bohr's address at the British
Association last September in which he tentatively sug-
gested the name *'yucon” for the newly discovered particle,
1 wrote to him incidently mentioning the fact than Ander-
son and Neddermeyer had suggested the name “'mesotron’
(intermediate particle) as the most appropriate name.
I have just received Bohr's reply to this letter in which
be says:

“I take pleasure in telling you that every one at a
small conference on cosmic-ray problems, including Auger,
Blackett, Fermi, Heisenberg, and Rossi, which we have
just held in Copenhagen, was in complete agreement with
Anderson’s proposal of the name ‘mesotron’ for the pene-
trating coamic-ray particles.”

Rosert A. MOLIKAN

Californis [nstitute of Technology,

Pasadena.
December 7, 1938,

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

1.2. ;Qué son los rayos cosmicos?

1.2.1. Radiacion cosmica primaria.

Como se ha descrito anteriormente, la década de los 30, sirvié para entender la
naturaleza y propiedades de las diferentes particulas encontradas en la radiacién cosmica local.
Pero fue hasta finales de la misma cuando por fin se encontré una respuesta a la pregunta
primordial hecha por Hess: ;Qué es la radiacion coésmica primaria que proviene del espacio
exterior y que llega continuamente al tope de nuestra atmosfera?

En trabajos hechos por Stormer para explicar el fenémeno de las auroras boreales,
en la década de los 30 habia predicho el predominio de cargas de un signo sobre otras, lo cual
daria lugar a una asimetria este-oeste en la intensidad de la radiacién césmica. Este efecto habia
sido predicho por el belga Georges Lemaitre (posiblemente mas conocido por sus trabajos en
Cosmologia) y el mexicano Manuel Sandoval Vallarta [19], e independientemente por el italiano
Bruno Rossi. Este ultimo, convencido de que el efecto debia ser mas pronunciado a grandes

alturas y cerca del ecuador, llevé a cabo un experimento en las montafias del este de Africa. Rossi
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prob6 el efecto este-oeste, pero desafortunadamente sus resultados fueron dolorosamente
rechazados por descubrir que meses antes el mismo experimento habia sido realizado en la
Ciudad de México por T. H. Johnson, Luis W. Alvarez y A. Compton, quienes confirmaron, que
la mayor intensidad de particulas provenia del oeste, lo que indicaba que la mayoria de los rayos
cosmicos eran particulas cargadas positivamente. Habia dos candidatos al titulo, los protones o
los recién descubiertos posiirones (todavia no se descubria el mudn).

A principios de los afios 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/m’. Sus resultados mostraban que las particulas a esas alturas
atravesaban varios centimetros de plomo sin producir chubascos abundantes, como se esperaba en
caso de que fuesen electrones. Dichas particulas tampoco eran absorbidas por el plomo de
manera tan rapida como los electrones. Debido a estos resultados, Shein y colaboradores
concluyeron que los rayos cosmicos eran protones.

En 1947, F. L. Hereford realizé varios vuelos en globo, en los que llevaba a bordo
arreglos experimentales disefiados para responder de manera efectiva a la carga de las particulas
que los atravesaran, y encontré que nicleos con nimero atémico Z = 2 estaban presentes en la
radiaciéon césmica primaria. Un afio mas tarde, experimentos realizados por P. Freier, E. J.
Lofgren, E. P. Ney, H. L. Bradt, F. Openheimer y B. Peters, con emulsiones nucleares y camaras
de niebla en globos a gran altura, demostraron que elementos de la tabla periédica, al menos hasta
la vecindad del hierro, se encontraban también presentes en la familia de los rayos césmicos
primarios.

Hoy en dia se sabe que elementos con carga tan grande como Z = 90 han sido
encontrados en la radiacion cosmica primaria, y que, contrario a la opinién que se tenia tan solo
hace unos 40 afios, se encuentran electrones incluso en la radiacién cosmica primaria, aunque en
cantidades menores que el 3%. La siguiente tabla 1 muestra las abundancias relativas de los

elementos encontrados en la radiacion coésmica primaria.
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Nimero Porcentaje de Porcentaje de
Grupo  Elemento o abundancia de abundancia Razén RC / AC
atomico Z I e
os RC cosmica AC
Proton H 1 93 90.7 1
Alfa He 2 6.3 9.1 0.7
L Li, Be, B 3-5 0.10 4x107 3x10°
M C,N,O,F 6-9 0.42 0.14 3
H Ne-K 10-19 0.14 0.054 10
VH Ca-Zn  20-30 0.04 2x10° 20
VWVH  Ga-U  31-92 2x10° 10 2
SH >U 110 ? ? ?

TABLA 1. Abundancias relativas de los elementos de la radiacion césmica primaria y en el Universo. La
composicién de los rayos cosmicos se refiere a niicleos que tienen la misma energia por nucledn.

Los diferentes grupos se identifican de acuerdo con el nimero atémico (Z). La
nomenclatura usada es la siguiente: hidrégeno (Z = 1); helio (Z = 2); elementos ligeros (Z =3 -
5), L; elementos medianos (Z = 6-9), M; y los pesados (Z > 10), H. Subgrupos del altimo, son el
de los elementos muy pesados (Z = 20-30), VH; y los recién detectados VVH (Z =31-92);
elementos mas pesados que los del grupo del hierro y que llegan hasta los elementos

transuranicos, han sido denominados stper pesados (Z =100), SH.

1.2.2. Radiacion cosmica secundaria

Cuando la radiacion cosmica primaria penetra en la atmoésfera, todo lo que sucede
resulta de las colisiones con la materia del aire. Dichas colisiones pueden ser de dos tipos: con la
estructura electrénica del 4tomo, o con el mismo nicleo. Puesto que el nicleo es tan pequeiio, el
segundo tipo de colisiones es menos comun, pero involucran cambios de energia muy grandes, y
son estos, cuando ocurren, los que determinan toda la formacién de rayos césmicos secundarios.

Las colisiones del primer tipo, las més frecuentes, generalmente dan lugar a que un
electron sea liberado de la estructura del dtomo blanco. Este es el mecanismo que conocemos

como ionizacion y en el que se basa el funcionamiento de detectores como la camara de
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ionizaci6n, contadores Geiger y otros que se utilizan en el estudio de rayos césmicos. También
puede causar excitacion del &tomo dando origen a la produccion de fotones gamma.

Cuando un rayo césmico primario choca directamente con el nicleo de un atomo
atmosférico, dependiendo de la energia de la particula primaria, el tamaiio del niicleo, etc., puede
ocurrir una variedad de procesos. Estos pueden dividirse en procesos de absorcion y dispersién
(elastica e inelastica). En los procesos de dispersion eldstica la cantidad de movimiento y la
energia cinética total se conservan. En los de dispersion inelastica, por su parte, una fraccion de la
energia del rayo c6smico incidente es absorbida por el niicleo, el cual, queda a su vez, excitado.
Esta energia es posteriormente emitida en forma de rayos gamma, particulas alfa, etc., lo que se
conoce como proceso de evaporacion.

Existen tres modos a través de los cuales la particula primaria cede su energia a
través de la atmosfera hasta el nivel del mar o ain mas abajo: 1) la componente nuclednica o
nuclear activa, 2) la componente dura o0 mesénica, y 3) la componente blanda o electromagnética,
(figura 4). Dependiendo de la energia que trae la particula primaria, predomina uno de estos tres
mecanismos de conversion de la energia primaria en una componente secundaria.

Neutrones y protones, productos de la desintegracion de un atomo atmosférico por
una particula primaria de baja energia E < E, son los que dan lugar a la componente nucleénica.
Sin embargo, estos nucleones de energia menor que la particula primaria, tienen suficiente
energia como para actuar como si fuesen particulas primarias e interaccionar con nuevos tomos
atmosféricos, dando lugar asi, a lo que se conoce como proceso de cascada. Al llegar a las capas
bajas de la atmosfera, el flujo de esta componente decrece rapidamente con la profundidad
atmosférica y constituye tan sélo un pequefio porcentaje del flujo total de particulas cerca del

nivel del mar.
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Figura 4. Representacién esquemitica de las componentes de la radiacién césmica secundaria en un chubasco.

A mayores energias E > E, de la particula primaria, las interacciones nucleares no
son elésticas, esto es, la energia total que traia la particula primaria no es igual a la de los
nucleones producidos en la desintegracion nuclear. Parte de esta energia se ha ido en la creacion

de un nuevo tipo de particulas, y en proveerles la energia cinética con la cual se alejan del punto
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donde ocurrié la interaccion. Son estas nuevas particulas, los mesones =, y en lo que se
convierten, mesones | lo que determina casi toda la radiacion césmica secundaria que
observamos al nivel del mar.

Los piones, al igual que todas aquellas particulas que son creadas en interacciones
nucleares, son inestables y tienen una vida media de 1, = 2.6 x 10%sen reposo, de ahi que tengan
que decaer, en uno o varios pasos, en algin tipo de particula estable. Los piones en particular,
existen en tres diferentes estados de carga, es decir, pueden tener carga eléctrica positiva 7',
negativa o ser neutros n°. Los cargados decaen en muones de la misma carga p’ y
|~ respectivamente, y los neutros decaen en rayos gamma, los cuales dan lugar a un gran nimero
de particulas que se extienden sobre grandes dreas. El nimero de particulas es aproximadamente
proporcional a la energia primaria.

s 3 G
TSP+,
n’ > y+y

Modo tipico de decaimiento del pion, donde V w 'U'" son el neutrino y antineutrino del muon.

Los mesones p, producto del decaimiento de los piones cargados, son también
inestables, pero debido a la dilatacion del tiempo por procesos relativistas®, su vida media 1o = 2.2
x 10 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 p son el tipo méas abundante de

particulas de radiacion césmica secundaria a nivel del mar.

% A altas energfas t (E) = v (E/mec’) =14y,  dondey=1/¥1- B? es el factor de Lorentz y PB=vie
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La componente blanda o electromagnética estd formada fundamentalmente por
electrones y positrones resultantes del decaimiento de los muones u* y u”, procesos de ionizacion,
produccion de pares y de las cascadas foton electrén. Los positrones resultantes del decaimiento
de muones p* y de la produccion de pares tienden a desaparecer en la atmodsfera a través de
procesos de aniquilamiento con electrones de los dtomos del aire. Los electrones producto del
decaimiento de los muones pueden ser lo suficientemente energéticos como para iniciar un
chubasco.

Algunos mesones m pueden ser producidos en interacciones nucleares de los
nucleones secundarios méds energéticos. Mas ain, algunos muones, aunque son particulas que
interaccionan débilmente, en ocasiones pueden producir nucleones.

Del caricter de la produccion de particulas y de los procesos del decaimiento
podemos ver que la composicién de la radiacion cdsmica secundaria varia con la altura, es decir,

con la profundidad atmosférica.
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Capitulo 2

Parametros fisicos de la radiacion cosmica y la
influencia del campo geomagnético

2.1. El campo geomagnético, agente modulador de la radiacion césmica

Una manera de caracterizar a la radiacion cosmica es mediante su intensidad, la
cual esta intimamente relacionada con la energia cinética de las particulas, su capacidad de
penetracion, asi como su vida media y su carga eléctrica. Por esta razon, para determinar la
intensidad de los rayos césmicos, es necesario tomar en cuenta los efectos que el campo
magnético terrestre ejerce sobre dicha radiacion, (figura 5).

Como es sabido, cuando una particula cargada se mueve en presencia de un campo
magnético, experimenta una fuerza deflectora, la fuerza de Lorentz, que actia
perpendicularmente tanto a la direccion de propagacion, como a la direccion del campo
magnético. Si el campo es uniforme y perpendicular a la direccion de movimiento, la particula se
movera formando un circulo, (figura 6). El radio p de este circulo sera directamente
proporcional a la cantidad de movimiento p de la particula e inversamente proporcional a la
intensidad del campo. Esto es, si la particula es muy rapida, entonces el radio de giro p tendra que
ser mayor comparado con el de una particula de la misma especie pero con menor rapidez.
Ahora, si la intensidad del campo aumenta, entonces el radio de giro se hace mas pequefio. Por
otro lado, la direccion de giro de las particulas depende de su carga eléctrica.

Al producto Bp se le denomina rigidez magnética de la particula y esta dada por:

Bp=—- 4



donde p=mv, esel momento de la particula y Z su carga eléctrica en unidades de e.

La cantidad del lado derecho se considera como una medida de la resistencia de la
particula a ser desviada por el campo.

En general la direccion de propagacion de una particula cargada no es
perpendicular al campo magnético. Pero como la componente de la velocidad paralela al campo

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

‘A' ) ! I‘-I-
%2
PN RN
12 4 £ A At

Figura 5. (a) Campo magnético terrestre ilustrado mediante un patrén de limaduras de hierro alrededor de una
barra de imén.
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(b) Lineas de fuerza del campo dipolar terrestre. Puede notarse la inclinacién del eje magnético M y geogrifico

G respectivamente,

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

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

movimiento de las particulas se vuelve mas complicado.

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

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

desempefian un papel importante en la determinacion de la intensidad de los rayos cosmicos.
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El primero de ellos ya lo hemos mencionado en el capitulo anterior, y esta
relacionado con la direccion de arribo de los rayos cosmicos; esto es, si las particulas poseen
carga positiva la mayoria de ellas llegaran a la superficie de la tierra desde la direccion oeste.
Pero si las particulas poseen carga negativa, entonces arribaran en direccion 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
esta relacionado con la rigidez magnética umbral o simplemente rigidez magnética de las
particulas. Esto es, si queremos registrar la llegada de particulas con distinta rigidez magnética a
la superficie de la tierra en una latitud dada, habra un cierto valor de la rigidez, por debajo del
cual no se registraran particulas. A esta rigidez se le conoce como rigidez umbral. La rigidez
magnética umbral de las particulas 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.

Rigidez umbral {(GY)
7]

0 P I R T SO I
0° 10° 20° 30° 40° 50° 60° 70° 80° 90°

Figura 7. Variacion de la rigidez umbral vertical con la latitud geomagnética. Todas las particulas 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 explicacién mas detallada acerca de los conos de Stormer se da
en el apéndice II1.
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Hechas estas observaciones sobre los efectos que el campo magnético terrestre
tiene sobre las particulas que lo atraviesan, definamos algunos parimetros fisicos, que nos

permiten caracterizar a la Radiacion Césmica.

2.2. Parametros fisicos de la Radiacion Cosmica

2.2.1. Intensidad direccional

Consideremos la figura 8. El elemento de angulo sélido df2 esta dado por,

dQ = sen(0)dédg 2)

donde @es el angulo zenital y ¢ es el angulo azimutal.

Entonces, la intensidad direccional /, para una cierta clase de particulas i, se define
como el nimero de particulas dV; que inciden sobre un elemento de area d4 por unidad de tiempo

dt, dentro de un elemento de angulo sélido df2. Esto es,

dNi

e [em2s7sr] 3)

1,(8,¢) =

Esta cantidad también depende de la energia E de las particulas. Frecuentemente,

la intensidad direccional es llamada simplemente Intensidad [20].
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dA do

Figura 8. Elemento de dngulo sélido d 0O es el Angulo zenital y ¢ es el Angulo azimutal.

Si ahora consideramos el nimero de particulas con energias mayores a un cierto valor E,
que atraviesan un elemento de area horizontal d4 por unidad de tiempo di, e integramos sobre el

intervalo de 0 < 0 < n/2, lo que obtenemos es el flujo integral J; ( 2 E), esto es:

g = II(@, #)cos(QHQ lcm'zs" J 4)
N

2.2.2. Intensidad omnidireccional o integrada

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

direccional sobre todos los dngulos, es decir:

J, = [16.4)a )

Yaque dQ=sen(0)dédg (figura 8), entonces:
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5= [, [ 16.9sen0)dtdp (60
o bien

J,=2r f_c 1(8)sen(6)do (6b)

Por definicion, la intensidad omnidireccional J; siempre es mayor o igual al flujo
integral J;
Ademads, para calcular la intensidad omnidireccional, la dependencia angular de la

intensidad (8, @) debe ser conocida. Aunque algunas medidas, han mostrado que existe una

pequeiia dependencia azimutal para algunas componentes, excepto por pequefios cambios debidos

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

2.2.3. Dependencia Angular Zenital

Si 1,(0=0° es la intensidad vertical para una clase de particulas i, la

dependencia angular zenital puede expresarse como:
1,(8)=1,(0%)cos™(6) (7)

donde el exponente ni, depende de la profundidad atmosférica X [g/cm’], y de la energia E, es

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

El espectro diferencial de energia j(E) esta definido como el nimero de particulas
dN(E), por unidad de area dA4, por unidad de tiempo dt, por unidad de angulo solido d$2, por

intervalo de energia dE, es decir:

dN(E)
HE)= tdodEdr

[cm'ls"sr"GeV"] 3
El espectro de energia puede ser representado también por un espectro de momento
Jji(p), por unidad de momento, o expresado en términos de la rigidez P, por unidad de rigidez, con

P definida como sigue,
pc
P=—|GV 9
Ze [ ] =

donde pc es la energia cinética [GeV] de la particula relativista, p es el momento [GeV/c], Ze la
carga eléctrica de la particula.
La razdén para usar estas unidades es que para diferentes particulas con la misma

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

2.2.5. Espectro integral de energia

El espectro integral de energia, J (2E), esta definido para todas las particulas con
energias mayores que una cierta energia E, por unidad de area dA, por unidad de angulo sélido

d(2, y por unidad de tiempo dt, como sigue:
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>FE
J(= E):fg—éngg [cm"s"sr"] (10

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

€sto es:

JEE)= [“ J(EMIE (11

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

_-dJ(2E)

12
dE (12)

J(Z E)

La mayoria de los espectros de energia, pueden ser representados por una ley de

potencias, por lo tanto, para el espectro integral tenemos.
5 =y §

Jf{z E)=CE (13)

y para el espectro diferencial,
J(E)=CyE ") = 4E~D (14)

donde C = cre y ¥ el indice o pendiente del espectro que se determina por varios métodos segun
las diferentes regiones de energia.

Se puede determinar la relacion entre la intensidad y la energia de cada componente
de la radiacion cosmica utilizando la tierra como analizador magnético. Asi por ejemplo, en la
figura 7 se muestra como varia con la latitud geomagnética la rigidez umbral en la direccion
vertical. Se puede ver que el incremento en el nimero de cuentas de un telescopio vertical entre

60° y 45° latitud, se debe a particulas con rigidez entre aproximadamente 1 y 2 GeV.
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Como ejemplo, la figura 9 muestra los resultados de las mediciones del espectro de
energia de las diversas componentes de la radiacion césmica. En ella se dan los espectros
integrales de energia, los cuales expresan la relacion de como la intensidad J (>E) de los rayos
cdsmicos, con energias que exceden de cierto valor limite inferior E, varia con la energia.

Si se toma el logaritmo natural en ambos lados de la expresion (13), la relacion
entre Ln J (>E) y Ln E, son lineas rectas con pendiente - y. Lo interesante, es notar cémo y no
varia considerablemente en todo un rango de energias de los rayos césmicos por arriba de los 10
GeV. Los (inicos cambios, pequefios pero significativos ocurren alrededor de los 10" y 10" eV, y
estan relacionados con el origen de los rayos cosmicos.

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

componente dura de la radiacion cosmica, es decir, para los muones.

Canl
A
= 4 L Flujo 0= 104 particulas/m 2
T cf T
) L ~1.6
3 B = J(>E) = K,E
g “F
Yt p—
~ 5[
w
) E o
S s J(>E)=KE 2
o = )
-E,: -10 | 0 = 1 Particula/m2/aio

= b
3 2f
o = 2 = e N
s -14 - ](}E) —K:EN
£ |0 =1Particula/1000/Km2/afio
g -16 L
%_l-llllllllllll
8 10 12 14 16 18 20 22
5 Energia primaria [GeV¥)

Figura 9. Espectro integral de energia de la radiacién césmica primaria. El eje X representa la energia total y el
eje Y la intensidad unidireccional de particulas primarias.
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2.3. Espectro diferencial de muones

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

necesario mencionar primero algunos conceptos.

Camino libre medio

Sea 1 el intervalo de tiempo en el que una particula recorre una distancia / dada por:

l=vr, pero v = fc, entonces
I=fer como w(E)=t,y entonces
1 v
['= Petyy donde y=——ue y B = -
V1-8 ¢
Sea ahora | - Iil_ .[cm"], la razén de decaimiento por unidad de longitud de
CToY

camino recorrido. Para un medio con densidad p [g/cm’], el camino libre medio A4 [g/cm’] para

decaimientos espontaneos, esta dado por:

1 1
s (15)
Ay Bet oyp

Probabilidad de decaimiento de una particula
Consideremos el caso en que la particula se propaga en direccién vertical a través

de la atmosfera. Sea

dN = —Ldx (16)



El nimero de particulas de una cierta clase de particulas /V; que decaen al atravesar

un espesor dx [g/cm’].

Sea /V;, el numero de particulas que sobreviven después de atravesar el espesor dx,

esto es:
dx
Entonces el nimero de decaimientos es,
N'=N,-N,
N'= N, - N, exp [— I—dl-]
ld
. dx
N'= N1|:l - exp[— v[l_d]] (18)
Luego la probabilidad de decaimiento de una particula en una propagacion vertical,
esta dada por,
o
N 1
W=1- exp(— I%)= 1 —exp(— _[;f':p dx) (19)
de donde,
L (20)
PtoP

Si la propagacién ocurre a un dngulo 6 > 0°, entonces la expresion anterior toma la

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

m, xsec 6
PtoP

W = 73)]
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En el caso de la componente mesonica, especificamente para los muones que son
los mas abundantes en la superficie de la tierra, la probabilidad de decaimiento W), es similar.
Asi que la probabilidad de supervivencia para los muones esta dada por,

Rl B (22)

Una caracteristica de esta componente es que la probabilidad de supervivencia §,,

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

"
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Probabilidad de
sobrevivencia
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il sl W WETT]

10" 10° 10' 10°
Momento del Muon [CeV/c]

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

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

energias grandes, como se ve en la figura 11.
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Figura 11. Probabilidad de decaimiento de piones y kaones en propagacitén descendente en la atmésfera, vs
energia cinética a una profundidad de 100 g/cm®,

Recordemos que la distribucion de intensidades de los rayos cosmicos se representa por
un espectro de energia. Para la componente muénica, el espectro diferencial de energia para un

nivel especifico en la atmosfera, esta dado por:

J(EY=AW_ (E+AEY"(1-W,) (23)

donde 7, = ¥x, ¥y

Aj es la constante de normalizacion para la intensidad absoluta,
AE, la pérdida de energia por ionizacion,

W, la probabilidad de decaimiento en piones,

W, la probabilidad de decaimiento en muones,

7= ¢l exponente del espectro diferencial para los piones,

#: el exponente del espectro diferencial para los muones.
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A bajas energias, todos los mesones decaen en muones los cuales a su vez también
decaen, observandose que la intensidad de muones es mayor a bajas energias que para valores

muy grandes de ésta, como puede notarse en la siguiente figura 12.

Piones

ks
ou

11

Intensidad [ em?s™'sr" (Mevrc)™ ]
“ o
-]

102 10° 10!

Momento [GeV /c]

Figura 12. Espectro diferencial de momento del muén, comparado con el espectro diferencial del pi6n.
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Capitulo 3

.Como se detectan los rayos cosmicos?

En la actualidad, una de las técnicas ampliamente usadas para la deteccion de rayos
cosmicos se basa en el empleo de detectores de centelleo. Estos detectores basicamente constan
de tres componentes: un plastico centellador, una guia 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 atencién 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 capitulo
se describen las caracteristicas 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. Interaccion de la radiacion con la materia

Debido a que el rango de energias de la radiacion césmica es muy amplio, 10° eV a
10 eV, se han inventado y perfeccionado una gran variedad de técnicas para medir dicha
radiacion con la finalidad de estudiar todos los procesos que en ella ocurren.

En general cuando un dtomo o particula eléctricamente cargada atraviesa un medio
dado, pierde energia al ionizar o excitar los atomos encontrados a su paso. Esta ionizacién o
excitacion, es la base de todos los instrumentos usados en la deteccion de tales particulas. Aun si
las particulas no llevan carga eléctrica, es posible detectarlas indirectamente midiendo aquellas
particulas cargadas que se producen al chocar o interactuar con los nucleos atomicos del medio

que atraviesan.
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Discutiremos a continuacién algunos conceptos fisicos que describen lo que sucede
cuando la radiacion cosmica interacciona con la materia, en particular nos referiremos a la
componente constituida por particulas cargadas, pues como ya se menciono, este proceso es lo
que permite que dichas particulas puedan ser detectadas. Como hemos dicho, cuando una
particula atraviesa un medio, pierde parte de su energia al interactuar con las particulas de dicho
material cediéndoles parte de su energia cinética. Como resultado, diferentes efectos pueden

presentarse, por ejemplo:

a) lonizacién de los atomos del medio

b) Transmisién de energia al medio, produciendo calentamiento del material.

c) Excitacion de los atomos del material, de manera que en el proceso de
desexcitacion se emitan rayos X, ultravioletas,..., o bien efectos secundarios que a
su vez, producen ionizacion.

d) Modificacion de las propiedades del sélido, producido por desplazamiento de los
atomos de la red cristalina del material.

e) Reacciones quimicas entre los atomos desplazados o ionizados.

Estos efectos son aprovechados por los detectores de particulas de la radiacion
cosmica. Para propositos de este trabajo, trataremos unicamente el primer efecto listado
anteriormente, ya que la ionizacién que producen las particulas a su paso por ¢l medio material de

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

La pérdida de energia de las particulas incidentes al transferir energia cinética, se
debe principalmente a las colisiones elasticas e inelasticas con los atomos del medio, lo cual da
origen a la ionizacion de estos Gltimos. La mayor pérdida de energia se debe a la interaccién
coulombiana con los electrones, lo que hace que la particula incidente se frene.

El poder de frenado del material se denota como -dE / dx y representa la pérdida
de energia de la particula incidente por unidad de trayectoria. Esta, esta descrita por la ecuacion

de Bethe Bloch, que a continuacion se deduce.

3.1.2. Ecuacion de Bethe Bloch

Considere una particula de carga Ze, masa M, y velocidad v, cuya energia cinética
es mayor que la de su masa reposo en Mc’. Consideremos por principio de cuentas, que la
particula interactia muy poco con los electrones, de manera que la trayectoria de la particula
incidente se considera una recta. Supongamos ahora que la particula 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 NV electrones por cm’ la
figura 13 muestra esta situacion. Note que el parametro de impacto entre la trayectoria de la
particula Ze y el electron esta dado por b. Ya que la particula Ze se mueve con una velocidad v
en una trayectoria recta, al pasar cerca de un electron actia una fuerza de Coulomb entre ambas
particulas. Esto es

F= Z_f: (24)
r



Ahora bien, esta misma fuerza en términos del campo eléctrico se expresa como:

F=eE 3)

Figura 13. Trayectoria de una particula 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 F,y F,.
De estas dos componentes, la unica que contribuye al momento de la particula Ze, es la
componente perpendicular, ya que por simetria, la componente del momento en la direccién
paralela se anula.

Entonces el momento P, de la particula Ze esta dado

eE dx e

v v

P, = j-Fldf= J'eEld:=I IEL":" (26)

donde la dltima integral se resuelve aplicando el teorema de Gauss para una geometria cilindrica,

figura 14. Esto es:
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9= [E-ds= [E, -2nbdx = 4nZe (27)

2mb [ E,dx = 4nZe

jgldx=@=§£€
2b b
de donde
e e[2Ze] 2ze*
=2 [ Edx==| = (=22 28
P, V'E° + v[ bj] vb 8

entonces la particula incidente cede al electrén una energia cinética dada por:

2 ph [2zet)  2z%
P e B ( - 29
(2) 2m, 2m, 2m,(vb) myv'b? i

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

Ahora calculamos la pérdida de energia total de la particula incidente. Dado que

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

dV =2nbdbdx esta dada por:
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N.dV = N,2nbdb dx (30)

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

cinética T, cedida a los electrones, es decir:

~dE(b)=T,N,dV

y la pérdida de energia total es

_%: [T.Nav = [T,N, 22b ab

sustituyendo (29) tenemos

by
_OE ou, [7.bab
dx

bmin

2 4
=2aN, jzz—ebdb

;2
myv'b

_4nZ’e'N, J-db
- b

2
m‘v

4nZ’e'N, b
= el

2
mv b

min

_dE _47Z’¢'N, | b,

31
dx m,v? b o

min
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Note que cuando b es muy grande el electrén gana muy poca energia. Cada
electrén requiere una energia minima para ser excitado y llevarlo al primer estado atdmico no

ocupado. Si denotamos esta energia minima por /, y usando la expresion (29) para T, tenemos

Ze2 2 12
B =—[ } (32)

es decir, el electron recibe la minima energia para un parimetro de impacto maximo. Por otro
lado, la maxima energia que recibe el electron ocurre cuando el parametro de impacto toma un

valor minimo B, esto es de acuerdo con la fisica clasica,

T, = %m,(zvﬁ =2m v*

entonces
2Z¢’
———=2m,v?
min
Por lo tanto
ze
bmm - 2 (33)
m.v

Las ecuaciones para bmi. ¥ bmin junto con el factor logaritmico de la ecuacién de
Bethe Bloch pueden utilizarse para obtener una estimacion de la potencia de frenado. De hecho,
al considerar argumentos mecanico-cudnticos mas rigurosos, es posible aproximar el factor
logaritmico de la ecuacion de Bethe Bloch a la forma

b 2m v

In mln—— (34,
7 )
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el cual difiere del resultado obtenido al considerar tinicamente la teoria semiclasica. Como 2m,v’
es la energia cinética maxima T4 que puede transferirse al electron, la ecuacién de Bethe Bloch
se puede escribir como sigue

24 2
_dE _4rZ’e’'N, In 2m_v (35)

€

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

lado, a bajas energias
a) = ?_'g. o .I_.
v
b) - -‘-iiE— « Z?
dx

Considerando la expresion relativista de la energia cinética T4, €l factor

logaritmico de la ecuacion (31) queda como

2.4 S
_d_E=47rZ ez.f\_"i 1n2mevy _p?
dx m,v I

o bien

_dE _ 4nZ’e"N, In 2m By
dx m,v? I

-p (36)
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La formula de Bethe Bloch [21] indica que la razén de pérdida de la energia
depende principalmente de la velocidad de la particula y de su carga. A velocidades v cercanas a
¢, o bien a energias cinéticas T~ Mc’, la razén de pérdida de energia disminuye como 147 o
bien como T’. A mayores energias, la razon de pérdida de energia aumenta logaritmicamente
como In y’. Para energias T = Mc’ hay una razon de pérdida de energia minima, esto es en
general para particulas con energias mayores que 1 GeV, (figura 15). Todas aquellas particulas
con energias por encima de este valor se conocen como particulas de minima ionizacion.

Cuando la velocidad de la particula se aproxima a la velocidad de la luz, aumenta
de forma lenta el poder de frenado. Sin embargo, no hay un crecimiento infinito, esto se debe a un

efecto de densidad, el apantallamiento debido a los 4tomos mas cercanos.

8

3

dE/dx [MeV - cmiigm)
5

10-! 10 103 105
Energy [MeV]

Figura 15. Poder de frenado dE  como funcién de la energia para diferentes particulas. Puede apreciarse

dx
iedad de minima ionizacion para diferentes particulas, en especial para los muones con

clar te la prop

energias por encima de 300 MeV.
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3.2. Métodos de deteccion de rayos cosmicos

Basicamente, los instrumentos de deteccion de radiacion se pueden dividir en tres
grupos: 1) Dosimetros, 2) Instrumentos de visualizacion 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 deteccion de los rayos
cosmicos de interés para el presente trabajo.

Los dosimetros miden efectos del conjunto de varias radiaciones ionizantes, si bien
no detectan las particulas individuales. Algunos de los instrumentos de este grupo son las camaras
de ionizacion y los dosimetros quimicos.

Los instrumentos de visualizacion de trazos registran la trayectoria de las particulas
ionizantes individuales. En este grupo se hallan: a) camaras de niebla b) cimaras de burbuja, c)
camaras de chispa, d) camaras de centelleo y e) emulsiones nucleares o ionograficas.

Finalmente los contadores son instrumentos en los que las particulas ionizantes
originan pulsos eléctricos que se cuentan mediante circuitos electronicos. Entre los contadores
mas importantes se hallan: a) contador Geiger Miiller, b) contador de ionizacién, c) contador

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

3.2.1. Contador de centelleo

El contador de centelleo es el instrumento mas usado en los estudios de chubascos
atmosféricos externos. Su principio de funcionamiento esta basado en el efecto de ionizacion

descrito en la seccion 3.1.
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Una particula cargada con energia E, penetra en el material de centelleo o
centellador, donde disipa parte de su energia cinética ionizando y excitando atomos. Una
fraccion de esa energia se convierte en un nimero /V de fotones, que son radiados y conducidos
por una guia de luz hacia el fotocatodo de una valvula sensible a la luz llamada tubo foto-
multiplicador 6 PMT por sus siglas en ingles (Fotomultiplier Tube), (figura 16). Una fraccion de
los fotones causa la emision de fotoelectrones del catodo, los que son acelerados por el potencial
aplicado entre éste y un primer electrodo del PMT llamado dinodo. Al primer dinodo llegan T

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

Luz incidente

fotocatodo
semtransparente ?

Sistema ! Trayectoria
optoelectrinico _| \\ r_ L,}" tipica de
del ftocitodo al / fotoelectrones

Ter dinodo l.ﬁ. \'l .f" -’1)
A

Multiplicacion de | (/ Espacio
electrones ( vacio
1

1-12: Dinedos  14: Hectrodos de enfoque
13: Anodo  15: fotocatode

Figura 16. Elementos bésicos de un tubo fotomultiplicador PMT.
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El proceso de multiplicacién de electrones se repite en cada subsiguiente dinodo
(un PMT contiene entre 9 y 14 dinodos). Si existen n dinodos, cada uno con un factor de
multiplicacién R, el nimero de electrones que emergen del tltimo y que llegan al anodo es @ =
R'T, donde R" tiene valores tipicos de 10° a 10°. Esta avalancha de electrones produce una
pulsacion eléctrica que se registra mediante un sistema electrénico externo de conteo.
La operacién de un contador de centelleo se puede dividir en cinco etapas [22]:
1.- La absorcion de la radiacion incidente por el material de centelleo.
2.- El proceso de fluorescencia por el cual la energia disipada se convierte en emision de fotones.
3.- El transito de fotones emitidos a través de una guia de luz hacia el fotocatodo del PMT.
4.- La absorcion de los fotones por el fotocatodo, la emision de fotoelectrones y la recoleccion de
¢éstos en el primer dinodo.
5.- La etapa de multiplicacién de electrones.
El sistema completo constituido por el plastico centellador, la guia de luz y el PMT,
es envuelto por una capa obscura que impide la entrada de la luz exterior.
Asi mismo, los materiales para centelladores deben poseer las siguientes
caracteristicas:
e Deben convertir la energia cinética de la particula cargada en luz detectable con una alta
eficiencia de centelleo.
e Esta conversion debe ser de tipo lineal, es decir, la luz que llega debe ser proporcional a
la energia depositada en un rango bastante amplio.
e El medio debe ser transparente a la propia longitud de onda de la luz emitida por
centelleo y asegurar asi una buena coleccién de ésta en el PMT.
e El tiempo de decaimiento de la luminiscencia inducida debe ser corto de tal manera que
el pulso de la sefial que se genere sea rapido (<100 ns).

e El material debe tener buenas cualidades opticas y poderse fabricar en tamafios bastante
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grandes para asi tener un uso practico mejor.
o El indice de refraccion 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 sélidos (organicos e

inorganicos) liquidos y gases [23].

3.3. Centelladores inorganicos

El mecanismo de centelleo en materiales inorganicos depende del estado de energia
determinado por la red cristalina del material. Basicamente la absorcion de energia por electrones
de la banda de valencia da lugar a que éste salte hasta la banda de conduccién, de tal modo que el
proceso de desexcitacion se emite un foton. Este proceso de emision en un cristal puro no es tan
eficiente, pues el ancho tipico de la banda prohibida es tal que el fotén resultante tiene una
energia alta que no pertenece al rango visible.

Para aumentar la probabilidad de emitir fotones en el rango visible durante el
proceso de desexcitacion, pequefias cantidades de impurezas son normalmente agregadas al
centellador inorganico. Cada impureza agregada, también llamada “activador” crea lugares
especiales en la red, en los cuales la estructura de bandas de energia normales es modificada.
Como resultado, estados de energia son creados dentro de la banda prohibida a través de los
cuales el electron regresa a la banda de valencia. Debido a que la energia es menor que la
correspondiente a la banda prohibida completa, esta transicién da lugar a un fotén en el rango
visible, lo que constituye la base de un centellador inorganico.

Los sitios de desexcitacién son llamados centros de luminiscencia o centros de
recombinacion. Su estructura de energia en la red cristalina, determina el espectro de emision del

centellador.
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La vida media de los estados excitados esta en un rango de 50 a 500 ns. Son estos
tiempos de decaimiento, los que determinan el tiempo caracteristico de la luz emitida por
centelleo.

Existen otros procesos de desexcitacion que dan lugar a la emision de una luz de
retardo conocida como fosforescencia, asi como la emision de fotones que no pertenecen al rango
visible, producidos por procesos de desexcitacion de menor grado llamados “quenching”.

Una medida de la eficiencia del proceso de centelleo se puede hacer con un simple
calculo de energia. Para una amplia categoria de centelladores, ésta toma un promedio alrededor
de tres veces la energia de la brecha, para crear un par electron-hueco. En materiales como
Yoduro de sodio, esto significa que alrededor de 20 eV de la energia de la particula cargada debe
perderse para crear un par electron-hueco. Para 1 MeV de energia depositada por la particula en
el centellador, alrededor de 5x10* pares de electrén hueco son creados. Experimentos han
mostrado que la eficiencia del Yoduro de sodio dopado con Talio es alrededor de 12%. La
absorcion de un MeV de energia debe entonces producir del orden de 1.2x10° eV de energia
luminosa, 6 4x10* fotones con un promedio de 3 eV de energia. Esta produccion es muy cercana
a un foton por par electron-hueco originalmente formado.

En términos generales, los centelladores de tipo inorganico, se caracterizan por
tener una mejor salida de luz y linealidad, pero son relativamente lentos en su tiempo de

respuesta.

3.4. Centelladores organicos

En comparacién con los centelladores inorgéanicos, los centelladores organicos
poseen un tiempo de respuesta mas rapido pero conducen menor salida de luz. A continuacion se

mencionan algunos tipos de centelladores orgénicos.
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3.4.1. Cristales organicos puros

Uno de los materiales mas antiguos ampliamente usado como material centellador
orgénico es el Anthracene, el cual, se distingue por tener una alta eficiencia de centelleo (gran
salida de luz por unidad de energia).

Otro material muy conocido es el Estilbeno, este por su parte, tiene una baja
eficiencia de centelleo, y normalmente es usado para pulsos de discriminacion los cuales permiten
distinguir entre centelleos inducidos por particulas cargadas y electrones. Ambos materiales son

relativamente fragiles y dificiles de obtener en grandes tamafios.

3.4.2. Soluciones de liquidos organicos

Son producidos al disolver un centellador organico en un solvente apropiado. En
ocasiones se agrega un tercer componente que actiia como modificador de la longitud de onda. El
problema con estos centelladores liquidos es que la presencia de oxigeno disuelto actiia como

reductor en la eficiencia de centelleo.

3.4.3. Centelladores plasticos

Se producen cuando un centellador organico es disuelto en un solvente que
posteriormente es polimerizado. El solvente mas comin es el monémero estireno. Se pueden
producir en grandes tamaiios pero la desventaja es que la intensidad de la luz se atenua con la
distancia. Es decir la absorcién 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 interaccion de la radiacion con la
materia y es la base de un detector de este tipo. A continuacion describiremos en que consiste el

proceso de centelleo de un material.

3.5.1. Fluorescencia

El proceso de fluorescencia en materiales organicos proviene de las transiciones
electrénicas en la estructura de los niveles de energia de una molécula simple.

Una gran categoria de centelladores organicos se basa en moléculas organicas con
ciertas propiedades de simetria, por lo que se les conoce con el nombre de estructura n-electron.
La energia puede ser absorbida por un electrén de la configuracién en un cierto nimero de
estados excitados. Los niveles de energia de la estructura n-electrén se ilustran en la figura 17.
La serie de estados singuiéfes (spin 0) estdn etiquetados como §,, S, S;,... Similarmente el
conjunto de tripletes (spin 1) se muestran como Ty, Ty, Tj,... La energia entre los niveles Sy y S,
es del orden de 3 o 4 eV, haciéndose cada vez menor entre los niveles mas altos. Ademas, cada
uno de estos niveles esta subdividido en una serie de niveles mas finos que corresponden a los
distintos estados vibracionales de la molécula. El espaciamiento tipico de energia entre estos
subniveles es del orden de 0.15 eV. Estos estados vibracionales estan etiquetados con un segundo
subindice, de manera que el simbolo Sy representa el estado vibracional mas bajo. Cuando una
particula cargada atraviesa un medio (centellador), ésta cede parte de su energia cinética a las
moléculas. Esta energia de absorcién se muestra en la figura 17 por las lineas dirigidas hacia
arriba. Los estados singuletes mas altos que han sido excitados, son rapidamente desexcitados (en

un tiempo del orden de pico segundos) al nivel S;, por un mecanismo de radiacién interna de



menor orden. También aquellos estados con un exceso de energia vibracional tales como $;; o
S12, no estan en equilibrio con sus vecinos y pierden rapidamente su energia. Por lo tanto el efecto
neto del proceso de excitacion en un cristal organico es producir, después de un tiempo
despreciablemente corto, una poblacion de moléculas excitadas en el estado S;o.

Ahora bien, la principal luz de centelleo o pulso de fluorescencia, es emitida en la
transicion entre el estado Syo y uno de los estados vibracionales del siguiente estado electronico
Spo. Estas transiciones estan indicadas en la figura 17 por las flechas hacia abajo.

Si t representa el tiempo de decaimiento de fluorescencia para el nivel S,
entonces la intensidad del pulso de fluorescencia a un tiempo # seguido de la excitacion es

simplemente:

]

I=le " (37)

En la mayoria de los centelladores organicos, T es del orden de uno cuantos
nanosegundos, y por lo tanto la componente del pulso es muy rapida. El tiempo de vida para el
primer estado de triplete T, es caracteristicamente mas grande que para el singulete S,. Por medio
de un proceso de transicion conocido como “intersystem crossing” un estado singulete puede
convertirse en un triplete. Como el tiempo de vida de T, es del orden de 107 s, la radiacion
emitida al pasar al estado S, es una luz retardada conocida como fosforescencia. Ademas, ya que
T, es menor que S,, entonces la longitud de onda del espectro de fosforescencia es mas grande
que para el espectro de fluorescencia. Pero también un estado T, puede excitarse y regresar a Sy,
entonces decae en un proceso normal de fluorescencia. Este proceso representa el origen de la

fluorescencia retardada observada algunas veces en centelladores orgéanicos.
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Figura 17. Niveles de energia de una molécula orgénica con estructura n-electrén.

Otra propiedad de los centelladores organicos, es que son transparentes a su propia
emision de luz, debido a que la energia de la luz emitida (fluorescencia) es menor que la
requerida para la excitacién (absorcién), por lo que no hay traslape entre el espectro de emisién y

de absorcién, y por lo tanto, no hay absorcion de la luz de fluorescencia.

3.6. Propiedades de los centelladores organicos

Un material centellador organico posee propiedades diferentes a las de un material
inorganico, por ejemplo: su eficiencia de centelleo, la coleccién de luz y el tiempo de respuesta;
que lo caracterizan y lo hacen mejor respecto de los primeros en ciertos propdsitos. A

continuacion se mencionan cada una de estas propiedades.



3.6.1. Eficiencia de Centelleo

La eficiencia de un centellador, se define como la fraccion de energia total de la
particula incidente que se convierte en luz visible. Esta eficiencia no puede ser tan grande como
uno esperaria, pues hay otros modos de desexcitacion 6 “quenching” que no involucran emision

de luz; estos ocurren mediante radiacion de calor.

3.6.2. Salida de luz

La eficiencia de un centellador depende del tipo de particula y su energia. Pero en
algunos casos la eficiencia de centelleo puede ser independiente de la energia, originando una
dependencia lineal de la luz producida con la energia inicial.

Para centelladores organicos (Anthracence, Stilbene), la respuesta a los electrones
es lineal para energias por encima de 125 keV. La respuesta a particulas cargadas pesadas como
protones o alfas es siempre menor para energias equivalentes a las de los electrones, pero a
energias iniciales muy altas, la respuesta deja de ser lineal, (figura 18).

Para energias de algunos cientos de keV, la respuesta a protones es menor por un
factor de diez, comparado con la luz producida por energias equivalente de electrones. Para
energias mas altas la discrepancia es menor, sin embargo, la respuesta siempre es menor para
protones que para electrones.

La respuesta de los centelladores organicos a particulas cargadas se puede describir
mejor, por la relacion entre la energia de fluorescencia emitida por unidad de longitud recorrida

dL/dx y la energia especifica pérdida de la particula cargada dE/dx.
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Figura 18. Produccién 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 pardmetro) y la Ec.
(44’) (dos pardmetros).

Dicha relacién esta basada en la suposicion de que la densidad de ionizacién a lo
largo del recorrido de la particula, conduce a desexcitaciones por “quenching” de las moléculas
afectadas y por consecuencia una disminucion en la eficiencia del centellador. Esto es, si se
supone que la densidad de moléculas afectadas a lo largo del recorrido de la particula es
directamente proporcional a la densidad de ionizacién, se puede representar su densidad por
B(dE/dx), con B = cte., de donde se supone que una fraccion 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 energia perdida inicamente, entonces

d—L = Sﬁ (38)
dx dx

donde § es la normal de la eficiencia de centelleo.
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Tomando en cuenta la probabilidad de desexcitacion por quenching, entonces la
ecuacion (35) se transforma en,

ﬁ
_dx
l+KBd—E

dx

dL
—=8 39)
dx

A esta relacion se le conoce como férmula de Birks, y KB no es mas que un
parametro que se ajusta experimentalmente.

Cuando la excitacién es debida a electrones muy rapidos (ya sea directamente o por
radiacién gamma), dE/dx es pequefia para valores de E suficientemente grandes, y la formula de

Birks se convierte en,

o (40)
dx dx

Dicho de otra manera, el incremento en la salida de la luz por unidad de pérdida de

energia €S una constante

dL|
L.l - 41
=) (1)
entonces

}.

j’ a ik = 42)

J dE

La salida de luz esta relacionada con la energia inicial E de la particula.
Por otro lado, para una particula o, dE/dx es muy grande tal que ocurre un efecto

de saturacion a lo largo de la trayectoria, entonces

=— (43)
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El valor apropiado para KB se puede determinar tomando la razén de estas dos
respuestas, esto es,

dL
dE
dL

dx

5 (44)

a

Ademas para trazar datos mas aproximados, otros autores han propuesto otras
formulas para dL/dx. Estas son formulas semiempiricas que introducen uno o mas parametros de
aproximacion adicionales, por ejemplo la siguiente version extendida de la formula de Birks:

dE
5§ —

B dde dEY e
1+kB—+C(—J
&

donde C es tratado como un parametro empirico de aproximacion. Esta expresion se aproxima a

& &

la simple férmula 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 deteccion de
rayos cosmicos, es el tiempo de respuesta tanto del centellador como de los dispositivos
electronicos 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
unicamente el tiempo de respuesta del centellador, y més adelante se discutira el tiempo de
respuesta correspondiente al procesamiento de las sefiales por la electrénica 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 organicas se
forman instantaneamente y sélo el pulso de luz de fluorescencia es observado, entonces, el tiempo
del pulso debe ser muy rapido conduciendo a un tiempo de vida descrito por un simple

decaimiento exponencial.

[

I=le* (45)

Una descripcion mas 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
energia de los cuales el pulso de luz fluorescente aparece. Para centelladores muy rapidos el
tiempo de decaimiento de estos niveles es solo tres o cuatro veces mas grande y una descripcion
mas completa de la forma del pulso esperado debe tomar en cuenta también el tiempo finito de
subida y bajada del pulso. Otra buena aproximacion supone que la poblacion de niveles

luminiscentes es también exponencial y que la forma total del pulso de luz esta dada por:
= b
1=lo[e T—e "] (46)

Donde 1, es la constante de tiempo que describe la poblacion de niveles

luminiscentes y T es la constante de tiempo que describe su decaimiento.
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Ademas 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 fotocatodo del fotomultiplicador puede ser

afectado por multiples reflexiones de la luz en las superficies del centellador.

3.6.4. Coleccion de luz y acoplamiento de centelladores

En un detector de centelleo es posible coleccionar grandes fracciones de luz emitida
isotropicamente a lo largo de la trayectoria de la particula ionizante. Dos efectos normalmente
aparecen en algunos casos, lo que da como resultado una coleccion de luz menos perfecta: la
propia absorcion 6ptica dentro del centellador y las pérdidas en la superficie. Con excepcion de
centelladores muy grandes o centelladores muy raramente usados como el ZnS, la propia
absorcion y los mecanismos de pérdida son insignificantes. Por tanto, la uniformidad de coleccion
de la luz depende principalmente de las condiciones que existen en la interfase entre el
centellador y el contenedor en el cual estd montado.

Las condiciones que existan en la coleccion de la luz afectan la resolucion de la
energia del centellador de dos maneras distintas.

Primero, debido a que no todas las particulas que atraviesan el centellador llegan
con la misma energia, se produce un ensanchamiento estadistico de la funcién de respuesta, lo
que empobrece el nimero de fotones de centelleo contribuyendo a la reduccién del pulso
promedio. Por lo tanto, la mejor resolucion se logra solo por la coleccion de una fraccion maxima
posible de todos los fotones emitidos en el evento de centelleo.

Segundo, la uniformidad en la coleccion de la luz puede determinar una variacion

en la amplitud del pulso de la sefial, que se debe a la variacion en la posicion de interaccion de la
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radiacion dentro del centellador. De modo que una uniformidad perfecta puede asegurar que
todos los eventos con la misma energia depositada, sin importar donde ocurra el centelleo, pueden
dar lugar a la misma amplitud promedio del pulso. Sin embargo, los centelladores de tamarios
muy grandes son afectados por la atenuacién de la luz de centelleo que viaja a través del
material. La distancia para la cual, la intensidad de la luz alcanza el valor 1/e de su valor inicial
es llamada la longitud de atenuacion [24].

En centelladores pequefios (unos pocos centimetros) la uniformidad en la coleccion
de la luz es raramente un contribuyente significativo para la resolucién total de la energia. En
centelladores grandes, la variacion en la eficiencia de coleccién a menudo determina la resolucién
de energia.

Debido a que la luz de centelleo es emitida en todas direcciones, sélo una fraccion
limitada puede atravesar directamente la superficie en la cual el PMT o cualquier otro sensor esta
localizado. El resto, si es colectado, puede reflejarse una o mas veces en las superficies del
centellador. Entonces dos situaciones pueden pasar cuando los fotones de luz alcanzan la
superficie. Si el angulo de incidencia 6 es mas grande que el angulo critico 0., ocurre reflexion
interna total. Si 6 es menor que O, ocurre reflexion y transmisién parcial a través de la
superficie. La fraccion de luz reflejada disminuye a un menor porcentaje cuando el angulo de

incidencia es cercano a cero, (figura 19).

.
-

(0)) (2)

Figura 19. Condiciones en la interfase en medios épticos diferentes (np = n;). En 1, el haz puede escapar y en 2 es
reflejado al interior.
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El 4angulo critico 0, esta determinado por el indice de refraccion n, del centellador y

el indice de refraccion del medio circundante n; (normalmente aire), mediante la relacion,

b =sen" 1 “7)
",

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 metalica pulida puede actuar como un reflector especular para el
cual el angulo de reflexién es igual al dngulo de incidencia. Sin embargo, se pueden obtener
mejores resultados con un reflector difuso tal como el 6xido de magnesio o el 6xido de aluminio.
En éstos, el angulo de reflexion es aproximadamente independiente del angulo de incidencia y

sigue una distribucion dada por la ley de Lambert.

dly) _ . "

48
. 8)

donde w es el angulo de reflexion con respecto a la perpendicular a la superficie.

Aunque la reflexion 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 indice de refraccion del centellador. El indice de refraccion del
centellador es aproximadamente igual al del vidrio comin (1.5). Sin embargo, pueden ocurrir
reflexiones inevitables para centelladores con un alto indice de refraccion y la luz de centelleo
puede ser rebotada al interior del centellador si el dngulo de incidencia es muy grande. De esta
forma, la utilidad de los centelladores con un alto indice de refraccion 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 guia de luz. EI PMT, juega un papel muy importante en el tiempo de respuesta de la seiial

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 seiiales defectuosas.

3.6.5. Tubo Fotomultiplicador (PMT)

Un tubo fotomultiplicador 6 PMT por sus siglas en ingles (Photomultiplier Tube)
[21] consta de un fotocétodo, el cual esta hecho de un material fotosensible, por lo que poseé una
funcién de trabajo pequeiia. A la llegada de un fotén incidente, se libera un electron debido al
efecto fotoeléctrico. Este electron entonces es acelerado por un voltaje V aplicado y dirigido
hacia el dinodo (sistema multiplicador de electrones). Aqui el electrén incidente transfiere parte
de su energia a los electrones del dinodo, lo que causa la emision de electrones secundarios. Este
proceso se repite en cada uno de los dinodos y se genera una cascada de electrones que
finalmente son colectados en el dnodo para generar una corriente amplificada la cual puede ser
analizada.

Un PMT puede ser utilizado en forma continua, es decir, bajo iluminacién
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 catodo y dinodo como un sistema lineal,
entonces, la sefial a la salida debe ser directamente proporcional al nimero de fotones incidentes.
Un detector de radiacion formado por un centellador y un PMT debe ser capaz de proveer
informacion no sélo de la presencia de particulas sino también de la energia 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 informacion sobre la llegada
de los rayos cdsmicos es procesada y tiene una implicacion directa en el tiempo de respuesta de

nuestro detector.
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a) El Fotocatodo

Como ya se menciond, dentro de los componentes de un PMT se encuentra el
fotocitodo. Aqui se lleva a cabo el proceso mediante el cual un foton que proviene del plastico
centellador, transfiere su energia a un electron para ser arrancado y expulsado del fotocatodo. El

proceso anterior, tiene lugar gracias al efecto fotoeléctrico, esto es

E =(hv -¢) (49

donde E es la energia cinética del electrén emitido, v la frecuencia de la luz incidente y ¢ la
funcién de trabajo. Es claro que se necesita una minima frecuencia para que el efecto
fotoeléctrico tome lugar.

Uno de los aspectos importantes del PMT, es su eficiencia de conversion
fotoeléctrica que varia fuertemente con la frecuencia de la luz incidente y la estructura del
material. Esta eficiencia estd dada por

No.de fotoelectrones liberados
No.defotones incidentes en el cdtodo

n(a)= (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 citodo a la radiacion, definida

como:

S(A) = (50

donde I, es la corriente de emision fotoeléctrica del catodo y P(A) es la potencia de la radiacién

incidente.

76



La eficiencia y la sensibilidad estan relacionadas de la siguiente manera:
e
S(A)=An(A)— (52)
he

conSen (A/W) y 4 (nm).

En la figura 20 se muestra una grifica de la eficiencia n vs A. Mas de 50 tipos de
materiales se usan en la fabricacion de los PMT, de modo que el espectro de sensibilidad varia
desde el infrarrojo hasta el ultravioleta.

Los materiales semiconductores tienen una eficiencia mayor que los conductores
alrededor de dos o tres érdenes de magnitud més. Esto se debe a la estructura intrinseca del
material. Como ya hemos mencionado, si un fotén incide sobre el material, éste transfiere energia
a un electrén el cual a su vez, en su viaje hacia la superficie pierde parte de su energia por
colisiones con los electrones atémicos. Esta pérdida de energia a lo largo del recorrido esta dada
por:

dE
AE=x— 53,
xdx (53)

En general hay muchos electrones libres, por lo tanto la probabilidad de colisiones
es alta y el electron sufre una pérdida de energia suficiente como para no alcanzar la superficie,
es decir, la profundidad de escape disminuye. En un semiconductor los electrones libres son
menos, asi que el electrén pierde menos energia y tiene mayor posibilidad de alcanzar la

superficie, es decir la profundidad de escape aumenta.

77



y T e i \ 520 ]
T 1T\ N s-20 Extenso
*I™__ Material para toda ventana T
- - -Ventanas de silica fundida — P
ol E—
100 2400 7
Longitud de onda (nm)’

Figura 20. Eficiencia cudntica para fotocitodos de diferentes materiales.

b) Sistema optoelectronico de entrada

La zona donde tiene lugar el proceso de fotoemision y la coleccion de electrones en
el PMT es conocida como sistema optoelectronico de entrada, (figura 21).

Después de la emision en el fotocétodo, el electrén debe ser colectado y enfocado
en la seccion de multiplicacién de electrones. En la mayoria de los PMT, la coleccién y enfoque
estan acopladas a través de un campo eléctrico; también se pueden usar campos magnéticos o una
combinacion de campos eléctricos y magnéticos, pero sus usos son raros.

El sistema optoelectronico consiste de un electrodo de aceleracion con un potencial
igual al del primer dinodo y un electrodo de enfoque colocado en el vidrio, como se muestra en la

figura 21.
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Figura 21. Sistema optoelectrénico de entrada para un PMT tipico.

Sin importar el disefio, se deben tomar en cuenta dos requisitos:
1.-La coleccion debe ser tan eficiente como sea posible. Es decir, tantos electrones como sea
posible deben alcanzar el primer dinodo sin importar su punto de origen del cétodo.
2.-El tiempo de emision y de transporte del catodo al dinodo debe ser independiente de su punto
de origen.

Este segundo requisito es muy importante para PMT rapidos, ya que esto

determinaré el tiempo de resolucion del detector.

¢) Dinodos

En cada dinodo el proceso de emision es el mismo que en el fotocatodo, sdlo que
en lugar de un fotén tenemos un electron incidente. La diferencia que existe, es que se debe
mantener un potencial constante entre los dinodos para acelerar y guiar los electrones a lo largo

del PMT. Entonces la emision 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 aleacion de un
metal alcalino o alcalinotérreo con un material mas noble. Los materiales usados cominmente
son: Ag-Mg, Cu-Be, Cs-Sb. Tienen diferentes ventajas, sin embargo, todos cubren los requisitos

para obtener un buen dinodo, dentro de los cuales se destacan tres:

1.- Tienen un factor de emisién alto, es decir el nimero promedio de electrones secundarios
emitidos por electron primario es alto (}l{}(’ )
2.- Su emision es muy estable, es decir, no hay variacion en la corriente.

3.-Tienen baja emision termoidnica, con lo cual se reduce el ruido de la sefial.

La mayoria de los PMT usa de 10 a 14 dinodos con lo que se obtienen ganancias
por encima de 10’

Como en el caso del fotocatodo, para los dinodos también se usan materiales con
afinidad negativa, en particular el GaP. Con ellos la ganancia de cada dinodo se puede
incrementar, de modo que el nimero de dinodos se puede reducir. En algunos casos este nimero
se reduce de 14 a 5 dinodos, esto representa una gran ventaja, pues el tiempo de generacion de
electrones también se puede reducir.

La configuracion de los dinodos también juega un papel importante, pues determina
el tiempo de respuesta y el rango de linealidad del PMT. En la actualidad se usan § tipos de
configuraciones, los cuales se muestran en las figuras, 22 a-d. Aquellos que ofrecen mayores
ventajas son el de configuracion de rejilla, el de enfoque lineal y los circulares, los cuales reflejan
los electrones de un dinodo a otro. Entre ofras ventajas también estin su eficiencia de
aprovechamiento de espacio, con lo que se logra colocar varios dinodos. Por otro, lado el catodo
y el dinodo estan bien aislados y no hay riesgo de retroalimentacion.

El tubo fotomultiplicador que se usé para nuestro detector es el de enfoque lineal,

debido a las ventajas sefialadas.
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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.

Vo
TR
o

Figura 22. Configuracién de dinodos para PMT (a) Ventana, (b) Rejilla, (c) 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 pequefio puede ser
suficiente para desviar la trayectoria dptima de la cascada de electrones y afectar asi su eficiencia.

La parte mas afectada es el sistema colector de electrones, de manera que estos nunca podrian
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alcanzar el primer dinodo. La orientacion 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 mayoria de los fotomultiplicadores, los efectos de la temperatura son en
general pequefios comparados con otros factores. Sin embargo, puede jugar un papel importante
segun su aplicacion.

Una de las principales implicaciones de la temperatura es la corriente oscura, la

cual esta dada por la siguiente expresion

I = AT * exp (ﬁ—] (549

conocida como Ecuacion de Richardson.

Es evidentemente una funcién de la temperatura. El espectro de sensibilidad del
catodo también juega una dependencia con la temperatura, aunque estos efectos varian con el tipo
de catodo. Fisicamente, es facil ver que la estructura de bandas y asi el nivel de Fermi y la
resistencia del catodo pueden cambiar, sin embargo, los efectos exactos de estos cambios son
dificiles de predecir. Generalmente, hablando en un intervalo de temperaturas entre 25° y 50° C,
se nota una variacion de 0.5 % con el aumento en la temperatura.

La variacién 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 emision 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 dinodos.

Hasta aqui hemos hablado de una técnica en particular empleada para la deteccion
de la radiacion césmica, al menos para la componente de nuestro interés (la componente

muodnica), asi como el principio fisico que la rige. Y practicamente hemos completado una

82



descripcion de las propiedades fisicas para cada componente del detector tipo telescopio utilizado

en el presente trabajo. El siguiente paso en la deteccién de la radiacion coésmica es el

procesamiento de la sefial generada, el cual se lleva a cabo mediante un sistema modular de

electronica, el cual se describe en la seccion 3.7, ya que antes describiremos las caracteristicas

bésicas de la sefial que sera procesada.

3.7. Caracteristicas basicas de los pulsos

En la figura 23a se muestra la forma tipica de un pulso eléctrico cuyas

caracteristicas, 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 algiin otro nivel debido a la superposicién 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 maximo hasta la base del mismo.
Ancho de la sefial. Es la longitud de la sefial medida a la mitad de la altura maxima (Full
Width at Half Maximum FWHM).

Tiempo de subida. Es el tiempo que le lleva al pulso llegar desde 10% hasta el 90% de su
maxima amplitud. El tiempo de subida determina la rapidez de la sefial y es de vital
importancia para aplicaciones de medicién de tiempo.

Tiempo de decaimiento. Es el tiempo que le lleva al pulso decaer desde el 90% hasta el
10% de su altura maxima.

Polaridad. Las sefiales unipolares se encuentran en su totalidad en un solo lado de la base.
Las bipolares en cambio, cruzan la base y forman un segundo 16bulo con polaridad

opuesta, (figura 23 b).
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Figura 23 (a) Terminologia de un pulso eléctrico. (b) Pulso polar y bipolar

3.7.1. Pulsos lineales y logicos

Con las caracteristicas mencionadas se encuentran tanto los pulsos lineales como
légicos. Un pulso lineal o analdgico, se define como un pulso que contiene informacién en su
amplitud, y algunas veces en su forma. De modo que una secuencia de pulsos lineales puede
diferir considerablemente en tamafio y forma. Por otro lado, un pulso légico o digital es un pulso
de tamafio y forma estindares (pulso cuadrado) que proporciona informacién con su sola
presencia o ausencia.

Los pulsos analdgicos se utilizan principalmente en espectroscopia, ya que nos dan
informacion sobre la energia que perdié la radiacion ionizante en el detector. En contraste, los
pulsos légicos, al no tener informacién sobre la amplitud original de la seiial, son utilizados para
medir el tiempo relativo entre la deteccion de dos o mas eventos, como en el caso de las sefiales
en modo de coincidencia (Sec. 3.7.3), dicha deteccioén puede ser en el mismo detector o entre un
conjunto de ellos. Normalmente cuando se trabaja en la deteccion de rayos cosmicos en
coincidencia, los eventos ocurren en tiempos sorprendentemente cortos y por lo tanto las sefiales
que se generan son muy rapidas (Sec. 3.6.2). Practicamente todas las cadenas de detectores de

radiacion comienzan con pulsos lineales y en algin punto se hace una conversién a pulsos légicos
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con base en algun criterio predeterminado. El dispositivo que lleva a cabo esta conversion se
llama discriminador.

Dentro de las sefiales logicas, existen tres estindares; NIM (Nuclear Instrument
Module), TTL (Transistor-Transistor Logic) y ECL (Emiter-Coupled-Logic). Las sefiales l6gicas

NIM se dividen en logicas positivas lentas y l6gicas negativas rapidas.

3.7.2. Seiiales lentas y rapidas

Por razones técnicas, es importante distinguir entre pulsos rapidos y lentos en un
sistema electronico. Generalmente una sefial rapida se refiere a pulsos con tiempos de subida de
unos cuantos nanosegundos o menos, mientras una sefial lenta tiene tiempos de subida del orden
de cientos de nanosegundos o mas. Esta definicién incluye tanto pulsos lineales como légicos.

Este trabajo requiere del procesamiento de sefiales rapidas y por lo tanto de una
electrénica apropiada (Sec 3.7). Se han desarrollado dos sistemas estindares NIM, uno disefiado
para pulsos rapidos y otro para pulsos lentos, en nuestro caso recurriremos al estindar NIM para

sefiales rapidas.

3.8. Descripcion del sistema de electréonica

La caracteristica mas importante del sistema electronico empleado para la ejecucion
del experimento, es que debe poseer una alta eficiencia para procesar pulsos cuya duracién sea
mayor a 100 MHz.

La electronica necesaria para experimentos de fisica nuclear y de particulas se ha
estandarizado, es decir, los circuitos que desempefian las funciones basicas tales como

amplificacion, discriminacion etc., se construyen en modulos electrénicos con especificaciones
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mecanicas y eléctricas estandar, de manera tal que pueden conectarse como mejor convenga
segin las condiciones experimentales. El estindar utilizado en este trabajo como ya se ha
mencionado es el sistema NIM, (figura 24 a).

El sistema NIM fue el primer estandar establecido para experimentos de fisica
nuclear y de altas energias. En este sistema, las unidades electronicas se construyen en modulos
de acuerdo a especificaciones mecénicas y eléctricas estandar. Estos modulos se colocan en
compartimientos estandar (NIM bins) que los proveen de voltaje, (figura 24 b). Cualquier
sistema electronico para una aplicacion dada se puede crear con el simple hecho de colocar los
moédulos necesarios en el NIM bin y conectandolos entre si mediante cables. En cada NIM se
pueden conectar hasta 12 médulos diferentes, con lo que el sistema MIN resulta practico y

flexible.

Figura 24 (a) NIM bin. (b) Méodulos NIM.

Dado que la naturaleza del experimento asi lo requiere, un conocimiento preciso de
cada médulo del sistema electrénico es necesario para un control y manejo adecuado. Enseguida

se describen las componentes electronicas del NIM.
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3.8.1. Fan-in Fan-out

El primer componente del equipo de electronica a donde va dirigida la sefial
después de salir del tubo fotomultiplicador es el médulo que consta de dos circuitos: el FAN-IN
y el FAN-OUT. El FAN-IN acepta varias seifiales de entrada y entrega la suma algebraica en la
salida. Puede aceptar sefiales de una sola o ambas polaridades.

El FAN-OUT permite la distribucion hacia diferentes partes del sistema
electronico, pues divide la sefial de entrada en varias sefiales idénticas en altura y forma. Ya que
la sefial de un detector puede tener fines espectroscopicos y de seleccion, es conveniente tener
una o mas copias de la sefial original. Una de estas copias se dirige entonces a un osciloscopio
donde se pueden apreciar directamente la forma y tamafio de la seiial y comprobar a simple vista
cuando se produce una sefial por coincidencia.

Estos moédulos se encuentran en dos variedades: lineal y logica. Los médulos
lineales aceptan seiiales tanto analdgicas como logicas, mientras que los FAN-IN/OUT logicos

estan diseiiados para sefiales l6gicas inicamente.

3.8.2. La funcion de discriminador de fraccion constante

Otra copia de la sefial puede tomarse del FAN-IN FAN-OUT para ser llevada al
siguiente modulo que corresponde al discriminador. La funcion de un discriminador es eliminar
los pulsos de baja amplitud y ruido [25].

El discriminador es un dispositivo que responde linicamente a las sefiales de
entrada que cumplen cierta condicion. Existe la discriminacion por altura de pulso y por fraccion
constante. En el primer caso, el discriminador sera accionado si la sefial de entrada tiene una

altura de pulso mas grande que cierto valor umbral (disparo por “leading edge™), (figura 25).
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Figura 25. Discriminacién de una sefial cuando tiene un voltaje menor al valor umbral.

El discriminador por “leading edge” es mas rapido que el de fraccion 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 distribucion temporal ancha de la sefial de
nuestro detector. En cambio el discriminador por fraccién constante elimina este error, gracias a
que se dispara siempre en un tiempo fijo después de que el primer borde del pulso alcanza una
fraccion 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 sefiales (figura 26 a), una de ellas permanece sin cambio y la otra es
invertida y atenuada (figura 26b). Luego se suman estas dos sefiales (figura 26¢) y el resultado
es que todos los pulsos atraviesan el nivel de disparo en un tiempo fijo después de su llegada a
ese modulo.

Si el criterio establecido se satisface, entonces el discriminador emite una sefial
logica estandar; en otro caso, no se obtiene sefial 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 légicos para
continuar su procesamiento en el resto de la electronica. De esta manera el discriminador, es

esencialmente un convertidor analdgico a digital, que provee sefiales que pueden ser procesadas
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por otros médulos.

a) Pulsos de entrada

b) Pulsos invertidos y

=5 atenuados
¢) Pulsos de entrada
S S retrasados
4
;\—/d— d) Suma
N \
Umbral

Figura 26. Discriminacién por fraccién constante (CFD).

3.8.3. Unidad de coincidencia

Ya que en este trabajo se registran sefiales en coincidencia que provienen del
detector, la funcién del modulo de coincidencia es importante. Este médulo da como salida un
pulso légico, si dos o mas pulsos de entrada son detectados dentro del periodo de tiempo de
resolucién especificado por el usuario. Los pulsos dentro del analizador de coincidencias deben
ser sefiales l6gicas. Cuando uno de los pulsos no llega dentro del tiempo de resolucién, no se
genera ningtn pulso de salida.

Se dice entonces, que dos sefiales estin 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 resolucién es
mayor que 100 nanosegundos; coincidencias rapidas si el tiempo de resolucién se encuentra en el

intervalo de 10 a 100 ns y lentas/rdpidas si se combinan los requerimientos de los dos modos
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anteriores. Especificamente, 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 sefial légica en el médulo de coincidencia, esta se manda al
tiltimo médulo para su procesamiento, que corresponde al GATE. Dicho médulo, tiene asignada
la tarea de invertir la seiial negativa por coincidencia a una sefial positiva, pues estas tltimas son
las sefiales que la unidad de almacenamiento y control de tiempo interpreta. Pero ademas también
prolonga el tiempo de duracién de la sefial, hasta un orden de cientos de nanosegundos, que son
los tiempos requeridos por la unidad de conteo para detectar el arribo de una seial.

Finalmente la sefial llega al médulo de almacenamiento y control de tiempo, donde
se lleva un registro de los eventos por unidad de tiempo. En otras palabras, es aqui donde se
registra el nimero de muones que llegan en coincidencia al detector por unidad de tiempo, area, y
angulo de resolucion elegido.

Un problema técnico relacionado con el sistema electrénico y el procesamiento de
la sefial puede aparecer si la conexion entre médulos no es apropiada. Como ya se mencioné
existen dos estindares NIM para el procesamiento de sefiales lentas y rapidas; dentro de cada
sistema los moédulos electronicos son compatibles entre si, pero la mezcla de éstos sin las
adaptaciones apropiadas pueden inevitablemente conducir a un problema. En lo que se refiere a
nuestro experimento, una sefial analogica es convertida por el discriminador a una sefial l6gica
rapida de polaridad negativa la cual es requerida por la unidad de coincidencia para cumplir

adecuadamente su funcion, la generacion de una sefial en coincidencia.



3.8.5. Analisis de la sefial en el osciloscopio

El osciloscopio es uno de los médulos importantes para el procesamiento de la
sefial, ya que permite visualizar y analizar la sefial que llega directamente del tubo PMT o bien
de algin otro médulo electrénico como el discriminador. El observar la sefial en el osciloscopio
nos ofrece varias ventajas. La primera de ellas es comprobar la existencia de la sefial.

Si se logra el primer paso, entonces viendo la sefial en el osciloscopio se puede
ajustar el nivel de disparo para ver el ruido o corriente obscura que también esté presente, lo que
permite ajustar el nivel de discriminacion, esto es, establecer el voltaje minimo requerido para
que el discriminador pueda generar la salida de un pulso légico. Por lo tanto, en el osciloscopio se
puede apreciar en el tamafio de la sefial en volts y el tiempo que ésta dura (ver figura 32 b).

En el caso de sefiales por coincidencia (ver Figura 32 b), se puede apreciar el
tiempo de retraso de una seifial respecto de otra y por lo tanto determinar la ventana de tiempo
para el médulo 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 sefial en el osciloscopio también nos puede ayudar a detectar cuando un
PMT ya no estd en buen estado, asi como detectar alguna mala conexién en el equipo de
procesamiento de la sefial. La figura 27 muestra un diagrama electrénico del sistema para

medidas por coincidencia.
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Figura 27. Sistema para medidas de sefiales en coincidencia. Se observa la conversién de la sefial analégica a
digital a través del discriminador.
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Capitulo 4

Diseiio, construccion y pruebas del detector telescopio

Dado que los dos objetivos principales en este trabajo son la construccion de un
detector de muones en coincidencia, y la determinacion de su distribuciéon angular, el tipo de
detector construido para tales propésitos esta disefiado en un arreglo conocido como detector tipo
telescopio DTT. Su funcionamiento se basa en los principios fisicos descritos en el capitulo
anterior, y se caracteriza por utilizar dos plésticos centelladores que forman un arreglo paralelo de
placas acopladas cada una a un tubo fotomultiplicador. El conjunto completo constituye un
sistemna que puede orientarse en la direccion del angulo zenital deseado para desempefiar su
funcién basica de deteccion de muones en coincidencia, asi como su distribucion angular. En la
figura 28a se muestra una imagen del detector.

En este capitulo se discuten de manera detallada el disefio y construccion del
telescopio, asi como las medidas de cuidado consideradas para la optimizacion del detector,

procesamiento de la sefial y técnicas de calibracion.
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Figura 28 (a). Detector de tipo tel io. Consta de dos plisticos centelladores acoplados a un par de

¥

tubes fotomultiplicadores. Dimensiones: placas 2.5 x 10 ¢m, separacién entre placas 35 cm.

(b) Muestra el gonibmetro empleado para colocar el detector en el 4ngulo deseado.



4.1. Diseiio del telescopio

El arreglo del detector tipo telescopio consta de dos placas centelladoras dispuestas

paralelamente entre si, como se ilustra en la siguiente figura 29.

Figura 29. Arreglo de placas paralelas para el detector tipo telescopio.

Una expresion para el angulo sélido subtendido por las placas en coordenadas

cartesianas esta dada por la siguiente ecuacion [26].
2 dxdy cos @

El angulo solido define la resolucion angular del detector y depende de la distancia
de separacion entre las placas. Si la separacion entre las placas es mucha, el angulo sdlido se
reduce, lo que se traduce como una resolucion angular alta. Por el contrario, si la separacion entre

las placas es pequeiia, el angulo sélido se incrementa y la resolucion angular disminuye.
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En lo que se refiere al flujo de muones, se puede deducir facilmente una formula
que relacione el nimero de cuentas con el flujo, [27]. Considere una seccién de area pequeiia 4
en la placa inferior de la figura 29, desde donde se traza una linea 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 separacion entre las placas.
En principio, muones de todas direcciones pueden intersecar la pequefia seccion de area A.
Obviamente para llegar hasta 4, estos muones también deben atravesar la esfera imaginaria. Pero
de todos estos muones, sdlo aquellos que intersectan la placa superior se consideran en nuestro
experimento: la fraccion f de muones que llegan hasta 4 y que atraviesan la placa superior es

aproximadamente igual al drea de la placa superior dividida por el area de la esfera:

_ (drea placa superior)

4 4nd?

(56)

Esto sdlo 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 propositos, esta es una aproximacion razonable.

El nimero total de cuentas en nuestro detector es la razon R, de muones que
atraviesan 4 multiplicada por la fraccion fy por el nimero de areas 4, contenidas en la placa
inferior. El nimero de pequeiias dreas A, es igual al area de la placa inferior dividida por 4, tal

que el nimero total de cuentas estd dado por:

drea placa inf erior

- (57)

niimero de cuentas = R, x f x
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drea placa sup erior x drea placa inf erior
b

=R
& 4nd* A4

(58)

donde hemos substituido la expresion para f. La razon de muones por unidad de area unitaria es:

R —

unir

(59

[

Sustituyendo tenemos:

(drea placa sup.)(drea placainf.)
4rd’

(60)

nium. de cuentas = R, x

Sabemos que el flujo de muones F, esta definido como la razén de muones que
llegan por unidad de érea y por unidad de angulo solido (steradianes). Como una esfera completa

tiene 47 steradianes, tenemos:

F,=—t (61)

Lo cual nos lleva a:

(drea placa sup.)(drea placa inf.)

num. de cuentas = F x
u dZ

(62)

En nuestro experimento, es el nimero de cuentas lo que se mide directamente del
detector. Como se puede ver, esta expresion queda en términos del flujo y de otros pardmetros
que dependen del instrumento especifico, como el area de las placas y la distancia entre ellas. Si

queremos calcular el flujo de muones, entonces necesitamos invertir la férmula anterior, esto es:
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niimero de cuentasx d*

T E = < = (63)
(drea placa superior )( drea placa inf erior)

4.1.1. Descripcion del dispositivo

El arreglo experimental esta constituido basicamente por el detector de muones y el
sistema de procesamiento y adquisicién de datos. El telescopio se construyd utilizando un par
placas de plastico 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 sefiales, el estandar NIM fue
empleado junto con el siguiente conjunto de médulos: fuente de alimentacién de voltaje ORTEC
556, FAN-IN / FAN-OUT, discriminador de fraccion constante ORTEC-ESN CF800, unidad
l6gica de coincidencias Le Croy 365AL, unidad de almacenamiento y control de datos ORTEC.

El diagrama de la electrénica y funcién de los 4 primeros médulos se explicé en la
seccion 3.7 (ver figura 27). El dltimo de los modulos es una unidad de conteo del nimero 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 nimero de cuentas como el tiempo
transcurrido.

El conjunto formado por los plasticos y los tubos fotomultiplicadores se colocan en
un arreglo paralelo con una distancia de separacion de 35 cm, y luego es ensamblado a un sistema
que le permite ubicarse en el angulo zenital deseado. El telescopio se colocod dentro de un

contenedor oscuro para aislarlo completamente de la luz exterior.
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Salida de luz | Longitud Constante de | Longitud de | indice  de [ Razén H/C | Densidad Punto  de
Y de onda de | decaimiento | atenuacién | refraccidn ablanda-
Anthracene | méxima (ns) cm miento °C
emisién

Cristal

Antraceno 100 447 30 1.62 0.715 1.25 217

Estilbeno 50 410 45 1.626 0.858 1.26 125

Pléstico

Bicron 408 | 64 425 21 380 1.58 1.104 1.032 70

Tabla 2. Propiedades de algunos centelladores orgdnicos comerciales, en especial se muestran la longitud de
atenuacion y el indice de refraccién para el plistico bicron 408.

Corriente Tiempo de
Tipo Longitud Voltaje de Corriente | Ganancia obscura respuesta
de onda (nm) | dnodo a promedio en Min Mix Tiem
[ po Tiempo
chrada (V) *(:“’:;’ (mA) | (mA) | Subida (ns) Trénsito (ns)
R- 420 1800 0.1 1700000 3 50 1.8 19
1450

Tabla 3. Caracteristicas del tubo fotomultiplicador R-1450 empleado en el detector de muones [28].

4.2. Optimizacion del detector

Para que el detector pueda cumplir con las exigencias requeridas de nuestro
experimento, su buen funcionamiento debe estar garantizado con una excelente optimizacion, por
lo que es necesario tomar en cuenta ciertas medidas de cuidado en su construccién. En esta
seccion nos ocuparemos de ello.

Como se describid en la seccion 3.5.3, los centelladores organicos poseen tiempos
de respuesta muy cortos y para los propdsitos 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 electronica, son determinantes al momento de registrar eventos muy rapidos, del orden de 10°
segundos.

Recordemos que la eficiencia de coleccion de luz (Seccion 3.5.1) en este tipo de
centelladores es menor que para un material inorganico, por lo que fue muy importante elegir el
material del plastico centellador con las propiedades especificadas en la tabla 2.

Por un lado, la longitud de atenuacién (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 atenuacion de la luz
dentro del plastico es minima (~3%, ver figura 30).

Por otro lado, el indice de refraccién 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 maxima transmision con el minimo de reflexion de luz hacia el fotocatodo.

Los centelladores C1 y C2 fueron tratados siguiendo las especificaciones del
capitulo anterior, esto es, se recubrieron con una capa reflectora difusa y otra aislante. La primera
de ellas, una capa de teflén, con el propésito 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
sefiales espurias.

Debido al tamaiio de los plasticos no fue necesario usar una guia de luz, obteniendo
asi, una conduccion directa de luz hacia el PMT. Para obtener una buena calidad de acoplamiento
entre las placas centelladoras y el PMT, se colocd grasa éptica Bicron modelo BC-130, logrando
asi un mayor empate entre los indices de refraccion y con ello mejorar la transmision de luz al
PMT.

Ademas de tener un detector Optimo, es necesario asegurar que la informacion
proporcionada por éste sea obtenida de manera confiable, por lo que se requiere una calibracion
correcta del arreglo experimental. En la siguiente seccion se puntualizan cada una de las medidas

de calibracion involucradas en el experimento.
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Figura 30. Muestra el porcentaje de transmisién de la luz de centelleo, para un plistico centellador Bicron 408.
Notese que el porcentaje de atenuacién para una longitud de 10 cm, es tan solo el 3%.

4.3. Medidas de calibracion del dispositivo

4.3.1. Calibracion de los PMT

La calibracion consistié en probar cada PMT por separado con el propdsito de
garantizar su buen estado y funcionamiento. La manera de lograr lo anterior es observando
directamente la sefial en un osciloscopio. La ausencia de sefial, si el equipo estd conectado

correctamente, puede ser un indicador del mal estado de un PMT.
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operacion 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 discriminacién

y la ventana de tiempo para obtener una sefial en coincidencia.

- bpd pitet
) STt

40

No de cuentas / hora

30

T[T T [T T[T T I rorryyreeT

20

10

TTTTTITTTTT

P I TR T T S, (S Wi sy [y sy, M "
nm 1000 1200 1400 1600 1800

Voltaje (Volts)

Figura 31. Dependencia del nimero de cuentas respecto del voltaje suministrado al PMT.

4.3.2. Ajuste en el nivel de discriminacion

En un osciloscopio fueron registradas las sefiales analdgica y digital, una
proveniente directamente del PMT y la otra procesada mediante un discriminador de fraccion
constante, figura 32 (a) (b). Esta préctica permite ver la diferencia entre las sefiales analogica y
digital para ajustar en nivel de discriminacién y eliminar las sefiales por ruido (corriente obscura).

En este caso, el nivel de discriminacion se ajust6 a un tamafio de la sefial de 350 mV.
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Una vez asegurado el buen estado de cada tubo fotomultiplicador y ajustado el nivel
de discriminacién, 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 practicos
despreciable, ya que la intensidad de muones a nivel del mar es de 1 cm” min™ sr”' [29]. Por lo
tanto una ventana de 40 ns es una excelente opcién para garantizar la deteccién de un sélo evento en
coincidencia. La figura 32 ¢ muestra una imagen de una sefial tipica en coincidencia.

Por otro lado, para obtener una distribucién angular muy fina, es importante que nuestro
detector tenga una buena resolucién angular, y por lo tanto un arreglo adecuado de las placas

centelladoras, lo que a continuacion se precisa.

IR | LR FATE Ko R
(a) (b)

Figura 32.-Muestra la diferencia entre una sefial analégica y una légica. (a) Se puede ver el ruido de la sefial antes

de ajustar el nivel de discriminacién. (b) Una sefial tipica sin ruido. En ambos casos el ti de subida de la sefial

es de 5.2 + 0.8 ns.
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100mVQ M10.0ns A Ch2 \.~60.0m

(c) Imagen de una seiial tipica en coincidencia, se puede observar el tamafio de la sefial y su duracién.

4.3.3. Configuracion de las placas centelladoras

La distancia de separacién entre los centelladores fue seleccionada después de medir
el conteo de muones en coincidencia en la direccion vertical como funcién de la distancia de
separacion. Se vari6 la distancia en un intervalo de 3 a 35 cm, (ver tabla 4) y se obtuvieron las tasas
de conteo para cada una. Se considerd que una tasa aproximada de 1 evento/minuto seria aceptable.
La maxima distancia fue 35 cm, que da una semiapertura angular de a=4°. La tasa de conteo
depende fuertemente de estos parametros ya que a medida que la distancia entre los centelladores
aumenta, el 4ngulo sélido determinado por C1 y C2 se hace més estrecho como puede verse en la

figura 33, y por lo tanto la resolucién angular se vuelve més fina.



Distancia de 3
A he Pléasticos
Separacién h=35 cm Centella
- e Semiapertura
= 2.5cm Angular a=4°

Figura 33. Variacion de la resolucién angular con la distancia de separacibn entre las placas centelladoras. Vista
frontal del arreglo.

Nétese que:

a—rmgtand
h

De modo que, si # = 35 emy d = 2.5 cm, entonces @ = 4°. Por lo tanto la resolucién angular del

telescopio es 2a = §°

Separacion 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
183.53 847 60 1.41
214.28 72 60 1.20
354.28 60.44 60 1.01

Tabla 4. Variacién del conteo a 0° con la separacitn entre centelladores.
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Ahora bien, el nimero de cuentas varia con la resolucién angular. Esto es, para una
resolucion angular muy fina, el nimero 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 analisis estadistico mas preciso. Por lo tanto, la resolucion angular que hemos elegido, nos
permite tener un control tanto en los tiempos del experimento, como en la adquisicién de la
informacién suficiente para una estadistica con un error del 3%, (aproximadamente 1000 cuentas
por cada angulo).

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 distribucion angular muy fina. A continuacion se describen las

consideraciones respecto a la calibracion del sistema de control de movimiento del telescopio
4.3.4. Precision en la medida angular

Para asegurar la precision de la distribucién angular, se calibré el sistema de
control de movimiento del telescopio. Este sistema consiste de un instrumento giratorio llamado
goniémetro (figura 28b). La calibracién se llevd a cabo mediante una técnica geométrica muy
simple; se adapt6 al goniémetro un apuntador laser con el propdsito de proyectar los angulos
descritos por el instrumento en una superficie plana, y comprobarlos trigonométricamente,

(figura 34).

Donde:

19=angtzmgi
x
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Goniémetro

Figura 34. Calibracion del goniémetro utilizado para la determinacion de la distribucién angular de muomes
en la Ciudad de México. Se observa la proyeccitn del dngulo trazado por un apuntador liser colocado en el
gonidmetro.

Los resultados se presentan en la figura 35. Como puede observarse existe una
excelente concordancia enre los valores leidos en el goniémetro y los calculados. El factor de
correlacion que se obtiene es de r = 0.9981, lo cual nos indica que se trata de una relacién lineal.
Lo mas importante es que el valor de la pendiente m = 0.9975, asegura que el goniémetro da una

medida confiable del angulo. Se determind una incerteza maxima de 0.5° (ver figura 35).

Angulo medido (grados)
T

L]
I\.-.

Angulo goniometro (grados)

Figura 35. Calibracién del goniémetro, instrumento utilizado para dar movimiento al tel io. Se tra la
correspondencia entre el dngulo descrito por el aparato y el dngule medido en la proymuin. con una
incertidumbre menor de 0.5°. Las incertidumbres son del tamafio de los simbolos.
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4.3.5. Elaboracion de Cables

Otra importante medida de calibracién esta relacionada con la conexién adecuada
entre los diferentes médulos de procesamiento de la sefial. En este sentido, la longitud de los
cables juega un papel determinante para el control de sefiales rapidas en coincidencia. Si
tomamos en cuenta que tales eventos deben registrarse en una ventana de tiempo de 40 ns, y si la
sefial 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 tamafio pueden dar origen a un retraso de la sefial,
y por lo tanto reducir la probabilidad de registrar una coincidencia, o incluso perderla. Por
ejemplo, supongamos que un cable es mas grande que otro por 2 m, entonces esto daria como
resultado un retraso en una de las sefiales en 20 ns, lo que reduce la ventana de tiempo para
detectar una coincidencia a sélo la mitad de la ventana original (20 ns) (ver figura 36). Si ademas
consideramos el tiempo de respuesta de cada mddulo de procesamiento de la seiial, entonces la
ventana de tiempo se reduce aiin mas. En nuestro caso, todos los cables utilizados en el
procesamiento de las sefiales se fabricaron del mismo tamafio (~15 m los mas largos) cuidando
que fuera el mismo tipo de cable segin el requerimiento de cada médulo (cables tipo RG-58 y
RG-174). Dichos cables fueron probados asegurindonos que preservaban las caracteristicas de

las sefiales eléctricas.
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Figura 36. Imagen de una sefial tipica en un osciloscopio. Se muestra el desplazamiento entre sefiales debido a la
diferencia del tamafio en los cables que acoplan los médulos electrénicos.

4.3.6. Colocacion del detector

Como el segundo objetivo de este trabajo fue medir la distribucién angular de los
muones atmosféricos en la Ciudad de México, en un intervalo de 0° a 90°, un problema que se
observé fue la presencia de edificios aledafios los cuales constituian un obsticulo para las medidas
cercanas a 90°. Para superar este problema se coloco el telescopio en el techo de uno de los
edificios mas altos de la zona, el Acelerador Van de Graaff, del Instituto de Fisica, el cual tiene una

altura de 45 m aproximadamente, (figura 37).
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Figura 37. Vista del detector de muones desde la azotea del acelerador Van de Graaff en el Instituto de Fisica de la
UNAM (altura apreximada 45 m). Se muestra la orientacién de barrido este-oeste, al fondo se aprecian las dos
montafias: Popocatepetl ¢ Iztlacihuatl.

Con la ayuda de un inclinémetro se calibr6 la posicién del telescopio a 0° con un
error de £ 0.5° Del mismo modo, una brijula de precisién se utilizé para orientar el detector en la
direccién este - oeste. La direccién que se eligié 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 direccién en que se orient6 el detector se encuentran las dos montafias mis
grandes del Valle de México, el Popocatepetl y el Iztlacihuatl. Sin embargo, su lejania y a que la
orientacion del telescopio apuntaba a la zona mas baja entre las montafias, se considero que su

interferencia en las medidas seria minima.
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4.4. Medida de la distribucién 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 contribucion de pequeiias cantidades
de protones presentes en la radiacion césmica y coincidencias de eventos aleatorios. Las
correcciones por eventos aleatorios han sido despreciadas ya que la ventana de coincidencia que
se utilizo 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 1x10%y por lo tanto omitimos alguna correccion. Las
correcciones por contribucion 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 x10 protones cm™ s™ st

En la tabla 5 se muestra la distribucién angular obtenida para un barrido del
telescopio por cada 5° de 0 a 90°. Las incertezas provienen principalmente de los parametros
geométricos del detector (dimensiones y separacion entre placas); también se tomé en cuenta la
variacion estadistica del conteo (raiz cuadrada del nimero 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 observé una
variacion significativa en estos parametros (Apéndice I, tabla 6) que implicara la necesidad de

hacer correcciones por cambio de ganancia.
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Angulo Flujo F SF
Zenital 0 | (cm?s™sr™)
0.0 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 | 0.8140E-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-01 | 0.4516E-03
50.0 0.1000E-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 flujo de muones para cada dngulo zenital y la incertidumbre asociada.
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Figura 38. Dependencia de Ia intensidad integral de protones con la profundidad atmosférica. La profundidad
atmosférica a la altura de la Ciudad de México es de 810 gr/em’.
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Existen variaciones locales en la intensidad de los rayos cosmicos primarios de
origen solar entre el dia y la noche (ver variacién diurna, Apéndice D, figura D-1). Estas son muy
pequefias, ya que representan solo un 0.3% de desviacion respecto de la intensidad media diaria
anual [1]. También existen variaciones en la intensidad de los rayos cdsmicos primarios
provenientes del sol entre una hora y otra (ver efecto Forbush, Apéndice D). Estas variaciones
temporales en la intensidad de la radiacion césmica primaria afectan a la intensidad de la
componente muodnica de baja energia. 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
Meéxico. Ademas, las pequeiias variaciones estadisticas que llegaran a presentarse en la intensidad
de muones por estos efectos, se vuelven inapreciables al hacer medidas durante varias horas o
incluso dias. Para mostrar esto, hemos comparado las medidas que estan 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 radiacién césmica a escalas de tiempo mayores,
principalmente aquellas originadas por el ciclo solar cada 11 afios, han sido despreciadas, ya que
el tiempo de ejecucion del experimento ha sido tan solo de tres meses. Periodo en el que este
ultimo efecto no es tan evidente (Ver Apéndice D, figura D-2).

Contribuciones por retrodispersion han sido despreciadas debido a que el umbral
de energia de los muones detectados es del orden de GeV. Mientras que el efecto de

retrodispersion es mas notorio en electrones de baja energia.

4.4.2. Distribucion angular y sus parametrizaciones

En la figura 39 se puede observar la dependencia de la intensidad integral con el
angulo zenital. Otros trabajos reportados en la literatura [33-38] muestran que dicha dependencia

sigue la relacion descrita por la ecuacion (7). Los datos que se obtuvieron fueron ajustados
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utilizando dicha funcién. Los pardmetros libres fueron I, y el exponente n. Sus valores se
determinaron en base a la minimizacién de Xi cuadrada (Apéndice II). Los valores obtenidos

son: I;=2.44 x 107 +0.04 cm™ s sr’’, n=1.93 +0.04, cuando X¥’ cambia a lo més en 1%,

1x10?
3
25 ; I = 2.44x1072 cos(0) '
“ w 0<0<70
35 2 | ™
E’ls” “a
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Figura 39. Muestra la dependencia de la intensidad integral de muones con el dngulo 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 dngulos grandes (mayores de 70 grados) la razén 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 més tiempo antes de interaccionar
con moléculas de la atmésfera y por lo tanto tienen mas probabilidad de decaimiento. Esto origina
un aumento en la intensidad de muones a estos 4dngulos y por ende el exponente # cambia.
Ademads existe otro factor. Estudios recientes han mostrado una dependencia entre el exponente n
y el umbral de energia (minima energia con que llega un muon al detector). En la figura 40
graficamos resultados de diferentes experimentos que han medido el pardametro » con diferentes
energias umbrales. Autores como Hebbenker [39] muestran que n depende de la energia minima
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 ningiin obstaculo o absorbedor, y dado
que experimentalmente se ha medido [40] que el flujo estd dominado principalmente por muones
cuyo momento es alrededor de 0.5 GeV, consideramos a ésta como nuestra energia umbral y
graficamos el valor que obtuvimos. La linea sdlida representa la prediccion tedrica 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 ultimas. Para verificar que
nuestros flujos son congruentes con otros datos reportados en la literatura, y dado que la mayoria
de los estudios realizados para muones han sido a nivel del mar, como una aproximacion
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 exp te n con el momento de la particula

El método empleado para hacer dicho escalamiento consistié en compilar medidas
de flujos verticales (8 ~ 0) 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 direccion vertical con los
resultados a nivel del mar. En la figura 41 podemos observar cémo nuestra medida de la
intensidad en la direcci6n 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 funcionari. 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 escald toda la distribucién 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 funcién del dngulo. Como se puede
observar, la distribucién 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 distribucion angular

son confiables.

004 y = 0.00923 &***°" CHICOS =

Este trabajo m

0.035

:

®
B

:

Intensidad Integral (cm™s™sr™)

0.005

-

o . 1 [ EPEPEEPES P TIPESrES U U . "
o 0.5 1 1.5 2 25 3 3.5 4

Altitud (Km)

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 particula,
comparacién con los resultados de Karmakar et al. [30], y Allkofer et al. [37]

B Crookes et al ¢
"m0t Allen etal *
— -

e - \5 Wilson et al ©
e - o
= B .. Este trabajo ®
S
-
B <
-3
%10 3 ol
= B *
= F
E [ !%
G 9000
*O
‘g 10 4.— %OQ
= = <

E o

C Cso

L o©°g o0

E-1
10 i PR ST T | i i i MR | i i PR il
1 10 10?

sec(0)

Figura 43. Dependencia angular zenital de la intensidad integral de muones, comparacién 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 disefio y construyé un detector tipo telescopio con una aceptancia
angular de 8 grados y precision de 0.5 grados en su posicionamiento. Con este detector se midié
la distribucion angular del flujo integral de muones producidos en la atmésfera a la altura de la

Ciudad de México. La distribucién angular puede ser descrita mediante la ecuacin
1(6) = 1(0°)cos” (6), para angulos entre 0 y 70°. Los valores de los pardametros n e I, son 1.93

+0.04 y 2.44 x 10? + 0.02 cm™ s™' sr’ respectivamente, que concuerdan con valores reportados
en la literatura para energias 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 geografica de19° N, latitud geomagnética de 29° N, longitud 99° oeste y a 2400 m
sobre el nivel del mar. Para hacer una validacion mas amplia de nuestros datos, se buscaron datos
de la intensidad integral vertical a diferentes alturas y se encontré 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 distribucién angular estin en

acuerdo con valores medidos por autores como Crookes, Allen, y Wilson.
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Apéndice A

Angulo | Tiempo | Tiempo Nomero de Cuentas / Flujo F Flujo F con correccién por | Flujo F a nivel del mar  [Temperatura [Humedad
zenital | +1seg. | (minutos) | cuentas minuto [| (cm®s'sr") || contribucién de protones | (em? s sr) lromedio °C  |promedio
+05° (cm?s'sr) [
0 100000 [ 1666.7 [| 1447 W 38 0.868 2.52E-02 || 2.44E-02 | 8.88E-04 | 1.07E-02 }f 3.42E-04[] 23.5 || 59.0
5 86000 1433.3 | 1230 3+ 35 0.858 2.49E-02 | 2.41E-02 4+ B8.94E-04 | 1.05E-02 4+ 3.44E-04 23.0 55.5
10 91500 1525.0 | 1299 4+ 36 0.852 2.47E-02 | 2.39E-02 4+ B8.67E-04 | 1.05E-02 4+ 3.33E-04 24.5 61.5
15 83000 1383.3 | 1150 3+ 34 0.831 2.41E-02 | 2.33E-02 i+ B.50E-04 | 1.02E-02 4 3.27E-04 28.5 52.0
20 84500 1408.3 | 1142 4+ 34 0.811 2.35E-02 | 2.27E-02 4+ 8.14E-04 | 9.93E-03 4+ 3.13E-04 28.5 56.5
25 85600 1426.7 | 1073 4+ 33 0.752 2.18E-02 | 2.10E-02 4+ 8.30E-04 | 9.19E-03 4+ 3.19E-04 26.5 57.9
30 173600 | 2893.3 | 1864 4+ 43 0.644 1.87E-02 | 1.79E-02 4+ 7.04E-04 | 7.82E-03 4 2.71E-04 26.0 57.5
35 143500 | 2391.7 | 1399 3 37 0.585 1.70E-02 | 1.62E-02 4 6.50E-04 | 7.07E-03 4 2.50E-04 25.5 57.0
40 163200 | 2720.0 | 1417 + 38 0.521 1.51E-02 | 1.43E-02 + 5.25E-04 | 6.26E-03 4+ 2.02E-04 26.5 54.5
45 165400 | 2756.7 | 1251 4 35 0.454 1.32E-02 | 1.24E-02 4+ 4.52E-04 | 5.41E-03 4+ 1.74E-04 27.5 56.0
50 162000 | 2700.0 | 1006 3 32 0.373 1.08E-02 | 1.00E-02 4 3.14E-04 | 4.38E-03 4 1.21E-04 28.5 55.0
55 164500 | 2741.7 832 4+ 29 0.304 8.81E-03 | 8.01E-03 4+ 2.20E-04 | 3.50E-03 4+ 8.46E-05 21.0 61.5
60 151000 | 2516.7 626 4+ 25 0.249 7.22E-03 | 6.42E-03 4+ 8.30E-05 | 2.81E-03 + 3.19E-05 21.5 69.5
65 323500 | 5391.7 | 1108 4+ 33 0.206 5.97E-03 | 5.17E-03 4 7.86E-05 | 2.26E-03 i+ 3.02E-05 23.5 60.5
70 454500 | 7575.0 | 1325 4+ 36 0.175 5.08E-03 | 4.2BE-03 4 1.16E-04 | 1.87E-03 4+ 4.47E-05 28.0 52.0
75 460300 | 7671.7 | 1005 4 32 0.131 3.80E-03 | 3.00E-03 4+ 2.83E-04 | 1.31E-03 4+ 1.09E-04 24.5 46.0
80 713400 | 11890.0 | 1224 4 35 0.103 2.99E-03 | 2.19E-03 + 3.31E-04 | 9.56E-04 4+ 1.27E-04 23.0 50.0
85 | 1203400 | 20056.7 | 2154 4 46 0.107 3.12E-03 | 2.32E-03 4 3.34E-04 | 1.01E-03 4+ 1.28E-04 24.0 49.5
90 | 2427500 | 40458.3 | 4032 4 63 0.100 2.89E-03 | 2.09E-03 4 3.56E-04 | 9.14E-04 4+ 1.37E-04 25.0 49.5
Tabla 6. Resultados obtenidos en el pr te trabajo. La sexta columna muestra el flujo de muones sin correcciones. La séptima columna muestra el flujo después con la

correccién por contribucién 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 niimero de cuentas
es igual su raiz cuadrada.




Apéndice B

Una prueba para determinar qué tanto un conjunto de datos experimentales se aleja
del valor esperado o predicho por algin tipo de distribucién estadistica, es la funcion Xi cuadrada.
Xi cuadrada no es mas que otro parimetro en la distribucién de datos experimentales y se define

como sigue:

N
X =LY (-2,
X, ia

donde x, son los puntos experimentales, x; es el punto predicho por la distribucién estadistica. La
suma se hace sobre cada valor individual x; Xi cuadrada esta relacionada con la varianza de la

siguienta manera:

(N=1s?

X' = ——

Los parametros I, 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 propagacion de los rayos césmicos a través de
campos magnéticos resulta conveniente caracterizar a las particulas por su rigidez magnética Bp
puesto que particulas con la misma Bp seguiran trayectorias idénticas.

El primero que estudi6 el problema del movimiento de particulas cargadas en un
dipolo magnético fue el matematico y geofisico noruego C. Stérmer, quien estaba interesado en
estudiar el fendmeno de las auroras boreales. Stérmer creia que las auroras son causadas por
particulas emitidas por el Sol a consecuencia de su actividad. Después de largos y tediosos
céilculos numéricos, Stormer llegd a las siguientes conclusiones de caracter general respecto al
comportamiento de las particulas primarias: para cada punto en la Tierra y para particulas
positivas de una rigidez dada existe un cono (cono de Stérmer) de direcciones prohibidas, cuyo
eje apunta hacia el este. De esta manera, si los rayos césmicos primarios son particulas cargadas
positivamente llegardn a la Tierra en menor nimero desde el este del firmamento que de las
regiones del oeste, figura C-1(a). Si por el contrario las particulas tienen carga negativa el cono
apuntarad hacia el oeste y la situacion es la opuesta, figura C-1(b). Esta asimetria llegd a

conocerse como efecto este-oeste.

(b)

() »

Figura C-1.-Conos de Stormer. Se muestran las zonas prohidas para particulas positivas (a), y particulas
negativas (b).
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Apéndice D

Efectos temporales en la intensidad de la radiacién c6smica primaria proveniente

del Sol.

Por ser las mas interesantes e ilustrativas, nos referiremos solamente a tres de las

variaciones observadas en la radiacion cosmica, a saber:
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Figura D-1. Variacién diurna de la intensidad de la radiacién césmica detectada en la superficie. La grifica
corresponde a la variacién diurna promedio obtenida en México durante el afio de 1988.

a) La variacion diurna

En la figura D-1 se muestra la variacién diurna promedio (durante el afio 1988) en
la intensidad de la radiacion césmica registrada por el monitor de neutrones instalado en Ciudad

Universitaria, México, D.F. Puede apreciarse que la grifica presenta un maximo y un minimo de
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intensidad durante las 24 horas; la escala vertical expresa la desviacion porcentual de la
intensidad con respecto a la media diaria anual. Se observa que el méximo ocurre alrededor de las
15 horas en tiempo local y el minimo aproximadamente 10 horas antes. Cuando se efectiian las
correcciones necesarias para tomar en cuenta los efectos del campo geomagnético sobre las
particulas de la radiacién cosmica, se observa que el maximo ocurre alrededor de las 18 horas
tiempo local. Para cada estacion de rayos cosmicos en la superficie terrestre se puede proceder
exactamente de la misma manera, y se observara siempre que el maximo de intensidad se

encuentra alrededor de las 18 horas en tiempo local.

b) El efecto Forbush

El efecto Forbush es una de la variacion temporales de la radiacion césmica
primaria proveniente del sol. En el lapso de unas cuantas horas la intensidad registrada en una
estacion particular puede verse reducida hasta en un 10%, y en algunos casos 20 o 30%; después
de llegar a un minimo la intensidad empieza a recuperarse lentamente, lo cual puede durar desde
unos dias hasta semanas. En contraste con la variaciéon diurna, es un fendmeno en tiempo
universal, esto significa que su presencia se siente en forma casi simultinea en todo el mundo,
aun cuando en algunos casos, anisotropias espaciales en el viento solar puedan producir
anisotropias temporales en la Tierra.

Decrecimientos de éste tipo suelen ocurrir en asociacion con otros fendmenos,
como las tormentas magnéticas, ain cuando no existe una correspondencia de uno a uno. Al
principio se pens6 que los decrecimientos Forbush estaban asociados a fenémenos puramente
terrestres, como variaciones temporales del campo geomagnético; sin embargo, cuando fue
posible hacer mediciones con satélites, fuera de la magnetosfera, se confirmé la presencia de

estos decrecimientos mas alld del ambito 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 rapidos pero con recuperaciones que pueden durar meses.
Decrecimientos Forbush observados en la Tierra y en el satélite Pionero 10 se muestran en la
figura D-2.

No existe aiin una explicacion universalmente aceptada para los decrecimientos
Forbush: pueden estar asociados a la eyeccion de plasma coronal de grandes velocidades como
consecuencia de una rifaga solar, de la desaparicién de un filamento, o de algin proceso ain

desconocido en la evolucion 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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¢) La variacion de 11 aiios

El viento solar sopla sin cesar, pero las condiciones magnéticas que prevalecen en
la heliésfera son distintas a medida que el ciclo solar avanza; segun el nivel de actividad del Sol,
las irregularidades presentes en el medio interplanetario aumentarén o disminuiran haciendo que
el "clima heliosférico" a lo largo del ciclo solar de 11 afios. En la figura D-3 se muestran los tres
iltimos ciclos solares representados por el nimero de manchas, junto con la intensidad de la
radiacién cosmica registrada en la Tierra. Claramente se aprecia c6mo, al aumentar el nimero de
manchas, la intensidad de la radiacion decrece y viceversa; la reduccion total en el nivel de la
radiacion es de alrededor de 20%, con algunas diferencias de ciclo a ciclo. Como es de suponerse,
las particulas de mas baja rigidez seran las que mas dificilmente se internaran en el medio
interplanetario y, por tanto, la variacién secular, como también se le llama, sera mayor en

estaciones polares que en estaciones ecuatoriales.

- | L L O L L L L L A R L
i La Universidad de Chicago Monitor de neutrones climax
[ Promedio 27 dias =
- +5
9
200
E A y
] (Y
o I %
£ ; -
E : r \, A\
E 5 : \ 1Y - 150
3 . \
e ] [ ! -
& -10 : \ ] b1
a | ‘W oa | ! N ¢ 100
- ! | f ] : !
£ 15 : ~ \ '} | !
= ' Punteada | \ " | \ )
2 ! d ! A )
€ -20 ' Manchas h
P ] 'y solares \ i E' J 1150
] f i
Loy Myl el
2 i i, 0
E 1955 1960 1965 1970 1975 1980 1985 1990
2]

Ao

Figura D-3. Intensidad de la radiacién cosmica (linea continua) de 1953 a la fecha detectada en el monitor de
climax, EUA, junto con el ciclo de manchas solares (linea punteada) para el mismo periodo.
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El mecanismo que provoca esta variacion secular resulta del distinto equilibrio que
se establece entre la conveccion que genera el viento solar al desplazarse constantemente hacia
afuera y la lenta pero segura difusién de las particulas hacia adentro, ademas de las
irregularidades asimetrias causadas por la inversion del dipolo solar cada 11 afios y la presencia

de regiones turbulentas en la heliésfera exterior.
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Apéndice E

Medida del flujo vertical de muones por: The SLAC Cosmic Ray Detector. La gréafica

muestra medidas tomadas durante un periodo de 6 meses con acumulacion diaria. El

minimo observado puede ser debido a un mal funcionamiento del detector durante ese

dia. 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 variacién significativa en el flujo de muones.
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