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El 15 de Octubre de 1991 fue detectado en Utah un rayo cdsmico con una energia de 3.2x10%° eV y
moviéndose a una velocidad de 99.999 999 999 999 999 999 999 por ciento de la velocidad de la luz [].
Esta observacién fue sorprendente para los fisicos ya que no existian y aun siguen sin existir modelos
de aceleracién que expliquen cémo se alcanza tal descomunal cantidad de energia. Desde entonces los
rayos cosmicos ultra energéticos se han vuelto un misterio que ha inspirado a muchos fisicos de todo el
mundo.

Uno de los mas importantes temas en Astrofisica en la actualidad es el origen de los rayos césmicos
mas energéticos. Hace 90 afios en una serie de vuelos pioneros con globos Victor Hess descubrié que
la Tierra es bafiada en un mar de ionizacién de radiacién césmica. Tres décadas después Pierre Auger
observé cascadas de particulas secundarias a nivel del suelo producidas por rayos césmicos
interactuantes a altas alturas en la atmoésfera [']. Basados en el tamafio de estas “cascadas extendidas
de particulas secundarias” Auger concluyé que el espectro de las energias de la particulas primarias se
extendia hasta 10" eV y tal vez hasta energias aiin mayores. Mas recientemente, en 1962, un evento
de una cascada extendida de particulas fue observado con una energia aproximada de 10% eV, cien
millones de veces mas energético que la mas alta energia alcanzada por aceleradores terrestres [].
Desde entonces un puifiado de eventos energéticos similares han sido detectados por los observatorios
AGASA, Fly's Eye, HiRes, etc. [V v Vi].

Actualmente se ha logrado un progreso sustancial en el entendimiento de la naturaleza de los rayos
cosmicos de energia intermedia (con energia alrededor de 10" eV). De hecho, nuestro entendimiento
es ahora tal que estamos forzados a considerar la posibilidad de que las particulas primarias mas
energéticas, con energia arriba de 10" eV, tienen un origen enteramente diferente que los rayos
césmicos de baja energia. Desafortunadamente, la naturaleza de los mas energéticos es tan enigmatica
actualmente como cuando fueron por primera vez observados. El fracaso para resolver este
rompecabezas a pesar de mas de cuatro décadas de esfuerzo radica en dificultades tanto practicas
como tedricas.

El flujo de rayos cdsmicos arriba de 10" eV es extraordinariamente bajo []: en el orden de uno por
kilbmetro cuadrado por afio y uno por km? por siglo arriba de 10%° eV. Solamente detectores de
excepcional tamafio, con miles de kildmetros cuadrados, pueden adquirir un nimero significante de
eventos. La naturaleza de las particulas primarias debe se inferida de las propiedades de las cascadas
extendidas de particulas secundarias asociadas. Dos técnicas son usadas: arreglos de superficie
muestrean el perfil de la densidad lateral de los muones y los componentes electromagnéticos en el
frente de la cascada; detectores de fluorescencia atmosférica observan la evolucién de las cascadas
extendidas de particulas secundarias —su crecimiento y atenuacién subsecuente-- mientras estas se
desarrollan.

Anexando los asuntos teéricos que circundan la aceleracion y propagaciéon de particulas primarias
de 10%° eV, se vuelven todavia méas problematicos. En estas energias, los rayos cosmicos tipicamente
tienen un camino promedio menor que 50 Mpc (aproximadamente 150 millones de afos luz), una
distancia corta a escala cosmolégica. Rayos césmicos, sin importar su naturaleza, pierden energia con
su interaccion con los 2.7K de radiaciéon de fondo de microondas cosmicas: los protones foto-producen
piones, nlcleos se fotodesintegran via giant resonancia de dipolo, fotones producen e+ e- pares.
Solamente neutrinos se propagan libremente. Entonces, la fuente o las fuentes deben estar
relativamente cerca, dentro de 150-100 Mpc. Pero modelos de aceleraciéon de protones o nucleos a
estas energias extremas han probado tener mucha dificultad para construirse. Pocos ambientes
astrofisicos lo suficientemente energéticos caen dentro del requisito de la distancia. La existencia de
estos rayos coOsmicos extraordinariamente energéticos es un rompecabezas, la solucion del mismo
debe liderar los nuevos descubrimientos en astrofisica, fisica fundamental, o ambos [*].
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La evidencia observacional indica que los rayos cosmicos con energias hasta 3 x 10" eV se originan
en el interior de la Via Lactea. Arriba de esta energia, la mayoria de los rayos césmicos provienen fuera
de nuestra galaxia, esto es sabido ya que los rayos cosmicos ultra energéticos son desviados muy poco
por los débiles campos magnéticos de nuestra galaxia por lo que podemos fijar con gran precisién su
origen, lo que se ha observado hasta ahora es que estos no provienen preferentemente del disco de la
Via Lactea o del lado del cielo que corresponde hacia el centro de la galaxia, lo que sugiere un origen
extragalactico.

Cuando un rayo césmico impacta en la atmosfera de la Tierra ocurre algo fenomenal, el rayo
césmico primario colisiona con un nlcleo atmosférico, ya sea de nitrégeno, oxigeno, etc. provocandose
en ello una reaccion nuclear en la que parte de la energia se transforma en materia, lo que desemboca
en la creacion de nuevas particulas, sobre todo piones. El nlcleo incidente o las particulas resultantes
después de esas colisiones siguen viajando a gran velocidad en direccion a la superficie, en cuyo
trayecto de nuevo tiene lugar otra reaccion nuclear en la que se generan nuevas particulas y, asi,
sucesivamente. Los piones neutros p° que se han creado se desintegran casi instantaneamente,
convirtiéndose en dos rayos gamma. Mientras que los piones cargados p* p~ pueden colisionar con
otros nucleos atmosféricos produciendo nuevas particulas o desintegrandose en un muén y un neutrino.
El muén posee una vida media de dos millonésimas de segundo tras lo cual se desintegra
convirtiéndose en un par e+ e- y dos neutrinos. Aproximadamente 200 de estas particulas atraviesan
nuestros cuerpos cada minuto. Son tan penetrantes, que muchos de ellos traspasan el suelo terrestre
llegando a profundidades de cientos de metros.

La presente tesis se centra alrededor del disefio e implementaciéon del sistema de adquisicion de
datos de un prototipo de detector de muones llamado BATATA [] (Buried Array Telescope at Auger) que
se instalara como parte de la extensién denominada AMIGA (Auger Muons and Infill for the Ground
Array) []. AMIGA esta actualmente en etapa de construccion para el Observatorio Pierre Auger Sur.
Este sistema de adquisicién de datos se basa en el uso de electrénica programable del tipo FPGA (Field
Programmable Gate Array).

Las particulas secundarias resultantes en la cascada se pueden catalogar en tres componentes:
electromagnética, hadrénica y muodnica. Con este detector se pretende medir la componente muénica
de las cascadas extendidas, esta informacién mejorara la determinaciéon de la energia de la particula
subatémica primaria proveniente del espacio exterior y jugara un papel determinante en la medicion de
la composicién de las particulas primarias.

El detector BATATA constara de 3 planos X-Y paralelos colocados a diferentes profundidades del
suelo, cada uno con 100 tiras centelladoras cuyas sefiales de luz se convertiran en pulsos eléctricos
mediante fotomultiplicadores de multianodo de 8x8 canales, Hamamatsu M64 [“]. La cualidad
sobresaliente de este detector es su velocidad de procesamiento ya que su sistema de adquisicion sera
capaz de leer el estado de todos los 300 canales en intervalos de muestreo de 5 nanosegundos.

El sistema de adquisicion de batata consta fundamentalmente de tres fases: la primera es la
electrénica frontal del detector, la cual tiene como funcién convertir los pulsos eléctricos provenientes de
los fotomultiplicadores a pulsos digitales. la segunda fase esta conformada por el grupo de tarjetas
FPGA’s y la computadora que realizan la lectura y procesamiento de todos los pulsos digitales. la
primera fase asi como la construccién de los planos de deteccidén del prototipo esta actualmente en
progreso y se efectuara en el Instituto de Ciencias Nucleares de la Universidad Auténoma de México. la
segunda fase fue desarrollada en su totalidad en el Laboratorio de Rayos Césmicos del Instituto de
Fisica y Matematicas de la UMSNH y es por consiguiente la parte medular de la presente tesis en
presentar su disefio e implementacion.
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Adicionalmente la tesis abordara la simulacion de un detector Cherenkov usando Geant4 [ que es
un paquete de computo desarrollado por el CERN especializado en la simulacion de interacciones
cuanticas entre particulas libres y materia.

Actualmente Geant4 es ampliamente usado en el area de fisica de altas energias ya que es una
herramienta poderosa fundamentada en una vasta variedad de modelos fisicos de interacciones de
particulas en rangos amplios de energia. Ademas cada dia se extiende su uso a otras areas como la
fisica médica y la fisica espacial.

El trabajo realizado tuvo como propoésito calcular con los datos generados producto de la simulacién
la vida media del muon que es un dato bien sabido experimentalmente que corresponde a 2.19
microsegundos. Esto involucré la construccion virtual del detector en Geant4, recrear la fisica
involucrada afiadiendo los respectivos algoritmos computacionales y adaptando una interfaz de analisis
de datos. Fue interesante poder poner al descubierto en la simulacién las interacciones entre particulas
y el detector, asi como reproducir un resultado experimental con bastante precision.
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2.1 Implicaciones de la CMBR

Después del descubrimiento de Penzias y Wilson [V] de la radiacion de fondo de microondas
cosmicas (CMBR), Greisen [V], Zatsepin y Kuz'min [*] independientemente apuntaron que esta
radiacién podria hacer que el universo opacara suficientemente los rayos césmicos de alta energia.
Esto ocurre, por ejemplo, para los protones cuando su energia excede el umbral para fotoproduccién de
pion (via la resonancia A+) en un encuentro con un foton de la CMBR. La reaccién py—A+—1%
efectivamente degrada la energia del protén. La caracteristica longitud de atenuaciéon es menor que 50
Mpc cuando la energia del protdn es mayor que 10%° eV. Un fenémeno similar de degradaciéon de
energia ocurre para nlcleos debido a procesos de fotodesintegracién. 50 Mpc es una pequefa fraccién
del tamafio del universo y tiene las siguientes implicaciones:

° Si los rayos césmicos mas energéticos son universales en origen, entonces el espectro de
energia observado no debe extenderse, excepto en una extremadamente reducida
intensidad, mas alla de alrededor de 5x10"° eV, fenémeno conocido como corte GZK.

° Particulas con energia por arriba del corte GZK deben venir de un lugar cercano
cosmoldgicamente hablando. En distancias modestas las particulas cargadas de tal
elevada cantidad de energia podrian atravesar los campos magnéticos cosmicos con muy
poca desviaciéon. Sus trayectorias observadas podrian indicar la direccién de sus fuentes.
Seria posible identificar las fuentes de estas particulas con objetos astrofisicos previamente
conocidos o en caso contrario poder establecer nuevas fuentes que no son visibles a bajas
energias. La identificaciébn de tales fuentes requiere que muchos eventos de rayos
césmicos que sean detectados para cada fuente.

Debido a su extremado bajo flujo, el estudio de rayos cosmicos arriba de 10" requiere detectores
extremadamente grandes. Esto se ilustra en la Fig. 2.1, la cual muestra una reciente compilacién [*] de
mediciones del espectro de energia diferencial de los rayos césmicos. Las lineas punteadas
representan un E~ espectro de comparacién. Ademas estan indicados aproximados flujos integrales (en
estereorradianes) arriba de ciertas energias donde el espectro muestra cambios en su comportamiento
en ley de potencias. El ritmo observado en eventos arriba de 10" eV es alrededor de 0.5
eventos/km?/afio/estereorradian; por encima de 10% eV, el ritmo se disminuye severamente por un
factor de 100.

Tan grandes areas de deteccién son en un futuro inmediato, posiblemente sélo cubiertas como hasta
hoy con detectores superficiales de cascadas extendidas de particulas secundarias. Experimentos en
progreso, con areas cubiertas del orden de 100 km? estan limitados en el nimero de eventos que
pueden colectar en la region crucial arriba de 10" eV. Mientras que hay insuficientes datos para
resolver las cuestiones fundamentales, los resultados presentados muestran interesantes e importantes
fendbmenos. Por ejemplo, un andlisis reciente del subconjunto de los datos disponibles [*"] indica que
hay 7 eventos observados con energias que exceden 10%° eV, mientras que una simple interpolacion de
ley de potencias del espectro observado a bajas energias predice mas de 20. Ya que hay la sugerencia
de un ligero aplanamiento del espectro arriba de 10, estas observaciones estan indicando la
necesidad de estudiar la interesante estructura espectral. ¢ Podria ser esto la evidencia del corte GZK?
Por otro lado, hay definitivamente algunos eventos con E>10% eV, los cuales tuvieron que haberse
originado relativamente cerca. ¢ Cuales son sus fuentes?

Bastante del nuevo trabajo tedrico ya ha sido estimado por las recientes observaciones de dos
eventos con energias estimadas E = 2x10%° eV [** *] y también por una serie de workshops del Proyecto
Auger. Ninguna de las teorias propuestas hasta la hoy cumple todos los hechos de manera
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satisfactoria. Los datos actuales dan origen a cuestiones de gran importancia para la astrofisica,
cosmologia y fisica fundamental.
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2.2 Aceleracion y propagacion de los rayos
coésmicos

Las dos cuestiones centrales acerca de los rayos césmicos de mas elevada energia son como y
donde son acelerados. La mas energética particula detectada, presumiblemente un simple protdén o un
nacleo, tuvo una energia macroscoépica de 50 joules, japroximadamente la energia cinética de una bola
de tenis a 100 mph! Su energia de 3x10% eV, es mas de ocho ordenes de magnitud mas que lo que
alcanzan los mas poderosos aceleradores hechos por el hombre. A través de los afios pocos eventos
con energias cercanas a 10%° eV han sido registrados, sin embargo si se han observado eventos con
energias por encima del corte GZK 'y como consecuencia tienen significante atencién y escrutinio.
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2.2.1 Aceleracion

Aceleracién en el dominio de la astrofisica ocurre cuando movimiento macroscépico a gran escala es
transferido a particulas individuales [*]. El movimiento macroscopico puede por ejemplo ser asociado
con turbulencia u ondas de choque en plasmas. Otro escenario es el ambiente cerca de un objeto
magnetizado compacto rapidamente girando. Hay ademas otros modelos especulativos que invocan
exobticos mecanismos, tales como los defectos topolégicos.

2.2.1.1 Aceleracion de Fermi

En 1949, Fermi [*"] desarrollé6 un modelo donde las particulas podian alcanzar energias a través de
repetidos encuentros con plasmas magnetizados en movimiento. Este proceso (“aceleracién de Fermi”)
es seguido referido como una aceleracion estocastica o difusiva, ya que altas energias resultan de las
particulas que aleatoriamente se dispersan muchas veces en una regién confinada, con la misma
posibilidad de escapar prematuramente de la regién confinada. EI campo magnético B, embebido
dentro del plasma juega un rol crucial.

Fermi demostré que la geometria de las nubes de plasma en movimiento es tal que el promedio de
energia intercambiada por encuentro es positiva y proporcional a la energia de la particula: AE =aE.
Después de k encuentros, una particula inicialmente con energia E, podra alcanzar una energia E =
E«(1+a)*. Suponiendo Pe.s. es la probabilidad por encuentro que la particula escape de la region de
contenciéon y no mas ser acelerada. El nUmero de particulas que sobreviven el tiempo necesario para
alcanzar una energia E se obtiene al sumar sobre k, para ser N(>E) proporcional a E?, donde y = P/,
Si Pesc y a son cada uno de ellos muy pequefios. Entonces, la aceleracion de Fermi naturalmente
produce un espectro de energia de particulas en ley de potencias.

La aceleraciéon de Fermi por ondas de choque astrofisicas es un paradigma atractivo para construir
modelos para rayos césmicos. Como se mostro en la anterior Fig. 2.1 los rayos césmicos exhiben un
espectro de energia no termal en ley de potencias. Esto puede ser mostrado ya que el indice y del
espectro integral de energia de Fermi, en el limite de fuertes ondas de choque, tiene un valor
ligeramente mas grande que y = 1, y no es muy dependiente de los detalles del ambiente. Puesto que
las particulas van a estar sometidas a procesos dependientes de la energia durante su trasporte hacia
la Tierra, el espectro observado se espera que sea mas escalonado que al correspondiente de
produccién. El espectro integral experimental observado varia de E'' a E?' en varios regimenes de
energia, asi que las predicciones de la aceleracién de Fermi son razonablemente concordantes con los
datos. En situaciones donde la aceleracion de Fermi pudiera ocurrir para movimientos de plasma los
cuales no sean fuertes ondas de choque, el indice espectral es muy sensible a detalles geométricos y
puede ser bastante grande.

Probablemente lo mas importante de la aceleracién de Fermi es que ha sido observada que ocurre
en la heliosfera (aunque a un nivel de energia menor). Un ejemplo de la observacion directa por el
satélite ISEE es la aceleracion de protones de entre mas o menos 10-100 keV por las ondas de choque
del viento solar. Los datos estan de acuerdo en detalle con las predicciones de la teoria de aceleracion
de Fermi .

En general el maximo posible de energia es determinado por la longitud o tiempo en el cual las
particulas son capaces de interactuar con el plasma. En algunos casos, la regiéon de aceleracion por si
misma solo existe para un tiempo limitado, como es el caso de las ondas de choque de las supernovas
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las cuales se disipan después de alrededor de 10° afios. De otro modo, si los disturbios del plasma
persisten por lapsos de tiempo mas largos, el maximo de energia pudiera estar limitada por una
creciente probabilidad de escape de la regién. Este Ultimo caso es relevante para las extremas energias
observadas en los rayos césmicos. Cuando particulas alcanzan energias extremas, se vuelve muy
dificil de confinarlas magnéticamente a la regiéon de aceleracién.

El modelo mas simple [*" *] de aceleracion de Fermi por ondas de choque proporciona la maxima
energia adquirida por una particula de carga Ze:

E oe =~ fex Zex Bx L.

Donde L es el tamafo caracteristico de la region de aceleracién y Bc es la velocidad de choque (B =
0.01 para supernovas). Sin embargo, bajo ciertas configuraciones de la onda de choque y el campo
magnético embebido, B es remplazado por un factor mucho mas grande, del orden de 1-3 [*]. La
anterior ecuaciéon esencialmente nos dice que el radio de giro de la particula acelerada debe estar
contenido dentro de la regién de aceleracion, como en los aceleradores terrestres. En forma realista, no
es razonable asumir que los aceleradores astrofisicos tengan cerca del 100% de eficiencia requerida
para alcanzar energias como Em.x, €s probable que el valor superior de Emax debiera ser reducido por tal
vez por un factor de 10, dependiendo de los detalles de las ondas de choque y su ambiente.

La Fig. 2.2 muestra donde algunos aceleradores potenciales astrofisicos se ubican en el plano B-L
[*1. Objetos por debajo de las lineas diagonales derivadas de la ecuacion planteada anteriormente no
pueden acelerar particulas hasta 10%° eV por aceleracion de onda de choque. La linea entrecortada es
para nucleos de hierro y la linea continua para protones, en cada caso $=1. Un valor de B=1 es
realisticamente extremo. La parte alta de la region entrecortada es para protones asumiendo 3=1/300,
un valor mas tipico para muchas ondas de choque astrofisicas.

Es deslumbrante que los mas energéticos aceleradores que aparecen en la Fig. 2.2 perecen tener
un maximo de energia justo en el rango donde el corte GZK entra en juego. Adicionalmente, ya que
para cualquier configuraciéon dada de campos magnéticos y plasma en movimiento su maximo total de
energia para nlcleos es aproximadamente Z veces mas alta que para protones, esperamos que el
espectro de masa observado tenga una estructura interesante y reveladora en el rango de energia por
arriba de 10%eV.
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Buena resolucion de energia y sensibilidad hacia la masa de la particula primaria iniciadora seran
necesarios para, por ejemplo, distinguir entre un corte GZK de una fuente de un protén y la maxima
energia de un acelerador para la cual Em.x sea proporcional a Ze.

Solo unos cuantos de los objetos en la Fig. 2.2 parecen ser capaces de generar particulas con
energias por encima de 10%° eV. Generalmente, grandes estructuras asociadas con galaxias o grupos
de galaxias parecen tener el suficiente tamafio y magnitud de campo para merecer consideracién como
lugares de aceleracion para particulas ultraenergéticas. No mostrada en esta figura existe una reciente
sugerencia de Cesarsky [*i **] acerca de que los alrededores de galaxias en colision podrian tener las
apropiadas condiciones para acelerar particulas mas alla de 10%° eV a través de difusivos procesos de
onda de choque. Los campos magnéticos se amplificarian durante la colision muy por encima de los
valores que pudieran existir al interior de las galaxias.

Es comUnmente imposible alcanzar el maximo de energia sugerido por el modelo de Fermi. Esto
ocurre cuando las condiciones son tal que el ritmo de perdida de energia excede el ritmo de
aceleracion. Una fuente de perdidas es la radiacion synchrotron, la cual puede volverse importante
hasta para protones a muy altas energias en regiones de campos magnéticos extremos. Otros procesos
de perdidas incluyen interacciones de fotoproduccién (por ejemplo py—T'n). Estos ritmos de perdidas
pueden dominar a los demas en volimenes compactos con intensa radiacion termal. Esto puede
ademas ser importante en grandes regiones del espacio si la aceleracién ocurre sobre grandes escalas
de tiempo. Este ultimo caso, es el mismo mecanismo de corte GZK mencionado anteriormente en el
cual la radiacion de fondo de microondas césmicas es la que provee el campo de fotones.

El proceso de aceleracion termina cuando el ritmo de tales perdidas excede el ritmo al cual la
energia es ganada a través de los encuentros con las ondas de choque. En la Fig. 2.3 se ilustra un
estimado de este efecto [**], mostrando que ciertas combinaciones de velocidad de las ondas de
choque y magnitud de campo magnético pueden impedir procesos de aceleracién para energias tan
altas de 10%° eV. Un estimado de la region permitida del espacio B-B fue hecha de la siguiente manera.
El ritmo de energia ganada respecto a la aceleracién de las ondas de choque esta paramentrizada
como dE/dt proporcional a B, remplazando L en la ecuacion de Emax por BCT (con T que sea un tiempo
caracteristico sobre el cual el proceso de aceleracién de las ondas de choque funciona) y diferenciando.
Igualando esta razén de cambio con la correspondiente de las perdidas de la radiacion synchrotron
(dE/dt proporcional a B?) o fotoreacciones (dE/de = constante) uno obtiene los bordes diagonales de las
regiones no permitidas en la figura 2.3 Nétese que estos calculos se hicieron para fotoreacciones de la
radiacién de fondo; aun mas espacio B-f3 podria ser excluido si el campo de radiacién fuera tan intenso
y con la energia del ambiente cercano de un AGN. Puede parecer que el ritmo en la que la energia es
ganada respecto a la mayoria de los potenciales aceleradores en la Fig. 2.2 es muy lento para superar
las perdidas debido a las fotoreacciones.

2.2.1.2 Objetos compactos.

Objetos compactos con muy grandes campos magnéticos, tales como estrellas de neutrones o
Nucleos Galacticos Activos (AGN’s), también aparecen en la Fig. 2.2 cerca de las lineas diagonales, lo
cual indica los requerimientos para aceleracion de onda de choque a 10%° eV. Sin embargo, para estos
sistemas compactos la aceleracion de onda de choque (tal vez en flujos de acrecién) no es el Unico
medio para acelerar particulas. Las rapidas rotaciones de pequefios y altamente magnetizados objetos
generan enormes campos eléctricos. Estos campos podrian acelerar particulas en los llamados
mecanismos “one-shot”. Resulta que el limite superior en la energia de tal modelo esta dado por una
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formula muy similar al caso de la de aceleracion por ondas de choque. Por ejemplo, el maximo de la
energia disponible para una estrella de neutrones puede ser obtenido por analisis dimensional como
Emax= €ZWB;sRs*/c donde w es la velocidad angular pulsar, Bs es un campo magnético superficial y Rs es
el radio de la estrella de neutrones. Representativos valores de B=Bs y L=R; para estrellas de neutrones
se muestran en la Fig. 2.2 y las combinaciones requeridas para alcanzar energias del orden de 10%*° eV
recaen en una linea muy similar a la del caso para ondas de choque.

Cuando modelos realistas de aceleracion son construidos, este limite ideal dimensional para
estrellas de neutrones no es realizable [*]. Por ejemplo, en un rotor alineado, el maximo potencial
disponible es la integral del campo magnético desde el polo hasta la ultima linea de campo la cual se
extiende mas alla del cilindro de luz. En este caso el estimado dimensional de En.x es reducido por un
factor adicional de wRs/c < 0.1. Mas aun, es generalmente verdad que particulas energéticas las cuales
pueden ser producidas podrian sufrir significante degradacién de su energia en los intensos campos
locales de radiaciéon. Ejemplos incluyen curvatura de radiacién cerca de estrellas de neutrones o
fotodesintegracion de nucleos y produccién de fotopiones por protones cerca de los nucleos de AGN's.

Aunque podria ser posible tener geometrias de campo asociadas con objetos compactos los cuales
son capaces de acelerar particulas a extrema energia. Colgate ha descrito un escenario donde los
campos electrostaticos son alineados con supertficies de flujo magnético [*]. Esta configuraciéon surge
durante la reconexién de campos magnéticos en plasmas. Pulsares o AGN’s en los nlcleos de los
quasares pudieran ser ejemplos.

2.2.2 Aceleradores exoticos

Una inspeccion de las Fig. 2.2 y 2.3 sugiere que pocos de los aceleradores astrofisicos propuestos
pueden ser considerados para alcanzar energias tan altas como 10% eV. De hecho, la posibilidad existe
que las particulas mas energéticas no vengan de estos convencionales objetos sino que sean
producidas directamente por un mecanismo exoético (por ejemplo los llamados defectos topolégicos”).
Tales fuentes pudieran producir jets de hadrones y fotones con energias muy por encima de 10%° eV.
Este particular escenario tiene sus propias dificultades potenciales. Sin embargo es claro que los rayos
césmicos en este rango de energia tienen el potencial de ensefiarnos acerca de fisica de particulas
mas alla del alcance que podriamos sofiar con los aceleradores.

2.3 Propagaciény el corte GZK.

Los rayos césmicos no viajan sin obstaculos a través del espacio. Son sujetos a varias interacciones
y sus trayectorias se pueden curvar por los campos magnéticos. El resultado de estos efectos alterara
el espectro de energia observado y las direcciones de arribo en la Tierra.

Para un nucleo de rayo césmico de carga Ze y en un campo magnético B, en pGauss, el radio de
Larmor en kiloparsecs (kpc) es:

Ripe = Ewsf(Z Bua).
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Donde E1s es la energia total de la particula en unidades de 10" eV. Ya que el disco de nuestra
galaxia es significantemente mas delgado que 1 kpc, y los campos magnéticos estan en el orden de
unos cuantos pGauss, si todos los rayos cosmicos vienen de fuentes en el disco, estos deberian exhibir
una tendencia de venir del plano galactico a mas altas energias. Hasta ahora no hay significante
evidencia estadistica para direcciones de llegada de rayos césmicos que se agrupen a lo largo del
plano de la galaxia. Es entonces razonable asumir que las particulas con E>10" eV son extra galacticos
en origen, hasta para particulas pesadas como nucleos de hierro (Z=26). (De hecho ha sido propuesto
que si los nucleos atémicos puedan ser identificados con una especifica direccién de sus fuentes,
entonces seria posible usar el campo magnético a gran escala de nuestra galaxia como un analizador
magnético, correlacionando deflexiones con energia y carga).

Si los rayos césmicos tienen un origen extra galactico entonces tienen que haber sobrevivido mucho
tiempo. Hay algunos procesos que pueden degradar la energia de particulas como si estas se
propagaran a través del cosmos. Se ha mencionado un mecanismo por el cual protones producen
hadrones secundarios en interacciones con la radiacién de fondo. Ellos pudieran perder energia a
través de la produccién de pares electrén-positron con la radiacién de fondo. Después de la
fotoproduccién de piones, el protén (o en su lugar un neutrén) emerge con una reducida pero todavia
muy grande energia. Mas interacciones ocurren hasta que su energia esta por debajo del corte GZK

[xxxiii].

Los nlcleos atomicos sufren foto-desintegracion con la CMBR y radiaciones infrared [*"],
perdiéndose alrededor de 3-4 nucleones por Mpc recorrido cuando su energia excede alrededor de
2x10" [**]. Aunque este Ultimo proceso ocurre a bajas energias por nucleén que fotoproduccion de
piones por protones, los umbrales para los dos procesos son casi lo mismo cuando se expresa en
términos de energia total de los nlcleos atdbmicos. Asi que, no nlcleos pueden ser observados en tierra
con tal energia si la fuente es mas distante que alrededor de 20 Mpc.

Las longitudes de atenuacion para estos procesos se muestran en la Fig. 2.4. Ademas se muestra la
longitud de interaccion de fotones de alta energia los cuales interactian con radiacién de fondo y
produce pares electron-positron. En este caso se mostrara de manera separada la atenuacién de
fotones en radiacion difusa infra-red, el radio de fondo y el CMBR. El radio de fondo y el fondo de infra-
red son, sin embargo no tan bien determinados como la radiacién de fondo de microondas césmicas.

Noétese en la Fig.2.4 marcado el limite “red shift limit”. Todas las particulas pierden energia a través
del tiempo debido a la expansiéon del universo. La escala de tiempo sobre la cual una particula pudiera
sufrir completa pérdida de energia por este efecto es del orden:

1dE .,
— (=g,
TH {E‘dt _

Donde H es la constante de Hubble. La constante ¢t que esta en esta figura, representa un limite
absoluto en la distancia de la particula que puede viajar antes de expirar.

Como consecuencia de los varios campos de radiacién de fondo, hay limites de como muy
vagamente estas fuentes de particulas extremadamente energéticas pudieran ser, sin importar su
energia inicial. Esto se ilustra para protones en la Fig. 2.5 [*]. Esta figura muestra, como se habia
descrito anteriormente, que la energia de un fotén efectivamente se degrada debido a las sucesivas
interacciones fotopion con la CMBR. El limite GZK es evidente, por ejemplo el flujo de protones
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observado con energias que exceden 10%° eV, sin importan su energia inicial, se reducen a la parte
puntiaguda de la grafica si tienen que viajar mas de 100 Mpc.
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En una posicién mas general, la longitud de atenuacién de protones y nacleos en la radiacion de
fondo depende fuertemente de la energia, especialmente en la regién del umbral para produccién de
fotopiones. Como resultado, la forma observada del espectro dependera fuertemente de la distribucién
en tiempo y espacio de las fuentes, asi como también del espectro de energia inicial de las particulas.
Algunos ejemplos se ilustran en las Fig. 2.6 y 2.7 [*]. La Fig. 2.6 muestra el espectro de energia
observado en la Tierra si los protones se originan desde una Unica fuente con un espectro de energia
inicial diferencial proporcional a E>. El espectro observado es muy sensible a la distancia de la fuente,
mostrando un afilado corte GZK cuando la fuente excede una distancia correspondiente a un redshift de
z=0.01 (=50 Mpc).

La Fig. 2.7 muestra el espectro observado para una situacién diferente, donde hay muchas fuentes
de rayos cosmicos, distribuidas uniformemente en el espacio (“cosmolégicamente”). Otra vez, el
espectro es complejo y sensible a detalles del proceso de produccién. Las cinco curvas corresponden a
modelos en los cuales la produccién de rayos co6smicos se incrementa en importancia en el pasado y
para el cual el efecto del corte es por lo tanto mas severa. Por ejemplo, la curva con 1 corresponde a
una distribucién de fuentes arriba a un redshift de z=2 pero sin evolucién cosmolédgica. La curva 5 es un
modelo en el cual las fuentes se extienden hacia atras a un redshift z=4 y las fuentes se asumen ser
significantemente mas activas en el pasado que en el presente.

4EE? [Arbitrary Unit]

ENERGY [eV]

Fig. 2.6
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Fig. 2.7

La Fig. 2.7 ademas indica otra caracteristica general del efecto GZK, una ligera recuperaciéon del
espectro si se extiende a energias de 10?'-10* eV o mas alto. Las interacciones las cuales causan
perdidas son primariamente fendbmenos de resonancia (por ejemplo produccién A+). El “dip” en el
espectro visto en la Fig. 2.7 cerca de 20" eV refleja esto. La mayoria de los modelos de aceleracion
descritos anteriormente no son capaces de generar particulas a tales extremos de energia, pero
algunos exoéticos escenarios predicen flujos posiblemente observables usando muy grandes detectores
tal como el Observatorio Auger. Ha habido trabajo reciente el cual apunta a que la energia del corte
GZK podria ser significantemente mas alta si los rayos césmicos son ligeras (aproximadamente 1 GeV)
SUSY particulas [*ii], porque el umbral de interaccion es mas alto. Tal especulacion es interesante por
el hecho de que los rayos cdésmicos es ahora sabido que existen con energia superior 10%° eV.

No es facil hacer coincidir las observaciones experimentales con combinaciones del espectro de la
Fig. 2.6. Por ejemplo note que una fuente lo suficientemente cercana puede contar para dos eventos
observados arriba de 2x10%° eV tendiendo a ceder mas particulas que lo realmente observado justo por
debajo de esta energia. Los datos pudieran indicar una bajo flujo anémalo o “gap” en el espectro
alrededor de 10% eV, posiblemente indicando una transicién donde el espectro de una fuente se
adelanta a otra. Desafortunadamente, los detectores existentes tienen insuficiente exposicién para esta
caracteristica alrededor de 10%° eV para ser considerado estadisticamente significante.

En conclusion, particulas con E>10% eV deben venir relativamente de un lugar cercano. Puesto que
los campos extra galacticos se esperan que sean débiles (probablemente <10° G), las trayectorias de
las particulas se desviaran sutilmente. Podemos esperar hacer astronomia de particulas con estas
particulas. La mayor meta del Proyecto Auger es acumular suficientes particulas arriba de 10% para
identificar las ubicaciones de las fuentes basados en sus direcciones de arribo.

La observaciéon de fuentes extra galacticas de ultra energia por el Observatorio Pierre Auger
establecera importantes restricciones en la pobre estructura conocida y la magnitud de los campos
magnéticos extra galacticos. El estudio del espectro, composicién y distribucién direccional de los rayos
cosmicos con energias arriba de 10 eV probara que hay campos magnéticos extra galacticos por
debajo del presente limite superior observacional de 10° G [*%*]. La distribucion angular de las
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direcciones de arribo de rayos césmicos cargados con respecto a su fuente(s) conlleva informacién
acerca de los campos extra galacticos. Adicionalmente, fotones de ultra energia interactian con los
campos magnéticos y del mismo modo exhibiran una alteracion en su espectro observado alrededor de
10" eV por campos magnéticos extra galacticos en el rango de 10°-10" G []. Probando los campos
extra galacticos ayudara a resolver la cuestion de como fueron originados y si el campo magnético
galactico es puramente una primordial reliquia o fue dinamicamente generado por una mas pequeia
semilla de campo cosmolégica. Cualquier caso tendra importantes consecuencias las cuales se
extienden desde el entendimiento de la formaciéon de la galaxia hasta el estudio de procesos en el
universo temprano (por ejemplo transiciones de fase) los cuales generaron los campos magnéticos [*].

2.4 Resultados del Observatorio Auger

Un rayo césmico para que este en la privilegiada categoria de ultra energético basicamente debe
tener una energia minima del orden de los exaelectronvolts ¢ 10 electronvolts. Todavia no hay
explicacién en la Fisica te6rica de como estas particulas son aceleradas con tal descomunal cantidad
de energia, sin embargo ya se identificé con resultados del observatorio Pierre Auger que las fuentes de
origen en el universo de rayos césmicos ultra energéticos no estan distribuidas uniformemente en el
cielo sino que se vinculan con galaxias cercanas que contienen en su interior AGN’s (Nucleos
Galacticos Activos). Los resultados fueron publicados recientemente en la edicién del 9 de Noviembre
de la revista Science Magazine [1].

Se cree que los AGN’s son alimentados por agujeros negros super masivos que devoran grandes
cantidades de materia. A pesar de que la mayoria de las galaxias poseen en su interior agujeros negros,
so6lo una pequefa fraccién de todas ellas posee un AGN. Estos objetos han sido considerados desde
hace mucho tiempo como sitios probables para la produccién de particulas de muy alta energia. Los
AGN’s se tragan el gas, el polvo y otras formas de materia que se halla en las galaxias que los
hospedan y emiten a cambio grandes cantidades de energia en forma de radiacion y de particulas. Las
particulas asi producidas pueden alcanzar energias que superan 100 millones de veces las que se
pueden lograr con el acelerador mas poderoso de la Tierra. El mecanismo exacto por el cual el AGN
otorga tan alta energia a las particulas permanece ain en el misterio.

Los rayos césmicos son protones y nicleos atdmicos que viajan a través del universo a velocidades
cercanas a la de la luz. Cuando estas particulas atraviesan la atmésfera superior de nuestro planeta
colisionan con ella produciendo una cascada de particulas secundarias. Cuando esta cascada llega a la
superficie de la Tierra alcanza extensiones de un area de hasta 40 kildbmetros cuadrados o mas.

De los cerca de un millon de cascadas de particulas secundarias provocadas por rayos césmicos
que el observatorio ha registrado, sélo en un pequefio grupo, el formado por los eventos de mas alta
energia, se puede determinar la fuente con gran precisién. Hasta ahora, los cientificos del observatorio
Pierre Auger han observado 81 rayos cosmicos ultra energéticos con energia superior a los 4 x10"
electronvolts o 40 EeV. Este es el nimero mas grande de rayos co6smicos con energias por encima de
40 EeV detectados hasta el momento por un observatorio. A estas energias, la incertidumbre en la
determinacion de la direcciéon de llegada del rayo césmico es tan sélo de unos cuantos grados, lo que
permite a los cientificos localizar la fuente de la particula cosmica.

La Colaboracién Auger encontré que las direcciones de llegada de los 27 eventos mas energéticos,
con energias arriba de 57 EeV, no se encuentran igualmente distribuidas en el cielo. Comparando la
direccién de llegada con las posiciones conocidas de 318 Nucleos Activos de Galaxias, la Colaboracién

21|



IFM, UMSNH

Auger encontr6 que el origen de la mayor parte de estos eventos de muy alta energia esta
correlacionado con AGN’s en galaxias cercanas, como Centaurus A.

En general, los rayos césmicos con energia superior a los 60 EeV pierden energia en colisiones con
la radiacion de fondo de microondas césmicas, radiaciéon césmica que quedé después de la gran
explosiéon y que llena todo el espacio. Arriba de esta energia, sélo los rayos césmicos de fuentes
proximas tienen menos probabilidad de perder energia en colisiones con este fondo c6smico durante su
viaje, relativamente corto, hacia nuestro planeta. Los cientificos del Observatorio Auger encontraron que
la mayoria de los 27 eventos con energia por encima de 57 EeV provienen de regiones del cielo donde
se hallan AGN’s muy cercanos a la Tierra, los cuales se encuentran a distancias menores a algunos
cientos de millones de afios luz de nuestro planeta.

Los cientificos piensan que la mayoria de las galaxias tienen hoyos negros en sus centros, con
masas que van de millones a miles de millones de veces la masa de nuestro Sol. El hoyo negro en el
centro de nuestra propia galaxia, la Via Lactea, pesa cerca de 3 millones de masas solares, pero no es
un AGN. Las galaxias que tienen un AGN parece que son aquellas que sufrieron colisiones con otra
galaxia en algun tiempo dentro de los Ultimos cientos de millones de afios. El AGN devora la masa que
cae en ella y emite prodigiosas cantidades de radiacion. El resultado reciente del Observatorio Pierre
Auger indica que los AGN’s podrian producir las particulas de mas alta energia del universo.

La astronomia de rayos césmicos es un gran reto porque a bajas energias, los rayos cosmicos no
proporcionan informacién confiable que ayude a localizar sus fuentes: durante su viaje a través del
cosmos, son desviadas por los campos magnéticos galacticos e intergalacticos lo que origina imagenes
muy borrosas. Por el contrario las particulas mas energéticas viajan casi en linea recta desde la fuente
hacia la Tierra, pues apenas son afectadas por los campos magnéticos. Lamentablemente, estas
particulas llegan a la Tierra con una frecuencia muy baja: cerca de una particula por kilémetro cuadrado
por siglo, lo que exige un observatorio muy grande para realizar esta clase de estudios.

Por su extensién, el Observatorio Auger puede registrar cerca de 30 eventos de ultra alta energia por
afo. La Colaboracion Auger esta desarrollando planes para construir un observatorio mas grande en
Colorado lo que ampliara la cobertura del cielo e incrementara sustancialmente el nimero de rayos
cosmicos detectados de gran energia [].
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3. OBSERVATORIO
PIERRE AUGER
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La observacién directa de rayos césmicos es posible solamente fuera de la atmésfera de la Tierra.
Los rayos césmicos ultra energéticos son muy raros por lo que seria imposible con los recursos
actuales poner en el espacio un detector lo suficientemente grande para capturar un numero
significante de ellos, asi que es por esto que tenemos que encontrar maneras para detectarlos en la
superficie terrestre. Como ya se ha mencionado cuando un rayo césmico entra en la atmoésfera terrestre
este se abre camino colisionando con las moléculas que conforman el aire lo cual da como origen una
cascada de particulas secundarias que puede estar conformada por millones de estas, por ejemplo la
cascada generada por un rayo cosmico de 10%° eV puede cubrir un area de 16 km? [V].

La atmosfera absorbe la mayor parte de la energia de las particulas césmicas en la produccion de
cascadas de particulas secundarias y son estas las que son detectadas y medidas por los detectores
qgue conforman el Observatorio Pierre Auger, ila naturaleza misma nos proporciona parte del aparato
experimental de deteccién a través de la atmésfera!

El observatorio Pierre Auger Sur Fig. 3.1 ubicado en Malarglie Argentina es el mas grande en el
mundo y actualmente esta siendo desarrollado en una colaboracién internacional que involucra mas de
370 cientificos en 17 paises.
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Fig. 3.1

El observatorio es de tipo hibrido ya que emplea dos técnicas complementarias de deteccion para
observar las cascadas extendidas de particulas secundarias. Un arreglo gigantesco de contadores de
particulas mide la distribucién temporal y lateral de las cascadas de particulas secundarias a nivel del
suelo. Detectores opticos de fluorescencia miden el desarrollo de las cascadas en la atmésfera por
encima del arreglo de detectores de superficie. Operando de manera conjunta, los detectores de
superficie y de fluorescencia caracterizan las cascadas a un grado mas allda que por si solos. Ambos
métodos estan bien establecidos por experimentos previos. El arreglo superficial se parece al arreglo
usado con éxito por el grupo Heverah Park durante mas de 20 afios [*], aunque a escala mucho mas
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grande. Los detectores Opticos usan la técnica de fluorescencia Fly’s Eye pionera en la universidad de
Utah ["]. Medir la fluorescencia atmosférica es solo posible en noches de total oscuridad.

La decision de usar dos técnicas juntas fue basada bajo las siguientes consideraciones:

e Intercalibraciéon: Los dos métodos miden la energia, direccion y el tipo de particula primaria en
formas independientes y complementarias, proveyendo invaluable redundancia y cross checks.
Los dos tipos de detectores no habian sido operados en coincidencia a gran escala. Un
detector hibrido revelara cualquier efecto sistematico que pudiera ser inherente a cualquier
método por si solo.

e Sensibilidad realzada: Ambos tipos de detectores tienen la sensibilidad para reconocer el tipo
de la particula primaria, pero las dos técnicas conjuntas proveen un cuadro mucho mas claro.
Cada método obtiene informacién sobre el tipo nuclear de rayo césmico primario midiendo
ciertas cantidades de las cascadas de particulas secundarias las cuales se correlacionan con
este. Juntos, estos datos son mucho menos susceptibles a fluctuaciones que conduzcan a mal
identificacion.

e Interacciones hadronicas: La medicion de las densidades de los muones y particulas
electromagnéticas juntas con el desarrollo del perfil longitudinal de la cascada impone
restricciones mas fuertes sobre los modelos hadronicos de interaccion que cualquier otra
técnica pudiera imponer por si misma en forma separada. Las energias de interaccion de los
eventos en Auger estan mucho mas alld del alcance de los aceleradores basados en
experimentos.

e Exposicion uniforme. Los patrones de las direcciones de arribo, isotrépicas o no, proveen la
mas fuerte evidencia de sus fuentes. Los arreglos superficiales en ambos hemisferios,
operando las 24 horas del dia, todo el afio completo, preveran datos con una casi uniforme
exposicion celestial. Esto permitira una busqueda directa de excesos para fuentes discretas e
inclusive un sensible analisis anisotrépico a gran escala

e Costo. El costo por evento del arreglo superficial de Auger, operando continuamente, es
substancialmente menor que un estéreo detector de fluorescencia con su pequefio ciclo de
trabajo. Un experimento de rayos césmicos basado solamente en detectores de fluorescencia
de estéreo deteccion (la cascada es registrada simultdneamente por al menos dos
instalaciones separadas o “Eye’s”) es usado para una reconstruccion precisa de la direccion de
la cascada. En contraste, datos de uno solo de los Eye’s (deteccién monocular) cuando se
combinan con los datos del arreglo superficial se obtiene equivalentemente una buena
direccion de resolucién. Para una dada aceptacion, el disefio de fluorescente basado en una
reconstruccion monocular es menos costoso que el estéreo porque cada uno de los Eye’s no
es requerido para ver simultdneamente.

La configuracion hibrida de Auger es la mas econémica y la manera mas robusta para obtener los
datos necesarios, incluyendo un subconjunto con una elevada reconstruccién de resolucién e
independientes cross checks.

Cada uno de los arreglos superficiales del observatorio de Auger (norte y sur) consistira en 1600
detectores espaciados en un grid con 1.5 km de separacién entre detectores individuales. Cada arreglo
cubrird una superficie de 3000 km?. La resolucion angular y energética del arreglo en tierra (sin
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coincidencia con datos de fluorescencia) son tipicamente menores que 15% y 20% respectivamente. Si
un evento dispara el trigger se asume que se requirié 5 detectores por arriba del umbral de energia. El
arreglo de detectores es totalmente eficiente a 10" eV. Nuevas tecnologias fueron empleadas,
haciéndolo practico para operar miles de detectores dispersos en un area tan grande. Cada detector se
autosustenta con energia solar (consumiendo menos de 10 watts) y se comunica con técnicas wireless.
El relativo timing entre detectores es logrado usando receptores GPS.

Un nUimero de opciones para los detectores superficiales fue explorado durante seis meses de
estudio de disefio llevado a cabo en el Fermi National Acelerator Laboratory. Sus desempefios fueron
investigados usando técnicas Monte Carlo, prototipos fueron construidos en varios laboratorios
alrededor del mundo. Se tuvo cuidado para asegurar que estos resultados fueran concordantes con los
datos experimentales existentes y disponibles de detectores de rayos césmicos. Basado en una
combinaciéon de costo, simplicidad y desempefio el detector de agua Cherenkov (Water Cherenkov
Dtector WCD) fue seleccionado. Tal detector es relativamente simple, consiste de un tanque de 10 m?
de superficie y 1.2 m de altura con un eficiente, difuso y reflectivo lining en su interior. La luz Cherenkov
producida por los chubascos de particulas es vista por tres fotomultiplicadores colocados en la parte
superior del tanque. WCD en comparaciéon con detectores de centelleo o camaras de gas, son simples,
estables, baratos y posiblemente lo mas importante tienen mejor sensibilidad hacia las cascadas a
grandes angulos de zenith. Veinte afios de experiencia en WCD del experimento Haverah Park
proporcioné una importante revisiéon para el trabajo de disefio.

Cascadas de particulas secundarias con 10" eV podrian contener 10'° particulas cargadas y
extenderse sobre un area de 20 kilbmetros cuadrados. Debido a la separacion de 1.5 kildmetros entre
detectores en Auger, las propiedades de las cascadas a la distancia de un kilémetro o mas del centro
son las mas relevantes para el disefio del detector. A esta distancia, la densidad de particulas ha caido
a una cuantas por metro cuadrado. El “espesor” del frente de la cascada —el tiempo que le toma pasar
por el detector- es de unos cuantos microsegundos. La componente electromagnética (electrones,
positrones y fotones) es unas cien veces mas numerosa que la componente muonica. Sin embargo su
energia media es de unos 10 MeV mientras que la de los muones es de alrededor de 1 GeV. Las
particulas de la componente electromagnética producen un gran nuimero de relativamente pequefios
pulsos Cherenkov mientras que los muones producen un pequefio nimero de grandes pulsos. Dandole
la suficiente distribuciéon de tiempo para el arribo, es factible, usando moderadamente rapidos flash-
ADCs estimar las componentes electromagnética y muonica de manera independiente. Similarmente el
rise-time del frente de la cascada se relaciona con la relativa proporcion de muones en el chubasco. La
razén entre la componente muonica y electromagnética es sensible al tipo nuclear de particula primaria.

Los detectores de fluorescencia de Auger consisten de muchos espejos dimensionados, cada uno de
los cuales esta equipado con un closter de cien o mas fotomultiplicadores. Cada espejo y el closter
asociado veran su propio segmento en el cielo. El sistema de espejos observa casi todo el cielo arriba
del arreglo de detectores superficiales. La magnitud de la sefiales de los fotomultiplicadores dan el
namero de particulas electromagnéticas en la cascada y en consecuencia la energia. El rapido timing
de la secuencia de sefales proporciona la trayectoria de las cascadas que pasan en el campo de visién
del detector. En el modo hibrido de operaciéon, los detectores de fluorescencia y superficiales juntos
tienen una resolucion de la reconstrucciéon direccional de cerca de 0.3° para eventos de cerca de 10%°
eV.

Eventos que son observados por ambos detectores de fluorescencia y superficiales pueden ser
efectivamente reconstruidos aun si solo dos detectores de superficie los registran. Por lo que el trigger
del evento para una configuracién hibrida permitira un “sub-umbral” de triggers superficiales (menos de
5 estaciones) solamente si el detector de fluorescencia también proporciona su propio trigger del
evento. Entonces el umbral hibrido del detector Auger se extiende por debajo de alrededor de 10 eV.
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Estos eventos de mas baja energia del rango que se tiene como objetivo, proveen un valioso conjunto
de datos el cual es continuamente comparado con datos previos y actuales de experimentos en rayos
césmicos.

La mas significante incertidumbre en las simulaciones de cascadas de particulas secundarias
usados para guiar el disefio surge de las variaciones en los modelos para las primeras pocas
interacciones en el desarrollo de la cascada. Esto ocurre a energias mucho mas alla del rango de las
mediciones en aceleradores. Las incertidumbres no afectan significantemente las propiedades de la
cascada relevantes al disefio en conjunto del detector. Por ejemplo, variaciones razonables en la fisica
de las pocas primeras interacciones conducen a un 60% de variaciéon en el radio medido de la
deposicién energética muonica contra la electromagnética. El valor absoluto de este radio puede que no
identifique con unicidad una particular particula primaria con certeza. Sin embargo, la diferencia entre
particulas pesadas y las ligeras, el ancho de la distribuciéon y su correlaciéon con la profundidad maxima
de la cascada son menos sensibles a suposiciones fisicas ya que estos factores revelaran si el flujo es
compuesto de un Unico o multiples especies con muy poca dependencia del modelo fisico.

Los sitios para el Observatorio Auger requerian una gran accesibilidad pero también un territorio
ligeramente poblado. La altitud por arriba del nivel del mar no es un parametro de importancia en el
estudio de cascadas de particulas secundarias para tales niveles tan altos de energia, pero los cielos si
debian ser astrondmicamente limpios. Un equipo de revision revisé 20 lugares candidatos en todo el
mundo, de los cuales una docena de lugares fueron visitados y estudiados con detalle. Mas alla de los
atributos fisicos de los sitios, el criterio de seleccién incluyé el anticipado soporte cientifico y de
infraestructura.

El equipo de revision identificé tres paises finalistas en cada hemisferio: en el hemisferio sur,
excelentes candidatos fueron nominados en Argentina, Sudafrica y Australia; en el hemisferio norte los
Estados Unidos, México y Espafa fueron presentados a la colaboraciéon internacional con aceptables
posibilidades. Un lugar en la Provincia de Mendoza Argentina fue seleccionado para la locacion del
Observatorio Auger en el hemisferio sur en noviembre de 1995. La colaboracién vot6 en septiembre de
1996 para seleccionar la locaciéon del correspondiente al hemisferio norte siendo este en Millard
Country, Utah, en los Estados Unidos.

La colocacion de la primera piedra en el lugar seleccionado para la instalacién del Observatorio
Pierre Auger del hemisferio sur se llevo a cabo el 17 de marzo de 1999, en la provincia de Mendoza,
Argentina. Después de un periodo de instalacion y de pruebas, la recolecciéon cientifica de datos
comenz6 en enero de 2004 M.

Al observatorio se le puso el nombre en honor al cientifico francés Pierre Victor Auger (1899-1993),
quien observd por primera vez, en 1938, las cascadas de particulas secundarias que producen los
rayos cosmicos de alta energia en la atmésfera terrestre al colisionar con ella.

De México participan cientificos y estudiantes de cuatro instituciones: la Benemérita Universidad
Auténoma de Puebla, el Centro de Investigaciéon y de Estudios Avanzados del Instituto Politécnico
Nacional, la Universidad Michoacana de San Nicolas Hidalgo y la Universidad Nacional Auténoma de
México. Su contribucion principal ha sido en el disefio de la 6ptica del detector de fluorescencia (que
permiti6 ampliar el campo de vision de los telescopios 4 veces mas que su antecesor sin pérdida de
calidad), en la electrénica analégica del detector de fluorescencia, en el disefio del detector de
particulas, en la instalacion de detectores de particulas, en el método de calibracién y monitoreo del
detector de particulas, en el sistema global de analisis de datos, en el método de analisis de datos para
estudios de composicién, en el estudio de cascadas horizontales y candidatos a neutrinos, en el disefio
del software, en la propuesta para candidatos a ser el origen de los rayos césmicos de la mas alta
energia, y en la propuesta de ampliacion del observatorio para energias ligeramente menores .
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4. EXTENSION AMIGA-
AUGER
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4.1 Descripcion de AMIGA-Auger

El arreglo de detectores llamado AMIGA (Auger Muons and Infill for the Ground Array) esta embebido
en el interior del arreglo gigantesco, centrado a 6 kilémetros de distancia respecto del detector de
fluorescencia colocado en la cima de la colina Coihueco y esta conformado por 85 pares de detectores
de superficie tipo Cherenkov dispuestos en un arreglo de dos hexagonos sobrepuestos en los cuales
las distancias de separacién entre detectores son de 433 y 750 metros, cubriendo superficies de 5.9 y
23.5 km? respectivamente.
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El espectro de rayos césmicos muestra tres caracteristicas a altas energias: la segunda rodilla, el
tobillo y el corte GZK, para estudiar con mas detalle esta region [**] Auger sera actualizado con HEAT
(High Eleevation Auger Telescopes, []) y AMIGA (Auger Muons for the Ground Array). Estos dos nuevos
sistemas se concentraran en la regién entre la segunda rodilla y el tobillo donde se sabe que ocurre la
transicién entre de rayos césmicos galacticos a extra galacticos.
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Los dos principales requerimientos experimentales son buena resolucion energética para poder
obtener el espectro e identificacion del tipo de particula primaria incluyendo desde las galacticas
(primarias pesadas) hasta las extra galacticas (primarias ligeras) ya que la transiciéon entre fuentes esta
directamente relacionada con la composicién de las particulas primarias.

En relacién con la medicion del espectro con buena resolucién energética, el sistema hibrido de
Auger fue concebido para realizar verificaciones cruzadas de los errores sistematicos entre los
detectores de superficie y de fluorecencia , los cuales estan actualmente ya implementadas y se usan
con exito en los diversos analisis que se han hecho ["]. Estos eventualmente permitiran consolidar un
espectro de energia con una precisién sin precedentes. Las principales incertidumbres en la calibraciéon
energética son la calibraciéon absoluta, la atenuacion de luz atmosférica y el rendimiento de fluorecencia
para el sistema de detectores de fluorescencia, asi como la componente muonica en la simulacién de la
cascada de particulas secundarias para el sistema de detectores de superficie. Hay claros indicadores
de que las simulaciones Monte Carlo sub-predicen sobre los contenidos muonicos ["] asi como la
energia estimada unicamente por los detectores de superficie de Auger, este error se incrementaria con
el angulo zenital ["]. Grandes contadores de muones ayudaran a resolver este problema midiendo
directamente el nimero de muones con reducidas fluctuaciones de poisson.

En relacion a los analisis de composiciéon los dos parametros relevantes de la cascada son
profundidad atmosférica en la cascada maxima, Xmax, y los contenidos de muones de la cascada. Otros
parametros sensibles a la composicion dependen de ellos. La discriminacion Gamma-hadron es mas
facil de realizar que la discriminaciéon hadron-hadron ya que a E = 0.1 EeV, los valores Xmax para
cascadas inducidas por gammas estan muy por arriba de aquellos de cascadas de hadrones primarios
[V]. Ademas los chubascos de gammas son esencialmente electromagnéticos con una minima
componente muonica. No se ha reportado detecciéon de fotones hasta ahora y una detecciéon directa a
E = 1.0 EeV animara el desarrollo de modelos teéricos asi como correlaciones con las particulas
nucleares primarias ['] y con decaimientos de materia oscura super pesada [6], en esta Ultima
suposicién, un flujo gamma a E = 0.1 EeV, generado desde el centro de la galaxia podria ser detectado
sin un homologo a alta energia. Una ventaja de la deteccién de fotones es que sus fuentes son mas
faciles de identificar ya que los fotones no son desviados por los campos electromagnéticos. La
composicién esta poco entendida en este rango de energias donde una amplia variedad de
composiciones mezcladas son reportadas desde protones hasta nicleos de hierro [V]. Todavia la
composicién hadrénica puede ser valorada solamente dentro de un modelo de interaccién hadrénico y
los resultados mas robustos son atribuibles a la razén de variacién de Xmax (la razén de elongacién) o a
los contenidos de muones como funcién de la energia ['1]. Un cambio simultaneo detectado por los
detectores de fluorescencia y los contadores de muones sera la mas fuerte evidencia de un cambio de
composicién poniendo al descubierto la transiciéon de las fuentes de rayos césmicos de origen galactico
y extragalactico [V ™].

4.2 Prototipo BATATA para AMIGA-Auger

4.2.1 Descripcién general

El arreglo de BATATA (Burried Array Telescope at Auger) es un instrumento para medir la
contaminacion electromagnética de la componente muonica. Fue proyectado para operar como un
primer prototipo de AMIGA y estara formado por tres planos de barras centelladoras y fibras 6pticas de
corrimiento. Cada plano mide 2 m de lado y contendra 100 tiras centelladoras en ambos sentidos X-Y
(50 en Xy 50 en Y). Estos planos seran colocados a diferentes profundidades 0.3, 0.6 y 2.5 m respecto
al nivel del suelo. Cada plano contara con dos fotomultiplicadores de 64 canales, uno para las fibras con
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orientacion X y otro para las fibras con orientacion VY. Estos fotomultiplicadores recolectaran los pulsos
de luz generados por la desexcitacion de los atomos de las barras centelladoras después de haber sido
excitados por el paso de los muones y electrones [*].
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La sefal de disparo para la adquisicion de datos provendra de un detector superficial Cherenkov-
Auger. El total de canales digitales a leer cada vez que ocurra el disparo externo sera de 300. El estado
0 o 1 de las tiras centelladoras sera leido con intervalos de muestreo de 5 nanosegundos, ademas cada
vez que ocurra la sefial de disparo externa o interna se registraran y grabaran los datos adquiridos en la
memoria de una computadora.
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El analisis de datos se hara fuera de linea conjuntando los datos de BATATA y de los demas
detectores del Observatorio Auger que contengan sefiales en sincronia, la cual se lograra a través de la
incorporacion de una etiqueta de tiempo en los datos de BATATA mediante un receptor GPS.

inspection
lids

Silicon filing 7

Fig. 4.4

Fig. 4.5

4.2.2 Sistema de adquisiciéon de datos para BATATA

El sistema de adquisicion de BATATA consta fundamentalmente de tres fases: la primera es la
electrénica frontal del detector, la cual tiene como funcién convertir los pulsos eléctricos provenientes
de los fotomultiplicadores a pulsos digitales. La segunda fase esta conformada por el grupo de tarjetas
FPGA’s y la computadora que realizan la lectura y procesamiento de todos los pulsos digitales. La
primera fase asi como la construccién de los planos de deteccién del prototipo esta actualmente en
progreso y se efectuara en el Instituto de Ciencias Nucleares de la Universidad Autbnoma de México.
La segunda fase fue desarrollada en su totalidad en el laboratorio de Rayos Césmicos del Instituto de
Fisica y Matematicas de la UMSNH y es por consiguiente la parte medular de la presente tesis en
presentar su disefio e implementacion.
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4.2.3 Electronica frontal para el detector de muones de BATATA

La tarjeta con la electrénica frontal (Front End) serd conectada directamente a 50 canales del
fotomultiplicador, por un extremo, y al grupo de tarjetas FPGA’s ubicadas en la superficie que realizaran
la lectura de datos, por el otro. La conexion a las tarjetas FPGA’s se hara a traves de sefiales de tipo
diferencial LVDS que deberan mantener su integridad a lo largo de hasta 4 metros de cables que se
requieren debido a que la electronica frontal estara enterrada junto su plano respectivo, mientras que la
electronica de adquisicion (FPGA’s y computadora) estaran en la superficie.

Para el disefio de las tarjetas de la electronica frontal se propusieron dispositivos electrénicos de
superficie y de muy baja potencia. Otro de los propésitos de disefio de esta tarjeta fue reducir lo mas
posible su tamafio, por lo que se utilizé dos capas para la colocacién de rutas donde se interconectan
los diferentes dispositivos electronicos unos con otros. A esta tarjeta se le suman dos semicapas mas
en su interior, una usada para los diferentes voltajes que alimentan a los diferentes dispositivos
electrénicos y la otra usada para tierra general.

Como podemos observar en la Fig. 4.6 la sefial que sale de cada uno de los pines del PMT se
amplifica con una ganancia diez para posteriormente ser discriminada y ser convertida en una sefial
diferencial LVDS.
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En la Fig. 4.9 se muestra un diagrama esquematico de la electronica frontal con la ubicacién de los
diferentes componentes electrénicos, PMT, fuente de alto voltaje, etapa de amplificacion y lo mas
importante la ubicaciéon de los conectores de salida LVDS y las entradas de los convertidores de digital
a analogico (DAC’s) que se usan para fijar los umbrales de discriminacion.
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Fig. 4.7 [12]

4.3 Sistema de lectura con FPGA's

El sistema de lectura de BATATA consiste de tres tarjetas FPGA’s Spartan 2E de Xilinx (fig. 4.9) y
una computadora SBC Linux (fig. 4.10). La computadora es el cerebro de operacion del sistema puesto
que mediante el envio de comandos puede configurar las FPGA’s y ademas recolectar los datos de
deteccion recibidos y procesados por estas.

El comienzo del procesamiento de datos comienza con la entrada en lapsos de cada cinco
nanosegundos de tres lineas paralelas de 100 canales cada una con sefiales digitales provenientes de
los tres planos del detector: 1XY, 2XY y 3XY. Cada linea alimenta de manera independiente a una
tarjeta FPGA Spartan 2E, cada una de las cuales contiene una memoria RAM interna circular que
registra y almacena el estado 0 o 1 de cada uno de los 100 canales en periodos de tiempo de 5
nanosegundos.
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Los modos de disparo para recoleccion de datos son de dos formas. Primeramente esta el modo 0
de disparo T1 externo generado por un tanque Auger superficial, el cual determinara cuando se inicia
una cascada extendida de particulas secundarias. Los otros modos de disparo son internos y se
generaran por coincidencias de sefiales en los planos de deteccion. A continuacién se muestra la légica
de los diferentes modos de disparo que pueden generar un T1 interno:

Modo 1. (X1 AND Y1) AND (X2 AND Y2) AND (X3 AND Y3)
Modo 2. (X1 AND Y1) AND (X2 AND Y2) AND (X3 ORY3)
Modo 3. (X1 AND Y1) AND (X2 OR Y2) AND (X3AND Y3)
Modo 4. (X1 AND Y1) AND (X2 OR Y2) AND (X3 ORY3)
Modo 5. (X1 OR Y1) AND (X2 AND Y2) AND (X3 AND Y3)
Modo 6. (X1 OR Y1) AND (X2 AND Y2) AND (X3 ORY3)
Modo 7. (X1 OR Y1) AND (X2 ORY2) AND (X3 AND Y3)
Modo 8. (X1 OR Y1) AND (X2 ORY2) AND (X3 OR Y3)

XiyYi (i=1, 2, 3) es una sefial de disparo interna preliminar de comparaciéon entre las FPGA’s que
se activa cuando Xi>NXi o Yi>NYi, donde NX y NY son numeros enteros fijos que la computadora
comunica al inicio a cada una de las tarjetas FPGA’s y que representan los umbrales de los nimeros de
tiras centelladoras que registraron actividad en cada uno de los 6 semiplanos.

Por ejemplo sea NYi=NXi=8 y sea que se escoge el modo de disparo nimero 1 que es el mas
estricto. Entonces para que exista disparo T1 interno se tiene que cumplir que los seis semi-planos
hayan registrado actividad simultaneamente en al menos ocho tiras centelladoras. Por el contrario, un

35 |



IFM, UMSNH

ejemplo para el modo de disparo niUmero ocho, que es el menos exigente, para un caso especifico
donde NY=NX=4, para que se activara el T1 interno simplemente seria necesario que en cualquiera de
los 6 semiplanos se registrara actividad en al menos 4 tiras.

Cuando se genera la sefial de disparo T1 externa o interna se inicia la transmisién de datos de las
respectivas memorias RAM circulares usando el protocolo RS232 por una linea TXD en forma de bytes
(8 bits mas los bits de parada e inicio) a una velocidad de 115200 bps, anexandosele ademas una
etiqueta de tiempo proporcionada por un reloj interno en cada Spartan 2E.

Los datos enviados por cada linea TXD seran recibidos de manera paralela por 3 entradas RXD
dispuestas en la computadora SBC Linux, la cual almacenara la informacién progresivamente para su
posterior analisis fuera de linea.

Fig. 4.9 tarjeta de desarrollo con una FPGA Spartan 2E de 400 K compuertas, modelos D2FT de
Digilent INC
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Fig. 4.10 SBC Linux, modelo TS-7800 de Technologic Systems

En el apéndice A se muestra en detalle la descripciéon de las caracteristicas electronicas de las
FPGA’s Espartan2E y la computadora SBC Linux.

° o 7

4.4 Descripcidon del programa de adquisicién en
las FPGA's

Para que las tarjetas Spartan 2E manipularan la entrada y salida de datos se requiri6é del disefio de
un programa de operacidon que realizara tal funcién. Esto se realiz6 mediante un lenguaje de
programacion especifico para electrénica programable llamado VHDL.

Un programa en VHDL consta de dos partes. La primera, la entidad, nos sirve para relacionar
nuestro disefio con el mundo exterior, como si fuera una "caja negra", de la que sélo conocemos sus
entradas, sus salidas y la disposicion de las mismas. La segunda parte, la arquitectura, describe como
trata el circuito la informacién correspondiente a las entradas para obtener las salidas.

La caracteristica mas notoria de VHDL es que es un lenguaje de programaciéon con una filosofia de
ejecucién concurrente a diferencia de casi todos los lenguajes de programacién secuenciales en los que
la programacioén tiene un flujo natural secuenciado.

El concepto de concurrencia, se asocia mas a los circuitos electrénicos donde los componentes se
encuentran siempre activos, existiendo una asociacién intrinseca entre todos los eventos del circuito,
ello hace posible el hecho de que si se da algin cambio en una parte del mismo, se produce una
variaciéon (en algunos casos casi instantanea) de otras sefales.
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A continuacién se describe el programa de ejecucion de operacion de las tres FPGA’s Spartan 2E

las cuales reciben las sefiales digitales provenientes de los planos del detector. A continuacién se
describe su funcionamiento:

No Uk~ W

Contiene una memoria RAM llamada ram_A formada por un arreglo con entradas de 100 bits y
con una profundidad variable fijada por la computadora.

Para asignar la direccién de llenado en las memorias se declaré un vector de 10 bits llamado
addressA.

El tiempo esta dado por un reloj interno de un bit llamado clk_A el cual sirve para marcar los
tiempos de lectura de los 100 canales de entrada cada 5 nanosegundos. Para este fin fue
necesario multiplicar por 4 el reloj interno de 50 MHz de las tarjetas D2FT usando una
herramienta llamada “Wizard” contenida dentro del mismo paquete ISE Webpack que
proporciona la compafia Xilinx en forma gratuita.

Cuando se genera un pulso del reloj de lectura clk_A la memoria llena un arreglo de 100 bits
seguido por el aumento en una unidad del vector addressA cambiando automaticamente la
direccion de llenado en preparaciéon para cuando llegue el siguiente pulso de lectura clk_A. El
proceso de llenado de la memoria es ciclico comenzando desde que addressA es cero hasta
que alcanza el valor asignado por la computadora, cuando se termina el contador de llenado
simplemente se reinicia el contador reescribiendo los datos que estaban anteriormente.

La accion de transmision de datos se realiza a través de un vector de 8 bits DATA_OUT, el cual
es llenado por un mecanismo de carga que extrae de la memoria RAM los datos generados
desde un tiempo llamado TIEMPO_ANTES_DISFARO anterior de la sefial T1 externa o interna
hasta un tiempo total TIEMPO_TOT.

Los parametros TIEMPO_ANTES_DISPARO y TIEMPO_TOT se determinan para cada uno de
los modos de disparo mediante el envio de comandos por la computadora hacia las FPGA’s.
Los NX's y NY’s son fijados también por el envio de comandos y esto se realiza para cada uno
de los planos y en los dos sentidos: NX1, NY1, NX2, NY2, NX3 y NY3. Recordemos que estos
factores serviran como valores de comparacién del nimero minimo de tiras que registren
actividad.

Las FPGA’s tienen un proceso latente el cual continuamente esta leyendo el arreglo de un byte
proveniente de la computadora SBC Linux y es a través del cual que se mandan de manera
codificada los comandos de configuraciéon que pueden cambiar las siguientes caracteristicas:

Encabezados para cada FPGA o la asignacién de un nombre de reconocimiento.
Los NX'sy NY's.

El modo de disparo.

Los tiempos totales de registro de datos para cada modo de disparo.

Los tiempos de registro de datos antes del disparo.

El sistema de lectura de BATATA ya funciona segun los objetivos planeados puesto que ha sido

probado usando sefales artificiales. Se pretende que en el siguiente mes sea acoplado con el detector
para ver el funcionamiento en general y ponerlo a prueba con flujo de datos reales de deteccion.

4.6 Formato de cada evento

El formato del evento para los datos de cada uno de los tres planos sera

como se indica a continuacion:

Encabezado: 8 bytes con el numero de plano 11111111 0 22222222 o 33333333
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No. tot. bytes/plano: 2 bytes

NX: 1 byte

NY: 1 byte

Modo de disparo: 1 byte

No. total de muestras: 2 bytes

No. muestras antes T1: 1 byte

Datos: 1 byte muestra 1 ch. 1-8

1 byte muestra 1 ch. 9-16

1 byte muestra 1 ch. 97-104
1 byte muestra 2 ch 1-8

1 byte muestra NM ch 97-108
El numero de bytes por plano es el total de bytes por cada plano incluyendo encabezado

NXy NY son los numeros de canales en coincidencia en el plano X y plano Y, respectivamente, para
que ocurra un pre-disparo interno T1i_int.

El numero total de muestras es la profundidad total de la memoria RAM circular, cada muestra
corresponde a el estado de los 100 canales de cada plano en un intervalo de 5 ns.

El numero de muestras antes del disparo (< T1) es la profundidad de la memoria RAM circular
anterior al momento de disparo, cada muestra corresponde a el estado de los 100 canales de cada
plano en un intervalo de 5 ns.

El numero total de bytes en los datos es de 14 x el No. total de muestras.

Cada vez que ocurre un disparo, T1, se forma un evento con la union de los datos anteriores para
cada uno de los tres planos. La computadora de control (TS 78000) agrega la etiqueta temporal GPS y
guarda un evento con el nombre dado por la fecha y hora en que ocurrio.

El formato conjunto de cada evento es el siguiente:

Etiqueta GPS 9 bytes
Evento Plano 1
Evento Plano 2
Evento Plano 3

La sefial de disparo externa, T1_ext, asi como la etiqueta de GPS se obtienen del tanque
Cherenkov cercano.
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5. SIMULACION DE UN
TANQUE CHERENKOV
CON GEANTA4
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5.1 Introduccion a Geant4

Concepto:

Geant4 simula el paso de particulas a través de materia. Provee un completo conjunto de
herramientas para todos los dominios en el transporte de radiacion:
e Construccion de geometria y rastreo de particulas.
e Procesos y modelos fisicos
e Deposicién de radiacion
e Graficas e interfaces de usuario
e Propagacién en campos

Los procesos fisicos en Geant4 describen interacciones nucleares y electromagnéticas de particulas
con materia a energias desde eV hasta TeV. Una gran seleccién de modelos fisicos existe para muchos
procesos proveyendo opciones en aplicaciones con diferente precision y requerimientos de tiempo.

El paquete de computo es desarrollado, mantenido e impulsado por Geant4, una colaboracién a lo
largo de todo el mundo con cerca de 100 cientificos en varias instituciones, contribuyendo en su area de
destreza. Los desarrolladores interactian constantemente con los usuarios y combinan esfuerzos para
validar los resultados fisicos para aplicaciones en experimentos en el espacio, en fisica de altas
energias y estudios en medicina.

Ventajas:

e Simula eficientemente las geometrias de complejos instrumentos de deteccién.

e Provee configuraciones de procesos fisicos para areas de aplicacion

e Le permite al usuario modificar los componentes de la simulaciéon y establecer el nivel de
precision.

e Es facil de incrustar dentro de aplicaciones especificas.

Aplicaciones:

e Fisica nuclear y de altas energias: ATLAS, CMS, HARPy LHCb en el CERN y BaBar en SLAC.

e Linacs para uso medico.

e Radioterapia: Terapia braquial, beams de fotones, protones y iones ligeros.

e Simulacién de scanners: PETy SPECT con GATE (Geant4 Aplication for Tomographic Emis-
sion).

e Satélites: Efecto sobre componentes en el ambiente especial (especialmente electrénicos),
blindaje de instrumentos, efectos de carga, etc.

e Ambiente Espacial: Rayos césmicos.

e Astronautas: Dosis estimadas de radiacion.

En el apéndice B se presenta un conjunto de proyectos de élite en los que se ha usado Geant4 para
simular complejos procesos fisicos en aplicaciones de alto impacto en investigacién cientifica.
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5.2 Procesos fisicos del muon involucrados en
la simulacion

Para correr una simulacion en Geant4 es primordial escoger los procesos fisicos que estén
involucrados en la recreacién de las interacciones entre particulas lanzadas y la geometria de
interaccion. Para el caso particular de la presente simulacién en la que se pretende obtener la vida
media del muon se presenta en el apéndice C la descripcion que ofrece el manual de fisica de Geant4
sobre los procesos cuanticos mas importantes concernientes al muon: ionizacion, bremsstrahlung y
produccion de pares positron-electron. [*]

5.3 Detectores Cherenkov

El detector Cherenkov tiene por finalidad registrar la caida de rayos césmicos. Se basa en el llamado
efecto Cherenkov (en honor a Pavel Alexeievich Cherenkov, premio Nobel de fisica en 1958, por
haberlo descubierto). Este se produce cuando una particula cargada se mueve en un medio
transparente con velocidad mayor que la que tendria la luz en dicho medio. En esta situacién se
produce una perturbaciéon electromagnética que origina una emisiéon de luz, analogamente a como un
barco rapido crea una estela al navegar en aguas en reposo. La luz de la particula resulta emitida
dentro de los limites de una superficie de forma coénica, donde el vértice es el punto en que la particula
entr6 al detector y la directriz es la direccién de su movimiento. Un tanque de agua hermético y oscuro
resulta un buen detector del rastro de la particula si se le adicionan fotomultiplicadores.

Como ya se mencioné anteriormente el Observatorio Auger, hace uso de este tipo de detectores (fig.
5.1), los cuales se construyen como tanques cilindricos cerrados que contienen una bolsa también
cilindrica de polietileno, fabricada en el lugar por estudiantes locales que siguen las directivas de la
Universidad de Colorado. Esta bolsa, llamada técnicamente como liner se llena de 12.000 litros de
agua ultra pura y sera el medio en la que la particula dejara su rastro. Los sensores envian la
informacién a una estacion central que procesa los datos. Los tanques en si miden aproximadamente
3,5 m de diametro y mas de un metro y medio de alto. Cada detector posee fotomultiplicadores en su
parte superior, un panel solar y tarjetas electrénicas de adquisiciéon de datos y de comunicaciones, las
cuales registran y transmiten la intensidad de la radiacién producida por la lluvia al atravesar el detector
constituido en su interior por agua pura.
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5.4 Implementacién del detector Cherenkov en
la simulacion

Se construy6 virtualmente en Geant4 la geometria de un detector Cherenkov que consto de un
cilindro hueco de 1.2m de alto, 1.54m de diametro y 2mm de espesor. El material de éste se determiné
que fuera polietileno como en la realidad. Adicionalmente se creé un fotomultiplicador de 20cm de
diametro el cual fue colocado en la parte superior centrado del tanque para la deteccién de fotones.

Para implementar la simulacién se comenz6 tomando de base el ejemplo LXe de Geant4 que ya
esta orientado y especializado en efectos 6pticos incluyendo Cherenkov y centelleo. Los procesos
fisicos involucrados en la simulacién fueron:

- Muon: lonizacién, Bremsstrahlung, producciéon de pares e+e- y dispersion mditiple.

- Opticos: Cherenkov, centelleo, dispersion de Rayleigh, procesos de frontera (boundary process)
y absorcién.

- Electron: lonizacién, Bremsstrahlung y dispersion maltiple.

- Positron: lonizacién, Bremsstrahlung, dispersion maltiple y aniquilacion.

- Particulas Gamma: efecto fotoeléctrico, efecto Compton y produccion de pares e+e-.

Es importante mencionar que se utilizé la version mas nueva de Geant4 que corresponde a la 9.1 en
la cual el efecto Cherenkov pas6é de ser anteriormente un proceso continuo a ser discreto, esto
favorecié enormemente en la precision de los resultados obtenidos.
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La forma que se efectud la simulacion del detector dentro de Geant4 consistié en disparar muones
positivos en forma vertical y de manera distribuida en la superficie del tanque con energia de 100 MeV,
recordemos que en el agua cualquier particula pierde 2 MeV/cm, por lo que todos los muones eran
frenados en el interior del detector lo que conllevaba a su decaimiento en un par de e+e- y sus
respectivos neutrinos.

Cada vez que se disparaba un muon al interior del detector, este provocaba en su trayecto conos de
luz por efecto Cherenkov lo que generaba fotones detectados en el fotomultiplicador, posteriormente
cuando el muon perdia energia y decaia inmediatamente después se volvia a generar mas destellos de
luz por efecto Cherenkov pero ahora generados por el electrén de decaimiento lo que nos generaba
otra sefal de fotones en el fotomultiplicador.

Todos los fotones que llegaban al fotomultiplicador se les registraba sus respectivos tiempos de
llegada, estos datos se canalizaban inmediatamente para su procesamiento usando una interface de
analisis entre Geant4 y AIDA para llenar de manera simultanea conforme corria la simulacién un
histograma con todos los tiempos de arribo de los fotones.

En la siguiente figura (fig. 5.2) se muestra un muon disparado con una energia de 1 GeV el cual
gener6 una fuerte cantidad de radiacién Cherenkov. Puesto que su energia es muy elevada se puede
ver que atraviesa el detector sin ser desviado.

Fig. 5.2
Por el contrario al caso anterior en la siguiente figura (fig. 5.3) se muestra un muon frenado que fue
disparado con una energia de 120 MeV. Se puede observar que antes de decaer se disperso varias
veces y que junto con su electrén de decaimiento generaron pocos conos de luz por efecto Cherenkov.
La particula que sale del detector por el extremo superior derecho es el neutrino del positron de
decaimiento, la particula que sale por el extremo inferior derecho es el neutrino del electrén y finalmente
la particula que sale por el extremo inferior izquierdo es un rayo gamma.
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Fig.5.3

A continuacién se muestra el primer muon lanzado en la simulacién (fig.5.4) y como éste generaba
los primeros 26 fotones detectados en el fotomultiplicador. Se puede notar que hay dos grupos de datos
perfectamente separados, la explicacion radica en que el primer grupo corresponde a la sefal del
muon y el segundo corresponde a la sefial del electron de decaimiento. Es interesante que la sefial del
muon nunca sobrepasaba los 300 nanosegundos mientras que la sefial del electrén de decaimiento
podia aparecer en un rango entre 500 hasta 30,000 nanosegundos, mostrandose la naturaleza cuantica
de las particulas.
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Fig. 5.4

5.5 Resultados de la simulacion

Al finalizar la simulacién se obtuvo como producto final el histograma de los tiempos de llegada de
los fotones en nanosegundos, el cual se muestra en la fig. 5.5. Es notable la forma de la curva de
decaimiento meramente exponencial como se esperaba. El numero total de muones lanzados fue de
50,000 y el numero de fotones detectados en el fotomultiplicador fue de 1,114,366. El histograma tiene
un rango de 0 hasta 20,000 nanosegundos con 100 barras y hubo 96 eventos fuera de rango.
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Los datos del histograma se cargaron en Root que es un software libre para andlisis y
procesamiento de datos usado en Fisica de altas energias. Se hizo un ajuste de una exponencial con
los datos del histograma.
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Los factores del ajuste de la exponencial fueron:

y = ae™
a=11.3586
b=-0.000465548

O de otro modo:

y = ae™’
a= 11.3586
1=-1/0.000465548 = 2148nseq.=2.15useg.

El valor exacto experimental es de 2.19 useg con lo que el error del resultado de la simulacion es de
1.83% lo cual esta dentro de lo razonablemente aceptable para fines educativos.

Es muy natural intuir que entre mas se aumente la base estadistica de datos generados se mejorara
la exactitud del resultado final de la simulacién. Sin embargo independientemente de la precision lo mas
importante fue poder adaptar todo un conglomerado de clases en C++, lo que es en esencia Geant4,
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ensamblandolos en un enorme algoritmo computacional y con este recrear la interaccion de muones
con un tanque Cherenkov.

49 |



IFM, UMSNH |

6. CONCLUSIONES
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Primeramente es importante mencionar el valor educativo que la presente tesis tuvo para mi puesto
que el trabajo que implic6 me sirvi6 en mi iniciacién dentro de la fisica experimental, lo cual pudo
llevarse a cabo gracias a la existencia del Laboratorio de Rayos Césmicos del Instituto de Fisica y
Matematicas de la Universidad Michoacana de San Nicolas de Hidalgo.

Geant4 es actualmente de gran utilidad puesto que se puede recrear con una precisiéon increible
interacciones de particulas con materia, lo cual nos da una herramienta muy Gtil para simular y poner a
prueba un detector antes de construirlo.

En lo referente a BATATA se tiene previsto instalarlo en el Observatorio Auger en el mes de Mayo.
Después dara inicio una fase de pruebas para afinar la sensibilidad del detector, su flexibilidad para
programar los parametros de operacion mencionados anteriormente radica en poder ajustar su
funcionamiento de la mejor manera posible.

BATATA es un prototipo que sigui6 las directivas del experimento MINOS pero su sistema de
adquisiciéon es su principal ventaja ya que no tiene comparacién tanto en velocidad de procesamiento
como en la arquitectura de su disefio.

México alberga totalmente la construccién de BATATA y sera la contribucion mas reciente de nuestro
pais para el esfuerzo internacional representado en el Observatorio Pierre Auger. Servira para aportar
datos experimentales de gran exactitud sobre la componente muénica los cuales seran de gran ayuda
para AMIGA.
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APENDICE A

Spartan 2E - D2FT FPGA

FEATURES AND BENEFITS
e A Xilinx XC2S300E FPGA with 300,000 gates and 350+MHz operation (also available with the

XC2S400E FPGA)
o All 190 available user I/Os routed to six 40-pin expansion connectors

e Asocket for a JTAG-programmable 18V02 Flash ROM

e Dual on-board 1.5A power regulators (1.8V core and 3.3V 1/0O)

¢ A surface-mount 50MHz oscillator and a socket for a second oscillator
e A JTAG programming port

e Astatus LED and pushbutton for basic I/O

FPower 18VDC || Clock | | 20 || Push | [Stalus| | Configuration
jack reguiator | |somuz) | (Clock| |button| | LED {flash) RO
5VDC L '
3.3vDC g
regulator =
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SBC Linux

FEATURES AND BENEFITS

e Unbrickable design

o 3x faster and backward-compatible with TS-72xx boards
e 500Mhz ARM9 CPU

e Internal PCl bus, PC/104 connector

¢ 128MB DDR-RAM

¢ 512MB NAND Hash (17MB/s)

e 12,000 LUT user-programmable FPGA

e 1 micro-SD card slot
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e 2 SATA ports

e 2 USB 2.0 480Mbit/s host/slave

e Gigabit Ethernet, 10/100/1000 speeds
e 5 10-bit ADC channels

e 10 serial ports, 2 optional RS-485

e 110 GPIO (86 as a PC/104 bus)

o Matrix Keypad and text LCD support
e Optional Temp Sensor, RTC and WiFi
e Low-power (4W @ 5V)

e Sleep mode uses 200 microamps

e Standard Fanless: -20° to +70°C

e Boots Linux in < 2 seconds

e Kernel 2.6 and Debian Linux

o Linux utility loads FPGAin 0.6s

e Eclipse IDE suited for TS-7800
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APENDICE B

En el Instituto Nacional para la Investigacién del Cancer de Ginebra e INFN se desarrolla un aparato
de terapia braquial y su resultante distribuciéon de dosis en tejido humano, simulada con Geant4 (fig.A1)
y analizada con la herramienta de analisis del CERN Anaphe.

Fig. A1

ZEPLIN Il (fig. A2) es un experimento de dos fases en xenén que esta siendo construido por la UK
Colaboraciéon en Materia Oscura la cual tratara de detectar materia oscura WIMP’s de sus dispersiones
elasticas en objetivos de liquido de xenén. ZEPLIN Il medira las sefales de centelleo e ionizacion
producidas por retrocesos nucleares potencialmente causados por los WIMP’s. El modelo de Geant4
simulara interacciones de particulas en el detector, centelleo puntual como también la produccion y
emisién de carga de ionizacién en la superficie del liquido mediante un campo eléctrico aplicado. En el
xenoén gaseoso arriba del liquido, esta carga es convertida en fotones electro luminiscentes los cuales
son contados y detectados por un arreglo de tubos fotomultiplicadores.
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Fig. A2

En la fig. A3 se muestra la geometria del modelo en Geant4 de un Modulo para Ciencia de la nave
espacial LISA. LISA es una misién conjunta ESA/NASA (que sera lanzada en el 2013) disefiada para
detectar ondas gravitacionales mediante mediciones interferométricas en el espacio. Estas seran
realizadas entre tres naves espaciales volando a 5 millones de kilbmetros de separacion en una
formacion triangular. Expuesta a las particulas energéticas en el ambiente espacial, las masas de
prueba a bordo de la nave espacial LISA acumularan carga electrostatica, la cual afectara la
sensibilidad hacia las ondas gravitacionales.

Fig. A3
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En la fig. A4 se muestra la geometria en Geant4 de la nave espacial LISA Pathfinder, la cual es una
misién de ESA (a lanzarse en el 2008) que tiene como intencién probar tecnologias requeridas para el
éxito de LISA. El modelo fue usado para simular la carga de la masa de prueba en los sensores
inerciales de LISA Technology Package (LPT).

Fig. Ad

Usando Geant4 se simula la respuesta del Telescopio de Centelleo Subterraneo Baksan (Baksan
Underground Scintillation Telescope BUST) para muones producto de rayos césmicos (Fig. A5). El
objetivo de estos calculos es checar una técnica para seleccién de muones de muy alta energia (Very
High Energy VHE) a 100 TeV y comparar los resultados con datos experimentales. Exceso de VHE
muones puede ser la evidencia de la existencia de nueva fisica en el orden de los PeV (que
corresponde a TeV en el sistema de centro de masa).
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APENDICE C

lonizacion
Metodologia
La clase G4Mulonisation provee la pérdida continua de energia debido a ionizacién y simula la parte

discreta de la ionizacién que son rayos delta producidos por los muones. El valor de la maxima energia
transferible a un electrén libre Trax esta dada por la siguiente relacion:

B 2 (2 —1)
14 29(m /ALY | (m/AY2

T” (LA

Aqui m es la masa del electron y M es la masa del muon. La metodologia de calculo de la perdida
continua de energia y la seccion total eficaz son explicadas a continuacion.
Perdida contintia de energia

La integral a resolver que representa la derivada de la energia respecto a la distancia es la siguiente:

Tdr

dEsoft(Ea Tcut) _ ) fT“‘-‘“ do(Z, F, T}
A « dT

La integracion conduce a la férmula de Bethe-Bloch [*7]:

2 242, 27 .
& = Z?T?‘Em(:?nez—(zp) [ln (—ch i Tup) -3 (1 + Tup ) -6 - ch]
dz T<T e -’32 I? mazx VA

Donde:

fe radio clasico del electron: e?/(4mtegmc?)

mc®>  masa-energia del electron

Nel densidad de electrones en el material

I la energia de excitacion promedio en el material

Y E/mc?

p? 1-(11y?)

Tup min(Tcut, Tmax)
funciéon de efecto de densidad
Ce funcién de correccion de shell

Para un sélo elemento la densidad del electrén es:
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Nawp
A

Ttel — Znat =27

(Nav: nimero de Avogadro, p: densidad del material, A: masa de un mol). En un material compuesto:

Nep = ZZi Tlati — Z Z; %W

w; es la proporciéon de masa de el ith elemento, con masa molar A.. La energia de excitacion promedio |
para todos los elementos es tabulada de acuerdo a los valores recomendados por la ICRU [*].

Correccion de densidad

8 es el termino de correccion el cual toma en cuenta la reduccién en pérdida de energia debido al
llamado efecto de densidad. Esto se vuelve importante a altas energias porque el medio tiene una
tendencia a volverse polarizado cuando la particula incidente incrementa su velocidad. Como
consecuencia, los atomos en el medio no pueden considerarse como aislados. Para corregir este efecto
la formulacion de Stemheimer [*V] es usada:

X es una variable cinética de la particula: x = log:o(YB) = In(y*B?)/4.606, y 8(x) se define como:
para x < Xo:8(x) =0

para x € [Xo, Xx1] : 8(x) = 4.606x — C + a(x; — x)™

para x > Xy : 8(x) = 4.606x — C

donde las constantes dependientes de masa son calculadas de la siguiente manera:

[hmr B 24 [T
hv, = energia de plasma en el medio = dmnarome fa dmngrehc

Para un medio condensado:

for C < 3681 z9=0.2 T =2
[<100eV for "> 3681 x=0.326C"-10 =2
for C < 5215 x9=0.2 T =3
[2100ev for C'> 5215 x=0.326C"-15 z, =3

Y para un medio gaseoso:

for (-2 10, rg 1.6 ry
for "¢ [10.0. 10.5| xy = 1.7 =4
for € <105, 11.0] ap = 1.8 =4
for €' e [11.0, 11.5] rp=19 =4
for e 115, 1235 1y 2. o A
for (¢ [1'3.25, 13,804[ rp — 2. r =5
for €' = 13.504 rg = 03267 25 xy =05
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Correccion de shell

2C./Z es el llamado término de correccion de shell el cual toma en cuenta el hecho de que a bajas
energias para elementos ligeros y en todas las energias para elementos pesados, la probabilidad de
colisién con electrones de las capas internas (K, L, etc.) es despreciable. La semi-férmula empirica
usada en Geant4, aplicable para todos los materiales, es debida a Barkas [*]:

al(f b1 e(f

) | WD) D)

(372 (Bt (Bv)

Las funciones a(l), b(l), c(l) pueden ser encontradas en el cédigo fuente. La formula se descompone a

muy bajas energias, y solamente es valida para By > 0.13 (T > 7.9 MeV para un protén). Para By <0.13
la correcciéon del termino de shell es calculada como:

C.(1,8y) =

In{T/T)
C.(I, 3 =C.(I,3v=013
(1.57) By<0.13 (L, 8y )ln(7.9MeV/T21)

La correccién cae logaritmicamente para T=7.9 MeV aT =T, = 2 MeV.

Parametrizacion
La energia promedio puede ser descrita por la formula de Bethe-Bloch solamente si la velocidad del
proyectil es mayor que la de los electrones en las érbitas. En la regén de baja energia esto no es el

caso, y la parametrizacion para el reporte ICRU’49 [*] es usada en la clase G4BraggModel. El modelo
Bethe-Bloch es aplicado a muones con altas energias cinéticas.

T > 2% M,/ MypionMeV.

Seccion total eficaz por atomo y promedio de camino libre.

Para T>>| la seccién eficaz puede ser escrita como:

do o oo7 1 s T T2
ﬁZQ’?T?emC Z?ﬁ 1—3 Tmax—‘-@ .

En Geant4 T 2 1 keV. Integrando desde T.. hasta Tmax Se obtiene la secciédn total eficaz por atomo:

2 2 1 I 7’2 I;Nrn‘ 1 ‘}’?10‘3‘ — 1 ‘("u
2rri 2z e x |( ) B T I r y Ama ¢

? _
; ; a9
42 rrcurl Tma.r / mex Tm&t 2E7

i

o(Z,E, Te) =

En un material dado el camino promedio libre es:

A={ng-a)! or A= (T;n.u - Ui)_l .
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El camino promedio libre es tabulado durante la inicializaciéon como una funcién del material y de la
energia del muon incidente.

Simulacién de produccion de rayos delta.

Aparte de la normalizacién, la seccién eficaz puede ser factorizada:

dj — f(T)g'(T) wth T = [Tcut: Tm,a..r]
drl’
Donde
2 1 1
(P B T
j( ’ (Tcut T}n(am) T2
N 2 1 T
(T -3 T TS

La energia T es escogida por:

1. Formulando T de f(T)
2. Calculando la funciéon de rechazo g(T) y aceptando la formulada T con una probabilidad g(T).

Después de una exitosa formulacién de la energia, la direccion del electrén dispersado es generada
con respecto a la direccion del muon incidente. El angulo acimutal ¢ es generado isotrépicamente. El
angulo polar 6 es calculado de la conservacion de energia-momento. Esta informacién es usada para
calcular la energia y momento de ambas particulas dispersadas y para transformarlas al sistema de
coordenadas global.

Bremsstrahlung

Bremsstrahlung domina otros procesos de interaccion en muones en la region de colisiones
catastroficas (v 2 0.1), esto es a “moderadas” energias del muon arriba del limite cinematico para el
knock en la produccion de electrones. A altas energias (E = 1 TeV) este proceso contribuye con
alrededor de un 40% del promedio de la energia perdida del muon.

Seccioén eficaz diferencial

La seccién eficaz diferencial para bremsstrahlung en muones (in unidades de cm?/(g GeV)) puede
ser escrita como:

do(F, e, 7, A) 6 om 51 3,
— T = —alNi— i — i o)1 : —n
" 70 ,1(;{.? ) &AZ{\ZQ I $)i1 v flb)

= 0 if ¢=epmax=£F L,
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Donde py m son las masas del electron y muon, Z y A son los nimeros atbmicos y masa atomica, y Na
es el nUmero de Avogadro. Si E'y T son la energia cinematica inicial y total del muon, y € es la energia
emitida del fotén, entonces € = E—E’ y la relativa energia de transferencia es v= ¢/E. @, representa la
contribuciéon del nlcleo y puede ser expresada como:

BZ Y3(u+8(Dyfe —2))
Di(m+ 8, /eBZ-1/3)

= 0 if negative.

o,

&, representa la contribucion de los electrones y puede ser expresada como:

B'Z723y,;
(1 + i’” ,_) (m + 8, /2B Z-2/%)

m\/e

d, = In

= 0 if e>d = E/{1+p*/2mE);

= 0 if negative.
En &,y ®. para todos los nucleos excepto el hidrogeno

3 PRESIET e 2 — e

D, = DiVYP D, =1544%7

B = 133 B'=1420, c= 1.648(721271).

Para el hidrégeno (Z=1) B = 202.4, B' = 446, D', = D,.

Estas formulas fueron tomadas de las Refs. [* y [*i]. Estas incluyen mejoradas correcciones a los
tamafios de las proporciones nucleares en comparacién con la Ref. [**] en la region ¢ ~ 1y bajo Z.
Bremsstrahlung en electrones atémicos (tomando en cuenta el objetivo del retroceso y la unién
atémica) es introducido a través de una sustitucion ruda Z(Z+1). Una correccién para procesos con
excitacion nuclear es también incluida [*].

Aplicabilidad y restricciones del método
La anterior formulacién asume que:
1. E>> , por lo que la aproximacion ultrarelativista es usada;
2. E< 10%° eV, arriba de esta energia, se puede esperar LPM supresion;
3.v =10, por debajo 10°° la supresion Ter-Mikaelyan toma lugar. Sin embargo en esta region la
seccion eficaz de bremsstrahlung muonico es algunos ordenes de magnitud menor que los otros

procesos. La correccion por Coulomb (para Z alto) no esta incluida. Sin embargo, existen calculos [*]
que muestran que para bremsstrahlung muonico esta correccién es pequefa.

Perdida continta de energia
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La restringida perdida de energia para bremsstrahlung muonico (dE/dx).s: con transferencias
relativas v = € /(T + p) < v puede ser calculada de la siguiente manera:

l{E feu: X Peur
({ ) — / eollo,e)de — (T + ) / eo(l,e)du
rezt 0 40

dr

Si Ve 2 vmax = T/(T + ), el total de energia promedio perdida es calculada. La integracion es hecha
usando quadraturas gausianas,

Seccion total eficaz.

La integracién de la seccién eficaz diferencial sobre de da la seccién total eficaz para
bremsstrahlung muonico:

ax In vmax
(b, e)de = f eo(E, e)d(lnv),

In veut

€m

Jtot(Ea l€cut) :/

€eout
Donde Vimax = T/(T + W). Si Veut = Vimax » Orot = 0.

Muestreo

La energia del foton €, es encontrada resolviendo numéricamente la siguiente ecuacion:

P =/€m“ o(E, e, 7, A) de//emu o(E,e, Z, A) de .

Aqui P es la probabilidad al azar uniforme, €max=T, and € = (T + 1) * Veut * Vminc = 107 €S la minima

energia relativa transferida adoptada en el algoritmo. Para rapido muestreo, la solucién de la anterior
ecuacion es tabulada en tiempo de inicializacién para Z, T y P seleccionados. Durante la simulacién,
esta tabla es interpolada para encontrar el valor de €, correspondiente a la probabilidad P.

La rutina de tabulacién usa precisas funciones para la seccién eficaz diferencial. La tabla contiene
valores de:

Iy = ln(vp/?-"max)/ ln(@max/ﬁcut)a

Donde v, =&, /(T + 1) and vmax = T/(T + ). La tabulacion es realizada enelrango 1<Z2<128,1<T<
1000 PeV, 10° < P < 1 con constantes pasos logaritmicos. Peso atomico (el cual es un parametro
requerido en la seccion eficaz) es estimado aqui con una solucién iterativa de la aproximada relacion:

A= Z(240.015 A%%),

ParaZ=1,A=1 es usado.

63 |



IFM, UMSNH

Para encontrar x, (y en consecuencia €,) correspondiente a una dada probabilidad P, el método de
sampling realiza una interpolacién lineal en InZ y InT, y una cubica, 4 puntos interpolacién lagrangiana
en P. Para P< Pnin, una interpolacion lineal en coordenadas (P,x) es usada, con x = 0 en P = 0. Entonces
la energia €, es obtenida de la inversa transformacién de la ecuacién para x,, obteniéndose:

€p — (T -+ ﬁﬂ)fjmax(vmax/i“cut)mp
El algoritmo con los parametros descritos arriba han sido probados para varios Z y T. Esto reproduce
una seccion eficaz diferencial dentro 0.2 — 0.7 % para T = 10 GeV. La perdida promedio de energia es
precisa hasta 0.5%. Mientras la precisién se mejora incrementando T, satisfactorios resultados son
incluso obtenidos para 1 < T <10 GeV.
Es importante notar que este esquema de muestreo permite la generacién de ¢, para diferentes

cortes en v, los cuales estan por arriba de vmincwt. Para realizar tal simulaciéon, es suficiente definir una
probabilidad variable para usarla en el método de muestreo:

P =P Ttot (1“user.cut)/o-tot (Umin.cut)

Consumir tiempo en re-calcular la 3-dimensional tabla es entonces no necesario porque solo la
tabulaciéon de Giot(Vusercut) €S NECesaria.

El pequefio angulo y una aproximacioén ultrarelativista es usado para la simulacion (con alrededor de
un 20% de precision a 6 < 6* = 1) de la distribuciéon angular del final estado del muon y foton. Ya que el

objetivo del retroceso es pequefio, el muon y el fotéon son directamente simétricos (con igual momento
transverso y coplanar con el muon inicial):

Ply = Ply, Where py,=FE0, pl,=¢d,.

B. y 6, son los angulos de emisién del fotdén y del muon. La distribucién en la variable r = EB,/u esta
dada por:

F(r)dr ~ rdr/(14+ 722

Angulos al azar son ejemplificados de la siguiente manera:

H €
6.7 — ET 6“ — EQJT,

Donde:

/I o T‘li'!nax : oy * g
I‘_’\/I—a’ @ = &, Ty —min(l, E'/e} - B0/ e,

3
1+7r2,.

Y £ es un nimero al azar uniformemente distribuido entre O y 1.
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Produccién de pares positron-electrén por muones

La produccioén directa de positrén-electrén es uno de los mas importantes procesos de interaccion
del muon. A energias de TeV del muon, la seccion eficaz de la produccién de pares excede aquellos
procesos de interaccion del muon sobre un rango de energia de transferencia entre 100 MeV y 0.1Ep.
El promedio de energia perdida por producciéon de pares se incrementa linealmente con la energia del
muon, y en la regién de TeV este proceso contribuye mas de la mitad de la tasa de perdidas de energia
total.

Para describir adecuadamente el nimero de pares producidos, el promedio de energia perdida y la
distribucién estocastica de energia, el comportamiento de la seccién eficaz diferencial sobre un rango
de energia de transferencia de 5 MeV < € < 0.1-Ep debe ser reproducido con precisiéon. Esto es porque
la principal contribucién a la total seccién eficaz esta dada por energias de transferencia 5 MeV < € <
0.01 -Ep, y porque la contribucién a la perdida promedio del muon esta determinada en mayor parte en
la region 0.001-Ep<e<0.1-Ep.

Para una descripcion teodrica de la seccion eficaz, la formulacion de la Ref. [ puede ser usada, con
una correccion para finito tamafio nuclear [*]. Para tomar en cuenta la produccion de pares electron-
positrén en el campo de electrones atdbmicos, se aplica un factor inelastico de forma atémica.

Seccioén eficaz diferencial.
Definiciones y aplicabilidad.

En la siguiente discusion, estas definiciones son usadas:
* my U son las masas del electréon and el muon respectivamente.
e E = Ep es la total energia del muon, E=T +
» Z y Ason el nUmero atbmico y peso del material.
« € es la energia total del par o aproximadamente, la energia perdida del muon (E-E’).
ev=¢/E
ce=2718...
o A* = 183.

La formula para la seccién eficaz diferencial se aplica cuando:
+E,>>u(E=2-5GeV)and E, < 10" - 10" eV. Silas energias del muon exceden este limite, el LPM
(Landau Pomeranchuk Migdal) efecto puede volverse importante, dependiendo del material.
« La energia del muon de transferencia € se encuentra entre €, = 4m and €max = EQ — 3/e-u-Z2"3/4,
aunque el limite formal inferior es € >> 2m, y el limite superior requiere E', >> L.
« Z <40 - 50. Para Z mas grande, la correccion de Coulomb es importante pero no ha sido lo
suficientemente estudiada te6ricamente.

Formulacion.

La seccioén eficaz para la produccién de pares electron-prositron debido a muones o(Z,A,E,¢) puede
ser escrita como:

4 2(Z=0) Sl fome
HZAEB,0) = 5= S Nafare) — /0 G(Z, E.v.p) dp,

65 |



IFM, UMSNH

Donde:

G(Z.E v, p) = &, + (m/p)*d,,
&.,=B.,IL

Bl e

Y:
d. . =0 whenever &, <0.
Be y B. no dependen de Z,Ay estan dadas por:

. ) i - 1 1 -5 -7 . o
B.=[[24+ 051 =7 €03+ p°) In (1 — ;) + % —{1—p°h

[

1 : - e - 1
B, 327[[3—;}2}+2,5’(I —Jrr)}] for = 107
. oo i 33 ] e 5 . .
Be=|1T—p" {1+ | — ST+ 2301 — 57| Inf1 —£)
- S
£(1 - .’)I_’ - -il) - . ™.
+ﬁ+|] — 2‘1"1[1 — o0
£ - -
B,~ 05 pf - 330 w7 for £-1107%
Incluso:
. pRE (=)

e (e " 3ize)

A Z7B 1+ 61+ 7
2 eA*Z V(1 + E){1 4+ Y,)
Ev(l - p%)

17342
_%ln [1+(3”;i ) (1+€)01+Y))

Lo G/mAZ T+ 16 4 Y
w0 | 2 RA TP 1+ Y))
N Eo(1=7)

“In [g 2, L+ 1/8) 1+ }/;)] .

L

£
. =In

1+

Para un rapido calculo, las expresiones para L'.,, son todavia mas transformadas algebraicamente.
Las funciones L', incluyen la correccién de tamafio nuclear en comparaciéon con la parametrizacion:
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_ 5 —p*+43(1 +p%) .
T 2(1+33)In(3+1/€8) — p7 — 23(2— p%)’

Y,

v _ 4+ " +35(1+ 5% i
B2 I3+ + 11— 37

P = [1 — B2/ E2{1 — 2)]4/1 — dm/ Bvw.

La integral:

Fronax

I G(Z,E.v.p) dp
0

Puede ser realizada con las siguientes sustitudones:

t = In(1 p),
IL—p — expl(t),
l+p = 2—exp{t)
1—p° — ef(2-¢).

Obteniéndose:

Proax 0
/ G(Z, B, v, p) dp =] G(Z, B, v, p) et dt,
0

min
Donde:

€ EE’

B \/ dm

1 11— — |41 ——
+ ( E‘E’) £

Para calcular la nueva integral con una precision mejor que 0.5%, una cuadratura Gaussiana con N
= 8 puntos es suficiente.

4 1247 4
m+ £ (1 m)

tmin = In

La funcién {(E, Z) sirve para tomar en cuenta el proceso sobre los electrones atémicos (contribucién del
factor inelastico de forma atémica). Para tratar el balance de la energia perdida correctamente, la
siguiente aproximacion, la cual es una transformacion algebraica de una expresion en la Ref. [*"], es
usada:

E/u
0.073In———4- 026
(B, Z) = T ZPE/ :
H - . E/,U/ 1
0.0581n — T B 0.14

{(E, 2) = 0 si el numerador es negativo.
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Para E < 35y, {(E, Z) = 0. Ademas y;: =1.95-10° and y, = 5.30 - 10™.

La anterior formulacién hace uso del modelo de Thomas-Fermi el cual no es lo suficientemente
bueno para elementos ligeros. Para el hidrégeno (Z=1) los siguientes parametros deben ser cambiados:

=183 = 202.4;
m=195-107 = 4.4-107%
~o=5.30-10"% = 4.8.1075.

Seccion eficaz total y restrictiva perdida de energia.
Si el corte para la energia transferida €.« €s mas grande que &min €l proceso es representado por una

perdida de restrictiva energia continua para interacciones con € <e., Yy colisiones discretas con € > gqy.
Respectivos valores de la seccion eficaz total restringidos a una tasa de perdida son definidos como:

ok _./ " (B, de;  (AFjdx) mﬁr_./ T eo(R, €) de.

Para un rapido calculo, la substitucién Ing y las cuadraturas gaussianas son usadas.

Muestreo de la produccién de pares electrén-positron

La energia €, de produccion de pares e+ e- puede ser encontrada resolviendo numéricamente
cualquiera de las siguientes ecuaciones:

P= [ o(Z, A, T, e)de /f o(Z, A, T, e)de

1-P= [EP o{Z, A, T, €)de /femn a(Z, AT, €)de
cul cut

Para lograr alta velocidad de muestreo, las soluciones de las anteriores ecuaciones son tabuladas a
tiempo de inicializacion. Dos 3-dimensionales tablas (referidas aqui como Ay B) de €, (P,T,Z) son
creadas, y entonces la interpolacién es usada para moldear ¢,. El nUmero y espaciamiento de las
entradas en la tabla son escogidas de la siguiente manera:

« Un incremento constante en InT es escogido asi que hay cuatro puntos por década in el rango
Tmin-Tmax. El rango por default de las energias cinéticas del muon en Geant4 es T = 1 GeV - 1000
PeV.

« Un incremento constante en InZ es escogido. La forma de la distribucion del muestreo depende de Z,
pero débilmente, asi que ocho puntos en el rango 1 < Z < 128 es suficiente. Hay practicamente no
dependencia sobre el peso atémico A.

« Para probabilidades P< 0.5, la primer ecuacion es usada y la tabla A es calculada con un incremento
constante en InP en el rango 1077 < P < 0.5. El numero de puntos en InP para la tabla A es alrededor de
100.
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e Para P> 0.5, la segunda ecuacién es usada y la tabla B es calculada con un incremento constante en
In(1-P) en el rango 10 < (1 = P) < 0.5. En este caso 50 puntos son suficientes.

Los valores de In(g,-cut) son almacenados en ambas tablas Ay B. Para crear las “tablas de
probabilidad” para cada par (T,2), el siguiente procedimiento es usado:

« Una temporal tabla de ~ 2000 valores de €-0(Z,A, T, €) es construida con un incremento constante (~
0.02) en Ing en el rango (cut, €max). € €s tomado en el medio del correspondiente bin en Ing.

« Las secciones eficaces acumuladas

In €rmax
Fy — eo(Z,A.T,e)d(lne)

Ine

y
Ine
oy = co(2, AT, e} d(lne)

Shfowd)

son calculadas asumiendo la tabla temporal sobre valores arriba de Ine (para o1) y por debajo de Ine
(para 02) y normalizando para obtener las funciones de probabilidades acumuladas.

« Finalmente, valores de In(g,-cut) para correspondientes valores de InP y In(1-P) son calculadas por
interpolacion lineal de las anteriores probabilidades acumuladas para formar las tablas Ay B. El
monétono comportamiento de las acumuladas secciones eficaces es muy Util para acelerar el
procedimiento de interpolacion.

La energia transferida al azar correspondiente a la probabilidad P, es entonces encontrada por
interpolacién lineal en InZ y InT, y una interpolacién ctbica en InP para la tabla A o en In(1-P) para la
tabla B. Para P < 10-" y (1-P) < 107>, extrapolacion lineal usando las entradas en los bordes de las
tablas puede ser usado. La energia del par esta relacionada a la variable auxiliar = In(g, —cut)
encontrada por la trivial interpolacion g, = e, + cut.

Similar al bremsstrahlung muénico este algoritmo de sampling no re-inicia las tablas para cortes mas
grandes que cutmin. En ves de esto, la variable de probabilidad es referida como:

P' = Poy(cutyser) /Otor (it imin),
y P” es usada para el muestreo.

En la simulacién del final estado, el angulo de deflexion del muon (el cual es del orden de m/E) es
despreciable.
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