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Introduzione

| raggi cosmici sono particelle e nuclei atomicioy®nienti dallo spazio
scoperte all'inizio del XX secolo da Hess quasiuei®ente, nel corso di
esperimenti atti a studiare la ionizzazione dalache si riteneva dovuta alla
sola propagazione della radiazione naturale delfaal

Fino all’affermazione delle macchine acceleraticpdrticelle, i raggi cosmici
ebbero un’importanza cruciale per la fisica dellee @&nergie, in quanto
costituivano una sorgente naturale di particellquall’'epoca in gran parte
sconosciute. Dallo studio dei raggi cosmici sidrrinfatti alla scoperta di
particelle come il positrone e il muone.

Il termine “raggi cosmici” e stato coniato nel 192 Millikan, il quale
riteneva fossero costituiti esclusivamente da moiiee elettromagnetica;
invece i principali costituenti dei raggi cosmion® i nuclei normali, presenti
nel’abbondanza cosmica standard di materia, coalcha elemento piu
pesante, come il ferro, in aggiunta ad elettroratgni ed antiprotoni.

Lo spettro energetico dei raggi cosmici varia suamge molto ampio che va
da qualche centinaio di MeV fino all'ordine dei*18V.

In questo lavoro di tesi e posta particolare attarez ai raggi cosmici di
altissima energia (maggiore di #@&V), gli Extremely-High Energy Cosmic
Ray (EHECR), poiché grande interesse suscita ahigimostri I'origine e i
meccanismi di produzione di tali particelle. Mo#isperimenti sono infatti
progettati a questo scopo e a questa categoriartego@a il progetto EEE
oggetto di questa tesi. Gli EHECR non sono ossdndifettamente, in quanto
vengono schermati dall’'atmosfera terrestre; la &Esistenza e provata da effetti
guali la ionizzazione dell’atmosfera e, in partarel, dall'esistenza di sciami di
particelle secondarie nell’atmosfera, gli Extensiie Shower (EAS), dei quali
ci occuperemo nel corso del primo capitolo. Inoltrusso degli EHECR e
molto basso, dell’'ordine di circa 1 particella jrer per secolo per steradiante
per energie maggiori di ¥0eV.



Attualmente non si conosce con certezza la proweaiee la natura degli
EHECR a causa dei pochi eventi registrati finorgpassono fare solo delle
supposizioni basate su teorie di accelerazione ttGboup model”) o
produzione diretta (“top-down model”).

Nel caso in cui le particelle primarie che cossit@no i raggi cosmici di
altissima energia fossero protoni, essi sarebbeosi cenergetici che
I'interazione con la radiazione cosmica di fondda &€onseguente produzione
di pioni, limita la distanza delle possibili sorgiedi EHECR a circa 50 Mpc
(Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK) cut-off); per i necpesanti questo limite
addirittura di un ordine di grandezza minore. Cagpetterebbe dunque un cut-
off nello spettro a circa 70*1beV di energia. Tuttavia la pitl grossa difficolta
nel dare una spiegazione sull’'origine dei raggnuosed all’esistenza o0 meno
del GZK cut-off € quella di avere a disposiziorech eventi osservati ad
altissime energie (una ventina in circa 50 anmssiervazioni).

Il progetto EEE (Extreme Energy Events) potra iralgoe modo risolvere
guesto tipo di problemi legati alla statistica deglenti: la disposizione di
rivelatori su vaste aree si considera molto utde gitenere unate maggiore di
eventi a quelle energie. Il progetto, rivolto allelazione di eventi ad altissima
energia, sara operativo nel corso del 2006 e pecuechttivita di almeno 10
anni; l'utilizzo di telescopi di MRPE(“Multigap Resistite Plate Chambe)”
che saranno installati in diverse scuole d’ltalllo ascopo di coprire una
maggiore superficie e capaci di registrare leipaté prodotte negli sciami
aerei (si e interessati in particolare alla ricasbne della componente
muonica) con efficienze vicine al 100%, permettéiravere molti piu eventi
registrati per l'analisi dati e quindi potra anclkesere fondamentale nel
verificare 0 meno la presenza di effetti tipo il KsZutoff e soprattutto

individuare l'origine di raggi cosmici con una sienenergia.

! Questo tipo di rivelatore & I'evoluzione di unoustento per la misura del tempo di volo delle paite che
verra utilizzato nell'apparato sperimentale delfatesperimento ALICE (A Large lon Collider Expeént)
per lo studio del plasma di quark e gluoni (QGP).
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Il “cuore” di questo lavoro e descritto nei capitbl e IV. In essi saranno
esposte le specifiche del progetto: dalla costnezidelle camere MRPC e
I'analisi dei dati provenienti dai test ad esseatrei (capitolo IIl), alla

descrizione del progetto e la disposizione deistepi nelle varie scuole

(capitolo V).



Capitolo |

Raggi cosmici

I.1 Cenni storici sulla scoperta dei Raggi Cosmici

La scoperta dei raggi cosmici, attribuita a Vidttess (1912), ha la sua origine
nel tentativo degli scienziati di risolvere I'enigrtegato al perché una camera a
lonizzazione fortemente schermata registra ancelfa chdiazione.

All'epoca si assunse che si trattava di una qualch@iazione residua
proveniente dalla superficie della terra, cosi @uib la camera ad alta quota
I'intensita della radiazione rivelata sarebbe davdiminuire. Invece, con
iImmensa sorpresa da parte degli scienziati, quanidtor Hess pose una
camera a ionizzazione su un “pallone aerostaticoiicdte migliaia di metri
dalla superficie della terra, si trovdo che linteasdella radiazione era
aumentata portando alla conclusione che questanaulthon poteva che
provenire dallo spazio esterno.

Per scoprire poi la vera natura dei raggi cosrmiencipalmente nuclei atomici
carichi positivamente che raggiungono la parte aéftatmosfera, ci vollero
piu di trent'anni e molte sono state (e sono aotajt le ipotesi sulla loro
origine.

Il primo ad avanzare un’ipotesi sulla natura dggiaosmici fu il fisico inglese
Millikan. Egli ipotizzo che la radiazione cosmicasfe costituita da fotoni
molto energetici, vale a dire raggj che venivano assorbiti dall’atmosfera
mediante I'effetto ComptdnQuesta teoria, perd, venne contraddetta neldjiro
pochi anni. Infatti utilizzando il contatore Geiger dimostro che la radiazione
cosmica doveva essere carica elettricamente e iquesdere di tipo

corpuscolare.

2 E’ lo scattering di un fotone su un elettrone fibeNella materia gli elettroni sono legati; comuagse
I'energia del fotone € alta rispetto all'energialeljame, questa ultima pud essere trascurataedti@ie puo
essere considerato essenzialmente libero. Il fatetlaurto trasferisce energia all’elettrone.
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Oggi sui raggi cosmici sappiamo molto di piu di gioa sapessero |
contemporanei di Hess: composizione e spettro etieogsono alcune delle
informazione che possiamo ricavare dopo anni dlisfluttavia nonostante le
numerose ricerche e le sofisticate attrezzatuneddigine restano molti dubbi
sulle origini e i meccanismi di accelerazione capdicfar acquistare alle
particelle cosmiche energie dell'ordine di*A@V (gli acceleratori presenti

sulla terra raggiungono energie non superiori’a ).

|.2 Natura e Caratteristiche dei Raggi Cosmici

Sulla natura dei raggi cosmici le osservazioni ispemtali, eseguite con
rivelatori a terra e in atmosfera, indicano chiagate che si tratta di particelle
ad alta energia provenienti dall’'universo.

Si & notato che per raggi cosmici ad energia iofera 1 GeV (1GeV=£®eV),
I'intensita di particelle rivelate e correlata clettivita solare, prova evidente
che almeno per energie cosi basse i raggi cosmi® sli natura solare. Ad
energie piu alte, invece, il flusso osservato eatemostra una anticorrelazione
temporale con lattivita solare e un effetto schemie la cui efficacia aumenta
con lintensita del vento solare, indicando cosiougine al di fuori del
sistema della nostra stella.

| raggi cosmici sono particelle ad alta energiavahggiano nello spazio ad una
velocita non lontana da quella della luce, sonmdjuparticelle relativistiche.
Esse possono raggiungere la terra dopo aver percoitgardi di chilometri
nell’'universo e, interagendo con I'atmosfera tdresdanno origine a “sciami”
di particelle secondarie (quelle provenienti dafmzio prendono il nhome di
particelle o raggi cosmici “primari”) costituiti dzarticelle subatomiche le quali
subiscono ulteriori interazioni e decadimenti oraattrsano indisturbate la
materia di cui € composto il nostro pianeta. Taltigelle sono principalmente

elettroni, positroni e fotoni ma gli sciami conteng anche muoni, che sono



circa il 10% delle particelle dello sciame, e adrdn particolare, nella fase
iniziale possono essere prodotti i mesnaristati legati di quark ed anti-quark)
che a loro volta subiscono altre interazioni: i rpioneutri decadono
velocemente in due raggj mentre i pioni carichi decadono piu lentamente,
dando luogo a muoni e neutrini:

-2y

y - e +e'..

b/ T S VI
| fotoni prodotti dalle interazioni dei primari cdimtmosfera possono ancora,
tramite il processo di formazione di coppie, creatae particelle come
elettroni e positroni, da cui spesso nascono, \a&tsa il processo di

bremsstrahluriy raggi gamma.

———r— —_—— g ———12-20 km di quota
= e

livello del mare

componente  componente components
eleftronica  adronica muonica
e fotonica

Figura 1.1: sviluppo di uno sciame dovuto all'interazione a@ggi cosmici con I'atmosfera

\

I numero di particelle che raggiungono la supeficerrestre e legato
all’energia dei raggi cosmici che colpiscono I'asfera: limitandosi ai primari
di altissima energia, la frequenza di sciami vaaacirca 100 per frall'anno

per energie-10"° eV a 1 per krhal secolo per energie superiori £16V. Per

® Elettroni e positroni che attraversano la matexiaausa della loro piccola massa, oltre a perelegegia per
collisione, emettono radiazione elettromagneticautt allo scattering con il campo elettrico generda un
nucleo. Classicamente cid pud essere pensato c@madiazione emessa a causa dall'accelerazionéasubi
dall’elettrone deviato dal suo percorso in linegaréall’attrazione elettrica del nucleo.
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la rivelazione delle particelle prodotte da primeon energia superiore a'40
eV, vengono utilizzati gruppi di rivelatori distrlii su aree molti grandi
(centinaia e spesso migliaia di Rmcon rivelatori posti nel sottosuolo o
nell’acqua, si studiano invece alcuni prodotti eeafiterazioni tra raggi cosmici
ed atmosfera come i neutrini. La rivelazione deibaticelle secondarie ci
permette di ricavare informazioni sui raggi cosmpigmari dei quali siamo stati
in grado di stabilire la composizione. Essi sonontati per I'87% da protoni, il
12% da He, I'1% da elettroni e positroni; inoltfé ana piccola quantita di altri
elementi tra i quali abbondano carbonio, azotoijges® e ferro. Di grande
importanza per i raggi cosmici € lo spettro enécgetli cui parleremo in

maggior dettaglio.

|.2a Spettro energetico

Lo spettro energetico dei raggi cosmici con enesgigeriore ai 10 GeV € ben

rappresentato da una legge di tipo esponenziale

dN
—QOEY” 1.1
I (1.1)

dovef'}l—'lé| rappresenta il flusso differenzialeyee I'indice spettrale che assume

valori vicini a 3. Il fatto chey =~ 3 implica che l'intensita dei raggi cosmici
diminuisce di un fattore 100 per ogni aumento da wiecina in energia. In

figura 1.2 é riportato un disegno schematico dsfiettro energetico:
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Figura 1.2: Un disegno schematico dello spettro energetigagtii cosmici con energia superiore a*€.

In termini della sua struttura, lo spettro puo esgdiviso in tre regioni, due
“Ginocchi” e una “Caviglia”. Il primo “ginocchio” ppare intorno a 3*10 eV
dove l'indice spettrale cambiada 2.7 a 3.0 .

Il secondo “ginocchio” & invece nel range di energa 16" e 1% eV dove la
pendenza spettrale diventa piu ripida fino ad asseml valore 3.3. La
“caviglia” infine si vede nella regione di energéguivalente a 3*18 eV.
Sopra questa energia, il valore dell'indice spltessume di nuovo il valore
2.7 ma e da sottolineare che tale valore ha moltariezza a causa della
mancanza di statistica e di risoluzione.

| diversi valori dell’indice spettrale ci forniscorun’informazione sulla natura
dei raggi cosmici di diversa energia. Come giaadetaggi cosmici di energia
inferiore ad 1 GeV sono per lo piu di origine selaparticelle che giacciono
nell'intervallo di energia descritto da un indicpetirale pari a 2.7 sono
prodotte dalle supernove, mentre le pulsar e i bueh sarebbero le sorgenti di
particelle con energia tra il primo “ginocchio” 6" eV.
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Ancora incerta & invece l'origine delle particetien energie maggiori ai 0
eV. Si pensa che queste ultime siano prodotte dgesb extragalattiche i
cosiddetti Nuclei Galattici Attivi (AGR), ipotesi che si avvale della apparente
Isotropia dei raggi cosmici a queste energie. Roopr causa di questa
incertezza la parte piu interessante dello spettergetico dei raggi cosmici
guella dei cosiddetti EHECRs (Extremely High Enefggsmic Rays), ossia
raggi cosmici con energie dell’'ordine di’i@V. In tale regione le moderne
teorie prevedono un “cutoff”, cioe una diminuziate flusso differenziale e un
successivo aumento dovuto ad effetti legati altagazione dei raggi cosmici

nel mezzo interstellare.

1.3 Origine della maggior parte dei raggi cosmiciconsiderazioni

generali

La questione dell’'origine dei raggi cosmici conina essere considerata non
ancora del tutto risolta a quasi 100 anni dalla fmma rivelazione.

Come menzionato prima, la maggior parte dei ra@gintci osservati sulla
Terra ha origine extrasolare. In particolare, sitano considerazioni di tipo
energetico, possiamo dire che i raggi cosmici hanigine galattica

Alcune informazioni sull’origine dei raggi cosmiseono in principio contenute
nella distribuzione della loro direzione di arrivAl di sotto dei 16" eV

I'ampiezza di anisotropia, definita come

|10|= Lwax ~ T (|'2)

IMAX + l MIN
dove ln € lvax sono il minimo e il massimo dell’intensita di raggpsmici
definite come funzioni della direzione d’arrivostatisticamente considerevole

(~10°% e risulta indipendente dall’energia. Sopra 16V, le ampiezze di

* dall'inglese Active Galactic Nuclei
5 PN - . . . . . ~ - 9

Si é dimostrato che la potenza necessaria ai cggici per fuggire dal campo galattico € circa(to della
potenza emessa in forma di energia cinetica degletti espulsi da una supernova galattica.
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anisotropia sono generalmente insignificanti inezcme statistica, con uniche
eccezioni per le energie tra’1@ 10° eV e vicino i 16° eV. Quest'ultima &
correlata col piano galatti®olnfatti, poiché i raggi cosmici carichi a queste
energie sono fortemente deflessi dai campi magngéfattici, I'assenza di
anisotropia associata al suddetto piano implica kehgarte dello spettro
energetico di piu alta energia ha origini extratilae, come avremo modo di
vedere piu dettagliatamente nel paragrafo 4. dsigueapitolo.

Per le sorgenti di tipo galattico sono stati syiafp molti modelli di
“diffusione” dei raggi cosmici i quali sono genemgnte basati su equazioni di
diffusione e perdita di energia. Spesso € anchécisute considerare un
modello semplificato, il cosiddetto “leakly box neld il quale prevede che i
raggi cosmici si propaghino entro un certo volumecdnfinamento, una
“scatola” nella quale possono muoversi liberamenégli urti contro il bordo
pero, esiste una probabilitd non nulla di fuggireliafuori della scatola, cioe
della galassia. In questo modello, la produzioneggi cosmici alla sorgente e
bilanciata dalla perdita per fuga dalla galassfmllazioné e decadimento
radioattivo.

Il “leaky box model” € un modello molto approssimathe diventa plausibile
solo se si considera la “diffusione” dei raggi casmal suo interno, cioe se Si
assume che I raggi cosmici abbiano una speciemdméao casuale all’interno
della galassia, dovuto ai molti ostacoli che essontrano. Un esempio di
ostacolo e rappresentato dalle irregolarita delpzamagnetico galattico, che li
deviano dalla loro direzione originaria di propagae: in tal modo infatti la
velocita di diffusione risulta minore di quella dropagazione spiegando il
maggior tempo di permanenza dei raggi cosmici rgglassia.

In sintesi, i dati sulla composizione e I'anisoieodei raggi cosmici sono prova

piu che evidente della loro origine galattica, alm@er energie non superiori al

® E’ riferito alla nostra galassia.
" Processo di frammentazione del nucleo di un atdovaito alla collisione con particelle veloci
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“ginocchio” dello spettro energetico. In questoitasto, il “ginocchio” stesso é
spesso interpretato come un effetto di “deconfimrgamenagnetico” tale che i
raggi cosmici al di sopra di esso lasciano la giasiu velocemente, causando

“l'irripidirsi” dello spettro energetico.

|.3a Meccanismi di accelerazione e possibili sorgegn

Ci sono due tipi di meccanismi di acceleraziones®grati in connessione con
I'accelerazione dei raggi cosmici : (1) acceleraeidiretta di una particella
carica da un campo elettrico, e (2) accelerazidagssca (accelerazione di
Fermi) in un plasma magnetizzato.

Nel meccanismo di accelerazione diretta, il camigttreco in questione puo
essere dovuto, per esempio, a stelle magneticheutifoni ruotanti (PULSAR)
0, a dischi di accrescimento (ruotanti) penetratiwh campo magnetico. |
dettagli di un simile processo di acceleraziona enassima energia a cui una
particella pud essere accelerata dipende dal pkmtéec sistema fisico che si
considera. Per una serie di ragioni, i meccanignaicdelerazione diretta non
sono favoriti come meccanismi di accelerazionei paggi cosmici. Il maggior
svantaggio di questo meccanismo risiede nel fat® & difficile ottenere |l
caratteristico spettro descritto da una leggepdi &8sponenziale come osservato
per i raggi cosmici.

L’altro meccanismo e quello di accelerazione diatisdi Fermi. Anche se |l
campo elettrico medio pud “svanire”, ci pud ancessere un trasferimento
macroscopico di energia cinetica dal plasma magregt (in movimento) alla
singola particella carica (“test particle”) nel mezdovuto a ripetuti scattering
senza collisioni (“encounters”) di particelle o derdisomogeneita di turbolenti
campi magnetici che si muovono in maniera caswat®] mezzo stesso.

L’idea di Fermi era essenzialmente basata sul pdasm, cioe sullo scattering
con “nuvole” magnetiche che si muovono “random” melzzo interstellare. In
guesto caso, sebbene in ogni singola “collisioagidrticella puo sia acquistare
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sia perdere energia, dopo molti incontri c’é in raedn netto guadagno di
energia. L'originale meccanismo di Fermi € oggiachato “meccanismo di

Fermi del secondo ordine”, poiché la frazione dirgia guadagnata € in questo
u 2

caso proporzionale E;l—j , dove u ¢ la velocita relativa della “nuvola” e
Cc

al sistema di riferimento in cui I'insieme dei raggsmici € isotropo, e c € la
velocita della luce. Tuttavia, a causa della diped quadratica da u, il
meccanismo di Fermi del secondo ordine non e unegsw di accelerazione
efficiente. Infatti per tipiche nubi interstellanella Galassia, i tempi di
accelerazione risultano molto piu grandi dei temipfuga dei raggi cosmici
nella Galassia (~I@nni). In aggiunta I'indice spettrajedipende dalla velocita
della nube e cosi, una sovrapposizione di spettnecati da differenti sorgenti
con nubi aventi velocita differenti, in generalenrpmtrebbe restituire una legge
di tipo esponenziale.

Una versione piu efficiente del meccanismo di Feshttiene considerando
“urti” con fronti d’'onda piani. In questo caso leazione media di energia
guadagnata da una particella in ogni singolo “itidn € del primo ordine
nella velocita relativa tra il fronte d’urto e isema in cui i raggi cosmici sono
isotropi. Comunemente, la teoria “standard” di é&@zione dei raggi cosmici
— la cosiddetta “Diffusive Shock Acceleration Meglsan” (DSAM) — e quindi
basata sul meccanismo di accelerazione al primmardNella piu semplice
versione del DSAM, si adotta la cosiddetta “testiple-approssimation” in cui
la struttura dell’'urto e data a priori e non e @ffelalla particella accelerata. Si
assume anche che il piano del fronte d’'onda dé&’'sr muova in modo non
relativistico e che il campo magnetico sia parallalla normale del suddetto
piano. Infine si assume che le disomogeneita dapcamagnetico “scatterino”
efficientemente le particelle cosi da avere undrilliszione isotropa delle
stesse. Un importante caratteristica del DSAM ¢ lehparticelle accelerate
emergono dal sito di accelerazione con uno spettergetico descritto dalla

tipica legge esponenziale, con un indice spettiaéenon dipende dalla velocita
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dell'urto. Infine esiste un’energia massima raggibile, Eyax, che dipende
dalle dimensioni della zona dell’'urto (che deveeesspiu grande del raggio
giromagnetico della particella accelerata), e daindo caratteristico di
accelerazione al di sopra di questa energia (ileqdave essere piu piccolo
della vita media di un urto).

Da un punto di vista teorico, tra le sorgenti daggi cosmici galattici Si
possono menzionare i resti di supernove (“supermengants” SNRs). Infatti
si stima che la massima energia raggiungibile patiqelle aventi come
sorgenti acceleratici i SNRs giaccia nell'intereatia 16° eV e 187 eV.

A causa di questo valore di energia massima ragdiile relativamente basso,
le sorgenti SNRs non spiegano l'esistenza dei ragg@mici ad energie
superiori a 18 eV, i quali quindi dovrebbero essere una companseparata.
In alternativa come sorgenti di raggi cosmici satate considerate pulsar e
stelle di neutroni in sistema binario, per le qui@i massima energia di
accelerazione raggiungibile spazia nel range dégkECRs (Ultra High Energy
Cosmic Rays). In definitiva uno scenario ragionevstlle sorgenti di raggi
cosmici basandosi esclusivamente sul meccanisnacailerazione al primo
ordine di Fermi & il seguente: (a) per energie &intd° eV le sorgenti possono
essere supernove che esplodono nel mezzo intarstelb) per energie fino a
10'" eV supernove che esplodono nel vento solare distelta pitl vecchia, e

(c) per energie piu alte punti caldi di potentiicagalassie.

|.4 Origine dei EHECR: meccanismi di accelerazione sorgenti

Le moderne teorie sulle origini dei EHECRS possesgere sintetizzate in due
diverse categorie: il modello “bottom-up” (prevedecelerazione) e il “top-
down” (prevede decadimento).

Nel primo di questi modelli, particelle cariche geno accelerate da basse

energie fino alle alte energie richieste in cem@dizioni fisiche speciali. Il
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“top-down” invece € l'esatto contrario; le partieelenergetiche sono qui
originate dal decadimento di particelle sufficienente massive e non occorre
alcun meccanismo di accelerazione. Al modello ‘tiogvn” e dedicato |l
paragrafo 5.

Come menzionato nel precedente paragrafo, 'ac=atare al primo ordine di
Fermi nella forma del DSAM, puo fornire a partieefirovenienti da residui di
supernove energie non superiori a’16V. Cosi SNRs non possono essere
probabili sorgenti per gli EHECRs con E >'16V. Per questi raggi cosmici si
ipotizzano urti su scala piu grande chiamati extragalattici.

Cio che occorre fare a questo punto € identifiéarsorgenti capaci di simili
urti.

Senza considerare alcun processo di acceleraziole, una semplice
argomentazione dimensionale che ci consente dirrgste la nostra attenzione
solo a una piccola classe di oggetti astrofisi@ gossono realmente essere
sorgenti capaci di accelerare particelle alle e@atergie. In ogni meccanismo di
accelerazione di tipo statistico deve esserci umpoa magnetico (B) per
mantenere le particelle confinate nella regionaatielerazione, e il raggio R
della regione di accelerazione deve essere magdereliiametro dell’orbita
della particella accelerata. E’ possibile trovana welazione analitica tra B, R,

I'energia della particella accelerata e la suaceari

R>r,
dove (1.3)

E . . .
r =—— € il raggio di Larmour
“ ZeE I

La precedente viene schematizzata nel seguenteséatdmgramma di Hillas”,
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Figura 1.3: Diagramma di Hillas che mostra le dimensioniiénsita del campo magnetico di possibili siti di
accelerazione di particelle. Gli oggetti che sivénao sotto le corrispondenti linee diagonali norssomo
accelerare protoni (nuclei di ferro) a energie @i°EV. pc & la velocita caratteristica dei centri di saiite

magnetici.

Il quale mostra che per raggiungere una data em@ngssima, bisogna avere
siti di accelerazione sia con un grande campo niegnesia con grandi
dimensioni. In questo modo, solo poche sorgentiofsiche — tra queste
vedremo nuclei galattici attivi, radio-galassie,@lspr — soddisfano le
condizioni necessarie per accelerare particellengdgie fino a 1 eV.

Prima di proseguire nell’analisi delle possibilrgenti faremo qualche cenno
alla propagazione degli EHECRs nello spazio epsibili cause di perdita di

energia.
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|.4a Propagazione e meccanismi di perdita di eneia

E’ importante capire come gli EHECRs si propagaaitadoro sorgente a terra,
poiché cio fornisce ulteriori limitazioni sulla na& delle sorgenti. Anche se
essi non subiscono alcuna significante perditandirgia nell’attraversare la
nostra galassia, risentono invece del campo magnethlattico. Tuttavia la
deflessionea dalla direzione originaria di una particella cherqorre una

distanza d e tipicamente di ~ 3¢ (1d &), il che significa che le direzioni di

arrivo di simili raggi cosmici puntano verso led@orgenti.

Nelle regioni a piu alta energia, non solo sono artgnti gli effetti di
deflessione dovuti al campo magnetico intergalattmea diventano di una certa
rilevanza anche le perdite di energia nei campadiazione intergalattica come
la radiazione cosmica di fondo o la radiazioneardssa. Questo in realta € il
piu importante effetto sulla propagazione di EHECIR®otoni appartenenti ai
EHECRSs interagiscono con i fotoni della radiaziahdondo dando origine a
creazioni di coppie e alla foto-produzione di pidifoto-pioni): infatti un
protone la cui energia superi i 50 EeV (1EeV&0) interagisce in maniera
anelastica con i fotoni che costituiscono la radia cosmica di fondo, dal
momento che nel riferimento del protone i raggnanno un’energia di 300
MeV; si ha pertanto la produzione anelastica dnjps@condo i processi:

P+ Vo » N+

P+Vom - P+ us
P+ V..« - p+te +e (produzioredicoppie)

Al disopra di questa soglia diventa anche impoedatproduzione multipla di
pioni. Si ha inoltre che nel riferimento in cuidadiazione fossile e isotropa,

I'energia di soglia per la produzione di foto-pi@ni

-1
E, = %[mp + %j 068 ELolﬁ(ij eV (1.4)
28 2 eV

dovee e I'energia del fotone, gria massa del protone g, fa massa del pione;

tipicamente si ha~10°eV.
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Tale energia di soglia per la produzione di fotoApi definisce un limite in

corrispondenza del quale i raggi cosmici perdonmoanente energia. Ne
risulta un “cutoff’ nello spettro energetico coningc come “Greisen-Zatsepin-
Kuzmin” o semplicemente “GZK cutoff”.

Una rivelazione di questo effetto prova l'originetragalattica dei raggi

cosmici ad altissima energia e limita la distanekedpossibili sorgenti a meno
di 100 Mpé.

Infatti, come e possibile vedere dalla figura 1.4,

10°
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Figura 1.4: La lunghezza di attenuazione dei raggi cosmici €dunzione dell’energia. La curva continua

mostra il caso dei nucleoni; la curva tratteggiatece € relativa ai nuclei di ferro.

la lunghezza di attenuazione per i protoni nellazep extragalattico presenta
una rapida discesa ad energie superiori quellaoglias per la produzione di
foto-pioni (BEsocua~10" eV). A questa energia corrisponde una lunghezza di
attenuazione di circa 500 Mpc, mentre per energioddine di 16° eV i

protoni richiedono sorgenti che distano non pib@iMpc. In definitiva, per i

8 1parsec (pc) ~ 3.26 anni luce.; 1Mpc £ po
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raggi cosmici di altissima energia, piu alta e &ama rivelata, piu vicina deve
essere la sorgente dalla quale provengono le pbetic
Nel caso di nuclei pesanti, come ad esempio canb®fferro, si hanno gli stessi
effetti visti prima con l'unica differenza che qteesolta il fattore limitante
oltre alla produzione di coppie e la “foto-disintegjone”. | principali processi
di interazione col fondo cosmico sono quindi debti

A+y,. — (A-)+N

A+y, — (A-2)+2N

A+y, . - A+e’ +e
dove A e l'elemento pesante considerato e N e ucleane (protone o
neutrone). Come risultato, per nuclei pesantiasuha ancor piu rapida perdita

di energia come mostrato nella figura 1.4 per nisbléerro.

|.4b Sorgenti: AGNSs, radio galassie e pulsar

Allo scopo di individuare nei nuclei galattici &itie nelle radio-galassie le
sorgenti di EHECRS, recentemente la fisica adretsiiva € stata attentamente
studiata tanto da ottenere delle stime abbastacaarate sui valori del loro
campo magnetico (B) e delle loro dimensioni (R)li Tiaisure, sebbene non
indichino negli AGNs le sorgenti di raggi cosméa energia superiore i £0
eV, rivelano che una buona parte dei raggi cossutto i 16° eV possono in
principio essere generati da essi.

Comunque, il maggior problema per questo tipo dysti risiede nel fatto che
| protoni accelerati degradano molto in energiaw@sea della produzione di foto-
pioni sia all'interno, sia attorno al nucleo cefdrdel’AGN. Inoltre ci sono
perdite di energia dovute a processi di sincrotredeeffetto Compton; se si
considera anche I'energia persa simultaneamentelacguadagnata a causa
dell’accelerazione si conclude che né protoni néaiypesanti possono uscire
dalle zone centrali dei nuclei galattici attivi cenergie superiori a 1DeV e

che quindi tali regioni non possono essere le swrghe stiamo cercando.
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| piu promettenti siti di accelerazione sono forge‘punti caldi” di radio-
galassie. In questo caso l'energia persa per faidyzione di pioni alla
sorgente non e significativa poiché la densitaothrii nel’ambiente si pensa
non sia alta abbastanza. Sembra possibile raggeiregeergie anche superiori
ai 10" eV, anche se tale energia massima dipende datta fdel campo
magnetico nel punto caldo che rappresenta il parangéu incerto in queste
considerazioni.

Il vero problema delle radio-galassie come sorgelntiraggi cosmici ad
altissima energia € la loro distanza: le radio-gga che giacciono lungo la
direzione di arrivo di singoli eventi di EHECRs,nsosituate a distanze
cosmologiche dalla TerraX 100 Mpc). In questo caso, a causa dell’effetto
GZK discusso prima, le particelle non conservanendrgia propria dei
EHECRs anche se alla sorgente sono stati prodoituoa tale energia. Cosi,
sebbene “hot-spots” di radio-galassie sembranaessmne sorgenti per raggi
cosmici con energia che non eccede di molto i ¥V, risulta difficile
considerarli come sorgenti di eventi ad energiesape i 16° eV.
Recentemente € stata avanzata l'interessante iipbiegarticelle appartenenti
a EHECRs possono essere accelerate vicino I'orizzbeygli eventi di un “buco
nero ruotante supermassivo” con resti di quasarttivha I campo
elettromagnetico richiesto € generato dalla rotezidel buco nero. Questa
ipotesi elimina il problema della scarsita entrstainze accettabili (<50Mpc) di
oggetti astrofisici capaci di accelerare le palticalle energie richieste.

Come si e visto nel diagramma di Hillas (figura),ll@ pulsar sono potenziali
siti di accelerazione per i raggi cosmici ad ailtiesenergia. Molte delle ipotesi
di accelerazione che includono le pulsar si basaitaccelerazione diretta di
particelle in forti cadute di potenziale elettrasta indotte sulla superficie di
una stella di neutroni ruotante dalla configuragi@®l suo campo magnetico.
La massima energia che in principio si puo raggamegeon tipiche pulsar e

circa 1G'eV.
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Mentre il modello di accelerazione per le pulsattér accelerazione diretta,
esiste un’altra classe di modelli che utilizzanongccanismo di accelerazione
statistica in urti di accrescimento attorno a ogggeime stelle di neutroni e
buchi neri. In questi casi pero @ difficile superanergie di 10 eV quando si
considerano i processi di perdita di energia.

Oltre alle sorgenti appena citate, esiste una @ramdrieta di siti di
accelerazione che potrebbero assumere l'identis@mdjenti. Tra questi ci sono
zone in cui l'accelerazione avviene grazie a udlilenterminazioni del vento
galattico, urti creati da galassie che collidondi su larga scala che risultano
dalla formazione dell’Universo ecc. Se per alcuniqdesti siti I'energia
massima raggiungibile puo essere nella regionei d#§ECRs (Ultra High

Energy Cosmic Rays ~ 11eV), & generalmente difficile andare oltre f16V.

1.5 Origine non accelerata dei raggi cosmici sopral0® eV :

“top-down model”

Come discusso sopra, i meccanismi di accelerazgore processi auto-
limitanti: per ogni dato set di valori di dimensendella regione di
accelerazione (R) e dellintensita campo magne(B, esiste un’energia
massima, data dal criterio di Larmour, oltre lalgua particella non puo piu
subire accelerazione. Gli eventi osservati congiaesopra i 1& eV pongono
guindi un serio problema sui meccanismi di acceleree poiché simili valori
di energia possono essere raggiunti appena dapgignti oggetti astrofisici
con ragionevoli valori di R e B ad essi assoclaproblema diventa ancor piu
rilevante quando si riconosce che l'energia allagsote deve essere
significativamente maggiore di quella osservatead a causa delle perdite di
energia durante la propagazione come pure in \nzmaella sorgente.

A causa di queste difficolta, c’e un particolaremesse nella possibilita che gli

eventi di EHECR possano rappresentare una compmrientiamentalmente
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diversa dei raggi cosmici nel senso che questecplgt possono non essere
prodotte da alcun processo di accelerazione, msopossemplicemente essere
il risultato del “decadimento” di una certa parli@emassiva (genericamente
chiamata particella “X”) con massaxm10™® eV originata da processi di alta
energia nell'universo primordiale. Con questo mimjelhiamato modello “top-
down”, il problema energetico e cosi risolto dailiio e inoltre il meccanismo
di produzione di particelle estremamente energetipho essere facilmente
realizzato nel contesto delle teorie unificate elefiterazioni delle particelle
elementari nei primi istanti dell’universo.

L’origine dei raggi cosmici € quindi da ricercansella particella X che
tipicamente, secondo le moderne teorie, dovrebbad#se in quark e leptoni. |
guark adronizzano, cioé producono “jet” di adroantenenti principalmente
mesoni leggeri (pioni) con una piccola percentuhlbarioni (principalmente
nucleoni). | pioni neutri decadono in fotoni; quethrichi invece decadono
principalmente in muoni con i rispettivi antineatrie in percentuali minori
(dell'ordine di 10%) si osservano come prodotti di decadimento elsittte
positroni) con neutrini (ed antineutrini). Cosi dat energetici, neutrini e
leptoni carichi, assieme a una piccola frazionendcleoni, sono prodotti
direttamente con energie fino a circay nsenza alcun meccanismo di
accelerazione. Tuttavia affinché i prodotti di déingento della particella X
siano osservati come particelle del tipo EHECRspaio tre condizioni basilari
che devono essere soddisfatte: (a) la particelldeXe decadere in recenti
epoche cosmologiche, o equivalentemente a distao@zecosmologiche dalla
Terra € 100 Mpc), altrimenti i prodotti di decadimento ldeparticella X
perdono tutta la loro energia per l'interazione taoradiazione di fondo. (b) La
particella X deve essere sufficientemente massivangassa >> fheV, e (c)
la densita e il rate di decadimento della pariicetl deve essere grande
abbastanza da produrre un flusso rivelabile digei® “super energetiche”.
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Per cio che riguarda l'origine della particella Xveéce, le sorgenti possono
essere “difetti topologici” ossia, in maniera seiciptica, regioni di spazio
simmetriche circondate da zone caratterizzate dattara delle simmetrie. Essi
possono essere stati prodotti nell’'universo prinadeddurante il processo della
rottura delle simmetrie descritto nella Teoria @&lrande Unificazione. Questa
teoria (“GUT”) prevede che esista un’unica forzauiila forza gravitazionale
la forza elettromagnetiti la forza nucleare debdfee la forza nucleare forte
ne rappresenterebbero quattro diversi aspetti.trtnatecondo tale teoria
l'unificazione delle forze avviene ad energie (endu temperature) molto
elevate.

Alternativamente, la particella X puo essere undacparticella supermassiva
metastabile con tempo di decadimento confrontatmie I'eta dell’'universo o
anche piu grande, la quale é stata prodotta nemipstanti dell’'universo
attraverso processi di produzione di particelleoaisdi all'inflazione. Infatti
secondo la teoria inflattiva, I'Universo nei prirstanti di vita doveva trovarsi
in una situazione di equilibrio instabile, cioé ita@, e la tendenza spontanea
sarebbe stata quella di assestarsi in una situmzdinminore contenuto
energetico e quindi piu stabile. Cio si realizzémemento in cui la forza forte
si disaccoppio dalle altre, rompendo definitivaneetd simmetria iniziale.
Questa operazione libero un'enorme quantita diggmerhe in parte servi a fare
espandere I'Universo in modo impressionante eeamigsimo tempo, e in parte
si materializzo negli enti fondamentali che costitono il Cosmo e quindi
probabilmente anche in particelle supermassive.

L’assenza di potenti oggetti astrofici vicini, coM&Ns o radio-galassie non e

un problema nel modello “top-down”, poiché le paetie X o le loro sorgenti

° E’ la pit debole ed & a lungo range

% a lungo range, & #dvolte piu forte di quella gravitazionale ed agisulle particelle dotate di carica
elettrica

™ Ha un range inferiore a 1fm, & 138 volte maggiore della gravita, & responsabile eeadimenti radioattivi
ed é agente tra i leptoni

1242 un piccolo range(<18m) e un'intensita 18 volte maggiore della forza gravitazionale (questa
l'interazione che tiene uniti i nucleoni nel nuckeche, permette ai quark di unirsi a formare aijiron
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non devono necessariamente essere associate a paedicato oggetto
astrofisico attivo.

In certi modelli infine, le particelle X stesse@lbro sorgenti possono essere
raggruppate in dischi galattici, cosi che il cdmiito dominante per gli eventi di
altissima energia osservati proverrebbe da pasicélraggruppate nel nostro
stesso disco galattico, e quindi la restrizionéastilstanza imposta dall’effetto
GZK non é piu di alcun interesse.

Tutte le ipotesi esposte sopra sulla natura e soligenti dei raggi cosmici ad
altissima energia, rimarranno tali fino a quandalati sperimentali non
confermeranno o invalideranno l'una o laltra teoriln questo contesto
potranno quindi essere utilizzati i dati che sacamaccolti nel’ambito del
progetto EEE visto che quest’ultimo, di cui tra¢t®o ampiamente nel capitolo
[ll, si propone di rivelare sciami cosmici indotia primari con energia

superiore a 19 eV.
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Capitolo Il

Rivelazione dei raggi cosmici

[1.1 Tecniche di misura.

Esistono diversi modi di rivelare i raggi cosmiognuno dei quali dipende
principalmente dall’energia massima da rivelare.ehergie sotto i 10 eV il
flusso dei raggi cosmici primari & sufficientemeali® da poter essere misurato
direttamente con strumenti posti negli strati détil’atmosfera grazie a palloni
aerostatici o satelliti. Ad energie superiori, ludso diviene di circa 10
particelle su metro quadro al giorno. A queste @eeltla rivelazione di
particelle primarie richiede strumenti con areaivklazione molto ampia posti
al di sopra dellatmosfera, cosa che a tutti glfetf € impensabile.
Fortunatamente, linterazione dei primari con I'asfera produce una
“cascata” di particelle secondarie sufficientementeca da permettere
indirettamente l'osservazione dei raggi cosmici mani attraverso |l
campionamento delle particelle dello sciame chengpmo a terra. Le
osservazioni fatte con un “array” di rivelatori gasulla superficie terrestre, ci
consentono di misurare adeguatamente oltre albgmetotale, anche la
direzione di arrivo del primario.

Per misurare lo spettro ad energie superiori‘ad¥ si utilizza spesso un’altra
tecnica: fotoni ottici nel range tra 300 nm e 40, sono prodotti dal
passaggio di particelle cariche attraverso I'azosente nell’atmosfera. Ogni
particella carica produce circa 4 di questi fotitumorescenti per metro. Con un
array di fotomoltiplicatori, ognuno focalizzato sna fissata zona nel cielo, si
puo misurare direttamente lo sviluppo longitudindleuno sciame e inoltre
I'energia totale si ottiene dallammontare totale ldce fluorescente. La
limitazione di questa tecnica € che puo funziorsaie nelle notti senza Luna,

il che significa solo il 10% del tempo totale. Lpetto positivo di questa
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tecnica e invece che misura direttamente I'enedgdo sciame dissipata
nell'atmosfera, che in molti casi € una grossaidraz dell’energia del primario.
Tuttavia nessuna delle due tecniche precedentenrmaizionate € efficace
nell’identificare la natura del primario.

Nei paragrafi successivi cercheremo di descriveremaggior dettaglio le

tecniche di rivelazione precedenti.

11.2 Rivelazione e analisi con “ground arrays”

Uno sciame aereo produce al livello di osservazionegrande numero di
particelle sparpagliate su una considerevole departicelle sono rivelate con
un insieme di rivelatori disposti, spesso in gdglregolari, su un’area
appropriata. L’area richiesta e in relazione a rdit eventi che devono essere
studiati; per gli EHECRs, ad esempio, I'area del&zione deve estendersi per
molti chilometri quadrati. La separaziodedei rivelatori € scelta in modo da
essere utile a confrontare il grado “dell'improntalello sciame al livello di
osservazione. Per EHECR4, € tipicamente molte centinaia di metri. Una

configurazione tipica di rivelatori € mostrata iguira:
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Figura Il.1: posizioni dell'insieme di rivelatori di Volcano Rzh. E' mostrato il numero di particelle osservato
da ogni rivelatore; il core € indicato con A
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La densita di al piu un tipo di particella caricenupni, fotoni, fotoni
Cherenkov), e misurata ad ogni locazione, e le dgie@i di ogni rivelatore
sono scelte in base alla componente che deve essgeliata. Per particelle
cariche l'area varia da 1 a circa 26, ma rivelatori di muoni dovrebbero in
principio essere molto piu grandi.

Ad ogni sito di rivelazione si puo misurare ancheelativo tempo di arrivo
della componente che si vuole studiare. Tutti elatori costruiti per rivelare
raggi cosmici sopra i 10 eV sono stati situati in luoghi con altitudini che
vanno dal livello del mare fino a densita atmostezidi 800 g/c.

Questo poiché la profondita massima media degiinsicdi queste particelle
circa di 750 g/crhed & quindi efficace studiare gli sciami vicinoaitte il loro
massimo. Con un’array di rivelatori come mostratdigura 1.1, la direzione
dell'asse dello sciame, e quindi quella del raggiemico primario, puo essere
dedotta dai relativi tempi di arrivo di segnali apgenenti minimo a tre
rivelatori non collineari. Si assume che il discelld sciame spazia su tutto
I'array con velocita pari a quella della luce ergliie possibile misurare i
relativi tempi di arrivo. In prima approssimaziot@ttiamo il fronte d’'onda del
disco come se fosse piano. L'accuratezza nellermigmporali € solo uno dei
fattori che limitano la precisione nel determindaedirezione: un secondo
fattore e sicuramente I'area del rivelatore.

Il disco dello sciame ha uno spessore che aumenpechi nanosecondi vicino
al “core” fino a molti microsecondi a distanze dtr®@ 1 Km. In questo modo,
rivelatori di grande area hanno piu probabilitantercettare particelle o fotoni
che arrivano prima nel fronte d’'onda dello sciameuindi di aumentare
I'accuratezza nella ricostruzione direziorfale

La misura della direzione dell’asse dello sciams®® il primo passo verso la
ricerca del punto di impatto di tale asse con dlsuil cosiddetto punto di
“Core”). Un altro modo di trovare il core dello anie € studiare la

13 Con array giganti la direzione d’arrivo & statsunata con un’accuratezza tra 1 e 5°
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distribuzione laterale. Sono state adottate vaeaithe computazionali basate
sulla ricerca di una posizione di prova di coreraib alla quale si ricerca la sua
posizione effettiva che cade nella zona dove iltrfit le densita osservate e
guelle aspettate € migliore. Usualmente si usa pnogedura di massima
probabilitd o una minimizzazione del chi-quddrfocalizzando la ricerca del
core in un piano perpendicolare all'asse dellorseia

Dopo che la posizione del core é stata trovatpugiabbandonare l'ipotesi del
fronte d’'onda piano e tener cosi presente chertecple dello sciame non sono
prodotte ad una distanza infinita dalla superfa=erivelatori. Si ottiene quindi
che il fronte d’onda degli sciami che ci interesshanno una forma sferica con
raggi di curvatura di molti chilometri.

Inoltre una volta individuata la posizione di coee,in principio possibile
ricavare le dimensioni dello sciame semplicemetudiando la distribuzione
laterale, ossia confrontando i valori sperimentaln quelli teorici. La misura
delle dimensioni dello sciame prodotto da primariparticolare energia,
fluttuera tuttavia da sciame a sciame a causa ddferenza nello sviluppo
stocastico delle cascate. Queste consideraziomtifggano il fatto che, nel
contesto di array di vasta area, € molto piu apptgpmisurare la densita dei
componenti rivelate dello sciame a distanze redatiente grandi dall’asse dello
stesso. Tale idea é particolarmente vantaggiosadetrminare lo spettro

energetico.

[1.3 Rivelazione e ricostruzione con rivelatori a luorescenza

Il solo gruppo che ha effettuato con successo mision la tecnica della
fluorescenza e stato quello di Fly's Eye.
Anziché campionare uno sciame con molti rivelatpasti in griglia, il

rivelatore a fluorescenza segue la traiettoria mi“@stensive air shower” e

14 Ossia si usa la tecnica dei minimi quadrati
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misura l'energia dissipata dalle particelle di smanell’atmosfera tramite un
calorimetro di oltre 18 tonnellate. A questo scopo si usano molti
fotomoltiplicatori puntati in diverse zone del dethe quindi e osservato in
maniera “segmentata”’. La luce fluorescente emesstaopicamente lungo la
traiettoria dello sciame, € raccolta da degli sheed inviata istantaneamente ai
fotomoltiplicatori. Il piano di rivelazione dellcgme, mostrato in figura 1.2, e

costruito proprio dalla sequenza di fotomoltiplaratolpiti.

_‘_-_"ul:l-'_"j.ll!rnw.r Axig

Shawer _
Detactor
FPlane

Figura 11.2: geometria di una traiettoria di un EAS(Estensive 8hower) visto da Fly's Eye; il piano dei
rivelatori contiene sia lo sciame esteso che itroedel rivelatore Fly's Eye.

Nella figura, R indica il parametro di impatto, cioe la distanzaik rivelatore e
I'asse dello sciama} indica I'angolo di incidenza, ossia I'angolo ttaske e |l

suolo;6; infine I'angolo di emissione della luce da un mudell'asse.
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Queste variabili entrano in una formula che ciit@istce il ritardo tra il tempQq t
che impiega la luce ad arrivare dallo sciame alatore e il tempo,t che e

I'istante in cui il fronte dello sciame passa aténao il centro del detector:

Gt :%ta{ﬂj, @ =rn-w-x) (11.1)

csind ctané@ 2

dove c € la velocita della lucexee I'angolo che la direzione di puntamento del

fotomoltiplicatore in cielo forma con il piano. iitzzando questa funzione per
fare un’interpolazione di questi ritardi temponadissiamo ricavare I'angol®e

il parametro d'impatto e dunque ricostruire la dtiiria dello sciame. Una
volta determinata la traccia geometrica € anchsilpites calcolare il numero di

fotoni ricevuti da ogni fotomoltiplicatore.

Infine se uno sciame € visto simultaneamente darigakatori a fluorescenza,

si puo determinare il piano di rivelazione delloaste per ognuno di essi.
L’intersezione dei piani cosi ottenuti definisceraiettoria dello sciame senza

ricorrere ad informazioni temporali.

1I.4 Esperimenti

Gli esperimenti spaziali studiano i raggi cosmiciari di energia inferiore al

“ginocchio”. Alcuni di questi sono:

* ACE (Advanced Composition Explorer), del 1997s&si compone di nove
strumenti che hanno viaggiato a 1500 km dalla Tepar misurare la
composizione chimica della materia del mezzo itéegtario e galattico. Uno
tra i nove strumenti € CRIS (Cosmic Rays Isotopec8pmeter) che misura la
componente isotopica galattica fino a Z = 30 neyeadi energia tra 100 MeV
e 500 MeV.

32



* SAMPEX (Solar Anomalus Magnetospheric Particléplérer), in orbita dal

1992 ad un’altitudine di 520+670 km. Misura raggismici dell'ordine del

MeV/nucleone.

* NINA (New Instrument for Nuclear Analysis), laatd nel 1998 all’altitudine

di 450 km. Ha come scopo lo studio della composritsotopica dei raggi
cosmici nel range d’energia (10+200) MeV/nucleone.

« HEAO-3-C2 (High Energy Astrophysics Observatotghciato nel 1979.

HEAO-3 € un satellite a bordo del quale si trova @2telescopio costituito di
piani a scintillatore e contatori Cherenkov, che rhisurato la componente
isotopica dei raggi cosmici al di sopra dei 2 GeMlaone.

Gli esperimenti su pallone raccolgono sia i raggsmici primari che quelli

secondari da cui poi stimano i primari che li hapnadotti. Alcuni esperimenti

su pallone sono:

* IMAX (Isotope Matter Antimatter Experiment), halato per la prima volta
nel luglio del 1992 per 16 ore ad un’altitudine maedi 36km (a questo sono
seqguiti altri voli). E’ uno spettrometro magneticisegnato per misurare
I'abbondanza dei raggi cosmici, lo spettro degliti@otoni, gli isotopi
dell’idrogeno e dell’elio.

« BESS (Ballon-borne Experiment with a supercondgct Solenoid
Spectrometer) che ha volato per la prima voltalLigjlio del 1993 per 17 ore
ad un’altitudine media di 37 km (a questo sono gegumerosi altri voli).
BESS aveva lo scopo di misurare il flusso 8i @, He e qualche isotopo
leggero, rivelare raggi gamma da quasar ed altigeesti, misurare il flusso dei
muoni cosmici, lo spettro dei neutrini atmosfeaanisurare I'antielio.

* MASS2 (Matter Antimatter Superconducting Specktan) disegnato per
misurare il flusso di antiprotoni tra 4 e 20 GeMigositroni tra 4 e 10 GeV.
Ha volato nel 1989.
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« CAPRICE (Cosmic AntiParticle Ring Imaging Cherenk Detector)
esperimento che ha volato nell’agosto del 19942Fee nel 1998. Lo scopo di
CAPRICE € la misura del flusso di antiparticell®ggroni e antiprotoni) nei
raggi cosmici.

* JACEE (Japanese-American Collaborative EmulsxpeEment) ha condotto
14 voli, di cui 5 a lunga durata (5-7 giorni) atitatlini tali da poter trascurare
I'effetto dell’atmosfera. Si compone di una seriecdmere ad emulsione in
piombo adatte a misurare direttamente la compaowsziprimaria dei raggi

cosmici del ginocchio.

Esistono anche esperimenti sotterranei per laaai@he di neutrini € muoni.
Questi rivelatori possono essere utilizzati per damprensione della
composizione chimica dei raggi cosmici attornoiabgchio, per la ricerca dei
collassi gravitazionali e per la ricerca di sorgesxtragalattiche di raggi

cosmici d’energia superiore ai'‘I@V.

Alcuni rivelatori di questo tipo sono:

* MACRO (Gran Sasso), composto da tre tipi di aveti: i contatori a
scintillazione, i tubi a streamer e rivelatori pias

* LVD (Gran Sasso) rivelatore a scitillazione daigde massa ~600 tonnellate
di liquido scintillante;

* IMB (USA) rivelatore Cherenkov ad acqua;

» Kamiokande (Giappone) rivelatore Cherenkov adiaat] 4 kton, letto da 948
fotomoltiplicatori;

» SuperKamiokande (Giappone) rivelatore a luce @flev ad acqua di 50

kton e 11000 fotomoltiplicatori, che ha sostituitamiokande.

Tra gli esperimenti che rivelano cascate elettrametighe invece ne

descriveremo alcuni che sono stati largamente peale misure di UHECRS.
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* Il primo dei rivelatori giganti di sciami e statmstruito a Volcano Ranch
(“WVolcano Ranch array”) nel Nuovo Messico, operamngeil 1959 e il 1963, la
cui configurazione €& gia stata mostrata in figurd. Il rivelatori erano 19
scintillatori plastici ognuno avente il proprio éoholtiplicatore, posti entro una
superficie di circa 8 Kf | dati provenienti dal Volcano Ranch array foomio
le prime misure dello spettro energetico dei raggimici sopra i 1§ eV.

» Haverah Park(Inghilterra) era un grosso arrayvaiatori Cerenkov ad acqua
di circa 12 K di area, operante tra il 1967 e il 1987. Restniz&ullo spazio
disponibile impedirono la distribuzione dei rivelatin una griglia uniforme.

* Il solo rivelatore gigante operante nell’emisfameridionale fu costruito
dall'Universita di Sidney(SUGAR, Sydney Universit@iant Air-Shower
Recorder), e conteneva 54 stazione sparpaglia® $(nf che principalmente
rivelavano muoni.

* Yakutsk (Russia) con contatori a scintillazior&herenkov atmosferici e
contatori di muoni, il tutto entro una superficie2@ knt;

* Akeno (Giappone) composto da contatori a scazitine e contatori di
muoni, copre una superficie di 20 km

* Fly’'s Eye (USA) e un rivelatore di luminescenzaadoto atmosferico che
copre una superficie di 60 Km

» Auger (Ande, Argentina) e costituito d&00 rivelatori contenenti 11000 litri di
acqua sparsi su una superficie di 36@F; ci sono anche rivelatori del tipo Fly’s
Eye.

E’ in quest’ultimo gruppo di esperimenti che silooé il progetto EEE.

Il.4a Descrizione generale del progetto EEE

La vasta rete di rivelatori che saranno usati & Edisposti su una superficie

di molti kn? (il progetto prevede infatti I'installazione dig¢scopi costruiti con
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MRPC" in diverse scuole d'ltalia), consentira di ottenénformazioni pit
approfondite sui raggi cosmici grazie all’analisgtl sciami aerei estesi indotti
dai primari. In particolare si possono discriminaxeenti ad altissima energia
considerando ad esempio l'apertura angolare degns e il loro punto di
produzione.

Il progetto EEE rappresenta il punto centraleuksto lavoro di tesi, pertanto

ne daremo una descrizione particolareggiata nsbodel capitolo IV.

15 Delle MRPC (Multigap Resistite Plate Chambers)gramo in maggior dettaglio in seguito.
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Capitolo IlI

Sviluppo MRPC

I11.1 Generalita sui rivelatori a ionizzazione

| rivelatori a ionizzazione furono i primi strumeedettronici sviluppati per la
rivelazione di radiazione. Questi strumenti sonsaliassulla “raccolta” diretta di
elettroni e ioni prodotti dalla ionizzazione indotla una particella carica che
attraversa un mezzo. In particolare, a causa dedlade mobilita degli elettroni
e ioni, un gas é I'ovvio mezzo da utilizzare in istrumenti. Tipici rivelatori

a ionizzazione sono la “camera a ionizzazione”“eahtatore Geiger-Muller”.
La configurazione base consiste di un contenitose pareti conduttive
riempito da un gas (tipicamente un gas nobile camheesempio l'argon) e
all'interno della camera e stabilito un campo elsit Se una particella
lonizzantee attraversa la camera, si crea un cemaeero di coppie elettrone-
ione sia in modo diretto se la radiazione e casditia una particella carica, sia
indirettamente attraverso reazioni secondarie pafacella € neutra. Il numero
medio di coppie create e proporzionale all’enedgpositata nella camera dalla
radiazione ionizzante. Sotto I'azione del campdtede quindi gli elettroni
saranno accelerati verso I'anodo e gli ioni vetsmaiodo dove viene raccolto il
segnale. Comunque il segnale di corrente ossedipende dall’intensita del
campo elettrico. Tale dipendenza ¢ illustrata rfejlera seguente, nella quale e
graficata la carica totale raccolta in funziondade#nsione applicata.
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Figura 1ll.1: numero di ioni raccolti sull’elettrodo in funziodella tensione applicata.

Quando la tensione e nulla, ovviamente non si wvaseessun segnale, le
coppie ione-elettrone si ricombinano sotto l'azioela propria attrazione
elettrica. All'aumentare della tensione, le forzeridombinazione diventano
trascurabili e il segnale in corrente cresce in igranconsistente poiché
aumenta il numero di coppie collezionate prima es&e possano ricombinarsi.
A un certo punto tutte le coppie create sarannoofte e ulteriori aumenti i
tensione non mostrano effetti. Questo corrisponitke @ima regione piatta
nella figura precedente. Un rivelatore che lavaraquesta regione (Il) e
chiamato “camera a ionizzazione” poiché esso rdmog@ ionizzazione
prodotta direttamente dal passaggio della radiazidnttavia il segnale dato da
rivelatori che lavorano in tale regione € moltocpio e tipicamente per essere
misurato occorre una buona elettronica di lett@lasdgnale.

Ritornando alla figura 1ll.1, se aumentiamo andaréensione oltre la regione
II, osserviamo che il segnale aumenta ancora @nriénto della tensione. In
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gueste condizioni il campo elettrico € forte ab&asd da accelerare gli
elettroni liberati ad energie tali da ionizzarerlelecole del gas contenute nella
camera. Si ha cosi una ionizzazione secondariprciueice elettroni che a loro
volta vengono accelerati e sono capaci di ionizéayas che li circonda dando
vita cosi al processo che prende il nome di “ioamzzane a valanga” o a
“cascata”’. Poiché il campo elettrico € piu intemsdno all’anodo, la valanga si
sviluppa molto rapidamente e quasi interamentengi@d esso. Il numero di
coppie ione-elettrone nella valanga, e direttamend@orzionale al numero di
elettroni primari. Ne risulta che il segnale di mutt € un’amplificazione
proporzionale del segnale dato dalla camera aZamiane, con un fattore di
moltiplicazione che dipende dalla tensione di lavorale fattore puo essere
anche pit grande di 1@osi che il segnale di output & pit grande dilquégto
dalla camera a ionizzazione, ma € ancora propalgoalla ionizzazione
originaria prodotta nel rivelatore. Questa regiome moltiplicazione
proporzionale si estende fino al punto Ill in figutll.1, e rivelatori che
lavorano in tale regione sono chiamati “camere proipnali”.

Se la tensione cresce ancora oltre il punto llgminontare totale di
lonizzazione creata attraverso la moltiplicazioneiethie sufficientemente
grande che la carica spaziale create distorcenilpoaelettrico in prossimita
dellanodo, e quindi causa la perdita di proporaida tra il segnale indotto e
guello di output. Questa regione e detta di “prajmoralita limitata”.
Aumentando ancora la tensione, I'energia divens goande che si verifica
una scarica nel gas. Fisicamente accade che, irdieaea singola valanga
localizzata in qualche punto vicino l'anodo (come un contatore
proporzionale), una reazione a catena di molte nghla e sparpagliata
sull'intera lunghezza dell'anodo. Queste valangbeoedarie sono causate da
fotoni emessi dalla diseccitazione delle molecalee viaggiano verso altri
punti della camera causando ulteriori eventi diiazpazione. Il segnale in

corrente diventa cosi completamente “saturo”, dasesopre la stessa ampiezza
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senza tener conto dell’energia dell’evento iniziaMo scopo di evitare la
scarica, si introduce nel contatore un gas capacassorbire in fotoni
(“guencher”). Rivelatori che lavorano in queste aiaioni di tensione sono
detti “contatori Geiger-Muller” o “breakdown couns& La regione di tensione
Geiger e caratterizzata da un plateau sopra ilegllahte di conteggio varia
poco. L'ampiezza del plateau dipende dall'efficaged quencher nel gas. In
generale, la tensione di lavoro per un contatorigébe scelta in modo che sia
nel centro del plateau allo scopo di minimizzaralsjasi variazione dovuta
oscillazioni di tensione.

Infine, se aumentiamo ulteriormente la tensioneoliene un continuo
breakdown in presenza o in assenza di radiazionestQ regione e la “regione
di scarica” ed e necessario evitare che i contawivino a tali tensioni per

prevenirne rotture.

lll.1a Fisica della ionizzazione nei gas

| processi di ionizzazione sono processi con eaedgisoglia relativamente
alta. Una tipica reazione e:

X+p-> X"+p+e
dove X rappresenta il gas e p una patrticella cacita lo attraversa. Gli
elettroni e gli ioni creati dal passaggio della iaatbne sono chiamati
“primari”. Tali primari possono essere creati ando® energia sufficiente a
creare altre coppie. Questa ultima ionizzaziomage il nome “di ionizzazione
secondaria”. Se la loro energia € grande abbastaglz elettroni della
lonizzazione secondaria sono ancora capaci dizarezfino a che gli elettroni
prodotti non raggiungono energie piu basse di guilsoglia.
Un secondo meccanismo di ionizzazione nei gase#fétto Penning”. In certi
atomi, gli stati metastabili sono eccitati in modiee, a causa della grande
differenza di spin-parita, non riescono a disecsitanmediatamente fino al
ground state con I'emissione di un fotone. Per Isiatomi, la diseccitazione
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puo avvenire attraverso la collisione con un secomtibmo che risulta
ionizzato.Un terzo meccanismo che avviene nei géire la formazione di
iloni molecolari. In questo processo, uno ione pasidi un gas interagisce con
un atomo neutro dello stesso tipo per formare ane molecolare; ad esempio:
He" + He - He;.
Tutti i meccanismi di ionizzazione descritti sonmdtura statistica, pertanto in
generale due particelle identiche non produrraenstésso numero di coppie.
La quantita che fisicamente e di nostro interessevalor medio di coppie
create. Per i gas risulta che tale media & patdnadcoppia creata per ogni 30
eV di energia persa. La cosa sorprendente € ahgdhlire non dipende dal tipo
di particella ionizzante e dipende debolmenteigal di gas.
Se il numero di coppie create € importante pefitieihza e la risoluzione
energetica del rivelatore, &€ ugualmente importahte queste coppie restino
libere abbastanza a lungo da essere “collezionateparticolare ci sono due
fenomeni che ostacolano questa operazione: larftooazione” e la “cattura
elettronica”. Quando non c’€ campo elettrico le piepione-elettrone si
ricombineranno sotto la forza della loro recipraa#razione emettendo un
fotone. In generale, il rate di ricombinazione dige dalla concentrazione di
ioni positivi e negativi cosi che
dn=bn n"dt (111.1)
dove b & una costante che dipende dal tipo di gasi’eed 1 sono le
concentrazioni di ioni positivi e negativi rispgttimente. Se si poné r n = n,
integrando la precedente si ottiene il numero gpo®ricombinate:
n=—1o__ (11.2)
1+ bnyt
dove n € la concentrazione iniziale a t=0.
Nella cattura elettronica invece,un atomo elettgaigo, cioe con la shell piu

esterna quasi piena, cattura un elettrone liberdgrenare uno ione negativo
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con conseguente rilascio di energia. Lo ione foomatstabile e I'energia

rilasciata per la cattura prende il nome di “atfintlettronica”.

l11.1b Trasporto di elettroni e ioni nei gas

Per i rivelatori a ionizzazione e di fondamentateportanza capire come
elettroni e ioni si muovono nei gas, e come esdiuenzano molte
caratteristiche operazionali dei rivelatori steddtlla maggior parte dei casi,
guesto moto e descritto dalla teoria cinetica aasdei gas. Due fenomeni
sono di particolare importanza: la “diffusione”e“spostamento” in un campo
elettrico (“drift”).

In assenza di un campo elettrico, gli elettrorom liberati dal passaggio della
radiazione diffondo uniformemente verso I'estenspetto al punto in cui sono
creati. In questo processo essi subiscono collisnuttiple con le molecole del
gas e perdono la loro energia. Cosi ioni ed eld@tiraggiungono velocemente
I'equilibrio termico ed eventualmente si ricombipnatome abbiamo gia visto.
All’energia termica avranno una velocita media,ctiés dalla distribuzione di
Maxwell, che ovviamente sara piu grande per gliteei a causa della loro
massa piu piccola.

In presenza di un campo elettrico invece,gli edeitre gli ioni liberati dalla
radiazione sono accelerati lungo le linee del camgrso I'anodo e il catodo
rispettivamente. Questa accelerazione e interrdd#e collisioni con le
molecole del gas che limitano la velocita massinealienche puo acquistare la
carica lungo la direzione del campo.

La velocita media raggiunta, prende il nome di 6egh di drift’della carica ed
e sovrapposta al suo normale movimento casualeo®eontiamo le velocita
termica con quella di drift, notiamo che per ghiiguesta ultima € molto piu
piccola. Anche per gli elettroni si nota lo stesNella teoria cinetica é utile

definire la mobilita della carica come:
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pu=a (111.3)

dove u e la velocita di drift ed E e lintensital aampo elettrico. Per ioni
positivi risulta che a pressione costante la mzb@i costante. Per gli elettroni
invece essa € piu grande rispetto a quella degli @osi trova essere una
funzione di E.

Per concludere questa parte introduttiva alladislei rivelatori a ionizzazione
parliamo in dettaglio dei processi di moltiplicazéoa valanga.

Come abbiamo gia detto, la moltiplicazione neilat@i a gas avviene quando
gli elettroni della ionizzazione primaria acquisiasufficiente energia dal
campo elettrico accelerante tale da ionizzare leecote del gas. Gli elettroni
secondari che ne risultano possono ancora ionizza@si via provocando la
valanga. A causa della grande mobilita degli elettrispetto agli ioni, la
valanga ha la forma di una goccia di liquido caretgttroni raggruppati vicino

la testa e gli ioni piu lenti trascinati dietro cemmostra la figura 111.2

Positive I
ion drift

Electron l
drift

Anode

Figura 11.2;: Formazione di valanga. Poiché gli elettroni hanraggiore mobilita rispetto agli ioni positivi, la

valanga prende la forma di una goccia di liquido lzotesta formata da elettroni.
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Sel ¢ il libero cammino medio degli elettroni primaecavvenga la collisione
per una ionizzazione secondaria, aII@ra; e la probabilita di ionizzazione

per unita di lunghezza. Questo € meglio conosaatoe il “primo coefficiente

di Townsend”. Se ci sono n elettroni, allora inp@mcorso dx , ci saranno

dn=na dx (1.4)
nuovi elettroni creati. Integrando la precedent®tiene il numero totale di

elettroni creati in un percorso X :

N (111.5)

dove ny € il numero iniziale di elettroni, ed M ¢ il fatéodi moltiplicazione. Piu
generalmente, nel caso di un campo elettrico ndiorame, o € funzione di x e
quindi:

2

.[a(x)dx

M =e" (111.6)

Anche se per la relazione precedente M puo cresesrza limiti, fisicamente il
fattore di moltiplicazione & limitato a valori inferi a 10 , oltre i quali si

osserva il breakdown.

l11.2 Rivelatori a gas a piani paralleli: dai contatori Pestov alle
MRPC

L’evoluzione di questi rivelatori inizia con i catori Pestov, fino ad arrivare
alle camera a piani resistivi a multipla gap (Mydip Resistive Plate Chambers,
MRPC). Delle caratteristiche fisiche di tali rivedd a gas (processi di

ionizzazione, regimi di lavoro), abbiamo gia parlaklla parte introduttiva di
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guesto capitolo; ci limitiamo pertanto a descriviergparte sperimentale cioé i
materiali e le configurazioni scelte per la lor@ttazione. Inoltre riportiamo le
principali modifiche che hanno caratterizzato rblgviluppo.

Tra i rivelatori a gas il “contatore Pestov” rapgeeta la prima fase verso lo
sviluppo delle MRPC. Esso € costituito da due piaetallici costituenti il
catodo e I'anodo tra i quali viene fatta fluire uméscela di gas a pressione
superiore a quella atmosferica. Il regime in cudla questo rivelatore € quello
di saturazione: gli elettroni indotti dalla ionizzane, provocano una valanga
tale che quando il numero di elettroni iniziali enta elevato, le cascate
producono un canale di plasma conduttivo attravewsda corrente di scarica
cresce e dunque viene prodotta una scintilla. tip@ che intercorre tra la
formazione dell’elettrone e la scintilla (“tempordardo”) presenta fluttuazioni
che dipendono dalla natura statistica dello svilugp valanghe, le quali
posSsono avvenire in qualunque punto tra anodoaelcae principalmente dalla
presenza o meno della scarica. La risoluzione teapalel contatore Pestov é

pertanto legata alle fluttuazioni del tempo dirdta

1
O=T= convy, = E/
a Vdrift drift p (”|7)

e p pressionedella camera

Un problema di questo tipo di rivelatore e rappnési® dal suo tempo morto
superiore a 1 ms. Il tempo morto di un rivelatoreénito come I'intervallo di

tempo durante il quale esso non e sensibile abggss di particelle, in quanto
al suo interno non si sono ancora ristabilite ladipioni affinché le molecole
della miscela di gas possano essere ionizzatei@zerparticelle. Per risolvere
guesto problema, si penso di utilizzare come anedmtodo anziché piani
conduttivi, dei piani resistivi (materiali plastia vetri semiconduttivi) che
limitassero I'area dell’elettrodo interessata dadlearica e tale che l'alta

tensione potesse cadere solo attorno ogni scasciahdo cosi il resto del gap
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sensibile al passaggio di altre particelle. In tuesodo si risolve anche |l
problema dell’alta energia associata alla scari@a.figura [11.3 mostra la

differenza tra i due schemi di contatori Pestowcdts

a) b)
anodo conduttivo anodo semiconduttivo
y111144444444 1111171444747
Y, .
El+ | E
| =
-+ . —
area mora area monta

Figura II1.3: a) scintilla con associato breakdown del camptirile e zona morta per un normale anodo
conduttivo; b) lo stesso per un anodo semiconduttiv

Per le sue caratteristiche (alto campo elettricpliegto, gap stretto e alta
pressione), il contatore Pestov € caratterizzato udattima risoluzione

temporale (50 ps), ma al tempo stesso l'alta pwassie I'elevato campo
elettrico sono delle evidenti limitazioni per unmsrasta applicazione.

Un altro rivelatore che precede l'avvento delle MRE la camera a piani
paralleli (Parallel Plate Chamber,PPQuesto rivelatore lavora nel regime di
valanga ed e costituito da due elettrodi piani diatlo oppure di ceramica o

plastica metallizzata, posti ad una distanza vaeidta 0.5 mm e 2 mm.

Tra i due elettrodi € applicata una tensione di BV che permette una
immediata amplificazione della prima ionizzaziomeun qualsiasi punto del
volume sensibile. In figura Ill.4 viene mostratoouschema della PPC e un

esempio di corrente elettrica indotta nel circagterno collegato al rivelatore.
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Figura 111.4: simulazioni di operazione della PPC con un gap dam e contenente isobutano: a) particella
ionizzante che attraversa la camera; b) caricagtt@ih una valanga; ¢) esempi di correnti indotkcircuito
esterno

| vantaggi della PPC sono una risposta veloce altantate capability, ma la
peggiore risoluzione temporale (1-2 ns) rispette@itatore Pestov e segnali
bassi ne hanno reso difficile I'utilizzo.

In seguito alle evidenti limitazioni della PPC rieerca e lo sviluppo di camere
per la determinazione del tempo di attraversameéntoa particella con elevata
precisione porto a considerare un nuovo tipo delatore: la camera a piani
resistivi (Resistive Plate Chamber, RPC).Esse fureviluppate per la prima
volta agli inizi degli anni ‘80 come rivelatori dasso costo ma con una buona
risoluzione spaziale e temporale, in grado di &osti gli scintillatori plastici in
esperimenti di grandi dimensioni, dove lutilizza duesti ultimi & reso
proibitivo dal loro ingente costo.

Le RPC sono rivelatori di particelle relativamergemplici: sono formate
sostanzialmente da due piani paralleli racchiudemti volume di gas a
pressione atmosferica. | due piani sono costitdéi un materiale ad alta
resistivita, sulle cui superfici esterne sono pdsijli elettrodi. L’applicazione
di una differenza di potenziale a questi ultimi gen un campo elettrico
costante ed uniforme attraverso la gap. La tensiapmglicata puo essere
regolata in modo da lavorare in un determinatomegivalanga o streamer). Se

il campo elettrico e sufficientemente intenso, samp che gli elettroni, liberati

6 La rate capability consiste nella capacita di fifisimare un determinato flusso di particelle su una
determinata superficie.
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nel gas a causa della ionizzazione provocata dsdag@io di una particella
carica, vengono accelerati fino ad innescare uegsso di moltiplicazione a
valanga, producendo un segnale sugli elettrodirmsté& causa dell'alta

resistivita degli elettrodi, la carica prodotta mebcesso di moltiplicazione,
come per il contatore Pestov con elettrodi resjstivdeposita su di un’area
ristretta del piano resistivo e viene successivaendrissipata per conduzione
attraverso il piano stesso. Nella prima versionad®PC, la gap tra i due piani
resistivi, (tipicamente il materiale resistivo i#tdato € Bakelite o vetro), aveva
uno spessore di circa 1.5 — 2 mm ed era riemmtaurth miscela di gas
composta per i 2/3 da argon, per circa 1/3 da lougatia una piccola quantita di
freon.

| primi test fatti utilizzando raggi cosmici, forono risultati inaspettati:

efficienze fino al 97% e risoluzioni temporali dettline di 1 ns.

Tuttavia, se si utilizzano le camere a piani regigh regime moltiplicativo, e
necessario l'utilizzo di sensibili preamplificatati front-end e quindi bisogna
minimizzare il piu possibile la probabilita di aeedelle scariche nel gas, che
potrebbero influenzare gran parte del rivelatoreo dei primi miglioramenti
Su questa strada € senza dubbio I'incremento gel ascono cosi le “Wide
gap RPC” (RPC a largo gap), con i piani resistigtahti circa 6-8 mm.
L’aumento del gap ha come conseguenza immediatapacita di accettare
flussi maggiori di particelle e soprattutto una igiage tolleranza geometrica
che si traduce in una notevole semplificazioneadetistruzione del rivelatore.
Le RPC wide gap infatti, sono meno sensibili, rispa quelle con gap piccolo,
a deformazioni del gap (ovviamente a parita di deézione nei due casi).
Inoltre risulta che a parita di guadagno, gap maggorrispondo solitamente a
campi elettrici meno intensi. Un altro vantaggicsieuramente la maggiore
efficienza di rivelazione. Una RPC con largo gapmette di essere sensibili a
valanghe provocate anche piu lontano di 1 mm d#&ddea Lo svantaggio,

certamente non poco importante era un significafpeygioramento della
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risoluzione temporale, che richiede un gap picctllalesiderio di costruire
camere che avessero buone caratteristiche siafidieeza di risoluzione
temporale, portd a ricercare nuove soluzioni fingi@ngere alla costruzione

delle camere a piani resistivi a multipla gap (MRPC

[ll.2a Le camere a piani resistivi con gap multipla MRPC

Come abbiamo detto occorrevano nuove soluziomaiicolare la cosa ideale
era trovare un modo per mantenere i vantaggi deé¢wap RPC e allo stesso
tempo avere una buona risoluzione temporale. L&swle fu di dividere il gap

del rivelatore in tanti intervalli uguali ed indipgenti; un rivelatore di questo
tipo € detto camera a piani resistivi a multiplg gMultigap Resistive Plate

Chamber, MRPC).

(a) RPC

(b} Muhigap RPC

Catedo Catodo

£

3 mm gap
R

R
piatti intermedi <' 3 mm gap
R R YRR TR

elettricamente isolati
e trasparenti al seganle veloce

8 mm gap

Fmmgap

Catodo Ancdo

(c) Muligap RPC

_ 0.7 mm

ot e

. 0.7 mm
piatti intermedi %ijf /W/‘dn?m -
elettricamente isolati AL fresi i r

e trasparenti al seganle veloce . 0.7 mm

Ancdo

Figura IIl.5: rappresentazione di a) RPC con gap largo b) MR&Cte gap ¢) MRPC ottimizzato per la

rivelazione di muoni
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Inizialmente fu testata una camera di area attiva33cnf, con 5 gap dello
spessore di 22im, detta a “cella singola”. | gap erano realizzii quattro
piani resistivi interni agli elettrodi che eranostwiti con lamine di rame auto-

adesive.

3 gas gaps of 220 micron A Schott B340 (2 mm thick)
Anode electrode 3 x 3 cm=

|

Schott A2 (0.5 mm thick)

. - - 7
Cathode electrode 3 x 3 cm®

% Schott A4 (0.5 mm thick)

- Scm "

Figuralll.6 :Sezione della MRPC a cella singola

Con tale dispositivo si ottennero ottimi risultateccellente risoluzione

temporale, alta efficienza e piccole code nelldtspéemporale.

Dopo i test su MRPC a singola cella, fu testatdhanm insieme di 32 MRPC a
cella singola. 1l test mostro che al contrario dangto accade nelle PPC, le
prestazioni delle MRPC organizzate in array nongpegno palesemente
grazie al fatto che i segnali delle MRPC sono p&andi, in termini di quantita
di carica, rispetto a quelli prodotti dalle PPCttirgli studi precedenti svolti
sulle MRPC, sfociarono nella progettazione di aeti con area maggiore
come ad esempio le camere planari a forma di lunghp che saranno

utilizzate nell’esperimento Alice.

Tornando alle caratteristiche tecniche dellMRP&saeconsiste di una serie
(stack di piani resistivi ugualmente spaziati, che coeana serie di gap pieni
di gas. Sulla superficie esterna deglack viene applicata I'alta tensione,

mentre i piani intermedi sono elettricamente isodatraggiungono la giusta
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tensione per effetto elettrostatico mantenendoiubtg voltaggio grazie al
flusso di elettroni e ioni positivi creati dal paggio di una particella carica
nelle sottogap intorno al piano. Dunque in condizgtabili, ioni ed elettroni si
equilibrano in modo che la tensione sui piani eoaagolata. Un ulteriore
vantaggio nella suddivisione del gap in diversi gappiccoli € dato dal fatto
che quando una particella passa nella camera agapulfproduce gruppi
separati di ionizzazioni primarie, ognuna dellelgpeoduce una valanga e in
guesto modo il segnale finale sara la somma deé tettvalanghe. Dunque le
fluttuazioni insite al meccanismo della valanga doeninano nel singolo gap
non sono presenti nel multi-gap in cui il segnaldagvero la somma delle
valanghe indipendenti.

tims ——pe
Gap 1

=

-
N

Gap 3

J
"'\\
g

e Anode
{read-out)

u

Figuralll.7: esempio di somma analogica di segnali

Il segnale risultante € una media di molte valangi@luisce sulla forma dello
spettro della carica che mentre nelle RPC con gagol era esponenziale,
nel’lMRPC é una funzion€ simile ad una distribuzione di Landau. Lo spettro
di carica nel’lMRPC ha allora un picco ben separdatio zero e cido rende

molto piu facile la definizione della soglia sulééronica; inoltre questo tipo di
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spettro di carica migliora la capacita di discriar@ un alto flusso di particelle

(rate capability.

111.2b Le MRPC del progetto EEE

In particolare 'MRPC che sara utilizzata per ibgetto EEE avra 6 gap da 350
um: la larghezza dei gap e stata scelta per dingrdaiprobabilita di sviluppo
di una scarica, mentre il loro numero serve adnete un’alta efficienza. La
distanza tra i piani e garantita da un filo da peslce funge da spaziatore. |
piani resistivi del’lMRPC sono fatti di vetro “sodiane” commerciale, con uno
spessore di 2 mm in modo da facilitare la costmzidamine troppo sottili
sarebbero infatti troppo delicate. La dimensioniebd& che contiene la camera
& 2 nf e come elemento di supporto & usato del compenat® mm di

spessore.

Le strip (25 mm di spessore) sono fatte da unamadstrame e sono applicate
ad una striscia di vetronite spessa 1.5 mm. Laomg# isola le strip dal piano

dell’alta tensione, applicato al vetro con una @rmesistiva.

pad
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AR -_-.- -ﬂ{': """ T '{' EEronge

piam b weing r;'*nmj |

- nap di gas (350 mceon)
ﬁ
catodo resiste. - O AR welronite
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campens3foll s e
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Figura 111.8: prototipo di MRPC per le rivelzione di muoni cosmi
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La miscela di gas che riempie i gap € costituitailg@3% da freon e per il 7%
da esafluoruro di zolfo.

| test effettuati su queste camere si riferiscomstanzialmente a quelli
effettuati al CERN. Mostriamo di seguito I'apparagperimentale usato al

CERN per testare le camere e i relativi risultagefficienza e risoluzione:

J.DU[: _I T T T I LI T I LI T
950 E — 140
00,0 [ ]
= - - 120 %
= 850 F ® Efficiency ["a] | ] =
5] - . =
: Resolut T =
g 80.0 F O Resolution [ps] | ] 100 £
= - 1 [=!
= 750 F ) 2
= - &0
T0.0 5 1
650 ;— N 60
P T A I S B B
b 9 10 11 12 13 14
HV (kW)

Figura 111.10: Efficienza e risoluzione temporale in funzionel'déth tensione per la MRPC a singola cella
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Il sistema di trigger, come si pud anche osserdaha figura I11.9, & costituito
da due scintillatori posti sopra e sotto la camera.

Possiamo inoltre confrontare questi primi risujtaton quelli ottenuti negli
ultimi test effettuati al CERN su diverse camer@a docontributo dei dott.ri

Guarnaccia e De Gruttola dell’Universita di SalerRiportiamo di seguito i

dati raccolti per le diverse camere testate eatiselgrafici:

Tabella l1l.1: numero di conteggi per ogni camera al variaréadehsione

HV (kv) |c14 ) C10

7 61 385 143
7,25 145 438 206
7,5 305 553 305
7,75 546 617 445
8 727 716 575
8,25 804 782 677
8,5 897 880 745
8,75 907 891 779
9 937 923 830
9,25 949 932 960
9,5 934 929 888
9,75 939 928 892
10 942 952 904
10,25 959 958 935
10,5 949 951 937
10,75 933 936 929

Grafico efficienza
100
—a—A—9% " TV
20 — et e A A
80
$ 70 -
© 60’
S 50
o o/ ——Cl14 —=-C9 C10
'S 40 +w /
E 30 2
20
10 N /
0 T T T
SO T S S s o
Tensione applicata (kV)

Figura 111.11 numero di conteggi in funzione della tensionelparamere C14 (blu), C9 (fucsia) e C10 (giallo)
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HV (kv) [c11 C15 C13

7 259 48 59

7,5 360 225 256
7,75 453 377 476
8 551 574 662
8,25 616 661 787
8,5 700 763 870
8,75 719 807 908
9 754 852 908
9,25 789 865 924
9,5 815 866 935
9,75 835 890 927
10 847 885 938
10,25 871 914 950
10,5 850 899 944
10,75 851 909 943

Tabella 1.2 : numero di conteggi per ogni camera al variaréadehsione

Grafico efficienza
100
o et
80
;{3\ 70 - ‘/./0/’/.,
~ 60 .
S P —«Cl1l1 = C15 C13|
Q) »
© 40 /
o 30 //
20
10
O I I I I I I I I I I
n IO 0O U U mw o U o mnm o ™M 1 o
~ ™~ N o5 N~ N oo N 9 5 S o
N~ (o] (o] (0] ()] — — —
Tensione applicata (kV)

Figura 111.12 numero di conteggi in funzione della tensione feercamere C11 (blu), C15 (fucsia) e
C13(giallo); durante i test si € scoperto che la@a C11 aveva una perdita di gas e cid ha causatperdita

di efficienza anche nelle altre due camere.
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| dati riportati si riferiscono alle particelle @ate dalla singola camera su un
totale di 1000 particelle “triggerate”, che hannata cioé un segnale in
entrambi gli scintillatori posti agli estremi dedléscopio. L’efficienza della

singola camera e quindi in percentuale data da:

— Ncamera

100C

Come si puo notare l'efficienza che si ricava dahp set di valori € di circa il
96%: questo valore dell’efficienza, dipendente el@ératteristiche del set up
sperimentale utilizzato per effettuare il test, i@gsenta in realtad un limite
inferiore per le prestazioni del nostro rivelatddella configurazione finale del
telescopio EEE, che utilizzera questo tipo di canesi raggiungeranno
efficienze migliori di quelle riportate: il set wjel telescopio prevede infatti di
porre i rivelatori a distanze relative di 1 metmd @tre. Tale configurazione
sperimentale ci consentira di diminuire I'angoldicm entro cui possono essere
rivelate le particelle e quindi diminuire la freque di eventi selezionati
(trigger rate), aumentando in questo modo la probabilita distegie tutte le
particelle che attraversano le camere. La figlird2 si riferisce al secondo set
di valori riportati sopra (tabella 111.2), e mostche le camere testate hanno
efficienza inferiore rispetto a quella riscontrptx le camere analizzate prima:
cio e dovuto al fatto che la camera C11 aveva wndita di gas la quale ha
causato un calo di prestazioni anche nelle altee @chmere. Valori attendibili
per i test sulle MRPC si possono rilevare dallelisindatte ai laboratori
nazionali di Frascati (5 ottobre 2005, Figura B).1infatti le camere fornite dal
CERN, equipaggiate con l'elettronica standard ditdend di ALICE, sono
state testate in efficienza dando risultati cheosimnvero accordo con quelli
ottenuti al CERN, mostrando quindi che anche, dbpasporto da un luogo ad

un altro, le camere non peggiorano in prestazioni.
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Figura 111.13: Camere arrivate a Frascati e destinate al prodtte: dietro le camere montate per le prime

analisi dopo il trasporto; sopra i risultati inieiénza ottenuti.

Infine, mostriamo un grafico dell'efficienza e delcorrente parassita in

funzione dell’alta tensione applicata alla camera.
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Efficiency [%] Dark current / m2 [uA]
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Figura 111.14; efficienza e corrente parassita in funzione delfesione

La corrente parassita @ molto bassa (200 Apmo ad un valore della

tensione di 10.25 kV, dopo il quale inizia ad autae® con una conseguente
diminuzione dell’efficienza; questo € I'inizio dalproduzione di scariche. Si e
potuto osservare in seguito che una camera ca@strait vetri piu sottili genera

segnali maggiori e cid abbassa il valore dellaiteresin corrispondenza del
guale inizia il plateau dell’efficienza.

Valore abbassato di circa 1 kV anche dalluso ch umscela di gas con una

frazione minore di esafloruro di zolfo.
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Capitolo IV

Il progetto EEE

I\VV.1 Il progetto

Il progetto EEE (Estreme Energy Event) si inserise’ambito della fisica
delle alte energie che non sfrutta l'utilizzo degbceleratori di particelle,
spesso anche indicata da chi lavora in questo camme fisica “passiva” per
distinguerla dalla fisica (“attiva”) che studia learticelle prodotte dagli
acceleratori costruiti sulla terra. Lo scopo prrate di EEE e la rivelazione e lo
studio della radiazione cosmica. In particolare@essivolge alla rivelazione di
eventi di altissima energia importanti nello svpop dei modelli teorici
riguardanti le particelle presenti nell’UniversoerPpoter rivelare simili
particelle, occorre una rete di rivelatori spansiuma vasta area in modo da
catturare un numero maggiore di particelle appartena sciami estesi. In
guesto modo si possono trovare possibili comporocemtelate generate da uno
stesso raggio cosmico primario. Infatti cercandenéivche coincidono in
piccole “finestre” attorno al tempo e alla direzodi arrivo Ax che varia da 1
a ~1000 Km), e usando il sistema di posizioname@BS per la
sincronizzazione di diversi apparati, € possibi@awvare informazioni sullo
sciame (apertura angolare, molteplicita, energiaigdi produzione, direzione
del suo asse) e quindi sul raggio cosmico primam®lo ha causato.
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Figura IV.1 : fronte dello sciame che investe diversi siti.

Quindi la realizzazione di questa rete implicaigpdnibilita di molti siti in cui
posizionare i nostri rivelatori e le scuole secomagrazie alla loro
disposizione sparsa sull'intero territorio italiamappresentano i siti ideali per
il nostro scopo. Il progetto EEE e strutturato st modulare e nell’attuale
fase sperimentale, prevede di coinvolgere 7 sadistebuite a Nord, Centro e
Sud d’ltalia.

Lo strumento che sara istallato nelle Scuole é elestopio ad MRPC
(Multigap Resistite Plate ChambelLa tecnologia ad MRPC e stata inventata
allo scopo di misurare con grande precisione ilperdi volo delle particelle
subnucleari (esempio: pioni, muoni, elettroni).

Il progetto si articola nelle seguenti tre fasi:

1. costruzione dei rivelatori MRPC,

2. realizzazione del telescopio con MRPC e messapuato della
strumentazione,

3. presa dati e analisi

Il periodo iniziale sara seguito dalla estensioakeplogetto che durera almeno
10 anni.
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IV.1a Il telescopio con MRPC

Il telescopio progettato nel’lambito del progettBE deve essere in grado di
rivelare le particelle che costituiscono sciamiesst In particolare siamo
interessati a rivelare e ricostruire la componentsnica poiché la direzione
dei muoni é altamente correlata a quella dell'atd® sciame. Infatti i muoni

sono i primi prodotti di decadimento che si originaquando un raggio
cosmico interagisce con l'atmosfera terrestre; uhtp della loro creazione
nell'atmosfera e pertanto identificabile con il e dello sciame o con un
gualsiasi punto molto vicino ad esso. Inoltre eessario che i nostri strumenti
abbiano grande risoluzione temporale per poterrootdre e correlare le
informazioni provenienti da diversi siti. A questopo il sistema di

rivelazione modulare del Progetto EEE, che dovs&resinstallato nelle scuole,
e un telescopio costituito da tre piani di rivetaddRPC (Figura IV.2).

Ogni piano sara in grado di misurare con grandeigicae il punto d'impatto

della particella cosmica incidente e il suo tempatttaversamento.

.
z Muone cosmico
/
/ plano 1
el e
[
F 2
im /
/ plano 2
" - oo .f"f-:J
[,
/ Elettronica di lettura del segnall
;
Lm plano 3
o, 000 e ==
il i i
= — ==
e MR =

Posizione del muone Incldente misurata In ognl plano

¢

Figura IV.2: telescopio costituito da tre camere MRPC;I'angatimutale ¢ e definito dall'asse x, mentre

I'angolo di zenithd e definito dall'asse z.
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Le camere sono poste parallele tra loro e disthnti I'una dall’altra. Ogni
camera copre un'area di (1.6 x 0.823, mentre le dimensioni delle strip che
consentono la lettura del segnale (“readout”), stinb.6 m di lunghezza e 25
mm di larghezza con passo da centro a centro dni®4 Tramite la misura
della posizione dei tre punti d’impatto (uno peamm) sara quindi possibile
ricostruire la traiettoria rettilinea della parfiee che ha attraversato |l
telescopio. Una traccia verra considerata ricastrnel caso in cui il muone
passi su tutti e tre i piani del telescopio. L'@tv risoluzione temporale del
telescopio consente inoltre di conoscere il versacatttaversamento della
particella (alte~basso oppure bassalto) grazie alla misura del suo tempo di

volo tra un piano e laltro.

IV.1b Lettura e analisi dati

Per la lettura e l'acquisizione dei dati sara assaca ogni telescopio una
catena elettronica costituita da:

1. un sistema detto diiont end per 'amplificazione e la discriminazione dei
segnali forniti dagli elettrodi dieadoutdei rivelatori MRPC;

2. un sistema detto di conversione, per la digialzione delle informazioni
acquisite;

3. un sistema detto thigger, per la selezione delle particelle.

Il sistema difront endé costituito da una scheda a 24 canali (figur&@)l'gulla
guale sono integrati tre chip di tipo NINO ASIC ckeno stati sviluppati al
CERN per l'esperimento ALICE. | vantaggi di questéettronica, sono
principalmente la presenza di un ingresso diffded@z grande capacita
d’'ingresso (30pF), alta velocita con un jitfeninore di 25 ps, bassa impedenza
d'ingresso e basso consumo. Il dispositivo NINO-BSé un’eccellente

amplificatore/discriminatore che esalta le prestagiintrinseche del’'MRPC.

7 Differenziale del tempo di propagazione del segnal
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Figura 1V.3: Foto della scheda; le frecce indicano i chip NINSIC integrati sulla scheda.

Il segnale fornito in uscita dalla scheda vieneirindato ad un “crate”
contenente moduli “VME” di tipo commerciale i quabno:
» Un crate controller che permettera di interfacciare il sistema dutat
con un comune personal computer, dando la posaildii governare
facilmente i vari canali di elettronica e gestirusso di dati provenienti

dalle camere

Figura IV.4: Crate controller

* Due convertitori “tempo-digitale” (Time to Digit&onverter, TDC), che

costituiscono il sistema di conversione sopra nw@ab. | TDC che si
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pensa di utilizzare sono uno di 128 canali e kalthi 64 poiché la
configurazione dell’'esperimento prevede per ogtm di44 canali di
lettura (24 canali x 2 schede di lettura x 3 MRPIC)nodello di TDC
scelto & equipaggiato con la tecnologia HPTDC (Haghcision TDC),
sviluppata dal gruppo di micro-elettronica del CER&quale permette
di raggiungere risoluzioni dell’'ordine delle ceratia di picosecondi per

canale.

Figura IV.5: foto del TDC V1190 A Caen a 128 canali

Il sistema di trigger ci consentira di selezionglieeventi ritenuti significativi
ai fini dell’esperimento. Esso € in via di sviluppoquanto si sta cercando di
ridurre al minimo le coincidenze casuali e il ruen@enza perdita di eventi
rilevanti.

| dati “processati”, ossia selezionati dal triggerconvertiti dai TDC, sono
infine immagazzinati in un calcolatore. A questmfouoccorre un sistema di
acquisizione dati (DAQ System). Tra i sistemi DAQ pdssibile utilizzo ci
sono il “DATE” (utilizzato finora con il programm&AW per l'analisi dati

dell’esperimento ALICE) e il LabView della Nationalstruments . La prima
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soluzione risulta non efficace in quanto di ditgciutilizzo da parte degli
studenti delle scuole che ospiteranno i telescopntre l'utilizzo del LabView
e vincolato ai costi delle licenze dal momento dhprogetto nella fase di
maggiore sviluppo interessera un gran numero itliistCome alternativa a tali
sistemi e in fase di sviluppo un software che simice da utilizzare e allo
stesso tempo mantenga caratteristiche simili agnarami sopra citati. Infine il
calcolatore sara posto in rete (Internet). Il tebpso di ogni scuola, collocato
all'interno dell'edificio scolastico, sara dunque grado di acquisire dati e di
trasmetterli via rete ad un opportuno “centro aicata”. Ogni telescopio sara
inoltre geograficamente localizzato e temporalmeineronizzato via satellite
tramite un sistema GPS. E dunque prevista anahstdliazione di un’apposita
antenna GPS. Cosi facendo i telescopi delle vatiels potranno essere messi
in coincidenza in fase di analisi dei dati (“oféifl"), allo scopo di rivelare
eventi cosmici di energie estreme, vale a dirensicc@smici di grande apertura
angolare, ognuno dei quali costituito da un notevaumero di muoni
simultaneamente rivelati da diversi telescopi $it@éagrande distanza l'uno
dall’altro, provenienti inoltre da un punto comumel’alta atmosfera terrestre
(il cosiddetto vertice d’interazione del raggio ioso primario che ha dato
origine allo sciame). | dati trasmessi da tuttielescopi nelle varie scuole
saranno raccolti e archiviati presso il CNAF d&élAN di Bologna. L’analisi
dei dati sara effettuata tramite il sistema innimeatli calcolo distribuito GRID,

usufruendo dell’esperienza del CERN e dellINFNtale settore.

V.2 Sciami cosmici e loro rivelazione: risultati cgelle simulazioni

In un esperimento in fase di progettazione (comé BOStro caso), uno

strumento fondamentale per lo studio delle prestazidell'apparato

18 per siti aventi pit di un telescopio, le coinciderpossono essere valutate gia “online” cioé irsgmati,
mentre per i dati raccolti da telescopi appartarersiti diversi la durata della finestra temporplg essere
scelta opportunamente in seguito.

65



sperimentale e costituito dalla simulazione; corigalari algoritmi € possibile
simulare un apparato sperimentale ed un particgeryeesso fisico. Nel caso
specifico il programma di simulazione genera tradiceaggi cosmici secondo
un modello teorico (COSMOS) che riproduce l'andaimesperimentale del
flusso dei raggi cosmici in funzione della loro ena. Nel simulatore vengono

inoltre descritti:

* |a geometria dell’apparato sperimentale;

* i materiali che costituiscono I'apparato di rivetas;

* le interazioni radiazione-materia (ad esempisdatteringmultiplo);

* la risposta del rivelatore in termini di efficienzai rivelazione,
risoluzione temporale e risoluzione spaziale (imf@zioni ricavate dai
test di prototipi);

* un algoritmo di ricostruzione delle tracce.

IV.2a Accettanza geometrica

Per valutare I'accettanza geometrica del rivelaterguindi la sua possibilita di
ricostruire delle tracce, sono stati generatf frioni con una distribuzione
angolare uniforme su tutto l'angolo solido attorradl’apparato, ossia
nell’emisfero superiore definito da 0g < 360° e 0 <os(0) < 1.Si ricorda che
I'elemento di angolo solido é definito @i =sin(@)d&[d¢ =d(cosé))d¢.
Pertanto la generazione € stata effettuata a @atérdistribuzioni uniformi in
¢ e incog®0).

Una volta generata la direzione del muone incidehgeio punto d’'impatto sul
telescopio € scelto in modo uniforme entro un d@togonale a tale direzione,
centrato nel baricentro del telescopio, di ragfto= 135 cm pari alla

dimensione trasversale massima del telescopio tirepdal suo baricentfd

19 Con riferimento alla Figura 1I1.2R corrisponde alla distanza tra il centro del rettdagmediano e uno
qualsiasi dei quattro vertici del rettangolo superio inferiore
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Per ogni traccia rettilinea di muone, definita o woppia di angolié(e ¢) e
da un punto di impatto sul telescopio, possonodjwessere geometricamente
individuati i punti di intersezione con i piani MRRdel telescopio. Come gia
abbiamo detto sono considerate come ‘ricostruiteielle tracce che
attraversano tutti e tre i piani di MRPC.
L’accettanza e definita, in ogni intervallbirf) angolare, come il rapporto fra il
numero di muoni ricostruitiNreg) € il numero di quelli generatNggy) diviso
per la superficie del disco ortogonale su cui g@oe i punti d'impatto § =
568 nf) e per l'angolo solido corrispondente allinteteal angolare
considerato (&; per ogni bin & =5.24 10’ sr):

Azh(s [dQ) (IV.1)

GEN

La distribuzione dell’accettanza del rivelatore variare della direzione di
arrivo dei muoni € mostrata nella Figura 1V.6, imZione di co$)) e di ¢. Il
valore totale dell’accettanza, sommato su tuithiangolari, 8\ = 0.34 nf sr.
In realta la distribuzione angolare dei muoni cagnail livello del mare e

uniforme nellangolo azimutalez ma & proporzionale ao<(0), dove § &
I'angolo zenitale, misurato a partire dalla diremoverticale. Quindi, per
calcolare ilrate (humero nell'unitd di tempo) atteso di muoni ricagt nel
telescopio, sono state nuovamente generafetrbf@ce muoniche con tali
distribuzioni angolari ed e stato ottenutorate integrale di muoni ricostruiti:
Rateu =~ 36 Hz. Le distribuzioni nel coseno dell'angolo italle delle tracce

generate e ricostruite sono mostrate nella Figura |
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Figura IV.6 — Accettanza differenziale del telescopio in funzione della direzione d’arrivo delle
tracce.
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Figura IV.7 — Flusso di muoni generati sul telescopio con distribuzione proporzionale a cosz(e)
(sinistra) e rate di muoni ricostruiti nel telescopio (destra), in funzione di cos(6).1l limite inferiore 0.7 &
dovuto all'accettanza geometrica del telescopio.
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I\VV.2b Risoluzione angolare nella ricostruzione dedl direzione del
muone.

Per la stima della risoluzione angolare nella titasone delle tracce dei
muoni, si prende in considerazione la risoluziopazsle delle camere in
relazione alle dimensioni delle singole strip dittdea. 1l punto di
attraversamento lungo &rip € stimato tramite la differenza dei tempi di arrivo
alle due estremita delkrip su cui si € generato il segnale. Con tale metodo si
stima una incertezza nella coordinata longitudirdd¢ punto d’impatto del
muone di circa 10 mm. Nella coordinata trasversaleertezza € data dal
passo dellstrip (34mm). Pertanto, in base alle considerazioni sigtzluzione
appena fatte, la regione dello spazio in cui possiaffermare che sia passata
la particella si riduce ad un rettangolo di ared pa84 x 10 mrh Nel caso in
cui duestrip vicine diano segnale, come pu0 avvenire al passatigin muone
tra duestrip o al bordo di una delle due, tale incertezza msalibe ridotta di
un fattore/12, poiché il punto d’'impatto sarebbe calcolabile egomunto medio
tra i centri delle duestrip. Per ricavare la risoluzione angolare nella
ricostruzione della direzione delle tracce incidersiono state registrate,
attraverso il telescopio, lgrip colpite sui tre piani MRPC dai muoni cosmici
generati. Per la coordinata longitudinale in ogisnp € stato applicato uno
sparpagliamento attorno al punto di passaggio deHlacia, secondo una
distribuzione gaussiana con deviazione standandap&® mm, mentre per la
coordinata trasversale € stato assunto uno spapegito uniforme su 34 mm.
Quindi a partire dalle tracce generate dal progranuin simulazione, si
ottengono delle tracce ricostruite dal simulatoos wn certo errore. Dal
confronto tra tracce ricostruite e tracce genesaeo in grado di valutare il
comportamento del nostro apparato sperimentaleeimini di risoluzione
angolare in azimuth e in zenith.

La differenza fra gli angoli generati e ricostr@tmostrata nella Figura 1V.8.
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Come si vede, le deviazioni standard, ossia i v&dS (root mean squane

sono inferioria 1° iM e a 2°¢.

[ 120 ' D 220
Entries 14700 6 | Entries 14700
Mean 0.4311E=-01 | Mean -0.1915E—01

1200 LRMS . 02839 RMS 1827

, 1000 |
1000
800 |

800 |

| 600 |
600 |

; 400 |
400 | 0o

200 200 |

130:-_'ﬂﬁcc (deg) Poen ™ Prec (deg)

Figura IV.8 — Differenza fra le direzioni generate e ricostruite dei muoni, viste nell'angolo zenitale
(sinistra) e azimutale (destra).

V.3 Eventi correlati

| dati acquisiti in ogni sito devono essere messelazione a quelli degli altri
siti, perché siamo interessati alla ricerca di coienze di eventiorrelati, cioe
di eventi che provengono dallo stesso punto nelbafera, in cui sia avvenuta
I'interazione del primario; € quindi fondamentalalutare la differenza nel
tempo di arrivo delle particelle sui rivelatori pos due siti diversi. Questa
differenza corrisponde ad una precisa larghezza @iekstra temporale (gate)
che dovra essere usata nella ricerca delle coinzéle

In figura IV.9 & mostrato un grafico degli evemtifunzione della differenza di

tempo di arrivo per due rivelatori distanti 500 kamo dall’altro.
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Figura IV.9: muoni rivelati in due siti

Per valutare la larghezza del gate necessariaygesitl in Italia posti ad una
distanza fissata, si puo analizzare il graficoalelbssima differenza nel tempo
di arrivo in funzione della distanza tra i siti.

Differenza massima
di tempo di arrivo|{s)

1800
1600
1400 - ,/////////.
1200
1000 -
800 -
600
400
200
0 ‘ ‘ ‘ ‘ ‘
0 200 400 600 800 1000 1200
Distanza tra i siti (km)

Figura 1V.10: indicazione della durata del gate
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Se ne deduce che la larghezza del gate necessarnhu siti in Italia distanti
circa 1000 Km é valutata in 1.5 ms.
E’ inoltre fondamentale per lo studio in questiamehe effettuare una stima
del numero di coincidenze casuali (“Background ciences”).
Dopo aver calcolato la frequenza di muoni in ogrledcopio (R36 Hz),
vediamo che per telescopi in due siti differeratifrequenza delle particelle che
giungono in coincidenza € data da:

Ri=R RAt (IV.2)
Il numero di coincidenze di fondo in una configuos® che preveda un solo
telescopio in ogni sito € troppo alto per consentina ricerca di segnali rari,
ossia quei segnali che ci interessano per lo swidsventi ad altissima energia
(figura IV.11).

Gate (1s) Frequenze eventi per anno
di coincidenze(Hz)

10 1.310? 4.0910°

30 3.8910° 1.2310°

80 1.0410" 3.271¢°

120 1.5610" 4.910°

800 1.04 3.2710

1500 1.94 6.1310

Tabella IV.1: dati relativi alle coincidenze casuali
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Figura V.11 : coincidenze casuali; tale numero € elevato payate di 1.5 ms

Notiamo come con un gate della durata di 1.5 msiihero di eventi casuali €
dell'ordine di 10 al’anno. Un modo per risolvere questo problemasisie nel
porre in ogni sito un insieme di telescopi.

Le due possibili configurazioni tra cui si dovreegliere per il progetto EEE
sono: quella con tre telescopi per sito e quella doe telescopi per sito. In
guesto modo, se richiediamo di avere almeno un muoer telescopio,
selezioniamo sciami aerei a piu alta energia easwente diminuiamo il rate di

eventi registrati in ogni scuola.

IVV.3a Configurazione con tre telescopi

Per lo studio dell’efficacia della rivelazione imeapta configurazione occorre
una simulazione di eventi tramite il simulatore siiami COSMOS. La
simulazione prevede di generare® Hgiami prodotti da protoni verticali con

energia compresa tra ‘£@& 10’ eV: il centro dello sciame & campionato in un
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cerchio con raggio variabile tra 20 m per sciamedargia dell'ordine di 10
eV e 600 m per scami da ‘I&V. Inoltre al centro dello sciame poniamo il

centro della scuola.

Centro dello sciame

|
(5

Coordinata y dei muoni a terra (Km)

-8B —EI I—I I —EII 0 ZII 4 IE 8
Coordinata x dei muoni a terra (Km)

Figura 1V.12: Impronta dello sciame sul terreno con la defimgiael centro dello sciame e della distanza (R)

dal centro

In questa analisi, I'area effettiva di rivelaziamen €, come si pud immaginare,
I'intera area su cui € disposta la scuola: il g@fin figura 1V.14 ci aiuta a
capire qual é l'area effettiva del sito al varidedl’energia del primario; I'area
effettiva & pari al numero di eventi ricostruit@atiio il numero di eventi generati

per 'area campionata.

1000 km

Figura 1V.13: configurazione con tre telescopi per sito postieatici di un triangolo
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Figura IV.14: area effettiva del sito al variare dell'energi piémario

Se si considerano ricostruiti quegli eventi cheestono i tre telescopi con
almeno un muone per ognuno, si puo calcolaresbtas eventi in un sito. Detti
F il flusso, e I'efficienza del rivelatore, A la superficie delsdo dove il centro
dello sciame e stato campionat@ tlangolo solido (=0.84 sr) dato dal cono
con angolo di zenit® = 30° e t il numero di secondi in un anno, possiam

trovare il numero di eventi attesi in un anno pgmicito (figura IV.15):

N =FeAdQt=22223 (IV.3)

Questo numero € quindi il numero di eventi ricast® corrisponde ad una

frequenza degli stessi pari@10* Hz.

75



1800 |

1600

1400 |

1200 |

3
Flusso nell'area campionata ()

1000 |-

800 |- : bk

600 -

400 L i s i

Go0: Pomsmnis = I Lunes

5 5.5 6 6.5 7 7.5 8

Energia del primario Log10(E/GeV)

Figura 1V.15: numero di eventi attesi in un anno per ogni situnzione dell’energia del primario

Da alcuni studi effettuati su eventi di questo tgoha che in ogni sito le
coincidenze casuali in funzione della finestra termafe richiesta per le
coincidenze tra le particelle giunte nei diversisono rappresentate dal grafico

in figura.

0025 oo

D02 e

QOB e o /

/

eventi di coincidenze all'anno

0005 Loty

/!

/i P TR S I i

- TP B SRR
o 200 400 600 800 1000 1200 1400
finestra temporale (us)

0

Figura IV.16: coincidenze casuali in un anno nella configurazioon tre telescopi per sito

Il numero di coincidenze casuali in questa configione € piccolo e permette

la ricerca di coincidenze indotte da primari catiel
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I\VV.3b Configurazione con due telescopi

La configurazione con due telescopi invece, richié che i telescopi stessi
siano posti a distanza di 10 m l'uno dall’altro.

.
GPS '
47 &
Wy =
/. 10m,
\

Figura IV.17: schema della configurazione a due telescopi.

Anche per lo studio di questa configurazione eostdtlizzato il generatore
COSMOS; il numero di eventi ricostruiti per annonda richiesta che in ogni
telescopio passi almeno un muone, sara ovviamewmiggiore rispetto alla
configurazione con tre telescopi e, utilizzandI\a3) si stima che sia N =
39350, a cui corrisponde una frequenza di 1.25H2

Per una finestra temporale ancora pari a 1.5 maumhero di coincidenze
casuali resta basso e cio rende la configuraziaheedelescopi utilizzabile con

buoni risultati.

IV.3c Ricostruzione della direzione dell’asse delleciame

Esistono sostanzialmente due metodi per tale studio
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1) l'utilizzo di informazioni come la posizione ed témpo di arrivo del
fronte dello sciame sui rivelatori al suolo, per sono necessari almeno
tre rivelatori non allineati;

2) la ricostruzione delle direzioni dei muoni dellaasue.

Con i telescopi di rivelatori MRPC é possibile iadbre entrambe i metodi,
poiché possiedono un’alta risoluzione temporale néottima capacita di
tracciamento.
Cerchiamo di dare qualche dettaglio a riguardo. si¢immiamo prima le
informazioni temporali: calcoliamo la differen?& tra il tempo misurato i
arrivo su una camera di un muone e il tempo dvarprevisto per una data
geometria dello sciame:

At = — (To- (ux + vyi)/c) (IV.4)
dove T, e il tempo di arrivo dello sciame al suolo ed uerfBsosp e v =
serBserp sono i coseni direttori dello sciame. Il termine parentesi
rappresenta la differenza tra il tempo di arrivéiasse e quello del resto dello
sciame sulle singole camere.
Il tempo di arrivo previsto e calcolato ipotizzantie il fronte dello sciame si
muova con velocita ¢ e sia su un piano ortogoaldedirezione dello sciame.
Una volta misurati tempo e posizione di tre telegcoparametri F, u e v sono

ottenuti dalla minimizzazione dgk =" at?/02. Sono stati fatti degli studi con

una simulazione di fOsciami indotti da protoni verticali con energia
campionata tra 0 e 10° eV e il punto d'impatto del centro dello sciame
campionato uniformemente in un disco di 200 m dgre. Il tempo di arrivo
del muone sul telescopio € un valore dato dallaulsinione. Il risultato di
guesti studi € che il 70% degli eventi e ricostridbn un’incertezza angolare
inferiore ai 14°; cio vuol dire che nel 70% deiicasero asse dello sciame e
allinterno di un cono con asse coincidente a queicostruito e con
un’apertura di 14° (fig IV.18);
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Figura IV.18: angolo di zenith dello sciame ricostruito col nietalel tempo di arrivo, richiedendo che tutti e
tre i telescopi vengano colpiti

Usando invece la direzione del muone, si ha ur@stricgzione della direzione
dello sciame migliore rispetto al caso precede@igesto metodo permette di
stimare la direzione dello sciame anche se vengauipiti meno di tre
telescopi. Tuttavia i risultati presentati son@atwi al caso in cui si richiedeva
fossero colpiti tre telescopi; si ricostruisce laedione di ogni muone
nell’evento e si riportano i risultati in un istagnma.

Questa volta nel 70% dei casi, I'asse dello sciam&ova in un cono con

apertura angolare di 2° (fig 1V.19).
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Figura 1V.19: angolo di zenith dello sciame ricostruito col nitalella ricostruzione delle tracce, richiedendo
che tutti e tre i telescopi vengano colpiti

Occorre a questo punto stimare la regione di priodez del primario.
Consideriamo due siti a 1000 km di distanza, ognepna tre telescopi
posizionati ai vertici di un triangolo con lato &0 Considerando i due sciami e
possibile trovare il punto dell’interazione delmpario tramite la ricostruzione
delle tracce dei muoni. Gli assi dei due sciamaisao ognuno all’interno di un
cono con una determinata apertura angolare.

Esistera una regione in cui i due coni si sovragpon e all’interno di questa
regione si trovera il punto del primario. Ovvianenmigliore sara la
risoluzione angolare prima definita, minore saradarapposizione e dunque
piu precisa la determinazione del punto in cui eeauta la prima interazione
(fig 1V.20).
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Figura 1V.20: nella regione evidenziata in azzurro si trovauihip dell'interazione del primario

Nelle figure ottenute con simulazioni Monte Carsp,nota come aumenti la

sovrapposizione con una risoluzione angolare peggio
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Figura 1V.21: sovrapposizione degli sciami
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IVV.3d Tracce dei muoni cosmici

Riguardo alla struttura del telescopio in relaziafia sua capacita di ricostruire
le tracce dei muoni € possibile fare alcune inszes considerazioni.

La prima riguarda la distanza tra le camere: vadoaguesta distanza, cambia
I'angolo solido entro cui possono essere ricogriettracce ed in particolare

allaumentare della distanza tra i piani, diminei$angolo solido (fig 1V.22)
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Figura 1V.22: numero di muoni attesi al variare della distanzai fpiani di MRPC, da un minimo di 10 cm

fino a 100 cm.

La seconda considerazione invece riguarda il flugsanuoni provenienti
dall’alto e dal basso. Infatti, anche se i muonodatti agli antipodi del
telescopio non riescono ad essere rivelati poigrdgmo tutta la loro energia
nell'attraversare la terra, esiste una probabitbe i neutrini atmosferici,

prodotti dall'interazione del primario con l'atmesh terrestre, interagiscano
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con la materia del suolo dando origine a dei mubh possono attraversare |

rivelatori dal basso verso l'alto.

INCOMING
COSMIC RAYS

Figura 1V.23 Schema della Terra e della atmosfera terrestrei @gno della superficie terrestre e raggiunto
da un flusso di muoni dovuti ai raggi cosmici pnoieati dall'alto e da un flusso di neutrini provenii da tutte
le direzioni perché essi non sono schermati dadlaal

E tuttavia possibile discriminare il verso di valei neutrini (e cosi riconoscere
guelli indotti da neutrini e quelli generati neglciami cosmici), grazie

all'ottima risoluzione temporale delle MRPC che neétro caso € di circa 100
ps. Infatti un muone impiega 7 ns per attraverserdelescopio, tempo che
rientra abbondantemente nella sensibilita dellanstnto. Quindi, nonostante il

flusso di muoni provenienti dal basso sia estrenmen@iccolo, pari a circa
10'9/m2 [$, € comungue possibile discriminarli rispetto a lljysrovenienti
dall’alto, anche se questi ultimi sono*10olte pit numerosi (il flusso di muoni

provenienti dall'alto & pari a 85/ms).
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In ogni telescopio, data la limitata accettanzangsoca, il rate di muoni

provenienti dal basso, risulta essere dell'ordined.@1/anno (ossia di 1 al
secolo). Tuttavia, con 10 telescopi, tedde diventa ovviamente dell’'ordine di
0.1/anno e, con 100 telescopi, di 1/anno. Per an gumero di telescopi EEE,
operanti per diversi anni, la misura dei muoni g@enti dal basso

diventerebbe dunque statisticamente significativa.

I\VV.4 Sistema di posizionamento e sincronizzazioneRs

Per concludere questo capitolo diciamo anche gsal@ riguardo del GPS
(Global Positioning System). Il GPS é un sistemaiddintificazione della
posizione utile a dare in tempo reale le coordinggegrafiche (latitudine,
longitudine e altitudine) dell'apparato riceventgoltre, se il ricevitore € fisso
in una certa posizione, esso puo ricavare dal Gie€ige informazioni sulla
sincronizzazione della sua scala di tempo ris@@ttderimento mondiale per le
misure temporali (Universal Coordinated Time, UTC).

Esso, sviluppato e controllato dalle forze armgd&usitensi, utilizza una rete di
24 satelliti Navstar, comprendente 21 apparawiatti3 di riserva, posti su sei
piani orbitali, inclinati di 55° rispetto all’equate, che si incrociano tra loro a
una quota di 20000 Km sopra la terra (figura IV;26Qni piano orbitale
contiene 4 satelliti in modo che con tale distribne da ogni punto della terra
sono visibili da 5 a 8 satelliti. Le orbite dei edéiti sono circolari con un
periodo di 12 ore.

Il sistema GPS si basa sul principio della triaagmine. Ad esempio, se
sappiamo di trovarci a 5 Km da un determinato past® da un secondo e a 7
da un terzo, possiamo stabilire facilmente la @ogtbsizione: & sufficiente
tracciare tre cerchi, ciascuno con il raggio ugualle distanza dal punto

considerato, e segnare il punto di interseziondrdeierchi.
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Figura 1V.24: schema del principio di triangolazione. | segnatiyenienti dai satelliti Navstar vengono captati

dai ricevitori (nel caso specifico installati sullave).

Per i segnali provenienti dai satelliti il prinapie lo stesso con l'unica
eccezione che anziché tre segnali, ne occorrontirqumiché non € possibile
conoscere la distanza dei singoli satelliti: il dassatellite fornisce un segnale
temporizzato che contiene informazioni sul temp@iegato dai segnali a
raggiungere il ricevitore. Ogni satellite Navstarirdatti equipaggiato con
orologi atomici (alla frequenza del cesio o delidud accurati entro |l
miliardesimo di secondo. Il tempo impiegato dal redg per arrivare
all'apparecchio e moltiplicato per la velocita delluce. Il ricevitore calcola
cosi la distanza tra sé e ogni satellite e ottlangropria posizione esatta. Il
GPS quindi ha operato una vera e propria rivolugiansegnali sono quasi
immuni da qualunque disturbo, possono essere camtahe da strumenti
portatili in qualunque condizione estrema, sia chs& trovi in un veicolo che

viaggia nel fitto della foresta, sia su un piccbédtello in pieno oceano.
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FiguralV.25: fotografia schematica dei satelliti del GPS chetano intorno alla terra e relative orbite

Esiste infine la parte di controllo del GPS che standi 5 stazioni sparse
sull'intero globo terrestre, che monitorizzano comamente lo stato di salute
dei satelliti, registrando tracce di eventuali anbendelle orbite e imprecisioni

degli orologi atomici.
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Conclusioni

Il progetto EEE si inserisce nella categoria dieespenti che sono rivolti allo
studio di particelle cosmiche ad altissima ener@aesto progetto ha come
obiettivo lo studio dell'origine (dove e quando)ei possibili meccanismi di
produzione, dei raggi cosmici primari (per la maggyarte protoni e nuclei)
che raggiungono la terra dopo aver viaggiato pdiardi di anni provenendo
dalle piu remote regioni dell’'universo. Quando watpne cosmico incontra gli
alti strati dell’atmosfera terrestre, interagisan d nuclei in esso presenti e
produce, in questa collisione ad alta energia, auoarticelle subnucleari le
guali a loro volta possono decadere in altre palfiacdando cosi luogo a degli
sciami estesi in cui e’ presente una certa quadiitaduoni.Al livello del mare,
la maggior parte della componente elettricamentecaadello sciame é
costituita damuoni. E’ proprio la componente muonica dello sciamessthe

il progetto EEE intende rivelare, ricostruendo cagiraverso di essi le
caratteristiche del primario che li ha prodotti. ¢aratteristiche richieste ad un
rivelatore, che deve essere in grado di identiédar particelle degli sciami
prodotti dai primari di alta energia, sono pienataesoddisfatte dalle camere a
piani resistivi a multipla gap (MRPC). Tali rivebat, oltre a garantire elevata
efficienza e ottima risoluzione temporale, sonandidati ideali a costituire la
matrice di rivelatori che il progetto prevede dstallare in un gran numero di
scuole sparse su tutto il territorio italiano. hifall loro relativamente basso
costo di produzione, la facilitd di costruzione ssemblaggio e la loro
semplicita di operazione permette a insegnantiuelesiti di utilizzarli, in
collaborazione con gli studiosi, anche come strumedidattico, pur
costituendo a tutti gli effetti un vero e proprigalatore di particelle di grande
precisione che partecipa a pieno titolo ad un @seato di grandi dimensioni.
In questo senso il progetto ha come ulteriore theet portare la scienza

direttamente nelle scuole e non solo ai fini deiffarmazione scientifica.
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Questo progetto contribuira quindi a fornire ungliore e piu approfondita

conoscenza nel campo della fisica dei raggi cosgmazie ai metodi di analisi

che saranno utilizzati. La sincronizzazione deedebpi di MRPC tramite Il

sistema GPS, consentira di individuare piu facilteegventi correlati, i quali

sono fondamentali per l'identificazione del puniopdoduzione dello sciame.
Sara possibile avere informazioni dettagliate ssl@ttro energetico e sulla
direzione di arrivo degli EHECR (Estreme High Ene@psmic Rays).
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