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ResumenEl espetro de los rayos ósmios se extiende sobre un rango de energías deaproximadamente one órdenes de magnitud, desde ∼ 109 eV hasta ∼ 1020 eV.Después de asi 100 años del desubrimiento de los rayos ósmios todavía existengrandes inógnitas aera de su origen. Si bien no hay evidenias diretas, se reeque los de más bajas energías se originan en nuestra Galaxia mientras que los deenergías más altas son de origen extragalátio. A que energía se da la transiiónentre las dos omponentes y de que manera ontinua el �ujo a las energías másaltas son todavía una inógnita.El Observatorio Pierre Auger fue diseñado para la deteión de los rayos ós-mios de energías ultra altas, mayores que 3 × 1018 eV, el ual estará formadopor dos observatorios situados uno en el hemisferio Sur y otro en el Norte. Sedeidió ubiar al del hemisferio Sur en Pampa Amarilla, era de la iudad deMalargüe en la Provinia de Mendoza, Argentina. Atualmente se está �nalizandosu onstruión. El Observatorio Sur onsta de 1666 detetores de super�ie deefeto �erenkov dispuestos en una grilla triangular de 1.5 km de lado, lo uales,ubren un área de ∼ 3000 km2. Además, onsta de uatro edi�ios de �uoresenia,ubiados en la periferia del detetor de super�ie, equipados on seis telesopiosada uno apuntando haia el interior del arreglo. Auger es un detetor híbrido yaque es apaz de detetar a las lluvias atmosférias a través de dos ténias om-pletamente diferentes. La última fase de Auger onsiste en la onstruión, en elObservatorio Sur, de dos arreglos de super�ie instalados sobre un área reduiday on menor distania entre detetores, los uales tendrán asoiados detetores demuones enterrados a ∼ 2.5 m bajo tierra. Además de los detetores de super�ie seonstruirán tres telesopios adiionales de mayor ángulo de elevaión y apuntandohaia el nuevo arreglo de super�ie. Estas mejoras permitirán bajar el umbral deenergías de Auger hasta ∼ 1017 eV y además realizar estudios detallados de laomposiión químia de los rayos ósmios, lo ual será de suma importania parael estudio de la transiión entre las omponentes Galátia y extragalátia.En esta Tesis se presentan los estudios realizados sobre la respuesta de los de-tetores �erenkov frente a un �ujo inidente de muones atmosférios, los ualesontribuyeron al desarrollo del método de alibraión de los detetores de super�-ie atualmente utilizado en Auger. También se presentan los estudios realizadosaera de las �utuaiones estadístias de las formas de los pulsos de los detetoresde super�ie de Auger orrespondientes a las señales depositadas por las partíulasde las lluvias. Dihas �utuaiones están íntimamente relaionadas on la estru-tura temporal del frente de las lluvias, la ual ontiene muha informaión aerai



ii Resumende la omposiión químia del primario.El estudio de la omposiión químia de los rayos ósmios omo funión de laenergía es de suma importania para el eslareimiento de su origen y en partiularpara el estudio de la transiión entre las omponentes Galátia y extragalátia.Es sabido que el ontenido muónio de las lluvias es un parámetro muy sensible ala omposiión, sin embargo, si bien los detetores de Auger son muy sensibles alos muones no son apaes de separalos de la omponente eletromagnétia. Lasontribuiones más importantes de esta Tesis son el diseño de los detetores demuones a través de simulaiones numérias y los estudios realizados aera delimpato que tendría la inlusión de la informaión muónia para la determinaiónde la omposiión a energías del orden de 1018 eV. Para esto se inluyó la simu-laión de ontadores de muones a los programas onvenionales de simulaión delos detetores de Auger para un arreglo hexagonal de 750 m de distania entredetetores. También se desarrolló un método de reonstruión de la funión dedistribuión lateral de muones a partir de la informaión aportada por los onta-dores, mediante el ual se determinaron los parámetros de diseño de los mismos(área y segmentaión). A su vez, se desarrolló un nuevo método que permitirádeterminar, en forma estadístia, la omposiión de los rayos ósmios utilizan-do la informaión aportada por los detetores de muones en forma independientedel modelo hadrónio asumido. Diho método también podrá ser utilizado para elestudio y validaión o desarte de los modelos hadrónios de altas energías exis-tentes. Finalmente, se estudió la posibilidad de una lasi�aión evento a eventotambién inluyendo la informaión aportada por los ontadores de muones.Palabras Clave: Rayos Cósmios, Detetores �erenkov, Detetores de Muones,Composiión Químia.



AbstratThe osmi ray energy spetrum extends for approximately eleven orders ofmagnitude, from ∼ 109 to ∼ 1020 eV. Almost 100 years have passed sine thedisovery of osmi rays and still their origin remains unertain. Although thereare no diret evidenes, it is believed that the lower energy osmi rays originatein our Galaxy whereas the higher energy ones are of extragalati origin. Boththe energy at whih the transition ours and the end-of-spetrum shape are stillunknown.The Pierre Auger Observatory has been designed in its �rst phase to detetultra high energy osmi rays, greater than 3 × 1018 eV. It will onsist in twoobservatories, one loated in the southern hemisphere and the other in the North.The Southern Observatory is plaed in Pampa Amarilla, near the ity of Malargüein the Provine of Mendoza, Argentina. At present it is almost ompleted. TheSouthern Observatory onsist in 1666 �erenkov detetors in a triangular grid of
1.5 km side overing an area of ∼ 3000 km2. There are also four �uoresene build-ings at the border of the surfae array looking at its inner part. Auger is a hybriddetetor sine it is able to detet atmospheri showers by two di�erent tehniques.The last phase of Auger will onsist in the onstrution, in the Southern Obser-vatory, of two higher density surfae arrays of �erenkov detetors with assoiatedmuon ounters buried at ∼ 2.5 m underground. Three additional telesopes withhigher elevation angle will be also installed. These enhanements will both allowto lower the energy threshold of Auger down to ∼ 1017 eV and to perform detailedomposition analyses whih are paramount for the study of the transition betweenthe Galati and extragalati omponents.In this Thesis, researh of �erenkov detetor responses to an inident �ux ofatmospheri muons is presented. These studies have ontributed to the develop-ment of the alibration method urrently used in Auger. Also addressed are thestatistial �utuations in the shape of the pulses in the Auger �erenkov detetors,originated by the inident shower partiles. These �utuations are very loselyrelated to the time struture of the shower front whih is known to ontain quiterelevant information on the hemial omposition of the primaries.The study of the hemial omposition of the osmi rays as a funtion of theenergy is instrumental for the understanding of their origin and partiularly for thestudy of the transition between the Galati and extragalati omponents. It isvery well known that the muon ontent of the showers is a parameter very sensitiveto the omposition. Although Auger surfae detetors are sensitive to muons,they are not able to separate them from the eletromagneti omponent. Theiii



iv Abstratmost important ontributions of this Thesis are the design of the muon detetorsperformed through numerial simulations and the researh in the impat that theinlusion of the muon information would have in the determination of the primarytype at energies of order of 1018 eV. For these purposes the simulation of muonounters was inluded in the standard odes used to simulate Auger �erenkovdetetors, but with a triangular-grid detetor array of 750 m spaing. A method forreonstruting the lateral distribution funtion of muons was also developed andused to determine the design parameters of the ounters (area and segmentation).A new statistial method for the determination of the omposition, independentlyof the high energy hadroni model assumed, whih inludes the information omingfrom the muon ounters was also introdued. This new method ould also be usedto study and validate (or rule out) the existing high energy hadroni models.Finally, the possibility of an event by event lassi�ation was study by inludingthe information oming from the muon detetors.Key Words: Cosmi Rays, �erenkov Detetors, Muon Detetors, ChemialComposition.
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Capítulo 1Los Rayos Cósmios
1.1. IntroduiónEn 1912 Vitor Hess llevó a abo una serie de vuelos en globo durante losuales pudo medir el nivel de radiaión ionizante hasta una altura de 5 km sobreel nivel del mar [1℄. Vitor Hess desubrió que la antidad de radiaión ionizanteaumentaba on la altura, lo ual implia que la tierra está siendo bombardeada porpartíulas de origen extraterrestre. A esta radiaión ionizante se le dio el nombrede �Rayos Cósmios�.Los rayos ósmios impatan sobre las apas superiores de la atmósfera terres-tre a un ritmo de 103 partíulas por metro uadrado y por segundo. El 90 % deestas partíulas son protones, hay un 9 % de partíulas alfa y el 1 % restante estáformado por eletrones.Una de las araterístias prinipales de estas partíulas es que son relativistas,es deir, que tienen energía inétia mayor que la energía orrespondiente a susmasas en reposo. Una fraión muy pequeña de las mismas está formada porpartíulas ultra-relativistas las uales poseen energías inétias que llegan a serdel orden o mayor que 1020 eV.El �ujo de los rayos ósmios se extiende sobre un intervalo de energías de másde one órdenes de magnitud, desde ∼ 109 eV hasta 1020 eV, el ual puede serdesrito aproximadamente por una ley de potenias de índie espetral γ = −2.7omo muestra el grá�o superior de la �gura 1.1. El �ujo de rayos ósmios deree
30 órdenes de magnitud aproximadamente, de forma tal que para energías mayoresque 1020 eV se observa uno por kilómetro uadrado ada 100 años.Diho espetro presenta tres araterístias prinipales: la rodilla (�Knee�) si-tuada a ∼ 1015 eV a partir de la ual el �ujo deree más rápidamente, la segundarodilla (�2nd Knee�) situada a ∼ 5 × 1017 eV y el tobillo (�Ankle�) el ual se ex-tiende desde aproximadamente la segunda rodilla hasta un energía de ∼ 1019 eV.El grá�o inferior de la �gura 1.1 muestra el espetro multipliado por E3, lo ualpermite distinguir on mayor laridad a las tres araterístias menionadas.La segunda rodilla ha sido observada por los experimentos de Akeno [3℄, Fly'sEye (modo estéreo) [4, 5, 6℄, Yakutsk [7, 8℄ y HiRes [9℄. La interpretaión físiade la segunda rodilla no está lara aún, podría deberse a la transiión entre los1
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Figura 1.1: Espetro de energía de los rayos ósmios y sus araterístias prini-pales. El espetro sigue una ley de potenias bastante uniforme (arriba) y presentatres araterístias prinipales (abajo): la rodilla a ∼ 1015 eV, la segunda rodilla a
∼ 5×1017 eV y el tobillo que va desde ∼ 5×1017 eV hasta ∼ 1019 eV. Los grá�osfueron extraídos de la referenia [2℄.



1.2. La Composiión Químia de los Rayos Cósmios 3rayos ósmios de origen Galátio y extragalátio o al efeto de apilamientoproduido por la reaión de pares eletrón-positrón debida a la interaión deprotones extragalátios on los fotones de la radiaión ósmia de fondo.El tobillo ha sido observado por los experimentos de Fly's Eye [4, 5, 6℄ yHaverah Park [10℄ entrado a aproximadamente la misma energía, 3 × 1018 eV.Estos resultados fueron on�rmados por los experimentos de Yakutsk [7, 8℄ yHiRes [9℄. El experimento de AGASA también observó el tobillo pero entradoa una energía de ∼ 1019 eV [11℄. Al igual que para la segunda rodilla, existenvarias interpretaiones físias posibles para el tobillo, las uales a su vez estáníntimamente relaionadas on la segunda rodilla. El tobillo podría ser el punto detransiión entre los rayos ósmios Galátios y los extragalátios, el resultado dela reaión de pares debida a la propagaión de protones en el medio intergalátioo el resultado de la propagaión difusiva de núleos extragalátios a través de losampos magnétios osmológios.1.2. La Composiión Químia de los Rayos Cósmi-osLa informaión aera de la omposiión químia de los rayos ósmios omofunión de la energía es de gran relevania ientí�a, ya que estudios detalladosde la misma posibilitarán eslareer el origen de la segunda rodilla y del tobillo ypor lo tanto, la transiión entre las omponentes Galátia y extragalátia de losrayos ósmios.Para la determinaión de la omposiión de los rayos ósmios se han utilizadovarias ténias, en partiular a las energías más elevadas [12℄. Las prinipales son:1. Profundidad del máximo desarrollo de las lluvias, Xmax, [13, 14℄.2. Flutuaiones de Xmax [15, 16℄.3. Contenido muónio de las lluvias [17, 18℄.4. Pendiente de la distribuión lateral de las lluvias, β, [19, 20℄.5. Estrutura temporal del frente de las lluvias [21℄.6. Análisis multi-paramétrios tales omo redes neuronales y análisis de lasomponentes prinipales [22℄.Se han obtenido varios resultados a través de las ténias anteriores, los uales engeneral, no están de auerdo entre sí.Con el propósito de analizar las impliaiones astrofísias de la omposiión enla región del espetro de la segunda rodilla y el tobillo es instrutivo analizar loque suede a energías más bajas. Los resultados del experimento de KASCADE[23℄ muestran que en la zona de la rodilla hay un ambio gradual de la omposiiónde livianos a pesados para valores reientes de la energía del primario. El �ujo derayos ósmios en diha región puede ser expliado mediante una omposiión de



4 Capítulo 1. Los Rayos Cósmiosleyes de potenia orrespondientes a los distintos tipos de primarios, las uales a suvez, presentan ortes (�rodillas�) para diferentes valores de energías dependiendode la masa del primario. La posiión de dihos ortes se da a mayores energíaspara primarios más pesados de forma tal que la forma de los �ujos omo funiónde la rigidez magnétia (R = cp/|Ze| donde p es el momento y Ze es la arga delas partíulas) es aproximadamente la misma.Por lo tanto, para energías mayores que 1016 eV, el �ujo está dominado pornúleos de hierro. Estas partíulas son de origen Galátio y lo que se está obser-vando es, muy probablemente, el �nal de la e�ienia de la aeleraión en ondas dehoque orrespondientes a remanentes de supernovas ya que, para dihas energías,el radio de Larmor de de los núleos es omparable on el radio de urvatura delos remanentes permitiendo de esta manera que dihas partíulas esapen de lazona de aeleraión.Si bien los resultados obtenidos por KASCADE dependen de los modeloshadrónios de altas energías utilizados en el análisis de datos, estos son uali-tativamente sólidos y existe un alto grado de onsenso de la existenia de unaprogresiva transiión en la omposiión en la zona de la rodilla.A energías más altas la omposiión ha sido obtenida por varios experimen-tos. La �gura 1.2 muestra la profundidad del máximo, Xmax, omo funión de laenergía obtenido por distintos experimentos. Los datos orrespondientes a Xmaxsugieren que para energías mayores que 1016.6 eV la omposiión ambia progresi-vamente de pesada a liviana. Para el límite inferior de este intervalo de energía laomposiión es todavía pesada lo ual está de auerdo on los resultados obtenidospor KASCADE. A energías del orden de 1019 eV se puede ver que, a pesar de habersignos de ontaminaión por elementos pesados, los datos son más onsistentes onun �ujo dominado por elementos livianos.Si bien hay onsenso entre todos los experimentos aera de una transiión depesados a livianos, no hay onsenso aera de a que ritmo se da y que intervalode energías abara. De heho, omo muestra la �gura 1.2, los datos ombinadosdel prototipo de HiRes-MIA y HiRes en modo estéreo muestran una transiiónmás rápida de pesados a livianos, omenzando a 1017 eV y terminando a ∼ 1018eV [6℄. Para energías mayores la omposiión permaneería onstante y dominadapor elementos livianos.Este último esenario no es onsistente on los resultados obtenidos por otrosexperimentos. La �gura 1.3 muestra un ompendio de datos experimentales o-rrespondientes a la fraión de núleos de hierro omo funión de la energía parael aso simpli�ado en que el �ujo de rayos ósmios está formado por una mezlade núleos de hierro y protones. Los resultados obtenidos por ada experimentodependen del modelo hadrónio de altas energías utilizado para el análisis de losdatos. De la �gura 1.3 se puede ver que por ejemplo, los datos de Haverah Parkobtenidos a partir de la pendiente de la funión de distribuión lateral (írulosnegros), indian que la omposiión es predominantemente pesada inluso hastaenergías del orden de ∼ 1018 eV seguida por una abrupta transiión a elementoslivianos ompatible on HiRes para energías eranas a ∼ 1018. El únio puntoexperimental disponible para el experimento de Volano Ranh (estrella negra) esompatible on una omposiión pesada a 1018 eV, lo ual está de auerdo on los
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Figura 1.2: Xmax omo funión de la energía obtenido por diferentes experimentos.Las símbolos unidos por líneas orresponden a las prediiones de Xmax para losmodelos de interaiones hadrónias de altas energías QGSJET, Sibyll 2.1 y Nexus3.97. El grá�o fue extraído de la referenia [24℄.resultados obtenidos por Haverah Park. AGASA A1 (línea roja sólida on banda),sin embargo es onsistente on una transiión gradual de pesados a livianos omen-zando desde la segunda rodilla y todo a lo largo del tobillo hasta por lo menos unaenergía de 1019 eV alanzando el mismo valor para la fraión de hierros que porejemplo, HiRes+QGSJET01 (línea sólida azul) obtiene un orden de magnitud enenergía menor.Notar que si bien, para energías mayores que 1019 eV AGASA es solamenteapas de dar otas superiores para la fraión de hierros, las mismas son lo su�-ientemente altas omo para dar lugar a esenarios astrofísios más omplejos endonde los rayos ósmios de ultra alta energía están formados por una mezla denúleos pesados ultra energétios de origen extragalátio [26℄.Lo más importante que muestra la �gura 1.3 es que existe una gran inertezaen el onoimiento de la omposiión químia de los rayos ósmios de energíasmayores que 1019 eV, lo ual impone severas limitaiones para el desarrollo demodelos teórios que pretendan expliar el origen de los rayos ósmios.Para energías mayores que 1019 eV la omposiión es esenialmente desono-ida, sin embargo, paree ser ompatible on hadrones aunque una ontribuiónde fotones aún no puede ser desartada. Existen otas superiores para la fraiónde fotones: basados en el análisis del ontenido muónio de las lluvias los datosde AGASA muestran que, al 95 % de nivel de on�denia, la fraión de fotoneses menor que 28 % para E ≥ 1019 eV, 67 % para E ≥ 3.2 × 1019 eV [27℄ y 65 %
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Figura 1.3: Fraión de hierro omo funión de la energía para varios experimentos.Contenido muónio (rojo): AGASA A1 (línea sólida on banda) y otas superiorespara E > 1019 eV (línea sólida) obtenidas on QGSJET98; AGASA A1 (uadra-dos) y A100 (uadrados rellenos) obtenida on Sibyll; otas superiores de Yakutsk(línea segmentada) obtenidas on QGSJET01; MIA (línea punteada) obtenidaon QGSJET98. Métodos geométrios (negro): fraión de hierro obtenida de lapendiente de la funión de distribuión lateral para Volano Ranh (estrella) yHaverah Park (írulos) y obtenida a partir del tiempo de subida en los detetores�erenkov de Haverah Park (punto) usando QGSJET01. Xmax (azul): HiRes (líneaformada por puntos y segmentos) y Yakutsk (rues) obtenida a partir de las �u-tuaiones de Xmax; HiRes (triángulos) obtenida usando Sibyll; HiRes-MIA (líneapunteada) obtenida usando QGSJET98; HiRes (línea sólida) obtenida de 〈Xmax〉on QGSJET01. El gá�o fue extraído de la referenia [25℄.para E ≥ 1.25 × 1020 eV [28℄; de la omparaión de los �ujos de rayos ósmiosasi vertiales e inlinados detetados por Haverah Park se obtuvo que la fraiónde fotones es menor que 48 % para E ≥ 1019 eV y 50 % para E ≥ 4 × 1019 eV al
95 % de nivel de on�denia [30, 31℄; �nalmente, por medio de los datos de Xmaxobtenidos por el Observatorio Pierre Auger se enontró que la fraión de fotonesdebe ser menor que 16 % para E ≥ 1019 eV al 95 % de nivel de on�denia (verseión 3.4.2 y referenia [32℄), la ual es hasta el momento, la ota más restritivapara E ≥ 1019 eV.1.3. AnisotropíaPara enontrar las posibles fuentes de los rayos ósmios lo que se suele haeres busar orrelaiones entre sus direiones de arribo y la distribuión de materiadel universo erano. Existen prinipalmente dos estruturas que presentan au-mulaiones de objetos astrofísios: el diso Galátio a esalas menores y el planosuper-Galátio a esalas muho mayores. Este último, es una estrutura ubiadaen forma aproximadamente ortogonal al plano de la Galaxia que se extiende hastaunos 100 Mp, el ual presenta una alta densidad de radio-galaxias.



1.4. Propagaión de los Rayos Cósmios Galátios 7Para bajas energías la orrelaión más signi�ativa, aunque muy pequeña, onel plano Galátio, fue enontrada por el experimento de Fly's Eye en el rango deenergías entre 0.4 × 1018 eV y 1018 eV [33℄. Para energías mayores, los datos sonompatibles on una distribuión isotrópia.Para energías también bajas, los datos de AGASA muestran un exeso, onrespeto a una distribuión isotrópia de direiones de arribo de 4.5σ. El rango deenergías para el ual se observa diho exeso va desde 1018 eV hasta 1018.4 eV, estásituado en (α, δ) = (280◦,−17◦), donde α y δ son las oordenadas euatoriales,y abara una región del ielo de un radio de 20◦ [34, 35℄. Si bien la ubiaiónen el ielo del exeso está era de entro Galátio, (α, δ) = (266.3◦,−29◦), elampo de visión de AGASA (δ > −24.2◦) no lo inluye. Un análisis posteriorheho on los datos del experimento SUGAR no pudo on�rmar la anisotropíaobservado por AGASA, sin embargo, se enontró un exeso de 2.9σ para el rangode energías desde 1017.9 eV hasta 1018.5 eV en una región de 5.5◦ de radio entradaen (α, δ) = (274◦,−22◦) [36℄. Con el propósito de veri�ar dihas anisotropías, seanalizaron las direiones de arribo de los eventos detetados por el ObservatorioPierre Auger en el rango de energías para el ual AGASA y SUGAR enontraronlos exesos. Como resultado de diho análisis no se obtuvo ninguna anisotropía, lasdireiones de arribo observadas por Auger son ompatibles on una distribuiónisotrópia (ver seión 3.4.1 y la referenia [37℄).La �gura 1.4 muestra las direiones de arribo para rayos ósmios de energíasmayores que 4 × 1019 eV observadas por distintos experimentos. De diha �gurase puede ver que la distribuión de eventos es isotrópia y que, en partiular, nose ve una orrelaión signi�ativa on el plano super-Galátio (línea punteadade la �gura 1.4). Si el ampo magnétio extragalátio es del orden de 1 nG (o-ta superior obtenida experimentalmente) la de�exión de protones extragalátiospara diho rango de energías es muy pequeña (∼ 2◦ para E = 1020 eV y parauna distania de 50 Mp), on lo ual los datos experimentales serían ompatibleson una distribuión homogénea de fuentes. La falta de anisotropía podría ser ex-pliada por un ampo extragalátio más intenso o en el aso en que los eventosobservados orrespondieran a núleos pesados.Los datos de AGASA para E > 4 × 1019 eV presentan raimos de eventos, losuales se de�nen omo onjuntos de dos o más eventos uyas direiones de arriboforman ángulos menores que 2.5◦ (resoluión angular) entre sí. En partiular, losdatos de AGASA presentan ino raimos de dos eventos ada uno y uno de tres.El origen de dihos raimos es aún tema de debate ya que podrían ser sólo produtode �utuaiones estadístias orrespondientes a una distribuión homogénea [39℄.1.4. Propagaión de los Rayos Cósmios Galáti-osNuestra Galaxia está formada por un diso de 20 kp de radio y algunos ientosde p de espesor, a su vez, presenta un ampo magnétio regular uya intensidades del orden de 3 µG el ual varia sobre esalas del orden de ∼ 1 kp. Con lo ual,
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92 eventos de energías mayores que 4 × 1019 eV. Los uadrados orresponden aAGASA, los triángulos a Haverah Park, los írulos a Yakutsk y las estrellas aVolano Ranh. Las líneas segmentadas orresponden a la región del ielo obser-vada por ada experimento, las uales, omenzando desde arriba orresponden aYakutsk, Haverah Park, AGASA y Volano Ranh. La línea punteada orrespondeal plano super-Galátio. El grá�o fue extraído de la referenia [38℄.nuestra Galaxia se omporta omo un volumen magnetizado en el ual se propaganlos rayos ósmios, los uales a su vez, al estar ompuestos mayoritariamente porpartíulas argadas se ven forzados a interatuar.El radio de Larmor para núleos de arga Ze está dado por,

rL
∼= 1

Z
×
(

E

1018eV)(µG
B

) kp (1.1)donde E es la energía de las partíulas y B es el ampo magnétio.La euaión (1.1) muestra que núleos de energías menores que ∼ 1017 eV, sinimportar su arga elétria, tienen un radio de Larmor menor que el espesor de laGalaxia, on lo ual, dihas partíulas se propagan difusivamente en el medio in-terestelar. A nuestra Galaxia se la puede pensar omo una región de on�namientopara partíulas argadas de energías menores que las de la segunda rodilla.Por lo tanto, los rayos ósmios que van desde las energías más bajas hastala segunda rodilla son de origen Galátio. Atualmente no hay onsenso aerade las fuentes que produen dihas partíulas, sin embargo, las dos líneas de pen-samiento prinipales proponen que o bien onsisten en núleos pre-aelerados enlas romósferas de estrellas normales de tipo G y F o que onsisten en núleoselétriamente argados ondensados en densos vientos de gigantes rojas o azules[40℄. Por otra parte, estas partíulas deben ser aeleradas por algún meanismo, sibien no hay evidenias observaionales diretas, el meanismo que más onsensotiene y el ual se ree que es el dominante es el meanismo de Fermi de primer



1.4. Propagaión de los Rayos Cósmios Galátios 9orden [41℄, el ual onsiste en la aeleraión de partíulas en los ampos magnéti-os turbulentos que se generan en las veindades de las ondas de hoque formadasen los remanentes de supernovas Galátias. Los aeleradores Galátios son engeneral ine�ientes para energías entre ∼ 1017 eV y ∼ 1018 eV. Este límite superiorpuede ser extendido hasta ∼ 1019 eV si existieran meanismos adiionales operan-do en la Galaxia omo por ejemplo, indutores rotantes asoiados on objetosompatos o eventos atalísmios, tales omo la aeleraión de núleos de hierropor estrellas neutrónias jóvenes fuertemente magnetizadas a través de vientosmagnéto-hidrodinámios relativistas [42℄.Para energías mayores que la de la segunda rodilla, las partíulas tienen energíasu�iente omo para poder viajar desde las fuentes extragalátias más eranasen tiempos menores al tiempo de Hubble, tH = (1.37± 0.02)× 1010 años [43℄. Porlo tanto, para alguna energía mayor que 5 × 1017 eV una omponente de origenextragalátio debería omenzar a ser detetable de forma tal que para energíasdel orden de 1019 eV sea dominante. Por lo tanto, es de esperar que en la zonadel espetro que va desde la segunda rodilla y llega hasta el �nal del tobillo el�ujo sea una mezla entre una omponente de origen Galátio on otra de origenextragalátio, lo ual muestra la riqueza astrofísia y la omplejidad de la región.El tipo de propagaión de los rayos ósmios en la Galaxia depende fuertementede su arga elétria. El radio de Larmor de protones de energías mayores que 1017eV es mayor que el espesor de la región de on�namiento y por lo tanto puedenesapar fáilmente de la Galaxia. Para núleos de hierro suede lo ontrario, aúnpara energías del orden de 1019 eV el radio de Larmor es menor que el espesor dela Galaxia on lo ual pueden ser on�nados efetivamente en la misma.Los resultados anteriores han sido obtenidos onsiderando solamente a la om-ponente regular del ampo magnétio de la Galaxia. Sin embargo existe un om-ponente turbulenta uya intensidad es por lo menos omparable a la de la ompo-nente regular. El espetro de diha omponente paree ser del tipo de Kolmogorovuya esala más hia es del orden de los 10 p extendiéndose hasta LG
c ∼ 100 p(longitud de oherenia del ampo turbulento).Para valores del radio de Larmor del orden de la longitud de oherenia delampo turbulento se produe una resonania entre el aoplamiento de los núleosargados y diho ampo. Por lo tanto, se puede de�nir una energía rítia, o-rrespondiente a núleos de arga Ze y obtenida a partir de rL = LG

c dada por,
EG

c
∼= 5×1017 Z eV, tal que para energías menores que la misma, existe siempre unmodo resonante apaz de de�etar las trayetorias de los núleos e�ientemente.Conseuentemente, para energías menores que diha energía rítia la propagaiónes difusiva y para energía mayores es balístia.Debido a la interaión on la omponente irregular del ampo magnétioGalátio, los protones se propagan de una forma muy diferente a los núleosde hierro en la zona que va desde la segunda rodilla hasta el tobillo. Los protonesse propagan en forma balístia para energías mayores que ∼ 5× 1017 eV mientrasque los núleos de hierro se propagan difusivamente hasta energías del orden de

∼ 1019 eV. Por lo tanto, a lo largo de toda la región que va desde la segundarodilla y llega hasta el tobillo todos lo núleos que van desde protón hasta hierro(1 ≤ Z ≤ 26) sufren una transiión en su régimen de propagaión en el medio in-



10 Capítulo 1. Los Rayos Cósmiosterestelar ambiando gradualmente de difusivo a balístio a medida que la energíaree.1.5. Propagaión en el Medio Intergalátio1.5.1. Transiión entre las Componentes Galátias y Ex-tragalátiasPartíulas de origen extragalátio pueden llegar a nuestra Galaxia desde lasGalaxias más eranas siempre y uando el tiempo de vuelo sea menor al tiempode Hubble.Si bien no hay evidenias observaionales �rmes, se ree que el medio inter-galátio posee un ampo magnétio turbulento. Mediiones basadas en el efetode rotaión de Faraday imponen al ampo magnétio extragalátio las siguienterestriión [44℄,
(

BEGnG )

×
√

LEG
cMp ≤ 1, (1.2)donde LEG

c
∼= 1 Mp es la longitud de oherenia de diho ampo. Asumiendo queel oe�iente de difusión puede ser estimado mediante la aproximaión de Bhom,

K ∼= 1

3
rL c, (1.3)y por medio de la euaión (1.1) el oe�iente de difusión está dado por,

K ∼= 10−7

Z

(

E

1018eV

)(

µG
BEG

)Mp2 años−1. (1.4)El tiempo de propagaión difusiva viene dado por,
τ ∼= D2

K
∼= 107 Z

(

DMp)2(
BEGnG )(

1018eV
E

) años. (1.5)La euaión (1.5) muestra que existe un horizonte magnétio bastante restritivo,ningún núleo de energía menor que 1017 eV es apaz de llegar a la Galaxia desderegiones más alejadas que el Grupo Loal (D ∼ 3 Mp). Si onsideramos a D =
10 Mp omo la distania araterístia mínima, la ual de�ne una región muyloalizada ontenida ompletamente dentro del plano super-Galátio y aún máshia que la distania al úmulo de Virgo, solamente protones de energías mayoresque ∼ 3 × 1017 eV o núleos de hierro de energías mayores que ∼ 5 × 1018 eV sonapaes de llegar a nuestra Galaxia en un tiempo menor que el tiempo de Hubble.Por lo tanto, para energías entre la segunda rodilla y el tobillo diferentes núleosomienzan a ser apaes de llegar a nuestra Galaxia desde el universo loal. Másaún, es a estas mismas energías donde el ampo magnétio Galátio se haepermeable permitiendo la llegada de los mismos al sistema solar.Para energías mayores que 1017 eV, los rayos ósmios extragalátios intera-túan fundamentalmente on los fotones del fondo de miroondas, para el aso de



1.5. Propagaión en el Medio Intergalátio 11núleos, también es importante la interaión on los fotones del fondo de infrarro-jo [45℄. El fondo de radio, a pesar de su densidad muho más baja es importantepara la interaión de fotones de las energías más altas.Para protones de energías mayores que 5× 1019 eV el proeso dominante es lafotoproduión de piones,
p + γ → n + π+

p + γ → p + πo, (1.6)la ual, omo muestra la �gura 1.5, redue drástiamente la longitud de atenuaióna algunos Mp. Esta interaión, en los modelos más onservativos en los ualeslas fuentes están distribuidas uniformemente en el universo, da origen a una fuertesupresión del �ujo de rayos ósmios para energías mayores que 1020 eV onoidaomo orte de GZK (Geisen-Zatsepin-Kuz'min) [46, 47℄.Para energías menores que 5 × 1019 eV el proeso más importante es la pro-duión de pares eletrón-positrón, p + γ → p + e+ + e−.Núleos pesados de energías ultra altas interatúan on los fotones del fondode radiaión ósmia prinipalmente a través de los siguiente proesos,
A + γ → (A − 1) + N

A + γ → (A − 2) + 2N (1.7)
A + γ → A + e+ + e−, (1.8)donde N es un nuleón. El rítmo para el ual los núleos pierden energía debido ala emisión de dos nuleones es aproximadamente un orden de magnitud más hioque el orrespondiente a la emisión de uno sólo. Para núleos de número atómio

A de la misma energía el umbral para la produión de piones es del orden de
4 × A × 1019 eV, por lo ual, para energías menores o del orden de 1020 eV, dihareaión deja de ser importante para núleos más pesados que el helio. La �gura1.5 muestra la longitud de atenuaión orrespondiente a núleos de hierro, al igualque para los protones, deree abruptamente on la energía de forma tal que paraenergías mayores que 1020 eV es menor que 100 Mp.De la �gura 1.5 se puede ver que tanto para protones omo para núleos dehierro, la longitud de atenuaión para energías menores que 5× 1019 eV es mayorque 103 Mp. Por lo tanto, las observaiones de los rayos ósmios a estas ener-gías permiten obtener informaión de lo que suede en el universo a distaniasosmológias a diferenia de lo que ourre a las energías más altas, ya que dihasobservaiones sólo permiten obtener informaión de la región loal del universo.Por lo tanto, dereiendo en energía y omenzando desde la región de más al-ta energía en direión a la región de transiión, desde el punto de vista de lapropagaión en el medio intergalátio, el horizonte ree abruptamente tomandovalores que dependen de la naturaleza de los primarios.La región del espetro en donde se superponen las omponentes Galátia yextragalátia es de gran importania astrofísia y si bien la forma del espetro esimportante es asi imposible diluidar el modelo orreto úniamente a través de
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Figura 1.5: Longitud de atenuaión omo funión de la energía para protones(línea sólida), núleos de hierro (línea segmentada) y fotones (línea formada porsegmentos y puntos) en el fondo de miroondas, el de infrarrojo y el de radio.Proton 1 [49℄ y Proton 2 [50℄ orresponden a los resultados obtenidos por distintosautores. El grá�o fue extraído de la referenia [2℄.la misma. Más aún, el ampo magnétio de la Galaxia es su�ientemente intensoomo para permitir diluidar el origen Galátio o extragalátio a partir de lasdireiones de arribo observadas. Por lo tanto, el estudio de la variaión de laomposiión omo funión de la energía tiene un rol fundamental para disriminarentre ambas omponentes y deidir entre los modelos teórios disponibles.Al igual que para el aso del medio interestelar, el ampo magnétio intergalá-tio puede afetar severamente a la propagaión de los rayos ósmios [51, 52, 53℄.Al igual que para la omponente turbulenta del ampo magnétio de la Galaxia,existe una energía rítia para la ual ambia el régimen de propagaión. Dihaenergía viene dada por EEG
c

∼= Z × 1018 eV.Para un dado núleo de arga Ze, la propagaión es balístia para E > EEG
c ydifusiva para E < EEG

c . Por lo tanto, los protones se propagan en forma balístia



1.5. Propagaión en el Medio Intergalátio 13para para E > 1018 eV y difusivamente para energías del orden de la segundarodilla, mientras que los núleos de hierro se propagan difusivamente para energíasa lo largo del tobillo llegando hasta energías tan altas omo ∼ 5 × 1019 eV.1.5.2. Las Energías más AltasPropagaión de protonesComo ya ha sido menionado en la seión 1.5.1, para protones de energíasmayores que el umbral para la fotoproduión de piones, 5 × 1019 eV, el universose hae opao muy rápidamente, la longitud de atenuaión disminuye hasta valoresdel orden de los 10 Mp para energías del orden de 1020 eV. Este heho determinauna distania máxima relativamente orta (omparada on las esalas osmológi-as), RGZK ∼ 50 − 100 Mp, para la ual, las fuentes de rayos ósmios puedenontribuir signi�ativamente al �ujo observado en la tierra.Bajo irunstanias bastante generales, dependiendo de la naturaleza de losprimarios y de la distribuión osmológia de las fuentes, la fotoproduión depiones ondue a la formaión de un máximo debido al apilamiento de partíulasque fueron inyetadas por las fuentes a mayores energías seguido por una severasupresión del �ujo (orte de GZK). La existenia de esta araterístia del espe-tro fue propuesta al poo tiempo del desubrimiento del fondo osmológio demiroondas [46, 47℄ pero la existenia de la misma es aún hoy en día fuente deonsiderable debate.Los resultados obtenidos por los experimentos de AGASA y HiRes aera delespetro presentan on�itos entre sí. AGASA está formado por detetores desuper�ie mientras que HiRes está formado por telesopios de �uoresenia loual omplia las omparaiones entre los resultados obtenidos por ada uno deellos.La �gura 1.6 muestra los resultados obtenidos por AGASA y HiRes. Mientrasque los resultados de HiRes aparentemente muestran el orte de GZK, los resulta-dos de AGASA pareen inompatibles on diho resultado ya que el �ujo obtenidose extiende ontinuamente hasta energías mayores que 1020 eV.Los resultados obtenidos por dihos experimentos resultan ompatibles al nivelde 1.5 σ modi�ando las esalas de energías de ambos experimentos en un 15 %ada una [54℄. El Observatorio Pierre Auger (ver apítulo 3), debido a su aráterhíbrido (ombina las dos ténias de deteión, de super�ie y de �uoresenia) ya su giganteso tamaño tiene la apaidad, pero no la su�iente estadístia en laatualidad, para dar una respuesta de�nitiva a este problema fundamental.La ausenia del orte de GZK, de ser on�rmada, es ompatible on una gamade esenarios astrofísios posibles. Los esenarios más importantes son:La distania promedio entre fuentes podría ser lo su�ientemente grande o-mo para que solamente algunas fuentes, ubiadas dentro de la esfera de GZK,ontribuyan signi�ativamente al �ujo observado. Este esenario resulta in-ompatible on las observaiones de las direiones de arribo orrespondien-tes a las energías más altas (ver seión 1.3) a menos que el ampo magnétio
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1.5. Propagaión en el Medio Intergalátio 15a energías más elevadas [57℄.Los rayos ósmios podrían ser hadrones normales pero la invariania deLorentz, la ual nuna ha sido testeada para γ ∼ 1011, podría ser viola-da a energías ultra altas y de esta manera, nuevamente, el umbral para lafotoproduión de piones se orrería a energías más elevadas [58, 59, 60℄.El �ujo observado podría estar formado por dos omponentes: una ompo-nente hadrónia que presenta el orte de GZK y una omponente de ori-gen más exótio que domina a partir de 1020 eV. Esta segunda omponentepodría ser originada por el deaimiento o aniquilaión de materia osurasuper-pesada o de defetos topológios [61, 62, 63, 64℄. En estos esenariosexiste una gran produión de neutrinos y de fotones y una fraión menorde nuleones, lo ual es una desventaja, ya que omo ha sido menionadoen la seión 1.2, existen otas ada vez más restritivas para la fraión defotones.Propagaión de fotonesFotones de energías ultra altas interatúan on los fotones del fondo de ra-diaión ósmia a través de, prinipalmente, la produión de pares eletrón-positrón, γ + γfondo → e+ + e−. Los eletrones resultantes interatúan on losfotones del fondo de radiaión a través de la interaión Compton inversa, me-diante la ual, se produen fotones más energétios, los uales a su vez puedenvolver a formar pares. Estos dos proesos son los responsables del desarrollo de laasada eletromagnétia que se genera en el medio intergalátio.Dada la energía de un fotón ultra-energétio, Eγ , la energía mínima que debetener un fotón del fondo de radiaión ósmia para formar pares está dada por,
Eb =

m2
e

Eγ

∼= 2.6 × 1011

(

1018eV
Eγ

) eV. (1.9)Además, la orrespondiente seión e�az de dispersión tiene un máximo erade diho umbral. La seión e�az de dispersión orrespondiente a la interaiónCompton inversa, si bien no posee un umbral de energía, alanza el máximo paraenergías eranas al umbral para la produión de pares. Por lo tanto, dada laenergía del fotón ultra-energétio, el fondo ósmio de fotones para el ual las dosinteraiones anteriores son más e�ientes es tal que el valor medio de la energíade los fotones que lo omponen es más erano al valor dado por la euaión (1.9).Para las energías más altas el fondo más importante es el de radio uya densidades bastante inierta, luego domina el fondo de miroondas, el de infrarrojo y porúltimo el visible.La presenia de ampos magnétios osmológios puede aelerar el desarrollode la asada eletromagnétia ya que los eletrones y positrones pueden irradiarfotones a través de la radiaión de sinrotrón. Por lo ual, para ampos magnétiosmás intensos menor es la penetraión de la asada eletromagnétia en el mediointergalátio.
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Figura 1.7: Longitud de penetraión para asadas eletromagnétias que se de-sarrollan en el medio intergalátio omo funión de la energía para un ampomagnétio extragalátio de 1 nG (líneas sólidas) y 10−2 nG (líneas segmentadas).Las líneas gruesas y �nas orresponden a diferentes estimaiones del fondo deradio. La �gura fue extraída de [61℄.De esta forma la asada eletromagnétia puede penetrar distanias mayoresque el amino libre medio de los fotones primarios. Pero aún, el horizonte paralos fotones ultra-energétios, limita a sus posibles fuentes a las regiones más er-anas del plano supergalátio. La �gura 1.7 muestra la longitud de penetraiónorrespondiente a las asadas eletromagnétias para dos estimaiones diferentesdel fondo de radio y del ampo magnétio del medio intergalátio [61℄.El proeso de la doble produión de pares, γ + γfondo → e+ + e− + e+ + e−es importante para energías muy altas y omienza a dominar para Eγ > 1021 eV.Para los eletrones, el proeso que domina a partir de 1022 eV es, e± + γfondo →
e± + e− + e+. Otros proesos, omo por ejemplo la produión de pares µ+µ−,
τ+τ− o π+π−, Compton doble o la produión de pares debida a la interaión defotones on ampos magnétios son en general despreiables para el desarrollo delas asadas.Como resultado del desarrollo de las asadas eletromagnétias produidas enel medio intergalátio, la inyeión de un espetro de fotones ultra-energétiosgeneraría un apilamiento de fotones a energías del orden o menores que 1011 eV,uya ontribuión al fondo difuso de γ se enuentra restringida por las observa-iones del satélite EGRET [61℄. Este exeso de fotones de bajas energías, los ualespueden ser observados, restringe fuertemente a los modelos basados en defetos



1.5. Propagaión en el Medio Intergalátio 17topológios ya que los mismos predien una elevada fraión de fotones de energíasultra altas.Propagaión de núleosComo ya ha sido menionado anteriormente, los núleos pesados pierden ener-gía al propagarse a través del medio intergalátio debido, prinipalmente, al pro-eso de fotodesintegraión y al de produión de pares eletrón-positrón. El proesode fotodesintegraión es muy e�iente para las energías más altas y es apaz deextraer un nuleón ada algunos Mp, dependiendo de la densidad del fondo de in-frarrojo. Debido a que la fotodesintegraión se produe aproximadamente a energíaonstante por nuleón, la propagaión de un núleo A de energía E0 produe nú-leos livianos de energías nE0/A y (A−n)E0/A para valores de n preferentementehios.1.5.3. La Composiión en las Fuentes y sus ConseueniasObservaionalesLos meanismos responsables de la aeleraión de los rayos ósmios de ori-gen extragalátio aún no se onoen. En los esenarios más onservativos, losuales siguen siendo la asunión más eonómia, la aeleraión se da a través delmeanismo de Fermi de primer orden en las ondas de hoque de objetos extra-galátios (ver seión 1.6). Más aún, distintos esenarios astrofísios ompuestospor fuentes de distintas lases, de distinta densidad y evoluión de la luminosidadon el orrimiento al rojo y distinta estrutura del ampo magnétio extragalátioson ompatibles on las observaiones, aera del �ujo, en la región de las energíasmás altas. Para romper on esta degeneraión existente es neesario inorporarinformaión adiional omo la aportada por la omposiión.La �gura 1.8 muestra el espetro de rayos ósmios obtenido para el aso enque fuentes extragalátias, distribuidas uniformemente en el universo, inyetanprotones úniamente (modelo A) y para el aso en que inyetan un espetro denúleos (modelo B) para el ual, al no haber un modelo de fuente extragalátia,se asume que las abundanias son iguales a las de los rayos ósmios Galátiosde más bajas energías [65℄. Los espetros de energía siguen una ley de poteniasde índie espetral β (∝ E−β) y se asumió que la energía máxima a la que sonaelerados los diferentes núleos depende linealmente de la arga elétria, omo seespera para los meanismos de aeleraión onvenionales en ampos magnétiosturbulentos (ver euaión (1.10)). Para el modelo B es neesario poner un orteo un ambio de pendiente en el espetro de inyeión a bajas energías para queel �ujo obtenido sea onsistente on las observaiones [66℄. Ni la energía, Eb, a laque diho ambio se produe ni la pendiente del espetro para energías menoresque Eb pueden ser determinadas a partir de las observaiones.La �gura 1.8 muestra que para los dos tipos de espetro de inyeión de lasfuentes se obtienen resultados similares a las energías más altas (los dos modelospresentan el orte de GZK). Sin embargo, se puede distinguir entre ellos a energíasmás bajas, en la zona del tobillo.
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Figura 1.8: Espetros de rayos ósmios orrespondientes a fuentes extragalátiasdistribuidas uniformemente en el universo para el aso en que inyetan protonesúniamente (línea sólida) y para el aso en que inyetan una mezla de núleos(líneas punteada y segmentada). Para el modelo B se asumió un orte en el espe-tro de inyeión a 1017 eV. Se muestran también los datos experimentales de losprinipales experimentos. Los datos de AGASA fueron trasladados a energías másbajas en un 20 %. Las barras de error orresponden a las �utuaiones al nivel deun σ esperadas en ada intervalo de energía para la estadístia de AGASA para
E > 1019 eV.En partiular, la �gura 1.8 muestra que un �ujo ompuesto úniamente deprotones puede reproduir adeuadamente la zona del tobillo, el ual, para esteesenario, tiene su origen en la produión de pares produto de la interaiónde los protones on los fotones del fondo de miroondas. Para este esenario,la transiión entre la omponente Galátia y la extragalátia se da a energíasdel orden de la segunda rodilla. El índie espetral que mejor ajusta los datosexperimentales es β = 2.6.Para el esenario en que las fuentes inyetan un espetro de núleos, se obtieneun ajuste muy pobre de los datos experimentales para β = 2.6 [65℄. Sin embargo,para valores de β entre 2.2 y 2.3 se obtienen buenos resultados. En este aso, eltobillo resulta de la transiión entre las omponentes Galátia y extragalátia delos rayos ósmios. Notar que los valores de β ∼= 2.2− 2.3 son ompatibles on losmeanismos de aeleraión en los ampos magnétios turbulentos que se formanen las veindades de ondas de hoque relativistas.
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Figura 1.9: Abundanias relativas omo funión de la energía orrespondiente al�ujo de rayos ósmios observado en la tierra. Para el modelos A (izquierda) seutilizó un espetro de inyeión de abundanias de núleos iguales a las de losrayos ósmios de más baja energía. Para el modelo B (dereha) se utilizó un índieespetral de β = 2.6 a partir de 1017 eV (línea sólida) o un ambio de pendientede β = 2.6 a β = 2 para energías menores que 1018 eV (línea segmentada). Losgrá�os fueron extraídos de [66℄.La �gura 1.9 muestra las abundanias relativas omo funión de la energíapara los dos modelos onsiderados donde se supuso que la omponente Galátia,obtenida de la sustraión del �ujo extragalátio y el observado, está ompuestaúniamente por núleos de hierro para energías mayores que 3×1017 eV [66℄. Paraobtener la omposiión según el modelo B orrespondiente al grá�o de la derehade la �gura 1.9, se supuso que: i) el orte en el espetro de inyeión se daba a
1017 eV (línea sólida) y ii) que para energías menores que Eb = 1018 eV el índieespetral ambiaba a β = 2 (línea segmentada).De la �gura 1.9 se puede ver que para el modelo A la fraión de hierro de-ree lentamente on la energía y que la de protones ree aún más lentamente. Laontribuión máxima de núleos intermedios se da a 3× 1018 eV, los uales repre-sentan un 30 % del �ujo total a diha energía. En ontraste, el modelo B predieuna rápida transiión de una omposiión dominada por hierro a otra dominadapor protones de forma tal que para energías mayores que 2 × 1018 eV la om-posiión está formada ompletamente por protones. Estos resultados muestran laimportania de los estudios detallados de la omposiión de los rayos ósmiospara energías mayores que la de la segunda rodilla.1.6. Meanismos de Aeleraión ConvenionalesEsenialmente se puede distinguir entre dos tipos de meanismos onvenionalesde aeleraión:Aeleraión direta en ampos elétrios muy intensos, el ual puede darse



20 Capítulo 1. Los Rayos Cósmiosen objetos muy ompatos tales omo estrellas de neutrones altamente mag-netizadas o los disos de areión de agujeros negros. Sin embargo, este tipode meanismo no produe un espetro de energías tipo ley de potenias.Aeleraión estoástia en nubes de plasma magnetizado el ual se da ge-neralmente en todos los sistemas donde se generan ondas de hoque talesomo remanentes de supernovas o manhas alientes en radio galaxias. Esteproeso de aeleraión es onoido omo el meanismo de Fermi.Se puede probar que la energía máxima a la ual puede ser aelerado un rayoósmio independientemente de los detalles del meanismo de aeleraión vienedada por [67℄,
Emax = 2cβZeBR ∼= βZ

(

B

µG)( Rkp) 1018eV, (1.10)donde Ze es la arga elétria de la partíula aelerada, B es el ampo magnétio,
R es el tamaño de la región de aeleraión y β es la fraión de la veloidad de laluz a la que se propaga la onda de hoque. Esta ondiión onsiste esenialmenteen pedir que el radio de Larmor de las partíulas sea menor que el tamaño de lazona de aeleraión. La �gura 1.10 muestra el diagrama de M. Hillas el ual ilustrala ondiión anterior.Del diagrama de M. Hillas se puede ver que para las energías más altas, sola-mente algunas fuentes astrofísias satisfaen la ondiión, neesaria pero no su�-iente, dada por la euaión 1.10.Los prinipales andidatos son,Estrellas NeutróniasLa aeleraión se da a través del ampo elétrio intenso generado por larotaión rápida de estos objetos ompatos altamente magnetizados. Lamáxima energía a la que se puede aelerar un rayo ósmio mediante estemeanismo está dada por [45℄,

Emax = eZwBsR
2/c ∼= Z

( w

103 Hz)( Bs

109 T)( R

10 km)2

1020 eV, (1.11)donde Ze es la arga elétria del rayo ósmio, w es la veloidad angularde rotaión del objeto, Bs es el ampo magnétio en la super�ie y R es elradio. Valores típios de dihos parámetros son, Bs ∼ 109 T, w ∼ 103 Hzy R ∼ 10 km, on lo ual, estos objetos ompatos son apaes de aelerarpartíulas hasta energías del orden de 1020 eV. La aeleraión de partíulasargadas a través de este meanismo tiene la ventaja de ser rápida pero seve desfavoreido debido al heho de que se da en entornos astrofísios dondeexisten ampos de radiaión muy intensos, lo ual produe una signi�ativadegradaión de la energía de las partíulas que están siendo aeleradas.Núleos Ativos de Galaxias
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Figura 1.10: Campo magnétio y tamaño de los posibles sitios de aeleraión delos rayos ósmios. La línea verde orresponde a núleos de hierro de E = 1020eV, y las líneas rojas orresponden a protones de E = 1020 eV (línea segmentada)y E = 1021 eV (línea sólida) obtenida mediante la euaión (1.10) para el asoextremo en que β = 1. Los objetos que aen por debajo de las líneas no son apaesde aelerar a las distintas partíulas a las energías máximas orrespondientes. Elgrá�o fue extraído de la referenia [39℄.Los horros de partíulas y los lóbulos de radio observados en galaxias ativasson el produto de la areión de materia en agujeros negros super-masivosloalizados en las regiones entrales de las mismas [68℄. En prinipio, elnúleo de las galaxias ativas es apaz de aelerar partíulas a través de la



22 Capítulo 1. Los Rayos Cósmiosinduión unipolar al igual que para el aso de las estrellas neutrónias. Elampo magnétio estaría generado por la areión de materia en el agujeronegro rotante. El problema prinipal para este meanismo onsiste en queel intenso ampo de radiaión en el núleo y en sus alrededores produiría,al igual que para el aso de las estrellas neutrónias, una gran pérdida deenergía de las partíulas que están siendo aeleradas. El prinipal meanismode pérdida de energía onsiste en la fotoproduión de piones sufrida por losrayos ósmios al interatuar on los fotones ambientales de la región deaeleraión.Radio Galaxias Fanaro�-Riley IIProbablemente, los sitios de aeleraión más favorables de rayos ósmios delas energías más altas sean las manhas alientes en radio-galaxias Fanaro�-Riley tipo II [69℄. Las manhas alientes son interpretadas omo ondas dehoque gigantesas produidas por horros de materia emitidos desde losnúleos ativos a veloidades relativistas. La pérdida de energía debida ala fotoproduión de piones no es signi�ativa en este aso debido a quela densidad de fotones en el sitio de aeleraión no es lo su�ientementealta. Dependiendo del ampo magnétio de la fuente, la energía máxima quepueden alanzar las partíulas aeleradas en estos objetos es del orden de 1021eV. Desafortunadamente, ninguno de estos objetos, ubiados a distaniasmenores que 100 Mp, se enuentra en las direiones de los rayos ósmiosmás energétios hasta ahora detetados.Gamma Ray BurstsLos llamados �Gamma Ray Bursts� son destellos de fotones de altas ener-gías (E < 100 MeV) los uales pueden ser más brillantes, durante su ortaexistenia, que ualquier otra fuente de rayos gamma en el ielo. Las es-alas temporales de estos destellos van desde los ∼ 30 ms hasta ∼ 100 s. Seree que estos eventos son el produto de la disipaión de energía inétia porvientos relativistas de plasmas en expansión [70℄. Existen algunas similitudesentre los Gamma Ray Bursts y los rayos ósmios de ultra alta energía queindiarían un origen omún [71℄. Al igual que los rayos ósmios más ener-gétios, las direiones de arribo de los Gamma Ray Bursts se distribuyenen forma isotrópia. Además, la antidad de energía por unidad de tiempoy por unidad de volumen emitida por las fuentes en forma de Gamma RayBursts es omparable a la de los rayos ósmios de E > 1019 eV, ∼ 1044erg Mp−3 años−1, suponiendo que las fuentes se distribuyen en el universoen forma independiente del orrimiento al rojo. Sin embargo, resultados re-ientes muestran una fuerte evoluión osmológia de las fuentes de GammaRay Bursts de forma tal que el �ujo de rayos ósmios asoiado a las fuentesmás eranas sería demasiado hio omo para expliar las observaiones[72℄. Más aún, eventos de energías mayores que las del GZK requieren quelas fuentes estén ubiadas a distanias menores que ∼ 50 Mp y debido aque se espera que haya un sólo Gamma Ray Burst en diha región en unperíodo de tiempo de 100 años, el efeto de la únia fuente de rayos ósmios



1.6. Meanismos de Aeleraión Convenionales 23debería apareer omo una onentraión de las direiones de arribo de loseventos en una pequeña parte del ielo, lo ual no se observa [68℄.





Capítulo 2Lluvias Atmosférias
2.1. IntroduiónEn 1938 Pierre Auger y sus olaboradores [73℄ desubrieron que lluvias departíulas originadas por la interaión de los rayos ósmios on las moléulas dela atmósfera pueden llegar a la super�ie de la tierra mas o menos simultánea-mente. Este desubrimiento fue llevado a abo a través del estudio de las oini-denias entre ontadores ubiados en la super�ie de la tierra. Auger y sus ola-boradores observaron que la antidad de oinidenias observadas superaban a lasasuales a pesar de separar a los ontadores algunos ientos de metros. Finalmente,propusieron que dihas oinidenias eran originadas por lluvias de partíulas ele-tromagnétias las uales eran produto de la interaión de los rayos ósmios onla atmósfera.Si el rayo ósmio primario es un nuleón, la asada omienza on una inter-aión hadrónia,

N + Aire → A∗ + N + m(π+ + π− + πo), (2.1)donde N es un nuleón, p o n, A∗ es un núleo perteneiente a la atmósferaexitado y m es la antidad de piones produidos. Para el aso en que el primariosea un núleo se puede esribir una euaión similar, pero en este aso el núleointeratuante estará en un estado exitado después de la interaión.La primera interaión hadrónia ourre en lo alto de la atmósfera, a unos 20km sobre el nivel del mar. La seión e�az de disersión inelástia orrespondientea protones de 1014 eV que interatúan on los núleos de la atmósfera (〈Z〉 = 7.5 y
〈A〉 = 14.5) es del orden de 290 mb, la ual orresponde a un amino libre mediode ∼ 84 g m−2. En estas interaiones de energías tan altas, parte de la energíadel primario es perdida en forma de partíulas seundarias, las uales onsistenprinipalmente en mesones, bariones e hyperones. A la fraión de energía perdidapor el primario se la llama inelastiidad, la ual es repartida entre las partíulasseundarias produidas. Al número de partíulas seundarias produidas se lollama multipliidad.Las partíulas seundarias adquieren antidad de movimiento transversal, aausa de lo ual no se propagan en la direión de inidenia del rayo ósmioprimario, esto origina el desarrollo lateral de las lluvias.25



26 Capítulo 2. Lluvias AtmosfériasLa mayoría de las partíulas seundarias produidas son piones y kaones, paresde bariones-antibariones también son produidos pero en menor antidad. Estaspartíulas pueden volver a interatuar on los átomos de la atmósfera y así produirnuevas partíulas seundarias. Algunas de dihas partíulas seundarias, omo lospiones y los kaones, son inestables y por lo tanto pueden deaer. Si el amino libremedio orrespondiente a la interaión on la atmósfera es menor que el orres-pondiente al deaimiento, el proeso de interaión domina frente al deaimiento yvieversa. Las partíulas seundarias interatúan o deaen al propagarse a travésde la atmósfera, desarrollandose de esta manera la asada de partíulas en dire-ión a la super�ie de la tierra.Los piones neutros produidos en las asadas tienen una vida media del ordende ∼ 10−6 s y por lo tanto deaen muy rápidamente en dos fotones,
πo → γ + γ. (2.2)Las siguientes reaiones son también posibles, πo → γ +e+ +e− y πo → e+ +e−+

e+ + e−. Los πo son los responsables de la parte eletromagnétia de la asada,la ual a su vez, disipa el 90 % de la energía del primario a través del proesode ionizaión de la atmósfera. Debido a la interaión hadrónia de los fotonesuna pequeña fraión de la asada eletromagnétia es reinyetada en la asadahadrónia.Los mesones argados produen muones a través de sus deaimientos, las rea-iones dominantes de dihos deaimientos vienen dadas por,
π± → µ± + ν (2.3)
K± → µ± + ν

K± → π± + πo. (2.4)Los kaones neutros onstituyen solamente el 1− 2 % de las partíulas seundariasde las asadas.La �gura 2.1 muestra en forma esquemátia el desarrollo de una asada at-mosféria iniiada por un protón, en donde se ilustran los prinipales meanismosantes menionados orrespondientes al desarrollo de las lluvias. En la super�iede la tierra, las partíulas más abundantes son los fotones, eletrones y positrones(las partíulas eletromagnétias) y luego en menor antidad los muones.2.2. Modelo Simpli�ado de las Lluvias Atmosfé-rias2.2.1. Casadas EletromagnétiasDebido a que las lluvias atmosférias se desarrollan de una manera muy om-pliada es neesario utilizar simulaiones numérias detalladas para inferir laspropiedades de los rayos ósmios primarios que las iniiaron. Antes de la erade las omputadoras de gran veloidad W. Heitler desarrolló un modelo analítio
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Figura 2.1: Esquema del desarrollo de una lluvia atmosféria iniiada por un pro-tón.simpli�ado de las lluvias eletromagnétias [74℄. A pesar de lo simpli�ado quees el modelo de W. Heitler predie las araterístias prinipales de las lluvias.El modelo de W. Heitler asume que los fotones rean pares eletrón-positrón,
γ → e+ + e−, y que tanto los eletrones omo los positrones produen fotones através del proeso de Bremsstrahlung, e± → e± + γ. Estas interaiones se danmientras que la energía de las partíulas es mayor que una energía rítia, ξe

c , parala ual la pérdida de energía por ionizaión omienza a ser más importante quelos proesos de interaión anteriores.Asumiendo que un fotón o un eletrón (e+ y e−) interatúan luego de reorreruna distania d = λr ln(2), la antidad de partíulas después de n interaiones es
2n. La �gura 2.2 muestra un esquema del desarrollo de una asada eletromag-nétia iniiada por un fotón para el modelo de W. Heitler. Otra de las hipótesis delmodelo onsiste en que la energía se distribuye simétriamente entre las partíulasde la lluvia, es deir, Ei(n) = E0/2n. El proeso de multipliaión termina uandolas partíulas alanzan la energía rítia que en aire es ξe

c
∼= 85 MeV.Una lluvia iniiada por un fotón de energía E0 alanza el máximo N = Nmaxuando todas las partíulas alanzan la energía rítia. Por lo tanto, Nmax está
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.Figura 2.2: Esquema del desarrollo de una lluvia eletromagnétia iniiada por unfotón para el modelo de W. Heitler.dado por,

Nmax =
E0

ξe
c

. (2.5)La profundidad atmosféria para la ual se da el máximo de la lluvia estádada por la antidad de interaiones neesarias para alanzar el valor máximode partíulas, es deir, 2nc = Nmax, on lo ual, de la euaión (2.5) se obtiene
nc = ln(E0/ξ

e
c)/ ln(2). Finalmente, la profundidad del máximo para lluvias ele-tromagnétias viene dada por,

Xγ
max = ncλr ln(2) = λr ln

(

E0

ξe
c

)

. (2.6)A la derivada de Xmax on respeto a log(E0) se la llama �Elongation Rate�.Para el modelo de W. Heitler está dado por,
Λγ =

dXγ
max

d log(E0)
= 2.3 λr

∼= 85 g m−2. (2.7)El modelo de W. Heitler, si bien es una versión muy simpli�ada de lo quesuede en las asadas eletromagnétias, reprodue muy bien dos de las arate-rístias prinipales de las mismas: (i) el numero total de partíulas en el máximoes proporional a la energía del primario y (ii) la profundidad del máximo de lalluvia depende linealmente del logaritmo de la energía del primario de forma talque Λγ ∼= 85 g m−2.El modelo sobrestima al oiente entre el número de eletrones y de fotones, enpartiular, el número de eletrones en el máximo de la lluvia que predie el modeloes Ne = 2
3
Nmax, el ual es demasiado grande. Esto suede prinipalmente debido aque freuentemente, durante el proeso de Bremsstrahlung, son produidos varios
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.Figura 2.3: Esquema del desarrollo de una lluvia hadrónia iniiada por un protónpara el modelo de J. Matthews.fotones y no uno sólo omo asume el modelo. Más aún, varios eletrones dejande formar parte de la asada para formar parte de la atmósfera. Simulaionesdetalladas del desarrollo de las lluvias muestran que el número de fotones exedeen un orden de magnitud aproximadamente, al número de eletrones, esto se datanto para lluvias eletromagnétias omo para lluvias hadrónias [75, 76℄. Por lotanto, el número de eletrones está dado por Ne

∼= N/g, donde N es la antidad departíulas dadas por el modelo de W. Heitler y g = 10 es un fator de orreiónonstante.2.2.2. Lluvias HadróniasBasado en el modelo de W. Heitler, J. Matthews desarrolló un modelo simpli�-ado para el desarrollo de las lluvias hadrónias [77℄. Nuevamente se puede pensara la atmósfera omo apas de espesor �jo dado por d = λI ln(2), donde λI esahora la longitud de interaión orrespondiente a las partíulas que interatúanfuertemente. Es una buena aproximaión asumir que diha longitud de interaiónno depende de la energía en el rango 10 − 1000 GeV. Para piones en aire toma elvalor, λI
∼= 120 gm−2.Los hadrones de las lluvias interatúan después de atravesar alguna de las a-pas produiendo Nch piones argados y Nch/2 piones neutros. Los piones neutrosinmediatamente deaen en fotones los uales a su vez iniian asadas eletromag-nétias. Los piones argados ontinúan atravesando la siguiente apa hasta queinteratúan. Este proeso se repite hasta que la energía de los π± ae por debajode la energía rítia ξπ

c donde se asume que los mismos deaen produiendo mu-ones. La �gura 2.3 muestra un esquema del desarrollo de una lluvia iniiada porun protón para el modelo de J. Matthews.



30 Capítulo 2. Lluvias AtmosfériasAl igual que para el modelo de W. Heitler, en el modelo de J. Matthews seintenta tomar a la mayor antidad de los parámetros omo onstantes. En partiu-lar, se asume el mismo fator de orreión g (ver seión 2.2.1) introduido paraobtener el número de eletrones a partir del número total de partíulas eletromag-nétias. La multipliidad Nch orrespondiente a las partíulas argadas produidasen las interaiones hadrónias ree muy lentamente on la energía en el sistemade referenia del laboratorio, para interaiones p − p y p − p̄ va omo E1/5. De-bido a que la multipliidad en interaiones π−nuleón es similar se adopta el valoronstante Nch = 10. Uniamente para el álulo de la profundidad del máximo dela lluvia es importante onsiderar la variaión de Nch on la energía.El otro parámetro importante del modelo es la energía rítia ξπ
c , la ual o-rresponde a la energía para la ual esa la produión de piones debido a que lalongitud de deaimiento es menor que la longitud de interaión. En la referenia[77℄ se muestra que diho parámetro deree muy lentamente on la energía y quepara el intervalo de energías [1014, 1017] eV puede aproximarse por ξπ
c
∼= 20 GeV.Consideremos primeramente a las lluvias iniiadas por protones para luegoextender los resultados obtenidos a núleos más pesados. La energía del primarioorrespondiente a una lluvia iniiada por un protón es dividida en Nπ y Nmaxpartíulas eletromagnétias. El número de muones viene dado por Nµ = Nπ. Porlo tanto, en el máximo de la asada eletromagnétia la energía del primario estádada por,

E0 = ξe
cNmax + ξπ

c Nµ = gξe
c

[

Ne +
ξπ
c

g ξe
c

Nµ

]

∼= 0.85 GeV [Ne + 24Nµ]. (2.8)La energía de las lluvias, en el máximo de la asada eletromagnétia, de-pende linealmente del número de eletrones y del número de muones. Primariosdiferentes distribuyen la energía en forma diferente entre la omponente hadróni-a y la eletromagnétia, lo mismo suede on las �utuaiones lluvia a lluvia. Laeuaión (2.8) tiene en uenta implíitamente dihas diferenias.Despreiando la inelastiidad de las interaiones hadrónias se puede obteneral número de muones de las lluvias muy fáilmente, Nµ = Nπ = Nnc

ch . Por otrolado, asumiendo que la energía se reparte simétriamente durante la produión departíulas la energía total de los piones argados después de atravesar la enésimaapa está dada por, (2/3)nE0, on lo ual, la energía por pion viene dada por,
Eπ =

(

2

3Nch

)n

E0. (2.9)Resolviendo la euaión Eπ = ξπ
c se obtiene el valor de nc,
nc =

ln(E0/ξ
π
c )

ln(3
2
Nch)

. (2.10)Finalmente el número de muones viene dado por,
Nµ =

(

E0

ξπ
c

)β

, (2.11)
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β =

ln(Nch)

ln(3
2
Nch)

∼= 0.85. (2.12)Por lo tanto, el número de muones de las lluvias sigue una ley de potenias uyoexponente es un número erano a uno.La profundidad del máximo de la lluvia orrespondiente a una lluvia iniiadapor un protón se de�ne omo la profundidad atmosféria para la ual la om-ponente eletromagnétia de la asada alanza el mayor número de partíulas.Debido a que la asada eletromagnétia es generada por el deaimiento de los
π0, la primer interaión ondue un terio de la energía del primario, E0/3, haiaeste anal y luego sigue siendo alimentada a través de las subseuentes lluviaseletromagnétias generadas en ada punto de interaión donde se produen lospiones neutros.En el modelo de J. Matthews se onsidera solamente a la primera interaión,no se tienen en uenta las subseuentes lluvias generadas durante el desarrollode la asada. Esta simpli�aión trae omo onseuenia la subestimaión delvalor de Xmax obtenido. Sin embargo, el valor del Elongation Rate es muy bienreproduido por el modelo.La primer interaión ourre a una profundidad atmosféria X0 = λI ln(2), laual produe Nch/2 piones neutros y por lo tanto Nch fotones. Cada fotón iniiauna lluvia eletromagnétia de energía E0/(3Nch), las uales se desarrollan enforma paralela. Por lo tanto, utilizando la euaión (2.6) se obtiene,

Xp
max = X0(E0) + λr ln

(

E0

3Nch(E0)ξe
c

)

. (2.13)En la referenia [77℄ se muestra que utilizando las expresiones de X0 y Nch omofunión de la energía se obtiene un valor de Xp
max que es 100 gm−2 menor queel obtenido mediante simulaiones detalladas de las lluvias. Esto se debe al hehoya antes menionado, de tener en uenta solamente a las lluvias eletromagnétiasorrespondientes a la primera interaión. Sin embargo, el valor del ElongationRate, Λp ∼= 58 gm−2 está en exelente auerdo on el valor obtenido de lassimulaiones.Es instrutivo omparar los valores de Xmax para las lluvias iniiadas porfotones y por protones. De las euaiones (2.6) y (2.13) se obtiene,

Xp
max = Xγ

max + X0(E0) − λr ln (3Nch(E0)) , (2.14)on lo ual, el Elongation Rate para protones está dado por,
Λp = Λγ +

d

d log(E0)
(X0(E0) − λr ln(3Nch(E0))). (2.15)Por lo tanto, se puede ver que Λp es menor que Λγ debido a que la multipliidady la seión e�az de dispersión p − Aire reen on la energía (X0 deree onla energía). Este heho está de auerdo on el teorema de J. Linsley [13℄ el ualestablee que Λγ es una ota superior para el Elongation Rate orrespondiente alluvias hadrónias.



32 Capítulo 2. Lluvias AtmosfériasPara extender el modelo a núleos de número atómio A se puede utilizar elprinipio de superposiión, el ual es una versión simpli�ada de lo que realmentesuede en la interaión de los núleos ósmios on la atmósfera. Diho prinipioestablee que la interaión on la atmósfera de un núleo de número atómio
A y energía E0 es equivalente a la interaión on la atmósfera de A nuleonesindividuales de energía E0/A ada uno. Por lo tanto, la lluvia resultante onsisteen la suma de A lluvias de protones individuales las uales se iniian todas en elmismo punto.Utilizando las expresiones antes derivadas y el prinipio de superposiión seobtiene,

E0 = gξe
c

[

Ne +
ξπ
c

g ξe
c

Nµ

] (2.16)
XA

max = Xp
max − λr ln(A) (2.17)

NA
µ = A1−β Np

µ. (2.18)Una onseuenia importante es que las lluvias iniiadas por núleos produenmás muones que las iniiadas por protones de la misma energía, esto es una on-seuenia de la dependenia no lineal del número de muones on la energía. Otraonseuenia muy importante onsiste en que las lluvias iniiadas por núleosalanzan su mayor desarrollo a profundidades atmosférias menores que las o-rrespondientes a protones de la misma energía, esto se debe fundamentalmente alheho de pensar a los núleos omo un onjunto de nuleones de energía E0/A,los uales presentan el máximo a profundidades menores que la orrespondiente aprotones de energía E0.Para el desarrollo del modelo simpli�ado no se tuvo en uenta la inelastiidad,la ual tiene onseuenias observables. Cuando dos hadrones interatúan una delas partíulas se lleva una fraión signi�ativa de la energía total. Esta energía noestá disponible inmediatamente para la produión de nuevas partíulas. La in-elastiidad orrespondiente a una interaión simple está desrita por el parámetro
κ, de�nido omo la fraión de la energía total destinada a la produión de piones(κ = 1 orresponde al aso en que se despreia la inelastiidad). El valor de κ nose onoe muy bien para altas energías, sin embargo un valor aeptable podría ser
0.5.Las expresiones para el Elongation Rate y la energía no se ven afetadas porla inelastiidad. Sin embargo, la profundidad del máximo y el número de muo-nes sí ambian para κ < 1. Si una fraión signi�ativa de la energía es llevadapor una únia partíula hay una menor antidad de energía disponible para lasprimeras lluvias eletromagnétias generadas por los piones neutros provenientesde la primera interaión. Esto hae que el máximo se de más arriba en la atmós-fera. Por ejemplo, para κ = 0.5 Xp

max sube en 17 gm−2 [77℄.El número de muones ree más rápidamente on la energía del primario para
κ < 1, esto se debe a que se �pierde� menos energía en la asada eletromagnétiaen ada interaión. Al inluir la inelastiidad en el modelo anterior [77℄ se obtiene
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Nµ =

(

E0

ξπ
c

)β(κ)

, (2.19)donde,
β(κ) =

ln(Nch)

ln(Nch/(1 − 1
3
κ))

∼= 1 − κ

3 ln(Nch − 1)
= 1 − 0, 14κ. (2.20)Para κ = 0.5 el número de muones ree más rápidamente on la energía,

β(0.5) = 0.93, que para el modelo original, β(1) = 0.85. Simulaiones detalladasde las lluvias muestran que β = 0.85 → 0.92 [78℄, lo ual está de auerdo on losresultados obtenidos mediante el modelo simpli�ado.2.3. Desarrollo Lateral de las LluviasLas partíulas de las lluvias se propagan a través de la atmósfera formando undiso de poo espesor que se extiende por algunos kilómetros, el ual se propaga através de la atmósfera a una veloidad erana a la de la luz. La dispersión lateralde la lluvia se debe a los efetos ombinados de dispersión Coulombiana múltipley al momento transversal adquirido por las partíulas al interatuar o deaer. Laspartíulas más energétias están olimadas en la direión del eje de la lluvia, lasuales forman el núleo de la asada.El desarrollo lateral de las lluvias eletromagnétias está dominado por la in-teraión Coulombiana. La esala que arateriza a la dispersión lateral es el radiode Molière rM = Esλr/ξ
e
c , donde Es = me(4π/α)1/2 ∼= 21 MeV.K. Nishimura y J. Kamata [79℄ y luego K. Greisen [80℄, obtuvieron una soluiónanalítia aproximada de las euaiones de asada para lluvias eletromagnétiasvertiales la ual viene dada por,

ρ(r) =
Ne Γ(4.5 − s)

2π r2
M Γ(s) Γ(4.5 − 2s)

(

r

rM

)s−2(

1 +
r

rM

)s−4.5

, (2.21)donde Ne es el número total de eletrones y r es la distania al eje de la lluvia.Para un primario de energía E0,
s = 3

(

1 +
2 ln(E0/ξ

e
c)

t

)−1

, (2.22)donde t =
∫∞
0

dz ρAire(z)/λr.La expresión obtenida por K. Nishimura, J. Kamata y K. Greisen puede ser ex-tendida para desribir lluvias iniiadas por hadrones [81℄ pero utilizando una nuevaexpresión para el parámtro s. De ajustes realizados para funiones de distribuiónlateral de eletrones y positrones obtenidas a partir de simulaiones detalladas delas lluvias se puede ver que s toma la siguiente forma [81℄,
sh = 3

(

1 +
2β

t

)−1

, (2.23)
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Figura 2.4: Funiones de distribuión lateral para eletrones y positrones, muonesy antimuones y para fotones orrespondientes a lluvias simuladas on AIRES 2.8.2iniiadas por protones y núleos de hierro de E = 1018 eV, θ = 30◦ y QGSJET02omo modelo de las interaiones hadrónias de altas energías.donde β es un parámetro libre el ual re�eja la desviaión de sh on respeto alobtenido para las lluvias eletromagnétias.Una de las primeras parametrizaiones de la funión de distribuión lateral demuones para lluvias vertiales y para muones de energías mayores que 1 GeV fuepropuesta por K. Greisen [80℄,
ρµ(r) = 18

(

Ne

106

)3/4 (
r

r0

)−0.75(

1 +
r

r0

)−2.5

, (2.24)donde Ne es el número total de eletrones y positrones y r0 = 320 m. Esta funióndesribe muy bien a la distribuión lateral de muones para distanias al eje de lalluvia relativamente ortas pero para distanias largas deja de ser buena. Debidoa esto se propusieron otras parametrizaiones las uales desriben muy bien a lafunión lateral de muones para todo el rango de distanias (para mayores detallesver seión 6.6.1).La �gura 2.4 muestra las funiones de distribuión lateral orrespondientes afotones, eletrones y muones para lluvias iniiadas por protones y núleos de hierrode energía E = 1018 eV y θ = 30◦ simuladas utilizando el programa AIRES 2.8.2[82℄. Se utilizó además a QGSJET02 omo modelo de las interaiones hadróniasde altas energías (ver seión 2.5.2). Las lluvias fueron simuladas para el sitio deAuger en Malargüe, a 1400 m de altura sobre el nivel del mar.En general, las funiones de distribuión lateral utilizadas para interpolar la



2.4. Observables Sensibles a la Composiión Químia 35señales obtenidas en los detetores de super�ie, orrespondientes a distintos ex-perimentos de deteión de rayos ósmios, dependen de los tipos de detetoresde super�ie utilizados y de la profundidad atmosféria a la que se enuentran. Elonoimiento de dihas funiones de distribuión lateral es de gran importaniaya que la manera mediante la ual se obtiene la energía de los rayos ósmiosprimarios para los arreglos de super�ie se realiza a través de la señal interpoladade los detetores evaluada a una distania dada del eje de la lluvia.2.4. Observables Sensibles a la Composiión Quí-miaExisten varios parámetros observables de las lluvias atmosférias sensibles ala omposiión químia del primario. Dihos parámetros pueden ser divididos endos lases, los orrespondientes al desarrollo longitudinal y los orrespondientesal desarrollo lateral de las lluvias. A partir de estos observables, obtenidos de losexperimentos, se intenta determinar la masa de los rayos ósmios primarios através de la omparaión on simulaiones tanto de las lluvias atmosférias omode los detetores. La prinipal fuente de inerteza para estos análisis se debe a queno se onoen las interaiones hadrónias a las energías tan elevadas de los rayosósmios, por esta razón el onoimiento aera de la masa de los rayos ósmiosde altas energías es bastante rudimentario.2.4.1. Profundidad del Máximo Desarrollo de la LluviaLa profundidad atmosféria para la ual se alanza el máximo desarrollo delas lluvias es uno de los parámetros más sensibles a la omposiión. Debido alprinipio de superposiión se puede pensar a las lluvias orrespondientes a núleosde energía E0 y número atómio A omo A lluvias de energía E0/A. Por lo tanto,las lluvias perteneientes a núleos pesados se desarrollan más alto en la atmósferay más rápidamente que para núleos livianos (ver euaión (2.17)).El Eleongation Rate el ual está de�nido omo la derivada de Xmax on respe-to al logaritmo de la energía del primario también es de gran importania paralos estudios de omposiión ya que permite detetar ambios en la omposiiónquímia omo funión de la energía.2.4.2. Flutuaiones de XmaxLas �utuaiones en la posiión del máximo de las lluvias es otro de los pa-rámetros provenientes del per�l longitudinal sensible a la masa del primario.Nuevamente debido al prinipio de superposiión, el amino libre medio en laatmósfera para núleos pesados es mas hio que para núleos livianos. Por lotanto, si la funión de distribuión para la primera interaión viene dada por
P (E, X) = λ−1

I exp(−X/λI(E)), donde X es la profundidad atmosféria, se puedever que las �utuaiones de la primera interaión son muho menores para los



36 Capítulo 2. Lluvias Atmosfériasnúleos más pesados que para los más livianos lo ual genera que lo mismo suedapara Xmax.2.4.3. Contenido Muónio de las LluviasLas lluvias iniiadas por núleos pesado tienen un ontenido de muones mayorque las orrespondientes a núleos livianos. Esto se puede ver de la euaión (2.18),
NA

µ = A1−β Np
µ, lo ual es onseuenia del prinipio de superposiión y de ladependenia no lineal del número de muones on la energía del primario.2.4.4. Estrutura Temporal del Frente de las LluviasLas partíulas de las lluvias no llegan a la super�ie de la tierra simultánea-mente inlusive para distanias muy eranas al eje de la lluvia. Esto se debe aefetos geométrios, diferenias de veloidades, interaión on el ampo magnéti-o terrestre y a las múltiples interaiones que sufren al propagarse a través dela atmósfera. Los muones son los primeros en llegar a la super�ie de la tierraya que los mismos asi no sufren interaiones al propagarse. Las partíulas ele-tromagnétias, sin embargo, llegan más retrasadas y esto se debe a las múltiplesinteraiones Coulombianas que sufren al propagarse. Las lluvias orrespondientesa núleos pesados se desarrollan más alto en la atmósfera que las orrespondientesa núleos livianos lo ual genera que el anho temporal del frente de las lluviasiniiadas por núleos más pesados sea más angosto.Otro parámetro relaionado a la estrutura temporal del frente de las lluviases el radio de urvatura. Es una buena aproximaión suponer que el frente de laslluvias presenta la forma de un asquete esfério. Con lo ual, y debido a que laslluvias iniiadas por núleos más pesados se desarrollan más alto en la atmósfera,se dedue que el radio de urvatura es mayor para lluvias iniiadas por núleospesados.2.4.5. Pendiente de la Funión de Distribuión LateralNuevamente, debido a que las lluvias iniiadas por núleos pesados se desa-rrollan más alto en la atmósfera produe que las funiones de distribuión lateralderezan más lentamente on la distania al eje de la lluvia. Esto se debe a quela diferenia entre el amino reorrido por partíulas que llegan a la super�ie dela tierra en posiiones eranas y alejadas al eje de la lluvia es menor para laslluvias orrespondientes a núleos pesados. Por lo tanto, las partíulas que aenmás alejadas del eje de la lluvia sufren una mayor pérdida relativa de energía enla atmósfera para lluvias orrespondientes a núleos más livianos, lo ual produeque las funiones de distribuión lateral tengan mayor pendiente.Es importante destaar que todos los observables sensibles a la omposiióndependen de tres parámetros fundamentales, la energía del primario, la profun-didad del máximo y el número de muones, {E0, Xmax, Nµ}, [83℄. Por lo tanto, lamediión direta de los mismos es de suma importania ya que los demás paráme-



2.5. Simulaiones Detalladas de las Lluvias 37tros utilizados en los análisis de omposiión son solo manifestaiones �ruidosas�de dihos parámetros más fundamentales.2.5. Simulaiones Detalladas de las Lluvias2.5.1. Programas de SimulaionesEl desarrollo detallado de las lluvias atmosférias es un proeso demasiadoompliado para la utilizaión de ténias analítias. Es por esto que se utilizala ténia de Monte Carlo, la ual permite simular, en forma detallada, todos losproesos que onforman el desarrollo de las lluvias. En la atualidad existen dosprogramas de simulaiones omúnmente utilizados, AIRES [82℄ y CORSIKA [84℄,para esta Tesis se utilizó AIRES versión 2.8.2.El programa AIRES está basado en el muy onoido programa MOCCA readopor M. Hillas [85℄. Las interaiones implementadas en AIRES son las siguientes,Proesos eletromagnétios
• Produión de pares y aniquilaión eletrón-positrón.
• Bremsstrahlung de eletrones y positrones.
• Emisión de rayos delta.
• Efetos fotoelétrio y Comptom.
• Efeto LPM y supresión dielétria.
• Bremsstrahlung de muones y reaión muónia de pares eletrón-positrón.Proesos hadrónios
• Colisiones inelástias hadrón-núleo.
• Reaiones fotonuleares.
• Fragmentaión nulear elástia e inelástia.Deaimiento de partíulas inestablesPropagaión de partíulas
• Pérdida de energía por ionizaión.
• Dispersión Coulombiana.AIRES permite utilizar alternativamente los modelos hadrónios de altas ener-gía QGSJET y Sibyll, los uales se desriben a ontinuaión.



38 Capítulo 2. Lluvias Atmosférias2.5.2. Modelos Hadrónios de Altas EnergíasLa mayor inerteza en las simulaiones de las lluvias proviene de los modelosde las interaiones hadrónias de altas energías. Con el onoimiento atual delas interaiones fuertes no es posible alular las seiones e�aes de dispersiónde primeros prinipios. Los modelos hadrónios existentes son una ombinaiónde modelos teórios y parametrizaiones empírias, ajustados de forma tal de des-ribir orretamente las interaiones hadrónias a bajas energías para las ualesse dispone de datos experimentales. Debido que las energías de los rayos ósmiosson tan elevadas los modelos hadrónios son utilizados en un rango de energíasen donde no hay datos experimentales. El rayo ósmio de mayor energía hastaahora detetado tiene una energía de ∼ 1020.5 eV [5℄, la ual orresponde a unaenergía en el entro de masa de ∼ 1014.9 eV/
√

A, donde A es el número atómiodel núleo inidente. El mayor valor de energía en el entro de masa alanzado enexperimentos on aeleradores es del orden de 2× 1012 eV, tres ordenes de magni-tud más hio que el del rayo ósmio más energétio, asumiendo que orrespondea un protón (A = 1).Los modelos de las interaiones hadrónias más modernos permiten simularlas interaiones de núleos y nuleones en base a la teoría de Gribov-Regge [86℄.En la atualidad los modelos basados en la teoría de Gribov-Regge más utilizadosson QGSJET [87℄, DPMJET [88℄ y NEXUS [89℄. Un modelo intermedio entre lospuramente fenomenológios y los basados en la teoría de Gribov-Regge es Sibyll[90℄, el ual está basado en la Cromodinámia Cuántia.Los modelos más utilizados en la literatura son QGSJET y Sibyll. En el pasa-do las lluvias generadas on estos dos tipos de modelos presentaban difereniassigni�ativas. En partiular, dihas diferenias eran mayores en el número de mu-ones de las lluvias. Pero a medida que se fueron perfeionando, estas difereniasfueron disminuyendo aunque todavía hay dudas aera de su validez debido a dis-repanias obtenidas de las observaiones de los rayos ósmios [91℄. Atualmentelas últimas versiones son QGSJET02 [92, 93℄ y Sibyll 2.1 [94℄.A pesar de que la físia de las interaiones hadrónias es onsiderablementeompliada y que ontribuye al desarrollo de las lluvias de una manera no trivial,los parámetros observables más básios dependen de un número limitado de a-raterístias de las interaiones hadrón-aire. Como ya ha sido menionado en laseión 2.2.2, Xmax depende fundamentalmente de la seión e�az de dispersiónhadrón-aire, de la multipliidad y de la inelastiidad. El número de muones, a suvez, depende tanto de la multipliidad omo de la inelastiidad de las interaioneselementales.La �gura 2.5 muestra la seión e�az de dispersión inelástia para las intera-iones protón-aire, σinel
p−aire, y pion-aire, σinel

π−aire, omo funión de la energía orres-pondiente al sistema de referenia del laboratorio para QGSJET02, QGSJET01(la versión anterior a QGSJET02) y Sibyll 2.1. Lo que se puede ver es que paraaltas energías σinel
p−aire y σinel

π−aire son mayores para Sibyll 2.1 que para QGSJET.El desarrollo de las lluvias depende de uanta energía es transferida a la ompo-nente eletromagnétia lo ual se da a través de los piones neutros. Diha transfe-renia de energía depende fundamentalmente de la inelastiidad y de la multiplii-
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Figura 2.5: Seiones e�aes de dispersión inelástia orrespondientes a las in-teraiones protón-aire y pion-aire omo funión de la energía para los modelosQGSJET02 (línea sólida), QGSJET01 (línea segmentada) y Sibyll 2.1 (línea pun-teada). El grá�o fue extraído de la referenia [92℄.dad de partíulas argadas. La �gura 2.6 muestra la inelastiidad orrespondientea las interaiones protón-aire, Kinel
p−aire, y pion-aire, Kinel

π−aire, omo funión de laenergía para QGSJET02, QGSJET01 y Sibyll 2.1.La �gura 2.7 muestra la multipliidad de partíulas argadas orrespondientesa las interaiones protón-aire, N ch
p−aire, y pion-aire, N ch

π−aire, omo funión de laenergía. Para altas energías QGSJET predie una mayor multipliidad que Sibyll2.1 pero a su vez, N ch
h−aire orrespondiente a QGSJET02 es menor que la orres-pondiente a QGSJET01.La �gura 2.8 muestra la profundidad del máximo, Xmax, omo funión de laenergía para lluvias iniiadas por protones y núleos de hierro orrespondientes alos modelos QGSJET01 y QGSJET02. También muestra la profundidad del máx-imo omo funión de la energía para lluvias iniiadas por protones para Sibyll2.1. De la �gura se puede ver que si bien para bajas energías los valores de Xmaxorrespondientes a QGSJET02 y a Sibyll 2.1 son muy pareidos, para valores re-ientes de la energía el valor de Xmax orrespondiente a Sibyll 2.1 se hae adavez mayor que el orrespondiente a QGSJET02. Esto se debe fundamentalmente aque en promedio, la inelastiidad orrespondiente a Sibyll 2.1 es mayor que la o-rrespondiente a QGSJET02 y que la multipliidad orrespondiente a QGSJET02es mayor que para Sibyll 2.1 de forma tal que a medida que aumenta la energíatambién aumenta la diferenia entre ambas. Como resultado de esto Sibyll 2.1genera menos piones neutros y de mayor energía, no sólo debido a que la ener-gía de los progenitores se reparte en menos partíulas, sino también debido a la
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Figura 2.6: Inelastiidades orrespondientes a las interaiones protón-aire y pion-aire omo funión de la energía para los modelos QGSJET02 (línea sólida),QGSJET01 (línea segmentada) y Sibyll 2.1 (línea punteada). El grá�o fue ex-traído de la referenia [92℄.mayor inelastiidad. Finalmente, las lluvias eletromagnétias seundarias orres-pondientes a Sibyll 2.1 son de mayor energía y por lo tanto alanzan el máximo amayores profundidades atmosférias.La seión e�az de dispersión inelástia para Sibyll 2.1 es mayor que paraQGSJET02. Esto favoree a que el máximo de las lluvias orrespondientes a Sibyll2.1 se produza a profundidades menores que para QGSJET02. Sin embargo suedelo ontrario. Esto se debe a que la menor multipliidad y mayor inelastiidad deSibyll 2.1 es el efeto dominante, lo ual produe, en promedio, valores mayoresde Xmax.La �gura 2.9 muestra el oiente entre el número de muones de Eµ > 10GeV al nivel del mar orrespondiente a QGSJET02 y a QGSJET01 para lluviasvertiales iniiadas por protones y por núleos de hierro omo funión de la energía.También se muestra el oiente entre el número de muones de Eµ > 10 GeV alnivel del mar orrespondiente a Sibyll 2.1 y a QGSJET01 para lluvias vertialesiniiadas por protones. De diha �gura se puede ver que el número de muonespara Sibyll 2.1 es menor que para las dos versiones de QGSJET. Sin embargo,la diferenia on QGSJET02 es muho menor. La diferenia entre el número demuones para los distintos modelos se deben prinipalmente a la multipliidad. Sibien las multipliidades para las dos versiones de QGSJET son mayores que paraSibyll 2.1, la diferenia entre los valores orrespondientes a QGSJET02 y Sibyll2.1 es menor que para QGSJET01 y Sibyll 2.1.
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Figura 2.7: Multipliidades de partíulas argadas orrespondientes a las inter-aiones protón-aire y pion-aire omo funión de la energía para los modelosQGSJET02 (línea sólida), QGSJET01 (línea segmentada) y Sibyll 2.1 (línea pun-teada). El grá�o fue extraído de la referenia [92℄.2.5.3. Algoritmo de Filtrado de AIRESEl número total de partíulas que se produen en una lluvia ree signi�ativa-mente on la energía del primario. Para rayos ósmios de ultra alta energía estenúmero puede llegar a ser tan grande que se hae asi imposible propagar a todaslas partíulas seundarias produidas. En partiular, el número total de partíulasproduidas en una lluvia iniiada por un protón de 1020 eV es de aproximadamente
1011, lo ual hae asi imposible guardar la informaión relevante de ada una deellas.Para resolver este problema se desarrolló un método de �ltrado mediante el ualsólo se propaga una pequeña fraión representativa del número total de partíulas.Básiamente se propagan solamente a las partíulas que tienen una energía mayorque una dada energía umbral de �ltrado Eth. A las partíulas propagadas se lesasigna un peso estadístio que tiene en uenta a las partíulas rehazadas. Elalgoritmo del �ltrado implementado en el programa AIRES es una modi�aióndel algoritmo introduido por M. Hillas [95, 85℄.Consideremos primeramente al algoritmo de �ltrado de M. Hillas. Dado elproeso,

A → B1 B2 . . . Bn, (2.25)on n ≥ 1, para el ual la partíula primaria A genera n partíulas seundarias
B1 B2 . . . Bn. Sean EA la energía de la partíula A y EBi

la energía de la partíula
Bi.
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Figura 2.8: Xmax omo funión de la energía para lluvias iniiadas por protonespara QGSJET02, QGSJET01 y Sibyll 2.1 e iniiadas por núleos de hierro paraQGSJET02 y QGSJET01. Las líneas sólidas orresponden a QGSJET02, las seg-mentadas a QGSJET01 y la punteada a Sibyll 2.1. Los datos experimentales o-rresponden al experimento HiRes. El grá�o fue extraído de la referenia [92℄.Antes de inorporar a las partíulas en la simulaión la energía EA es om-parada on la energía umbral de �ltrado Eth y luego,si EA ≥ Eth, ada partíula seundaria es analizada separadamente y esaeptada on probabilidad,
Pi =











1 si EBi
≥ Eth

EBi

Eth
si EBi

< Eth

(2.26)si EA < Eth, la �partíula� primaria proviene de una operaión de �ltradoprevia. En este aso solamente uno de los n seundarios es seleionado onprobabilidad,
Pi =

EBi

n
∑

j=1

EBj

. (2.27)Esto implia que una vez alanzada la energía de �ltrado no aumenta elnúmero de partíulas.En ambos asos, el peso de la partíula aeptada es igual al peso de A multipli-ado por P−1
i , lo ual hae que el algoritmo no introduza ningún sesgo, es deir,
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Figura 2.9: Coiente entre el número de muones (Eµ > 10 GeV) al nivel del marorrespondiente a QGSJET02 y a QGSJET01 para lluvias vertiales iniiadas porprotones (línea sólida) y por núleos de hierro (línea segmentada) omo funión dela energía. La línea punteada orresponde al oiente entre el número de muones(Eµ > 10 GeV) al nivel del mar orrespondiente a Sibyll 2.1 y a QGSJET01. Elgrá�o fue extraído de la referenia [92℄.que todos los promedios evaluados a partir de las partíulas pesadas no depen-den de la energía de �ltrado. Solamente las �utuaiones se ven afetadas por elproeso de �ltrado, si la energía de �ltrado es erana a la energía del primario elproeso de �ltrado omienza antes en el desarrollo de la lluvia, lo ual genera unamenor antidad de partíulas on grandes pesos y muy �utuantes. Para valoreshios de la energía de �ltrado se obtiene una mayor antidad de partíulas onpesos más hios y por lo tanto, menores �utuaiones arti�iales. El efeto quetiene la disminuión de la energía de �ltrado es el aumento en el tiempo de áluloy del tamaño de los arhivos de salida en donde se guarda la informaión de laspartíulas.El algoritmo de �ltrado de AIRES inluye un ingrediente adiional el ual, enmuhos asos, es de gran utilidad para disminuir las �utuaiones arti�iales. Estaextensión del algoritmo de M. Hillas onsiste en determinar que todos los pesos delas partíulas sean siempre menores que una ierta antidad Wr > 1 espei�adaomo un parámetro externo.El algoritmo extendido de �ltrado de AIRES se puede sintetizar de la siguienteforma: sea WA el peso de la partíula A y Wy > Wr/2 una variable internaadiional. Consideremos al número de seundarios del proeso (2.25),si n ≤ 3 entones,
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• si WA > Wy o WAEA/min(EB1

. . . EBn) > Wr entones todas laspartíulas seundarias son propagadas.
• si no se aplia el algoritmo de M. Hillas.si n > 3 se utiliza el algoritmo de M. Hillas en todos los asos, pero si elpeso del seundario seleionado es mayor que Wr se onservan m opias delseundario de pesos WB/m para su futura propagaión. El valor de m seelige de forma tal que Wy < WB/m < Wr.En la versión 2.8.2 de AIRES Wy = Wr/8 y Wr está de�nido de la siguientemanera,

Wr = A0EthWf , (2.28)donde A0 = 14 GeV−1 y Wf , llamado fator de peso estadístio, es un parámetroexterno el ual puede ser ontrolado por el usuario. Para el aso en que Wf → ∞el algoritmo de AIRES se redue al de M. Hillas.



Capítulo 3El Observatorio Pierre Auger
3.1. IntroduiónEl Observatorio Pierre Auger ha sido diseñado originalmente para medir el�ujo, las direiones de arribo y la omposiión químia de los rayos ósmiosdesde 3×1018 eV hasta las energías más altas on una estadístia sin preedentes.Para que la obertura se extienda sobre todo el ielo estará formado por dosinstrumentos, uno situado en el hemisferio Sur y el otro en el Norte. El interésfísio de diho rango de energías se basa en la ontroversia existente aera de laexistenia del orte de GZK (ver seión 1.5.2).En Septiembre del año 2006, la Colaboraión Internaional Pierre Auger de-idió extender los objetivos ientí�os perseguidos por Auger. De esta manera, semodi�ó el diseño de base del detetor, orrespondiente a Observatorio Sur, parapoder bajar el umbral de energía hasta 1017 eV on el propósito de poder estudiarno sólo la existenia del orte de GZK, sino que también la transiión entre losrayos ósmios de origen Galátio y extragalátio (para más detalles ver seión6.1).Debido a que el �ujo de rayos ósmios para energías mayores que 1020 eV esdel orden de ∼ 1 km2 sr−1 siglo−1, para obtener una buena estadístia, es neesarioque los detetores ubran una gran super�ie. Es por esta razón que se deidió laonstruión de un arreglo de super�ie, para ada sitio, de una extensión de 3000km2 ada uno. El tiempo neesario durante el ual se mantendrán funionandoes de 20 años. El Observatorio Sur estará formado por 1666 detetores de efeto�erenkov en agua dispuestos en una grilla formada por triángulos equiláteros de 1.5km de lado. En uatro puntos ubiados sobre el perímetro del arreglo de super�iese instalarán uatro estaiones óptias en ada una de las uales se dispondrán seistelesopios de �uoresenia orientados haia el interior del arreglo de super�ie.Los detetores de super�ie son sensibles al ontenido de partíulas de las lluviamientras que los telesopios son apaes de detetar la luz de �uoresenia emitidapor el nitrógeno de la atmósfera al ser exitado por las partíulas argadas de laslluvias. Estas dos ténias de deteión han sido utilizadas por muhos años parael estudio de las lluvias atmosférias, en partiular los experimentos de Fly's Eyey HiRes utilizaron la ténia de �uoresenia mientras que en Haverah Park se45



46 Capítulo 3. El Observatorio Pierre Augerutilizaron detetores de efeto �erenkov. Una de las araterístias prinipales deAuger es su naturaleza híbrida, los detetores de Auger tienen la apaidad deobservar al mismo fenómeno a través de dos ténias de mediión ompletamentediferentes, y es a través de la interalibraión y del estudio de los diferentes erroressistemátios, orrespondientes a las dos ténias utilizadas, que se espera entenderel origen de las diferenias existentes entre los resultados de los experimentos deAGASA y HiRes.En la atualidad se está �nalizando la onstruión del Observatorio Sur ubi-ado en Pampa Amarilla (35.1◦ − 35.5◦ S, 69.0◦ − 69.6◦ O y a una altura entre
1300 − 1400 m sobre el nivel del mar), en las eranías de la iudad de Malargüeubiada al sur de la provinia de Mendoza, Argentina. La �gura 3.1 muestra elestado de avane en que se enuentra la onstruión del Observatorio Sur al 27 deEnero de 2007. En diha �gura se pueden ver los tanques que están funionandoorretamente, los que en ese momento por alguna razón no están tomando datos,los que no tienen la eletrónia instalada y los que aún no fueron llenados deagua. También se pueden ver a las estaiones óptias de Los Leones, Los Morados,Coihueo y Loma Amarilla junto on el ampo de visión de ada telesopio de�uoresenia. En la atualidad hay más de 1300 tanques instalados y sólo quedapor terminar la instalaión los telesopios de �uoresenia de Loma Amarilla.3.2. Detetores de Super�ieLa �gura 3.2 muestra una foto de uno de los detetores �erenkov que estánen funionamiento en la atualidad. Los detetores onsisten en tanques rotomol-deados de polietileno de 3.6 m de diámetro y 1.6 m de altura. El interior de adatanque ontiene una bolsa de plástio negra laminada de Tyvek r© (�liner�) la uales llenada on 12000 litros de agua ultra pura. En el interior de ada tanque yubiados en la parte superior se oloan tres fotomultipliadores separados 120◦entre sí y ubiados a 1.2 m del entro. Los fotoátodos de ada fotomultipliadorse enuentran mirando el agua ontenida en el interior del liner a través de unasventanas diseñadas espeialmente.Cada estaión dispone de una eletrónia ubiada en la parte superior y dellado de afuera del tanque, la ual, junto on los fotomultipliadores, son alimenta-dos mediante baterías onetadas a dos paneles solares de 60 W ada uno. Cadaestaión está sinronizada temporalmente mediante un reeptor de GPS (GlobalPositioning System) y se omunia en forma independiente on la estaión entraldel Observatorio a través de un sistema de radio freuenia. De esta forma, a-da estaión de super�ie es una unidad autónoma apaz de detetar y transmitirseñales.El prinipio de funionamiento de los detetores de super�ie se basa en quelas partíulas argadas que se propagan a veloidades mayores que la de la luzen el agua de los tanques emiten fotones (efeto �erenkov). La luz emitida formaun ono de ∼ 84◦ uyo eje orresponde a la trayetoria de la partíula inidente.La luz generada adentro del tanque se isotropiza debido a que se dispersa en elTyvek r© de forma tal que una fraión de la misma alanza a los fotomultipli-
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LeonesFigura 3.1: Estado de avane del Observatorio Pierre Auger al 27 de Enero de2007. Los írulos verdes orresponden a los tanques que están funionando o-rretamente y tomando datos, los írulos de olor rojo osuro orresponden a lostanques que por alguna razón no están tomando datos en ese momento, los íruloselestes orresponden a los tanques que todavía no tienen la eletrónia instaladay los írulos blanos orresponden a los tanques que aún no fueron llenados deagua. Las líneas de olor naranja muestran el ampo de visión de los telesopiosde �uoresenia orrespondientes a ada estaión óptia.
adores, generando de esta manera las señales que luego son proesadas por laeletrónia. Las partíulas de las lluvias están formadas prinipalmente por fo-tones, eletrones y muones. Si bien los tanques sólo detetan partíulas argadas,son muy sensibles a los fotones ya que estos forman pares eletrón-positrón en elagua y es de esta manera que son detetados.
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Figura 3.2: Detetor de super�ie de Auger.3.2.1. Caraterístias de los TanquesLos tanques de polietileno fueron diseñados para ontener un volumen ilíndriode agua de 1.2 m de alto y 10 m2 de área. La parte superior del tanque fue diseñadade forma tal de ontener a los tres fotomultipliadores y a su vez darle ierta rigidezya que tiene que ser apaz de soportar la tensión ejerida por los soportes de lospaneles solares, los uales en muhas oasiones están expuestos a fuertes vientos,y oasionalmente al peso de hasta tres personas trabajando. Para tener aeso alos fotomultipliadores hay tres aberturas, una de las uales es de mayor diámetropermitiendo el ingreso de una persona al tanque y es sobre la ual se ubia la ajade eletrónia.Los tanques fueron diseñados para ser fabriados por rotomoldeo. Se utilizaronresinas de polietileno Esorene HD 8661 mezladas por la empresa A. Shulman[96℄. Dihas resinas tienen una densidad de 0.942 g m−3, un índie de fundiiónde 2 g ada 10 minutos y garantía de uso para produtos de larga durabilidad onbuenas propiedades de rotomoldeo.Para garantizar la opaidad de los tanques estos deberían ser de olor negro,sin embargo, en la zona de Pampa Amarilla los olores que predominan son elamarillo y el arena. Para reduir el impato eológio que tendría la instalaión detanques de olor negro y para reduir los efetos de alentamiento durante los díassoleados se deidió que estuvieran formados por dos apas, la externa pigmentadade forma tal que su olor sea beige y la interna de olor negro pigmentada a



3.2. Detetores de Super�ie 49través del agregado de un 1 % de arbón. La pared interna tiene un espesor deaproximadamente el doble que la externa de forma tal que el espesor total es de 1.3m. A su vez, a la resina se le agrega un aditivo, HALS (Hindered Amine LightStabiliser), para protegerla de la degradaión debida a la radiaión ultravioletaproveniente del sol.3.2.2. Caraterístias de la Bolsa Contenedora del AguaEl liner es una bolsa ilíndria heha de poliole�na utilizada para ontener elagua adentro del tanque. Si bien el soporte meánio neesario debido a la presióndel agua se lo da el tanque, diha bolsa debe re�ejar y dispersar la luz �erenkoven forma e�iente, garantizar la onservaión del agua, es deir, garantizar lano ontaminaión de la misma e inhibir ualquier atividad bateriológia, y nopermitir la entrada de ualquier tipo de luz externa por un período de 20 años.Para umplir on dihos requerimientos el diseño del liner onsiste en tres apasde plástio laminadas. La apa interior está formada por una lámina de Dupont-Tyvek r©BL-25 de 140 µm de espesor, la apa intermedia está heha de polietilenode baja densidad (Dow 722 LDPE) y tiene un espesor de 28 µm y por último laapa externa está formada por una lámina de polietileno negro humo de 170 µmde espesor uya prinipal �nalidad es la de prevenir el ingreso de luz externa.A 1.2 m del entro de la tapa superior del liner y formando un ángulo de 120◦entre sí se enuentran tres ventanas de polietileno transparente uya funión esla de alojar a los fotoátodos de los fotomultipliadores. El aople óptio entrela ventana de polietileno y el fotoátodo se realiza mediante una siliona óptiaepoxy, RTV (RoomTemperatureVulaanization) 6196 D1, fabriada por GeneralEletri. De esta manera, el fotoátodo de ada fotomultipliador reibe el 90 %de la luz que inide sobre la ara interior de la ventana transparente.El llenado de agua de los liners se realiza a través de tres ompuertas de llenadoubiadas a los ostados de ada ventana. Dihas ompuertas están formadas porrosas plástias de 3.28 m de diámetro hehas de polietileno de alta densidadlas uales se enuentran soldadas al liner y son selladas a través de un tapón onO-ring a presión y luego una tapa de plástio negro que evita el ingreso de luz alinterior del liner.3.2.3. Produión de AguaLos tanques de agua son llenados on agua ultra pura la ual debe mantenersemuy limpia durante 20 años. Por tal motivo se onstruyó una planta puri�adorade agua en el predio de la Estaión Central en la iudad de Malargüe. La produ-ión de diha planta, aproximadamente 36000 litros de agua diarios, permite elllenado de tres tanques por día omo máximo. El agua a ser puri�ada pasa porvarias etapas de �ltrado, puri�aión por medio de ósmosis inversa, destruiónde arbono orgánio y de baterias por medio de luz ultravioleta y eletrodeioni-zaión. El agua produida es almaenada en un tanque ontenedor de 50000 litrosde apaidad el ual posee un sistema de reirulaión formado por un sistema deresinas de leho mixto y una lámpara de luz ultravioleta.



50 Capítulo 3. El Observatorio Pierre AugerLuego de puri�ada, el agua es transportada hasta los detetores situados en elampo por medio de un tanque de transporte de 12500 litros de apaidad. Dihotanque está equipado on un sistema de �ltro de aire bateriológio, un sensorde presión, una bomba para extraer el agua y una manguera sanitaria on unabayoneta en su extremo que se ajusta a las ompuertas de llenado de los liners. Asu vez, el tanque está montado en un trailer el ual es remolado por medio de unamión.La alidad del agua produida por la planta es de una resistividad mayor que
15 MΩ×m. Debido a los suesivos trasvases, del tanque de almaenamiento alde transporte y luego de este último a los detetores, la alidad del agua se vedegradada. La alidad del agua en ada tanque es monitoreada a través de laevoluión del tiempo de aída de los pulsos de los fotomultipliadores originadospor muones atmosférios que atraviesan los tanques [97℄.3.2.4. Los FotomultipliadoresComo ya ha sido menionado anteriormente, ada tanque está equipado ontres fotomultipliadores Photonis XP1802 de 9 pulgadas de diámetro. Para sujetar-los a las ventanas de los liners se utiliza un ono trunado el ual a su vez umpleon las funiones de proteger la eletrónia asoiada aislándola de la humedad asíomo también atuando omo sello ante posibles fugas de luz.En la base de ada fotomultipliador están onetados tres ables, uno delos mismos tiene omo funión prinipal la de proveer las tensiones adeuadas aliruito eletrónio que forma la base, mientras que los otros dos, llevan las señalestanto del átodo omo del primer dínodo a la aja de eletrónia ubiada en laparte superior del tanque. Para aumentar el rango dinámio de forma tal de podermedir on gran preisión el �ujo de partíulas tanto lejos (∼ 1 partíula µs−1)omo era (∼ 1000 partíulas µs−1 ) del punto de impato de las lluvias, la señaldel primer dínodo es ampli�ada en un fator 32 on respeto a la del ánodo.3.2.5. Eletrónia �Front-End� y Primer Nivel de DisparoLas seis señales orrespondientes a ada detetor (dos por ada fotomultipli-ador) son enviadas a una plaa eletrónia llama Front-End donde son digita-lizadas por medio de seis FADC (Fast Analog to Digital Converter) de 10 bitsada uno y una freuenia de muestreo de 40 MHz. A la salida de los FADC,dihas señales, digitalizadas en intervalos de 25 ns, son enviadas a una plaa PLD(Programmable Logi Devie) donde se efetúan las deisiones de disparo. Haydos modos de disparo implementados en los detetores de Auger. El primero, lla-mado ST (Single Threshold), genera una señal de disparo uando las señales deada uno de los tres fotomultipliadores superan una amplitud de 3.2 VEMA,donde VEMA es la amplitud orrespondiente a un muon que atraviesa al detetoren forma vertial y entral. El segundo, llamado TOT (Time Over Threshold),genera una señal de disparo uando las señales, de por lo menos dos fotomultipli-adores, en ada intervalo de 25 ns orrespondientes a una ventana temporal de
∼ 2.5 µs superan una amplitud de 0.2 VEMA. El modo de disparo ST fue diseñado



3.2. Detetores de Super�ie 51para señales grandes orrespondientes a estaiones ubiadas a distanias eranasal punto de impato de la lluvia, mientras que el TOT, fue diseñado para señalesde poa amplitud pero extendidas en el tiempo, lo ual orresponde a estaionesubiadas lejos del punto de impato de la lluvia.Cuando se realiza un disparo, ya sea en el modo ST o TOT, se almaenan 768valores de las señales digitalizadas, los uales orresponden a un tiempo total de
19.2 µs. De los 768 valores almaenados, 256 orresponden a tiempos anterioresal de la señal de disparo mientras que los 512 restantes orresponden a tiemposposteriores. A este nivel de disparo se lo llama T1 y puede operar a una tasa deontaje de aproximadamente 100 Hz.Además de las memorias de almaenamiento de la informaión de los eventos,hay otras destinadas al almaenamiento de los datos utilizados para la alibraiónde los detetores, la ual se lleva a abo a través de las señales dejadas por muonesatmosférios que los atraviesan (para más detalles aera del método de alibraiónver la referenia [98℄).3.2.6. El Controlador de la EstaiónLa eletrónia loal es ontrolada a través de una plaa CPU que ontiene unmiroproesador Power PC 403GCX de 80 MHz. El ontrolador de la estaiónes el enargado de enviar las señales que pasaron el primer nivel de disparo T1a la entral de adquisiión de datos llamada CDAS (Central Data AquisitionSystem). La tasa de ontaje de este segundo nivel de disparo llamado T2 se velimitada por las teleomuniaiones y es de aproximadamente de 20 Hz.También se utiliza una plaa de ontrol lento omo interfase para la progra-maión del PLD y por lo tanto del modo de disparo de las estaiones. De estamanera se pueden ajustar los umbrales de disparo, las tensiones de los fotomul-tipliadores así omo también se tiene aeso a la informaión proveniente de lossensores de monitoreo que tiene ada detetor. La informaión de monitoreo on-siste por ejemplo en la temperatura de las bases de los fotomultipliadores, de lospaneles solares, de la aja de eletrónia, et.El tiempo de disparo de las estaiones es de gran importania para la orretareonstruión de las direiones de arribo de los rayos ósmios primarios. Dihotiempo es medido a través de una plaa omerial Motorola UT+GPS.3.2.7. Suministro de EnergíaLa eletrónia de ada estaión fue diseñada de forma tal que la poteniaonsumida sea menor que 10 W, la ual es obtenida de las baterías de 12 Vargadas por los dos paneles solares de 60 W ada uno. También se utiliza unaplaa de ontrol de potenia para monitorear las diferentes orrientes y voltajesdel sistema, la ual a su vez, provee de los 24 V que neesita la plaa madre de laeletrónia para funionar.



52 Capítulo 3. El Observatorio Pierre Auger3.3. Detetores de FluoreseniaA diferenia de los detetores de super�ie, los uales pueden tomar datos du-rante todo el día, los detetores de �uoresenia sólo lo pueden haer en noheslaras y sin luna. Esto hae que el tiempo de toma de datos sea el 10 % del orres-pondiente al detetor super�ie. El diseño del Observatorio es tal que aproxima-damente todos los eventos detetados por los telesopios de �uoresenia tambiénsean detetados por los detetores de super�ie. Es por este heho que se die queAuger posee un sistema de deteión híbrida.Los detetores de �uoresenia requieren que la longitud de atenuaión de la luzde �uoresenia (λ ∈ [300, 400] nm) en la atmósfera sea lo más grande posible.Como onseuenia de una serie de estudios realizados [99℄ se pudo omprobarque la atmósfera es muy lara en la zona de Pampa Amarilla. Más aún, hay muypoa ontaminaión de luz produida por el hombre ya que el únio lugar pobladoerano al sitio es la iudad de Malargüe, la ual es una iudad hia (∼ 100000habitantes) y de poa atividad industrial.Cada detetor de �uoresenia está formado por seis telesopios, ada uno delos uales está ubiado en una bahía diferente dispuestas de forma tal que adatelesopio observa volúmenes de aire diferentes. La �gura 3.3 muestra un esquemaorrespondiente a un telesopio de Auger. Cada telesopio está formado por unespejo esfério de 3.4 m de radio y 3.5 m de alto por 3.5 m de anho. Además, adauno de ellos, está equipado on una ámara formada por 440 fotomultipliadores.El ampo de visión de ada telesopio es de 30◦ para el ángulo aimutal y 28.6◦para el ángulo enital. Cada píxel de la ámara tiene un ampo de visión de 1.5◦aproximadamente. La apertura del sistema óptio está dada por un diafragmaubiado en el entro de urvatura del espejo.El prinipio de funionamiento de los detetores de �uoresenia de Auger sebasa en que las partíulas argadas de las lluvias exitan a las moléulas de aire(fundamentalmente a las de nitrógeno) al propagarse en direión a la super�iede la tierra. Al desexitarse emiten fotones ultravioleta (λ ∈ [300, 400] nm) deforma tal que una fraión de los mismos se propaga hasta llegar a los espejos delos telesopios disparando de esta manera a los fotomultipliadores de las ámaras.No todos los fotones que se propagan en direión de los telesopios los alanzandebido a la atenuaión en la atmósfera.3.3.1. La OptiaLa óptia utilizada es de tipo Shmidt la ual tiene la ventaja de eliminarla aberraión de oma [100℄. La apertura del sistema óptio está dada por undiafragma ubiado en el entro de urvatura del espejo uyo diámetro es de 1.7m y es tal que el área efetiva de oleión de luz es de 1.5 m2 (obtenida despuésde haber desontado la sombra produida por la ámara). Con el propósito deaumentar el oiente entre la señal de �uoresenia y el ruido proveniente de laluz de fondo del ielo, se le agregó al diafragma un �ltro ultravioleta, el ualtransmite e�ientemente la luz de �uoresenia y bloquea a asi todo el espetrode luz visible. Junto on el �ltro se enuentra un anillo orretor de 0.85 m de radio
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Figura 3.3: Esquema de un telesopio de �uoresenia de Auger.interior y 1.1 m de radio exterior, el ual permite inrementar en un fator dosla apertura efetiva del telesopio sin aumentar la aberraión esféria ni produiroma. Los �ltros a su vez, atúan omo ventanas para ada bahía aislando a lostelesopios del exterior. Cada bahía dispone también de ortinas, las uales seierran automátiamente si la intensidad de la luz que inide sobre los telesopiossupera un nivel dado. Dihas ortinas permaneen erradas uando los telesopiosno están tomando datos.Los espejos esférios están formados por segmentos más pequeños de formahexagonal o uadrada uya re�etividad promedio es del orden de 90 % para λ ∈
[300, 400] nm. Dihos segmentos y la ámara son posiionados de forma tal queel error debido al alineamiento es menor que 0.1◦.3.3.2. La CámaraDebido a la simetría del sistema óptio, la super�ie foal es esféria ubiadaen forma onéntria on el espejo y de 1743 mm de radio. Los 440 píxeles hexa-gonales de la ámara están posiionados de forma tal de adoptar la forma de dihasuper�ie [101℄. Los píxeles no son hexágonos regulares y su forma varia a lo largode la super�ie foal.Cada píxel tiene un fotomultipliador Photonis XP3062 de 40 mm de diámetro.



54 Capítulo 3. El Observatorio Pierre AugerEl arreglo de fotomultipliadores está formado por 22 �las y 20 olumnas. Laestrutura prinipal de la ámara onsiste en un plato de aluminio asi uadrado(94 m de anho por 86 m de alto) de 6 m de espesor y de forma esféria. Losfotomultipliador están ubiados en ori�ios ilíndrios hehos en diho plato.La forma hexagonal de los fotoátodos de los fotomultipliadores asegura unaobertura óptima de la super�ie foal. Sin embargo, el diseño de la ámara es talque queda un espaio libre entre los fotomultipliadores. Más aún, el área efetivade los fotoátodos es menor que el área del vidrio que los reubre. Por lo tanto, paraaumentar la oleión de luz y garantizar una transiión suave entre píxeles, adafotomultipliador está rodeado por una versión simpli�ada de los lásios �onosde Winston� [102℄. Dihos �onos� están formados por un onjunto hexagonal desuper�ies re�etantes planas.Cada fotomultipliador está equipado on una unidad eletrónia entral uyafunión prinipal es la de generar, on bajo nivel de ruido, gran rango dinámio ybajo onsumo de potenia, una señal proporional a la luz oletada [103℄.3.3.3. Eletrónia �Front-End� y Primer Nivel de DisparoLas señales provenientes de los fotomultipliadores de una ámara dada sonreibidas por 20 plaas de eletrónia llamadas �Front-End�. Cada una de estasreibe las señales de una olumna de fotomultipliadores de la ámara. Luego, lasseñales de los fotomultipliadores son digitalizadas a través de FADCs de 12 bitsy de una freuenia de muestreo de 10 MHz.La parte digital de las plaas Front-End es utilizada para implementar todaslas funiones orrespondientes a la ondiión de disparo de primer nivel, T1. Paradar la señal de disparo de ada fotomultipliador se ompara la suma de las señalesde las 10 últimas muestras orrespondientes a ada tiempo de muestreo on unumbral dado, si diha suma supera el umbral el fotomultipliador pasa al nivelde disparo de primer nivel. La freuenia de T1 de ada píxel es mantenida en
100 Hz a través del ajuste automátio del umbral de disparo. De esta manera, lafreuenia de disparos de segundo nivel debidos a oinidenias asuales entre losdistinto píxeles permanee onstante frente a ondiiones variables de la luz defondo.3.3.4. Segundo Nivel de DisparoEl segundo nivel de disparo, T2, está implementado en una segunda plaalógia la ual es utilizada para leer las señales de disparo de primer nivel de losdistintos píxeles. El algoritmo orrespondiente al segundo nivel de disparo busapatrones de ino píxeles que pasaron el primer nivel de disparo. Diho algoritmo,utiliza ino patrones fundamentales de forma tal que el número total de patronesde distinta lase suman �nalmente 108 [99℄.Si un patrón dado en la ámara oinide on alguno de los patrones de disparo,la PC del ojo es informada y los datos de las señales de los fotomultipliadores dela ámara son transferidos a la misma.



3.4. Los Primeros Resultados 553.3.5. Adquisiión de los DatosLa PC del ojo es utilizada para la letura de los datos y para realizar unaseleión de los posibles eventos que pasaron el segundo nivel de disparo formandode esta manera un terer nivel de disparo llamado T3. Este terer nivel de disparoestá basado en la longitud de la traza del segmento que forman los píxeles en la á-mara y de requerimientos de ompatibilidad espaio-temporales entre los distintospíxeles disparados [99℄. Si el andidato a evento pasa a T3, las señales digitalizadasde los fotomultipliadores son enviadas al CDAS para su almaenamiento.3.3.6. Monitoreo AtmosférioPara onoer la antidad de luz de �uoresenia emitida por una lluvia aldesarrollarse en la atmósfera terrestre es neesario onoer la atenuaión de laluz al propagarse a través de la misma, lo ual es de suma importania para ladeterminaión de la energía del rayo ósmio primario.El programa de monitoreo atmosfério de Auger inluye una variedad omple-mentaria de mediiones [104℄. En partiular, en las eranías de ada estaión de�uoresenia se halla instalado un sistema LIDAR móvil apaz de tomar datosapuntando a ualquier direión en el ielo. El LIDAR está formado por un láserque emite fotones en forma intermitente. Una fraión de los mismos es retrodis-persada al interatuar on los aerosoles o on las moléulas de la atmósfera. Final-mente, los fotones retrodispersados son reoletados a través de un espejo esférioequipado on un fotomultipliador en el foo. Es una buena aproximaión suponerque la atmósfera es horizontalmente invariante. Bajo diha suposiión, se puedenresolver la euaiones para el LIDAR utilizando el método de multi-ángulo y asíobtener la profundidad óptia de la atmósfera, τ .Estudios preliminares hehos on el sistema LIDAR muestran que la atmósferade La Pampa Amarilla es muy limpia. La longitud de atenuaión ((dτ/dh)−1,donde h es la altura) está entre los 12 km y 18 km on variaiones de menos del
2 % sobre 30 km de distania horizontal [99℄.3.4. Los Primeros Resultados3.4.1. Anisotropías en la Región del Centro GalátioLa región del Centro Galátio es una zona de gran interés astrofísio. Enpartiular, los estudios de anisotropía a energías del orden de 1018 eV son de granimportania ya que es probable que a dihas energías la omponente Galátiade los rayos ósmios aún sea la dominante. Más aún, se ree que en el CentroGalátio hay un agujero negro muy masivo, el ual estaría asoiado on la fuentede radio Sagittarius A∗ y on el remanente de supernova Sagittarius A Este, on loual, la zona del Centro Galátio ontiene objetos astrofísios que son andidatosa fuentes de rayos ósmios. La ubiaión geográ�a del Observatorio Sur de Augeres ideal para la búsqueda de anisotropías en diha zona ya que el Centro Galátioestá ompletamente ontenido en el ampo de visión del experimento. El número



56 Capítulo 3. El Observatorio Pierre Augerde eventos de energías del orden de 1018 eV aumulados hasta el momento exedeampliamente la estadístia aumulada por otros experimentos y por lo tanto losresultados obtenidos por Auger son de gran relevania ientí�a.Como ya ha sido menionado en la seión 1.3, los datos de AGASA muestranun exeso on respeto a una distribuión isotrópia de direiones de arribo de
4.5σ. El rango de energías para el ual se observa diho exeso va desde 1018 eVhasta 1018.4 eV, está situado en (α, δ) = (280◦,−17◦) y abara una región del ielode un radio de 20◦. El oiente entre el número de eventos observados y el esperadopara una distribuión isotrópia es,

FAGASA =
Nobs

Niso
=

506

413.6
= 1.22 ± 0.05. (3.1)donde el error es el asoiado a la �utuaión Poissoniana del fondo isotrópio.La anisotropía enontrada por SUGAR onsiste en un exeso de 2.9σ paraenergías entre 1017.9 eV y 1018.5 eV en una región de 5.5◦ de radio entrada en

(α, δ) = (274◦,−22◦). El oiente entre el número de eventos observados y elesperado para una distribuión isotrópia es,
FSUGAR =

Nobs

Niso
=

21.8

11.8
= 1.85 ± 0.29. (3.2)Con el propósito de veri�ar dihas anisotropías se analizaron las direionesde arribo de los eventos detetados por Auger [37℄. Se onsideraron los eventosorrespondientes al arreglo de super�ie on tres o más detetores disparados,los uales a su vez, estaban ubiados formando un on�guraión ompata. Loseventos onsiderados para el análisis umplen on que el detetor de mayor señalestaba rodeado por un hexágono de detetores que estaban todos funionandoorretamente en el momento en que fue detetado ada evento. Esta ondiiónasegura la buena alidad y por lo tanto la buena reonstruión del onjunto deeventos utilizados. Además, se onsideraron a los eventos tales que θ < 60◦.La energía de los eventos fue obtenida de la señal interpolada evaluada a 1000m del eje de la lluvia, S(1000). La onversión entre S(1000) y la energía se realizóa través del método llamado �Corte de Intensidad Contante� (ver referenia [105℄)y de la interalibraión on el detetor de �uoresenia. La urva de alibraión fueobtenida mediante eventos híbridos de buena alidad orrespondientes a noheson bajo ontenido de aerosoles y la energía real de ada uno de estos eventos fueobtenida a partir del detetor de �uoresenia uya inerteza es del orden del 25 %[106℄.La resoluión angular para eventos de tres tanques es del orden de 2.2◦ y mejoraal aumentar la antidad de estaiones.La antidad de eventos que pasaron los ortes de alidad tales que sus energíasestaban en el intervalo [1017.9, 1018.5] eV fue de 80000. Para estudiar la posiblepresenia de exesos en los datos se onstruyó el mapa del ielo orrespondientea una distribuión isotrópia. La �gura 3.4 muestra el mapa del ielo orrespon-diente a los eventos observados en términos de las llamadas signi�anias Li-Ma[107℄, aluladas en ventanas angulares de 5◦ de radio. La signi�ania Li-Ma es
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Figura 3.4: Mapa de signi�anias en la zona del Centro Galátio realizado parauna ventana angular de 5◦ de radio. La ruz india la ubiaión del Centro Galáti-o, la línea sólida que lo ontiene orresponde al plano Galátio, el írulo grandeorresponde a la región del exeso de AGASA y el más hio orresponde al exesode SUGAR. La línea punteada orresponde al límite inferior de la región observadapor AGASA.el número de desviaiones estándar a la que está el número de eventos observadosorrespondientes a una dada ventana angular on respeto al esperado para unadistribuión isotrópia. La �gura 3.4 también muestra las regiones del ielo paralas uales AGASA y SUGAR reportaron exesos así omo también la ubiaióndel Centro Galátio y del plano Galátio.Los resultados obtenidos son onsistentes on lo esperado para las �utuaionesestadístias de una distribuión isotrópia. Más Aún, para la ventana irular de
20◦ entrada en la direión del exeso de AGASA y para E ∈ [1018, 1018.4]eV se observan 2116 eventos mientras que los esperados para una distribuiónisotrópia son 2159.6. Notar que la antidad de eventos es más que un fatoruatro mayor que la antidad orrespondiente a AGASA, en parte debido a quela zona del Centro Galátio ae bien adentro del ampo de visión de Auger y enparte debido a que la exposiión de Auger en la atualidad es más del doble quela de AGASA. La mayor fuente de errores sistemátios ometidos al omparar losresultados de AGASA y los de Auger viene de los errores sistemátios ometidosen la determinaión de energía. Para estudiar el efeto de dihos errores se trasladóla esala de energías de Auger en log(E/eV) = ±0.1 y se repitió el mismo análisisobteniendose nuevamente mapas ompatibles on una distribuión isotrópia.



58 Capítulo 3. El Observatorio Pierre AugerEn la región donde SUGAR reportó un exeso y en el mismo rango de energíasaen 286 eventos de Auger, mientras que la antidad esperada para una distribu-ión isotrópia es de 289.7. Por lo tanto, on una estadístia de un orden demagnitud mayor los datos de Auger no muestran exeso alguno. Cambiando laesala de energía al igual que lo realizado para el aso de AGASA tampoo seenontraron exesos.También se utilizaron los datos de Auger para la búsqueda de una fuentepuntual ubiada en la posiión de Sagittarius A∗. En el intervalo de energías
[1017.9, 1018.5] eV y utilizando un �ltro Gaussiano de 1.5◦ se obtienen Nobs = 53.8eventos observados ontra Niso = 45.8 esperados para una distribuión isotrópia.Esto permite poner un límite superior en el �ujo de los eventos provenientes de lahipotétia fuente. Asumiendo que en el rango de energías onsiderado el espetrode la fuente tiene el mismo índie espetral que el de los rayos ósmios observa-dos, que las partíulas emitidas por la fuente son protones y que el �ujo de rayosósmios es,

ΦCR = 3 × 1019 ξ

(

E

1018eV)−3 eV−1 años−1 sr−1, (3.3)donde ξ parametriza la inerteza en el onoimiento del �ujo, se obtiene, al 95 %de nivel de on�denia, la siguiente ota,
Φ95

s = ξ 0.08 km−2 años−1. (3.4)Diha ota superior podría ser un 30 % mayor para el aso en que la fuente emitieranúleos más pesados, por ejemplo de hierro. Estas otas obtenidas exluirían losmodelos que predien un �ujo de neutrones provenientes de una fuente en el CentroGalátio [108, 109℄.3.4.2. Fraión de FotonesComo ya ha sido menionado en 1.5.2, los modelos que atribuyen el origen delos rayos ósmios de energías mayores que 1020 eV a defetos topológios o aldeaimiento de materia osura super-masiva predien una fraión dominante defotones en diho rango de energías. Disriminar entre lluvias iniiadas por hadronesy por fotones es experimentalmente muho más senillo que separar lluvias iniiadapor distintos tipos de núleos.Los límites obtenidos para la fraión de fotones por distintos experimentosprovienen del análisis de los datos orrespondientes a detetores de super�ie úni-amente (ver seión 1.2). Sin embargo, las lluvias iniiadas por fotones se desa-rrollan bastante más abajo en la atmósfera que las iniiadas por los hadrones, porejemplo para E = 1019 eV el máximo desarrollo de la lluvia para fotones se alan-za, en promedio, a una profundidad de 1000 gm−2 mientras que para protones ynúleos de hierro a 800 gm−2 y 700 gm−2 respetivamente. Por lo tanto, Xmax,es un parámetro de gran utilidad para disriminar entre hadrones y fotones y espor esta razón que los telesopios de �uoresenia de Auger son ideales para estosanálisis.



3.4. Los Primeros Resultados 59La razón por la ual las lluvias iniiadas por fotones de E ∼ 1019 eV alanzan elmáximo más abajo en la atmósfera es la reduida multipliidad de las interaioneseletromagnétias a diferenia de las interaiones hadrónias, las uales generanun gran número de seundarios. Para energías más altas los fotones pueden pro-duir pares en el ampo magnétio terrestre y de esta manera iniiar una asadaeletromagnétia, llamada pre-lluvia, formada por eletrones y fotones de menorenergía. Estas partíulas iniden en la atmósfera iniiando, ada una de ellas, unaasada eletromagnétia. Para la ubiaiíon geográ�a de Auger Sur el umbralpara la onversión de los fotones es de ∼ 5×1019 eV. La probabilidad de onversióny las araterístias de la pre-lluvia dependen de la energía del primario y de ladireión de inidenia.Con el propósito de enontrar una ota para la fraión de fotones se utilizóun onjunto de eventos híbridos de Auger. Para la reonstruión de los per�leslongitudinales de los eventos se tuvieron en uenta los per�les de densidad de laatmósfera (los uales varían en funión del tiempo), la onentraión de aerosolesy la in�uenia de las nubes. Para obtener el valor de Xmax orrespondiente a adaevento se realizó el ajuste de los per�les longitudinales de los mismos a través de lafunión de Gaisser-Hillas [110℄. Para seleionar un onjunto de eventos apropiadose apliaron una serie de ortes los uales se detallan en la referenia [32℄.Los eventos de E > 1019 eV que pasaron los ortes suman 29. La �gura 3.5muestra la distribuión de Xmax de dihos eventos. El punto on la barra de errororresponde al valor de Xmax junto on su inerteza para un evento típio del on-junto seleionado. Por ada uno de los eventos se simularon 100 lluvias iniiadaspor fotones de energía y direión de inidenia iguales a las reonstruidas. Lassimulaiones se hiieron utilizando CORSIKA junto on el programa PRESHOW-ER [111℄ para simular la pre-lluvia. La �gura 3.5 muestra la distribuión de Xmaxpara las lluvias simuladas orrespondientes al evento gra�ado.Para todos los eventos, el valor de Xmax está bien por debajo de los valoresesperados para los fotones. Las diferenias entre las prediiones para fotones ylos datos están entre +2.0 y +3.8 desviaiones estándar.Teniendo en uenta la estadístia disponible, las diferenias entre los valores de
Xmax orrespondientes a los datos y a las prediiones para fotones y los erroressitemátios de los datos y de las simulaiones se obtuvo una ota superior para lafraión de fotones de 16 %, al 95 % de nivel de on�denia, para E > 1019 eV [32℄.La �gura 3.6 muestra las otas para la fraión de fotones obtenidas por distintosexperimentos y la obtenida por Auger. También se pueden ver las prediionesde algunos modelos teórios orrespondientes a meanismos que no involuranproesos de aeleraión onvenionales tales omo defetos topológios, et.La ota superior obtenida por Auger es la primera en la historia de los rayosósmios derivada a partir de la profundidad a la que se da el máximo desarro-llo de las lluvias, Xmax. El resultado obtenido on�rma y a su vez mejora lasotas obtenidas previamente de los arreglos de super�ie perteneientes a otrosexperimentos.
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Figura 3.5: El histograma de la dereha orresponde a la distribuión de Xmaxobtenida experimentalmente, el punto on su barra de error orresponde a unevento típio y el histograma de la dereha orresponde a la distribuión de Xmaxde lluvias simuladas iniiadas por fotones de la misma energía y direión deinidenia que el evento gra�ado.3.4.3. El EspetroUno de los objetivos prinipales de Auger es el de obtener el espetro de ener-gías de los rayos ósmios hasta energías mayores a la del orte de GZK. La granapertura de Auger permitirá obtener una estadístia sin preedentes a las energíasmás altas. Más aún, el aráter híbrido del detetor permitirá resolver las disre-panias entre los experimentos que utilizan las ténias de super�ie y �uoreseniapor separado.Los eventos utilizados para obtener el espetro preliminar de Auger fuerondetetados por el arreglo de super�ie en el período que va desde el primero deEnero de 2004 hasta el seis de Mayo de 2005. La exposiión orrespondiente a esteonjunto de eventos es de 1750 km2 sr años, apenas mayor que la de AGASA yla orrespondiente a uatro meses de toma de datos una vez que Auger Sur sea�nalizado.La energía de los eventos de super�ie es obtenida a través de la señal delos detetores �erenkov interpolada, evaluada a 1000 m de distania al eje de lalluvia, S(1000). Como ya ha sido menionado en la seión 3.4.1, se utiliza elmétodo llamado Corte de Intensidad Constante para obtener la urva que rela-iona Sθ(1000) orrespondiente a un ángulo enital θ y a un ángulo enital dereferenia θref = 38◦. Sθ(1000) es proporional a la energía del primario. El fatorde onversión que relaiona a S38◦(1000) on la energía del primario se lo obtuvo
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Figura 3.7: Energía obtenida por el detetor de �uoresenia omo funión de
S38◦(1000) para un subonjunto de eventos híbridos. Los eventos onsiderados sontales que θ < 60◦.

Figura 3.8: Espetro preliminar de Auger omparado on el de los experimentosde AGASA [11℄ y HiRes [112℄.



Capítulo 4Detetores �erenkov y MuonesAtmosférios
4.1. IntroduiónPara reonstruir los parámetros de las lluvias (en partiular la energía del pri-mario) que disparan los detetores de super�ie de Auger es neesario desarrollarun método de alibraión apliable a ada detetor �erenkov. El prinipio de fun-ionamiento de dihos detetores se basa en el heho de que las partíulas argadasque se propagan en el agua del tanque y que viajan a una veloidad mayor que lade la luz en diho medio emiten fotones. Una fraión de estos son oletados porlos tres fotomultipliadores ubiados en la parte superior del detetor.La luz �erenkov depositada en los detetores se mide en unidades de la señalproduida por un muon que atraviesa el detetor en forma vertial y entral llama-da VEM (Vertial Equivalent Muon). La manera más direta de obtener el valordel VEM de ada tanque onsiste en oloar dos entelladores plástios ubiadosuno arriba y otro abajo del detetor, alineados en forma vertial y entrados deforma tal de sólo detetar muones que atraviesan el tanque en esa direión. Sinembargo y debido a que Auger onsta de 1666 detetores de super�ie, resultaimposible a los �nes prátios utilizar diho método.Atualmente la alibraión de los detetores de super�ie se realiza en formaremota y automátia oletando el espetro de arga depositada, prinipalmente,por los muones atmosférios que atraviesan a ada detetor [113, 114, 98℄. Poresta razón es de suma importania entender la respuesta de los detetores frenteal �ujo inidente de muones atmosférios.En este apítulo se presentan los estudios experimentales realizados aera dela respuesta del detetor �erenkov del laboratorio Tandar frente a la inideniade muones atmosférios. Se propone y presenta también un modelo semi-analítio[115℄ basado en uestiones geométrias el ual reprodue satisfatoriamente losresultados experimentales obtenidos. 63



64 Capítulo 4. Detetores �erenkov y Muones Atmosférios4.2. Muones de FondoEl �ujo de muones atmosférios es produido por la interaión de los rayosósmios on las moléulas de la atmósfera. La radiaión ósmia que inide sobrelas apas superiores de la atmósfera inluye a todas las partíulas argadas esta-bles y núleos de vida media mayor o del orden de 106 años. A bajas energías, losrayos ósmios se ven afetados por el viento solar, el ual desaelera y exluyeparialmente a las partíulas menos energétias del espetro. Existe una antio-rrelaión signi�ativa entre la atividad solar y la intensidad de los rayos ósmiosde energías menores que ∼ 10 GeV. Asimismo, estos rayos ósmios poo energé-tios también se ven afetados por el ampo magnétio de la tierra el ual debenatravesar para alanzar la atmósfera terrestre. Por lo tanto, el espetro de rayosósmios de energías del orden del GeV depende tanto de la ubiaión geográ�aomo del tiempo.El �ujo de nuleones primarios desde energías en el rango 1 GeV−100 TeV,está dado por [43℄,
JN(E) ≈ 1.8

(

EGeV)2.7 Nuleones m−2 s−1 sr−1 GeV−1 (4.1)donde E es la energía por nuleón.La �gura 4.1 muestra el �ujo de los omponentes prinipales de los rayos ósmi-os de bajas energías. Se apreia que la fraión de núleos primarios es aproxima-damente onstante en este rango de energías. Además, el ∼ 79 % de los nuleonesprimarios son protones libres mientras que el ∼ 70 % del resto son nuleones queforman nuleos de helio.La �gura 4.2 muestra las omponentes mayoritarias de la radiaión ósmia enla atmósfera estimada utilizando el �ujo de la euaión (4.1) [43℄. Los símbolosorresponden a mediiones de muones de energías mayores que 1 GeV [117, 118,119, 120℄. Con exepión de los protones y eletrones en las apas superiores dela atmósfera, todas las demás partíulas son produidas omo onseuenia dela interaión de los rayos ósmios primarios on las moléulas de aire de laatmósfera.Como se puede ver de la �gura 4.2, los muones son las partíulas argadas másnumerosas al nivel del mar. Son produidos a través de los deaimientos de pionesy kaones produidos en la interaión de los rayos ósmios on la atmósfera,
π+ → µ+ + νµ

π− → µ− + νµ

K+ → µ+ + νµ

K− → µ− + νµ.La mayoría de los muones son produidos en lo alto de la atmósfera, a aproxi-madamente 15 km. Luego, al propagarse hasta llegar a la super�ie de la tierra,
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La distribuión angular de los muones en el suelo es proporional a cos2(θ)(donde θ es el ángulo enital) para muones de energía del orden de 3 GeV [121℄,mientras que para altas energías, mayores que 115 GeV, se aproxima a sec(θ)(θ < 70◦).La �gura 4.3 muestra el espetro de muones al nivel del mar para dos ángulos,

θ = 0◦ y θ = 75◦. Para ángulos grandes los muones de menor energía deaen antesde llegar al suelo y los piones de altas energías deaen antes de interatuar, por loual, el valor medio de la energía aumenta on el ángulo enital.Una expresión aproximada del �ujo de muones al nivel del mar está dada por
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Jµ(Eµ) ≈ 0.14

(

EµGeV)−2.7







1

1 +
1.1 Eµ

115 GeV +
0.054

1 +
1.1 Eµ

850 GeV ×m−2 s−1 sr−1 GeV−1, (4.2)donde Eµ es la energía de los muones y θ es el ángulo enital. La expresión ante-rior es válida para Eµ > 100 GeV/ cos(θ). Los dos términos de la euaión (4.2)orresponden a la ontribuión de los piones y kaones respetivamente. Existenparametrizaiones que desriben el �ujo de muones omo funión de la energía ydel ángulo enital que ajustan a los datos experimentales en un rango de energíasmayor al rango de validez de la euaión (4.2) [122, 123, 124℄. También existenálulos del �ujo de muones atmosférios utilizando ténias de Monte Carlo parapropagar a los rayos ósmios en la atmósfera. Por medio de estas ténias sereproduen los datos experimentales satisfatoriamente [125, 126℄.La omponente eletromagnétia está formada por eletrones, positrones yfotones provenientes, prinipalmente, de asadas eletromagnétias iniiadas porel deaimiento de piones neutros, π0 → γ + γ. A su vez, el deaimiento de losmuones es la prinipal fuente de eletrones de bajas energías al nivel del mar.
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Figura 4.4: (a) Esquema en planta del prototipo Tandar. El esquema muestralos barrales de aluminio que soportan a los PMTs y los movimientos posibles deldispositivo. (b) Esquema del sistema que soporta a los PMTs. Las varillas rosadaspermiten variar la profundidad a la que se sumerge el fotoátodo de ada PMT.4.3. Experimentos on el Prototipo Tandar4.3.1. Desripión del DetetorEn el año 1995 se onstruyó un prototipo de detetor de super�ie en esala1:1 en el laboratorio Tandar [127℄ on el objetivo de ontribuir al diseño de losdetetores de super�ie de Auger.El prototipo Tandar es un tanque ilíndrio de 3.62 m de diámetro y 1.85 mde alto heho de aero inoxidable de 0.68 mm de espesor. En su interior, en laparte superior, se enuentran tres fotomultipliadores (PMTs) Hamamatsu R1408de 8 pulgadas montados sobre barrales de aluminio (ver �gura 4.4a). Uno delos tres pares de barrales que sostienen a los PMTs está �jo y orientado en ladireión Norte-Sur mientras que los otros dos son móviles, lo ual permite variarlas posiiones angulares relativas entre los tres PMTs.Los PMTs oletan una fraión de la luz generada por las partíulas argadasque se propagan a una veloidad mayor que la veloidad de la luz en el agua, por loual, es importante que todo el fotoátodo de los PMTs este sumergido en el agua.Esto se logra por medio de un sistema de varillas rosadas, las uales permitenvariar la profundidad de ada PMT en forma independiente (ver �gura 4.4b). Eldispositivo meánio es tal que se puede variar la distania de ada PMT al entrodel tanque.La pared interior del tanque se enuentra reubierta por una lámina de Tyvek r©de auerdo al diseño de los detetores de super�ie de Auger. El Tyvek r© se en-uentra sujeto a la pared del detetor por medio de dos aros de plástio ubiados,
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Fotomultiplicadores

Centellador Pl sticoá Ladrillos de hormigónFigura 4.5: Esquema lateral del prototipo Tandar. El tanque se enuentra ubiadosobre una plataforma de ladrillos de hormigón. La disposiión de los ladrillospermite la ubiaión de entelladores plástios debajo del detetor.uno en la parte superior y el otro en la parte inferior del mismo. También onstade un piso heho de Tyvek r© tensado a una estrutura irular de aluminio. Estepiso móvil está sujeto a la parte superior del tanque por uatro hilos de nylon,lo ual permite variar su altura y de esta manera variar la olumna de agua queinterviene en la generaión y propagaión de la luz que llega a los PMTs. En laparte superior se enuentra una tapa de Tyvek r© on tres ori�ios, uno para adaPMT, la ual permanee en la parte superior del agua por �otaión. La mayoraltura de agua que se puede alanzar on este detetor es de 1.6 m.Para aeder a su interior, el tanque posee una tapa de aluminio on una solapade ∼ 20 m. Diha tapa puede ser retirada por medio de una grúa hidráulia. Conel objetivo de que la luz externa no entre al detetor la unión entre la solapa dela tapa y la pared del tanque está ubierta on tres apas de uerina negra, laprimera está pegada a la solapa mientras que las otras dos son sujetadas ontra eltanque por medio de uerdas elástias.En la parte superior de la pared del tanque, a unos 10 m de la máximaaltura de agua alanzable, se dispusieron oho onetores pasantes, uatro de altatensión utilizados para alimentar a los PMTs y otros uatro de señal para adquirirlas señales de los mismos.El tanque se enuentra ubiado sobre una plataforma heha de ladrillos dehormigón (ver �gura 4.5) separados entre sí en aproximadamente 20 m, lo uales su�iente para la oloaión de entelladores plástios por debajo del mismo.Para la realizaión de los experimentos que se desriben a ontinuaión sevaió ompletamente el detetor, se realizó la limpieza de su interior, de la tapade aluminio, del Tyvek r© que reubre las paredes, del piso móvil y de la tapa�otante de Tyvek r©. La limpieza se realizó on detergente industrial diluido enagua y se realizaron varios enjuagues on agua desionizada tratada en un equipo de



70 Capítulo 4. Detetores �erenkov y Muones Atmosfériosósmosis inversa. Se tuvieron los uidados neesarios para no introduir sustaniasde ningún tipo, en partiular materiales orgánios los uales sirven de alimentopara la proliferaión de baterias. Después de terminada la limpieza se llenó eltanque on agua desionizada de resistividad del orden de 1 MΩ×m.La on�guraión del detetor adoptada para la realizaión de los experimentosdesritos a ontinuaión es la de los detetores de super�ie de Auger. Se �jó laaltura efetiva del agua en 1.2 m y la separaión angular de los PMTs en 120◦entre sí.4.3.2. Ajuste de Gananias y Determinaión del VEMEl ajuste de gananias y la determinaión del valor del VEM se realizaronpor medio de un telesopio de muones. Diho telesopio estaba formado por dosentelladores plástios unidos, ada uno, a un fotomultipliador por medio de unaguía de luz de vidrio. Los entelladores se dispusieron uno arriba y otro abajo deltanque de forma tal de seleionar muones que atravesaran el tanque en formavertial y entral. El entellador ubiado debajo del tanque era de 15m×15mmientras que el que se enontraba sobre la tapa era de 20m×40m.El ajuste de gananias onsiste en determinar los voltajes de ada PMT para losuales, los valores medios de las distribuiones de arga de las señales produidaspor muones que atraviesan el tanque en forma vertial y entral, oinidan dentrode un error determinado. De esta manera se logra que, en promedio, ada PMTolete 1/3 de la arga total oletada por los tres PMTs.La �gura 4.6 muestra la eletrónia utilizada para realizar el ajuste de ganan-ias de los PMTs y para la determinaión del VEM. Cada muon que atravesabael tanque en forma vertial y entral generaba señales en los dos entelladoresplástios, las uales eran enviadas a un disriminador Otal LeCroy 623B. A estemódulo se le �jó un umbral de disparo de 25 mV a partir del ual generaba unpulso lógio uadrado por ada entellador. Dihos pulsos eran enviados a unaunidad de oinidenia lógia LeCroy 365AL, la ual generaba un pulso uadradonegativo si las señales de entrada llegaban en una ventana temporal �jada en 100ns. Diha salida era utilizada omo señal de disparo de un osilosopio TektronixTDS-3034 de uatro anales para ativar la adquisiión de datos orrespondientesa las señales del tanque.Las señales de los tres PMTs del tanque eran enviadas a entradas indepen-dientes de un módulo FI/FO (Fan In/Fan Out) LeCroy428F el ual genera hastauatro salidas iguales por ada entrada. Una de las salidas del FI/FO orrespon-diente a ada PMT era enviada al osilosopio mientras que otra era enviada aun disriminador otal LeCroy 623B y luego a un ontador CAMAC on el obje-tivo de monitorear el funionamiento del detetor durante el tiempo de duraiónde los experimentos. Ambas señales eran almaenadas en una omputadora, lasanalógias sólo si llegaban en oinidenia temporal dada por los entelladores.Debido a que la transferenia de datos del osilosopio a la omputadora tardaun ierto tiempo hubo que vetar la señal de disparo por 15 s, para ada señal deoinidenia, por medio de un DGG (Dual Gate Generator).
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Figura 4.6: Eletrónia utilizada para el ajuste de gananias y la determinaióndel VEM.El ontrol del buen funionamiento del detetor se realizaba a través del moni-toreo de la tasa de onteo proveniente de las señales lógias. Típiamente la tasade onteo es del orden de 2 − 3 kHz dependiendo del umbral utilizado para dis-riminar los pulsos, la ual a su vez, es sensible a fugas de luz, �utuaiones de lasgananias de los PMTs, et.Los PMTs de los entelladores fueron alimentados por medio de una fuenteORTEC 556 a una tensión de 1800V y los del tanque fueron alimentados por mediode tres fuentes distintas, Power Design Pai� In., ORTEC 556 y TENNELESTC940 A. La tabla 4.1 muestra los valores de las tensiones para las uales se logróel ajuste de las gananias, PMT 1 PMT 2 PMT 3V [Volts℄ 1200 1220 1250Tabla 4.1: Tensiones de ajuste de las gananias de los PMTs.La �gura 4.7 muestra los pulsos promedio para ada PMT y para el VEM.Este último resulta de promediar para ada evento los pulsos de los tres PMTs.A ada pulso se le substrajo previamente la línea de base. Para la adquisiión delos datos on el osilosopio se utilizó una resoluión temporal de 2 ns. Los pulsospueden ser desritos por una exponenial reiente para tiempos mayores que eltiempo para el ual la tensión alanza su valor mínimo. El tiempo de deaimientoestá relaionado on la pureza del agua y la re�etividad del Tyvek r©, el ual
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Figura 4.7: Pulsos promedio para ada PMT y para el VEM orrespondientes amuones que atraviesan el tanque en forma vertial y entral obtenidos mediantela utilizaión de un telesopio de muones.disminuye para valores menores de la resistividad del agua (agua más suia) ymenor re�etividad del Tyvek r© debido a que la absorión de la luz en el agua y enel Tyvek r© es mayor. El tiempo de deaimiento del pulso promedio orrespondienteal VEM para el prototipo Tandar es de aproximadamente 53 ns, menor que elorrespondiente a los tanques de Auger, el ual es de aproximadamente 60 ns[98℄, debido fundamentalmente a la mejor alidad de agua produida en la plantapuri�adora de Auger.La �gura 4.8 muestra las distribuiones de arga para ada PMT y para elVEM (arga promedio de los tres PMTs) obtenidas de la integral on respeto altiempo de los pulsos previa sustraión de la línea de base.La tabla 4.2 muestra los valores medios de las distribuiones de arga de la�gura 4.8 de donde se puede ver que se lograron ajustar las gananias de losPMTs on error menor que el 5 %.PMT 1 PMT 2 PMT 3 VEM
q̄ [pC℄ 104.6 ± 0.3 105.1 ± 0.3 103.6 ± 0.3 104.3 ± 0.3Tabla 4.2: Valores medios de las distribuiones de arga de los PMTs y del VEM(ver �gura 4.8).
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Figura 4.8: Distribuiones de arga orrespondientes a los tres PMTs del tanquey al VEM obtenidas mediante un telesopio de muones.4.3.3. Coinidenia de Tres PMTsDebido a que no es posible oloar un telesopio de muones en ada detetor desuper�ie de Auger, el valor del VEM orrespondiente a ada PMT es obtenido me-diante las distribuiones de arga de los mismos obtenidas adquiriendo los pulsosuya amplitud, en ada uno de ellos, supera un mismo umbral muy bajo (oini-denia de tres PMTs). Estas distribuiones son obtenidas muy rápidamente on elsistema de adquisiión loal de ada detetor de super�ie de Auger.Para el prototipo Tandar se utilizó la eletrónia de la �gura 4.9. Las señalesde los tres PMTs eran enviadas a un FI/FO LeCroy428F. Una de las salidas delFI/FO de ada PMT era enviada al osilosopio mientras que la otra era enviadaal uarto anal de diho módulo. De esta manera, a la salida de diho anal seobtenía la señal suma de las señales de los tres PMTs, la ual era utilizada paradisparar el osilosopio (Tektronix TDS-3034). El umbral de disparo del osiloso-pio fue elegido lo más bajo posible ompatible on el ruido eletrónio. Los datosadquiridos eran transferidos a una omputadora para lo ual se tuvo que utilizarun veto igual que el utilizado para el experimento del VEM (ver seión 4.3.2).Para obtener los histogramas de arga en triple oinidenia primero se inte-graron los pulsos adquiridos, previa sustraión de la línea de base, y luego seseleionaron los eventos tales que la señal en ada PMT era mayor que el 5 % delvalor medio del VEM obtenido anteriormente. La �gura 4.10 muestra los histogra-mas de arga en oinidenia de tres PMTs obtenidos. Las distribuiones presentan
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Figura 4.9: Eletrónia utilizada para obtener las distribuiones de arga orres-pondientes a la oinidenia de tres PMTs.dos pios, el primero es produido por la ondiión de oinidenia triple, si noestuviera diha ondiión el espetro seguiría reiendo para valores de arga adavez menores debido al ruido eletrónio. El segundo pio orresponde a los muonesde fondo y está íntimamente relaionado on el VEM. En la región orrespondienteal primer pio se enuentra la ontribuión de la omponente eletromagnétia,eletrones y fotones, de los rayos ósmios atmosférios. Las partíulas eletro-magnétias depositan muha menos señal que los muones debido a que su energíapromedio es del orden de los 10 MeV mientras que la de los muones es del ordende 4 GeV. En esta región también se enuentra la ontribuión de los muones uyalongitud del amino reorrido en el agua del detetor es menor que la altura dela olumna de agua del tanque, por ejemplo, los que entran era del borde de latapa y salen por la pared lateral del tanque.La �gura 4.10 también muestra las distribuiones obtenidas para el experimen-to de la determinaión del VEM. Se puede ver que los pios de las distribuionesorrespondientes al VEM están desplazados haia valores mayores de arga enaproximadamente un 3 % on respeto al segundo pio de las distribuiones de o-inidenia de tres PMTs orrespondientes a ada PMT. En esto se basa el métodode alibraión de Auger; dada la distribuión de arga de oinidenia triple deada PMT se puede inferir el valor del pio del VEM para ada PMT.La �gura 4.11 muestra las distribuiones de la arga promedio de los tresPMTs para el experimento del VEM y para el de triple oinidenia. El segundopio orrespondiente a la distribuión obtenida para la triple oinidenia estáorrido para valores mayores de arga on respeto al pio del VEM. El orrimientoobtenido para el prototipo tandar es (14 ± 2) %. La diferenia on respeto alorrimiento de −3 % orrespondiente a los histogramas de arga para ada PMTse basa en el heho de que la in�uenia de los muones que reorren longitudesmayores que la altura del tanque, y por lo tanto generan más fotones �erenkovque el VEM, es más importante para el aso de la arga promedio.El orrimiento del pio observado para la distribuión de arga promedio puede
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Figura 4.10: Distribuiones de arga para la oinidenia de tres PMTs. Los eventosson tales que la señal en ada PMT es mayor que el 5 % del valor medio del VEM.Los histogramas sombreados orresponden a las distribuiones de arga para adaPMT obtenidas utilizando el telesopio de muones.ser expliado mediante un modelo semi-analítio senillo, basado en la distribuiónde las trazas de los muones que atraviesan el detetor y la estadístia de la oleiónde arga el ual se detalla en seión siguiente.4.4. Modelo Semi-Analítio para la Coinideniade Tres PMTs4.4.1. Carga Promedio y Longitud de la TrazaEl modelo semi-analítio del espetro de la arga promedio de los tres PMTsdesarrollado, se basa en el heho experimental de que la señal promedio de lostres PMTs es proporional a la longitud de la traza que reorren las partíulasargadas en el agua del detetor, independientemente de los puntos de entrada y
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Figura 4.11: Distribuión de arga promedio para la oinidenia de tres PMTs. Elhistograma sombreado orresponde a la distribuión del VEM obtenida medianteun telesopio de muones. El segundo pio del histograma orrespondiente a laoinidenia de tres se orre haia la dereha, on respeto al pio del VEM, en
(14 ± 2) %.salida del mismo [127, 128℄. Este mismo omportamiento no se observa para laseñal orrespondiente a ada PMT por separado debido a que, en este aso, laseñal oletada por un PMT dado depende del punto de impato y direión deinidenia de la partíula. Al promediar las señales de los tres PMTs las inhomo-geneidades debidas al punto de impato de las partíulas se ven drástiamentereduidas. Otros fatores que ontribuyen a la propagaión isotrópia de la luz enel detetor son las propiedades difusivas del Tyvek r© y el ángulo de emisión de laluz �erenkov que en agua es del orden de 42◦. La isotropía de la luz �erenkov enel detetor fue veri�ada experimentalmente [127, 128℄.En la referenia [127℄ se obtuvieron, por medio de un telesopio de muones for-mado por dos entelladores plástios, las distribuiones de arga orrespondientesa siete posiiones de entrada vertiales, una en el entro del detetor y las demása una distania de 0.8 y 1.6 m del mismo. En [128℄ se seleionaron 32 posiionesobliuas en distintos onjuntos de igual longitud de la traza pero distintos puntosde impato. Todos estos experimentos fueron realizados on el prototipo Tandar.Con los datos experimentales de las referenias [127, 128℄ se obtuvo el grá�o de
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Figura 4.12: (a) Valor medio de las distribuiones de arga normalizados a la argadel VEM omo funión de la longitud de la traza normalizada a la longitud dela traza del VEM (h = 1.2 m). (b) Desviaión estándar de las distribuiones dearga omo funión de la longitud de la traza normalizada a la longitud de la trazadel VEM. Tanto el valor medio omo la desviaión estándar fueron obtenidos pormedio de ajustes Gaussianos de las distribuiones de arga. Los datos experimen-tales fueron obtenidos de [127, 128℄ y los grá�os de [114℄.
la �gura 4.12a, el ual muestra el valor medio de la arga, obtenido mediante unajuste de la distribuión de arga on una funión Gaussiana, omo funión de lalongitud de la traza [114℄. El valor medio de la arga del punto orrespondientea la traza más larga está por arriba de la reta que mejor ajusta los datos ex-perimentales, esto podría deberse a que la direión de inidenia de los muonesorrespondiente a diho punto forma un ángulo de 85◦ on la vertial, on lo ual,el fotoátodo de los PMTs podría haber reibido luz �erenkov direta (luz queinide sobre el fotoátodo sin haber sufrido ninguna re�exión en el Tyvek r©). De-bido a que el ángulo de emisión �erenkov en agua es del orden de 42◦ el efeto dela luz direta es más importante para ángulos enitales grandes.La �gura 4.12b muestra la desviaión estándar omo funión de la longitud dela traza orrespondiente a las distribuiones de arga onsideradas anteriormente[114℄. La �gura 4.12b muestra también el ajuste de los datos on una funión linealy on la funión raíz uadrada (la ual resultaría de las �utuaiones Poissonianasde la antidad de fotoeletrones generados por la luz �erenkov que llega a losPMTs). Si bien los datos experimentales son onsistentes on la variaión linealde la desviaión estándar on la longitud de la traza, el ajuste on la funión raízuadrada se ve favoreido.



78 Capítulo 4. Detetores �erenkov y Muones Atmosférios4.4.2. Distribuión de la Longitud de la TrazaComo ya ha sido menionado en la seión 4.2 la forma del �ujo de muones defondo es, aproximadamente, φ = φ0 cos2(θ), donde θ es el ángulo enital y φ0 ≈ 80m−2 s−1 sr−1. La traza reorrida por un muon que atraviesa el tanque depende delpunto de impato en la super�ie del detetor y de su direión de inidenia. Porlo tanto, la distribuión de la longitud de la traza reorrida por los muones en eltanque depende de la forma del �ujo. Veamos primero un aso simpli�ado de laforma de diha distribuión orrespondiente al aso en que el radio del tanque esmuho mayor que su altura. Solamente las trazas de los muones que entran por latapa y salen por el piso ontribuyen a diha distribuión.El número de muones que atraviesan el tanque en un intervalo de tiempo Tomo funión de θ está dada por,
dn(θ) = T φ0 2π2R2 cos3(θ) sin(θ)dθ, (4.3)donde R es el radio del tanque.Para ada muon que atraviesa el tanque on un ángulo enital θ la longitud dela traza reorrida es, l = h/ cos(θ), donde h es la altura del tanque y por lo tanto

l ≥ h.Haiendo el ambio de la variable θ por l, es deir, reemplazando θ omo funiónde l y dθ omo funión de l y dl en (4.3) se obtiene la distribuión de la longitudde la traza para el este aso simpli�ado llamado �tanque in�nito�,
dn(l)

dl
=











T φ0 2π2R2 h4

l5
l ≥ h

0 l < h.Por lo tanto, para el tanque in�nito la distribuión deree omo l−5 a partirde l = h.La distribuión de la longitud de la traza para el tanque in�nito es una muybuena aproximaión si R ≫ 2h. Este no es el aso para los tanques de Auger ypor lo tanto para el prototipo Tandar. Los tanques de Auger tienen un radio de
1.784 m y una altura de 1.2 m.La distribuión de la longitud de la traza es la suma de uatro distribuionesorrespondientes a los muones que entran por la tapa y salen por el piso, los queentran por la tapa y salen por la pared lateral, los que entran por la pared lateraly salen por el piso y por último los que entran y salen por la pared lateral.Como en el aso del tanque in�nito la longitud de la traza de los muones queentran por la tapa y salen por el piso del tanque está dada por, l = h/ cos(θ).Haiendo uso de la simetría axial del tanque se obtiene la distribuión orres-pondiente al aso en que los muones entran por la tapa y salen por el piso deldetetor,
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4.4. Modelo Semi-Analítio 79Para R ≫ h y R ≫ l se reupera la expresión obtenida para el tanque in�nito.La distribuión orrespondiente a los muones que entran por la tapa y salenpor el lateral del tanque está dada por,
dnTL(l)

dl
= T φ04πR



























































∫ π/2

0

fTL(θ, l) dθ 0 < l ≤ h

∫ π/2

arc cos(h/l)

fTL(θ, l) dθ h < l ≤ 2R

∫ arcsin(2R/h)

arc cos(h/l)

fTL(θ, l) dθ 2R < l ≤
√

4R2 + h2

(4.5)
donde,
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cos3(θ) sin2(θ). (4.6)Para el aso en que los muones entran y salen por la pared lateral, la distribu-ión viene dada por,
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donde,

fLL(θ, l) =
(h − l cos(θ))
√

1 −
(

l sin(θ)
2R

)2
cos2(θ) sin4(θ). (4.8)La �gura 4.13 muestra las distribuiones de la longitud de la traza orrespon-dientes a las euaiones (4.4), (4.5) y (4.7) y la distribuión total, la ual está dadapor,
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=

dnTB(l)
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+ 2

dnTL(l)

dl
+

dnLL(l)

dl
, (4.9)donde se usó el heho de que la distribuión orrespondiente a los muones queentran por la tapa y salen por la pared lateral es igual a la de los muones queentran por la pared lateral y salen por el piso.
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Figura 4.13: Distribuión de la longitud de la traza de los muones que (a) entranpor la tapa y salen por el piso, (b) entran por la tapa y salen por la pared lateral,() entran y salen por la pared lateral y (d) distribuión total.4.4.3. Espetro de la Coinidenia de Tres PMTsEl espetro de la oinidenia de tres PMTs es el resultado de la onvoluiónde la distribuión de la longitud de la traza on la distribuión de arga. Paraobtener el espetro de oinidenia de tres PMTs a partir de la distribuión detrazas es neesario onoer la distribuión de arga para una longitud de la trazadada. Para tal propósito se suavizó e interpoló la distribuión experimental delVEM orrespondiente al prototipo Tandar. La �gura 4.14 muestra el resultado delsuavizado e interpolaión de la distribuión del VEM.La distribuión del VEM es la distribuión de arga orrespondiente a unmuon uya longitud de la traza es igual a la altura del tanque, l = 1.2 m. El valormedio de la distribuión de arga es proporional a la longitud de la traza y ladesviaión estándar omo funión de la longitud de la traza es ompatible tantoon una funión lineal omo on la funión raíz uadrada (ver seión 4.4.1). Por
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Figura 4.14: Distribuión de arga del VEM orrespondiente al prototipo Tandarsuavizada e interpolada.lo tanto, existen dos formas posibles de onstruir las distribuiones de arga parauna longitud de la traza dada a partir de la distribuión del VEM. La primera estal que σ es proporional a la longitud de la traza mientras que para la segunda
σ es proporional a la raíz uadrada de la longitud de la traza,
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, (4.11)donde V (q) es la distribuión experimental del VEM suavizada e interpolada,
〈q(h)〉 es el valor medio de la distribuión de arga del VEM y V∝(q, l) y VRc(q, l)son las distribuiones de arga on desviaión estándar proporional a la longitudde la traza y a la raíz uadrada de la longitud de la traza respetivamente.Las distribuiones de oinidenia de tres PMTs para los dos asos onsideradosestán dadas por,
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dn(l)

dl
dl. (4.13)La �gura 4.15 muestra la omparaión entre el modelo semi-analítio y la dis-tribuión del espetro de oinidenia de tres PMTs obtenido experimentalmente.
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Figura 4.15: Comparaón entre los datos experimentales obtenidos on el prototipoTandar y el modelo semi-analítio del espetro de oinidenia de tres PMTs. (a)Desviaión estándar de la distribuión de arga proporional a la longitud de latraza y (b) proporional a la raíz uadrada de la longitud de la traza.El modelo reprodue satisfatoriamente los datos experimentales, para valores dearga mayores que 70 pC aproximadamente, para las dos dependenias funionalesde la desviaión estándar on la longitud de la traza onsideradas. El modelo semi-analítio no reprodue la forma del espetro para valores de arga hios, estose debe a que en diha región hay ontribuión de ruido eletrónio, eletrones,positrones y fotones atmosférios la ual no está tenida en uenta en el modelo. Elmodelo semi-analítio reprodue solamente la región del espetro dominada porlos muones y por lo tanto, reprodue a su vez, el orrimiento del pio on respetoal de la distribuión del VEM.La primera fase de la onstruión de Auger Sur onsistió en la instalaión deun prototipo de detetor formado por 32 detetores de super�ie y dos telesopiosde �uoresenia. Con el objetivo de realizar varios experimentos, prinipalmenterelaionados a la alibraión de los detetores de super�ie, se instaló un tanquede prueba en las proximidades del edi�io de ensamblado de la Estaión Centraldel Observatorio situado en Malargüe. A este detetor se lo llamó Laura.Con el propósito de estudiar la validez del modelo semi-analítio se realizó elmismo análisis heho para el prototipo Tandar pero ahora on Laura. Con Laurase realizaron experimentos similares a los realizados on el prototipo Tandar, enpartiular, se obtuvieron las distribuiones orrespondientes al VEM (obtenidamediante un telesopio de muones) y la de oinidenia de tres PMTs [129℄.La �gura 4.16 muestra la distribuión de arga del VEM suavizada e interpo-lada para el detetor Laura, la ual, al igual que para el análisis heho para elprototipo Tandar, fue utilizada para obtener las distribuiones de arga para unadada longitud de la traza.Como ya ha sido menionado anteriormente (ver seión 4.2) el �ujo de muonesde fondo a nivel del mar es aproximadamente, φ = φ0 cos2(θ). El prototipo Tandarestá situado al nivel del mar mientras que el detetor Laura estaba situado en laiudad de Malargüe, a 1400m de altura. La forma del �ujo de muones omo funióndel ángulo enital depende de la profundidad atmosféria. En la referenia [125℄ seestudió, a través de simulaiones, la variaión de la dependenia angular del �ujo
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Figura 4.16: Distribuión de arga del VEM orrespondiente al tanque de AugerLaura suavizada e interpolada.
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Figura 4.17: Comparaión entre los datos experimentales obtenidos on el detetorLaura y el modelo semi-analítio del espetro de oinidenia de tres PMTs. (a)Desviaión estándar de la distribuión de arga proporional a la longitud de latraza y (b) proporional a la raíz uadrada de la longitud de la traza.de muones on la profundidad atmosféria dando omo resultado una variaiónmuy lenta. Por lo tanto, es una buena aproximaión asumir que la dependeniaangular del �ujo de muones en la iudad de Malargüe también es proporional a
cos2(θ).La �gura 4.17 muestra el modelo semi-analítio omparado on los datos experi-mentales orrespondientes al tanque Laura. Al igual que para el prototipo Tandar,el modelo semi-analítio reprodue satisfatoriamente los datos experimentales enla región del espetro dominada por los muones de fondo.En resumen, en este apítulo se han presentado los resultados experimentalesobtenidos mediante el prototipo Tandar, los uales ontribuyeron para el desarrollodel método de alibraión de Auger. Se realizaron experimentos para la determi-



84 Capítulo 4. Detetores �erenkov y Muones Atmosfériosnaión de la distribuión de arga orrespondiente al VEM a través de un telesopiode muones formado por dos entelladores plástios. También se obtuvieron las dis-tribuiones de arga para la oinidenia de tres PMTs. Finalmente, se desarrollóun modelo semi-analítio basado en la geometría de las trazas orrespondientesa los muones que atraviesan los tanques, el ual permite obtener, a partir de ladistribuión de arga del VEM y de las distribuiones de las trazas, la distribuiónorrespondiente a la oinidenia de tres PMTs. Diho modelo desribe satisfa-toriamente a los datos experimentales obtenidos tanto para el prototipo Tandaromo para el tanque Laura.



Capítulo 5Flutuaiones de la Forma de Pulso
5.1. IntroduiónLa determinaión de la omposiión químia de los rayos ósmios es uno delos problemas más difíiles ya que los rasgos distintivos de los diferentes tiposde primario presentan �utuaiones lluvia a lluvia a las uales se les suman lasrelaionadas on los sistemas de deteión y además dependen en su interpretaiónde los modelos de interaión hadrónia de altas energías asumidos. Existen variosobservables de las lluvias de partíulas sensibles a la omposiión químia delprimario tal omo la estrutura temporal del frente de la lluvia (ver seión 2.4).Por ejemplo, la orrelaión entre el tiempo de subida de la señal en un detetor�erenkov (diferenia entre el tiempo en que se oleta el 50 % y el 10 % de la señaltotal) y la masa del primario puede ser entendida en términos del desarrollo delas lluvias: una lluvia iniiada por un núleo pesado se desarrolla a mayor alturaen la atmósfera y on mayor número de muones que una lluvia iniiada por unprotón. A mayores alturas y número de muones le orresponden menores tiemposde subida ya que, por un lado, la diferenia de trayetorias entre el prinipio yel �nal de la lluvia y un detetor de super�ie es menor y por otro, los muonesllegan a la super�ie de la tierra antes que las partíulas eletromagnétias y onpoa dispersión temporal [130℄, on lo ual, el aumento en el número de muonesontribuye a la disminuión del tiempo de subida.Los muones llegan a la super�ie de la tierra antes que las partíulas eletro-magnétias debido a que se propagan asi libremente en la atmósfera. Las partíu-las eletromagnétias sufren una gran antidad de interaiones Coulombianasantes de llegar a la super�ie de la tierra y es por esto que se retrasan on respetoa los muones. Debido a este heho la parte iniial de los pulsos en los detetoresde super�ie (señal omo funión del tiempo en unidades de VEM) está domina-da por la omponente muónia mientras que la parte �nal está dominada por laspartíulas eletromagnétias. Por lo tanto, haiendo el oiente entre la señal dela parte iniial de los pulsos y la �nal se puede obtener un parámetro íntimamenterelaionado on el oiente entre la omponente muónia y la eletromagnétia delas lluvias, el ual es muy sensible a la omposiión [131℄.A pesar de que los detetores de super�ie de Auger son muy sensibles a los85



86 Capítulo 5. Flutuaiones de la Forma de Pulsomuones no son apaes de medirlos individualmente debido a que la respuesta delos detetores es aproximadamente la misma tanto para los muones omo paralas partíulas eletromagnétias. Este heho hae muy difíil la separaión de laomponente muónia de la señal total de los tanques. Lo únio que ambia es laseñal total oletada por partíula, los muones depositan muha más señal que laspartíulas eletromagnétias debido a que la energía promedio de los mismos esde ∼ 1 GeV mientras que la de las partíulas eletromagnétias es de ∼ 10 MeV.Estas últimas, eletrones y fotones luego de la produión de pares en el agua delos tanques, son frenadas rápidamente por Bremsstrahlung.Con el propósito de separar la omponente muónia de la señal total se hanpropuesto varios métodos basados en las propiedades de la estrutura temporalde las partíulas de las lluvias y en la respuesta de los detetores [132, 133, 134℄.Dihos métodos se basan en el heho de que a distanias su�ientemente grandesdel eje de la lluvia, la omponente muónia domina sobre la eletromagnétia[135, 136℄. En diho rango de distanias las señales en los tanques están formadaspor pios orrespondientes a los muones montados en un fondo mas o menos on-tinuo orrespondiente a las partíulas eletromagnétias. Los métodos estudiadosonsisten en �ltros que intentan extraer los pios de los muones on el objetivo deontarlos. Debido a que las señales orrespondientes a las partíulas eletromag-nétias tienen la misma forma que la de los muones estos métodos uentan no sóloa los muones sino también a las partíulas eletromagnétias muy energétias, quesi bien son poas, están presentes en las señales de los detetores. Otra di�ultadde estos métodos onsiste en el heho de que los muones que reorren distaniasortas en el agua de los detetores, por ejemplo muones que entran era del bor-de de la tapa y salen por la pared lateral, pueden ser onfundidos on partíulaseletromagnétias.Se han realizado muhos estudios aera de la estrutura temporal del frentede la lluvia, en 1953 P. Bassi, G. Clark y B. Rossi midieron la separaión entre lostiempos de arribo de las partíulas de la lluvia on tres entelladores líquidos [137℄.Mostraron que la mayor parte de los eletrones de las lluvias estaban onentradosen un diso de 60 m de diámetro y anho entre 1 y 2 m. El diso de las partíulasapaes de penetrar 20 m de plomo tenía la misma dimensión lateral, entre 2 y
3 m de espesor y su frente se enontraba ubiado por delante del frente de loseletrones en aproximadamente 3 m. La partíulas apaes de penetrar la apa deplomo onsistían mayoritariamente en muones.En 1962 J. Linsley y L. Sarsi midieron la separaión temporal de las partíu-las de las lluvias por medio de un arreglo de 20 detetores situado en la estaiónVolkano Ranh del MIT [130℄. Enontraron que la distribuión espaial de laspartíulas de las lluvias en un instante dado, estaban, en promedio, bien desritaspor tres super�ies urvadas, la super�ie orrespondiente a las partíulas pene-trantes (muones), a los eletrones y a las partíulas que viajaron más lejos en ladireión del desarrollo de la lluvia. La super�ie orrespondiente a los muones eraaproximadamente un asquete esfério on su entro loalizado a una profundidadatmosféria de (320± 70) g m−2. La super�ie de los eletrones tenía un radio deurvatura de aproximadamente 1 km a una distania de 450 m del eje de la lluvia.En 1974 A. Watson y J. Wilson estableieron por primera vez la existenia de



5.2. Modelo Senillo de las Flutuaiones 87�utuaiones lluvia a lluvia en los tiempos de subida de las señales, onsiderandolluvias de energías del orden de 1018 eV detetadas por el arreglo de detetoresde super�ie de Haverah Park [138℄. Enontraron que las desviaiones estándarde los tiempos de subida de las señales eran mayores que la esperadas para lasinertezas provenientes de la mediión y del muestreo de las partíulas de la lluviasolamente.En este apítulo se estudian las �utuaiones en la forma temporal de los pulsosen los detetores de super�ie de Auger generados por lluvias atmosférias y suposible apliaión al desarrollo de los métodos utilizados en la deteminaión de laomposiión químia de los rayos ósmios [139℄.5.2. Modelo Senillo de las FlutuaionesLas �utuaiones en la forma de pulso dependen del tipo de partíulas queentran en el tanque en un dado intervalo de tiempo, en partiular dependen deloiente entre el número de muones y el número de partíulas eletromagnéti-as. Para entender las �utuaiones en la forma de pulso hay que onsiderar dosaraterístias de las lluvias de partíulas y de su deteión menionadas anteri-ormente: por un lado el oiente entre la señal orrespondiente a la omponenteeletromagnétia y a la muónia deree y por otro la omponente muónia llegaa la super�ie de la tierra antes que la omponente eletromagnétia. Por lo tanto,se espera que para intervalos de tiempo eranos al omienzo de la señal en de-tetores situados era del eje de la lluvia, las �utuaiones en la forma de pulsoestén dominadas por la omponente eletromagnétia mientras que para dete-tores situados lejos del eje por la omponente muónia. Para intervalos de tiempoeranos al �nal de la señal el oiente entre la señal debida a los muones y a laspartíulas eletromagnétias es más hio que para intervalos de tiempo eranosal omienzo del pulso, por lo ual, se espera que las �utuaiones debidas a laomponente muónia dominen a distanias mayores que las orrespondientes a laregión del omienzo del pulso.Consideremos en primer lugar a las �utuaiones debidas a los muones y parasimpli�ar el problema onsideremos lluvias vertiales. El número de muones porunidad de tiempo orrespondiente a una lluvia de energía E0, a una distania rdel eje de la lluvia omo funión del tiempo está dado por,
dNµ

dt
(t, r, E0) = Nµ(r, E0) Tµ(t, r, E0), (5.1)donde Nµ(r, E0) es el número total de muones y Tµ(t, r, E0) es su distribuióntemporal.Si ξ(t) es la distribuión temporal de la señal orrespondiente a una partíulaque entra al detetor, la señal depositada por un muon en el intervalo de tiempo

[t, t + ∆t] es s(t) = s ξ(t) ∆t, donde s es la señal y se distribuye según PD(s).Si se divide la señal total en un tanque, S(t), en intervalos de tiempo de longitud
∆ti, la señal total orrespondiente a un tiempo dado tk en el k-ésimo intervalo de
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S(tk) =

k
∑

i=1

ni
∑

j=1

sij ξ(tk − ti) ∆tk, (5.2)donde ni es el número de muones en el i-ésimo intervalo de tiempo y sij es la señaldepositada por el j-ésimo muon del i-ésimo intervalo de tiempo.Asumiendo que el número de muones de una lluvia, detetados por un tanqueubiado a una distania dada del eje de la lluvia se distribuye según la distribuiónde Poisson, la distribuión del número de muones en i-ésimo intervalo de tiempoes,
Pµ(ni) =

µ(ti, r, E0, ∆ti)
ni

ni!
exp(−µ(ti, r, E0, ∆ti)), (5.3)donde µ(ti, r, E0, ∆ti) = Nµ(r, E0) Tµ(ti, r, E0) ∆ti.Utilizando las distribuiones PD(s) y Pµ(ni) para alular el valor medio dela señal y suponiendo que ada muon atraviesa el tanque vertialmente, o sea,

〈sij〉 =
∫∞
0

dsij sij PD(sij) = 1 VEM (ver apítulo 4), se obtiene,
〈Sµ(tk)〉 =

k
∑

i=1

Nµ(r, E0) Tµ(ti, r, E0) ∆ti ξ(tk − ti) ∆tk VEM, (5.4)la ual, tomando límite al ontinuo resulta,
〈Sµ(t)〉 =

∫ t

0

dt′ Nµ(r, E0) Tµ(t
′, r, E0) ξ(t− t′) ∆t VEM. (5.5)Para alular la varianza de la señal primero hay que alular el valor mediodel uadrado de la señal. Elevando al uadrado la expresión de la euaión (5.2)y utilizando las distribuiones PD(s) y Pµ(ni) se obtiene,

〈Sµ(tk)
2〉 =

k
∑

i=1

Nµ(r, E0) Tµ(ti, r, E0) ξ2(tk − ti) ∆ti 〈s2〉 ∆t2k + 〈S(tk)〉2, (5.6)donde 〈s2〉 =
∫∞
0

ds s2 PD(s). Por lo tanto, tomando el límite al ontinuo lavarianza de la señal está dada por,
V (Sµ(t)) =

∫ t

0

dt′ Nµ(r, E0) Tµ(t
′, r, E0) ξ2(t − t′) 〈s2〉 ∆t2. (5.7)Si σs/s << 1 entones 〈s2〉 ≈ 〈s〉2 = 1 VEM2.Como había sido menionado anteriormente, la señal orrespondiente a laspartíulas eletromagnétias depende de su energía. La pérdida de energía de losfotones y eletrones es aproximadamente proporional a la distania reorrida enel agua, E(l) = E − αl, donde E es la energía iniial, α es una onstante y les la longitud de la traza. Por lo tanto, la distania reorrida por una partíulaeletromagnétia en el agua es l = E/α. La distribuión de la señal depositada



5.2. Modelo Senillo de las Flutuaiones 89por una partíula eletromagnétia que entra al tanque depende de la longitud dela traza y por lo tanto de su energía, PD ≡ PD(s, l(E)).El valor medio de la señal orrespondiente a una partíula eletromagnétia deenergía E está dado por,
〈s(E)〉 =

∫ ∞

0

ds s PD(s, l(E)) =
l(E)

h
VEM =

E

Ec

VEM. (5.8)donde h es la altura del tanque y Ec ≡ αh ∼= 240 MeV.La señal depositada por las partíulas eletromagnétias depende de la dis-tribuión de energía para una lluvia dada, Pe(E, r, t), la ual a su vez depende dela distania al eje de la lluvia y del tiempo.La señal orrespondiente a las partíulas eletromagnétias está dada tambiénpor la euaión 5.2. Para alular la señal promedio primero hay que alular laseñal promedio orrespondiente a una partíula que llega al detetor en el tiempo
ti y a una distania r del eje de la lluvia,

〈sij(r, t)〉 =

∫ ∞

0

dE

∫ ∞

0

ds s PD(s, l(E)) Pe(E, r, t) (5.9)
=

∫ ∞

0

dE
E

Ec
Pe(E, r, t) VEM (5.10)

=
〈E(r, t)〉

Ec
VEM. (5.11)En el límite al ontinuo la señal promedio orrespondiente a una partíulaeletromagnétia está dada por,

〈SEM(t)〉 =

∫ t

0

dt′ NEM(r, E0) TEM(t′, r, E0)
〈E(r, t′)〉

Ec
ξ(t− t′) ∆t VEM, (5.12)donde NEM(r, E0) es el número de partíulas eletromagnétias omo funión dela distania al eje de la lluvia y de la energía del primario y TEM(t′, r, E0) es ladistribuión temporal de arribo.La varianza de la señal para las partíulas eletromagnétias se alula demanera similar al aso de los muones. Teniendo en uenta la dependenia on laenergía de la longitud de la traza se obtiene,

V (SEM(t)) =

∫ t

0

dt′ NEM(r, E0) TEM(t′, r, E0) f(r, t) ξ2(t − t′) ∆t2, (5.13)donde f(r, t) está dada por,
f(r, t) =

∫ ∞

0

dE

∫ ∞

0

ds s2 PD(s, l(E)) Pe(E, r, t). (5.14)Si σs(l)/〈s(l)〉 << 1 entones f(r, t) ∼= (〈E2(r, t)〉/E2
c ) VEM2.La señal total es la suma de las señales depositadas por los muones y por laspartíulas eletromagnétias, 〈S(t)〉 = 〈Sµ(t)〉 + 〈SEM(t)〉 y la varianza total es



90 Capítulo 5. Flutuaiones de la Forma de Pulsotambién la suma de las varianzas orrespondientes a los muones y a las partíulaseletromagnétias, V (S(t)) = V (Sµ(t)) + V (SEM(t)). Finalmente, σS está dadapor,
σS(t) =

√

V (Sµ(t)) + V (SEM(t)) . (5.15)Existen dos asos extremos, llamemos τtank a la esala temporal de la distribu-ión temporal de la señal depositada por una partíula que entra al tanque y τsha la esala temporal de la distribuión temporal de las partíulas de la lluvia.Típiamente τtank
∼= 60 ns [98℄ y τsh es una funión de la distania al eje de lalluvia, por ejemplo τsh(1000m) = 310 ns para lluvias tales que θ ≤ 30◦ y energíadel orden de 3 × 1018 eV [140℄.El primer límite se obtiene uando τsh << τtank, lo ual es válido era del ejede la lluvia, entones, Tµ(t

′, r, E0) ≈ δ(t′) y TEM(t′, r, E0) ≈ δ(t′). Introduiendoestas aproximaiones en (5.5), (5.7), (5.12) y (5.13) se obtiene,
〈Sµ(t)〉 = Nµ(r, E0) ξ(t) ∆t VEM (5.16)

V (Sµ(t)) = Nµ(r, E0) ξ2(t) ∆t2 VEM2 (5.17)
〈SEM(t)〉 = NEM(r, E0)

〈E(r, t = 0)〉
Ec

ξ(t) ∆t VEM (5.18)
V (SEM(t)) = NEM(r, E0)

〈E2(r, t = 0)〉
E2

c

ξ2(t) ∆t2 VEM2. (5.19)El segundo límite se obtiene uando τsh >> τtank, lo ual es válido lejos deleje de la lluvia, entones ξ(t − t′) ≈ δ(t − t′). La respuesta temporal del detetorpuede ser aproximada por ξ(t) ∼= τ−1
tank exp(−t/τtank) [98℄, si τsh >> τtank entones

ξ2(t−t′) ≈ 2−1 τ−1
tank δ(t−t′). Introduiendo estas aproximaiones en las euaiones(5.5), (5.7), (5.12) y (5.13) se obtiene,

〈Sµ(t)〉 = Nµ(r, E0) Tµ(t, r, E0) ∆t VEM (5.20)
V (Sµ(t)) = Nµ(r, E0) Tµ(t, r, E0)

∆t2

2 τtank

VEM2 (5.21)
〈SEM(t)〉 = NEM(r, E0)

〈E(r, t)〉
Ec

TEM(t, r, E0) ∆t VEM (5.22)
V (SEM(t)) = NEM(r, E0)

〈E2(r, t)〉
E2

c

TEM(t, r, E0)
∆t2

2 τtank
VEM2. (5.23)De las euaiones (5.20), (5.21), (5.22) y (5.23) se puede obtener la relaiónentre la señal y σ para los muones y las partíulas eletromagnétias para el asoen que τsh >> τtank,

σµ(t) ∼=
√

∆t

2 τtank

√

Sµ(t)VEM VEM (5.24)
σEM(t) ∼=

√

∆t

2 τtank

√

〈E2(r, t)〉
Ec 〈E(r, t)〉

√

SEM(t)VEM VEM. (5.25)



5.3. Análisis de Datos 91Asumiendo que 〈E2(r, t)〉 ≈ 〈E(r, t)〉2, 〈E(r, t)〉 ≈ 10 MeV [141℄, τtank
∼= 60 ns yutilizando el valor de ∆t = 25 ns para ada intervalo temporal (resoluión temporalde los detetores de super�ie de Auger) se obtienen expresiones aproximada para

σ omo funión de la señal,
σµ(t) ∼= 0.46

√

Sµ(t)VEM VEM (5.26)
σEM(t) ∼= 0.09

√

SEM(t)VEM VEM. (5.27)5.3. Análisis de DatosCon el propósito de estudiar las �utuaiones en la forma de los pulsos apartir de los datos experimentales se onsideraron los eventos detetados desdeMayo de 2002 hasta Marzo de 2004. Para la reonstruión de dihos eventos seutilizó la librería Er versión v2r0 del paquete CDAS [142℄. El paquete CDAS esun onjunto de librerías y programas esritos en lenguaje de programaión C++espeí�amente desarrollados para la reonstruión de los eventos detetados enAuger.Para la reonstruión sólo se tuvieron en uenta eventos on un número deestaiones mayor que uatro. A su vez, de dihas estaiones se analizaron lospulsos promedio (arga promedio de los tres PMTs omo funión del tiempo) desólo aquellas on señal total mayor que 20 VEM y distania al eje de la lluviamenor que 2000 m. De los eventos que fueron bien reonstruidos se seleionaronlos que umplían la ondiión θ ≤ 30◦, o sea eventos que inidieron en forma asivertial.Se obtuvieron 292 eventos y 814 pulsos en total. La �gura 5.1 muestra ladistribuión de energía y la distribuión angular de los eventos seleionados. Elvalor medio de la energía es 2.2 × 1018 eV y del ángulo enital es de 20◦.Para ajustar la forma de los pulsos se onsideraron tres funiones distintas,
f1(t) =

Q1

τ 2
t exp(−t/τ) (5.28)

f2(t) =
Q2 c

Γ(d)
(ct)d−1 exp(−tc) (Distribuión Γ) (5.29)

f3(t) =
Q3

σ
√

2π t
exp(−(ln(t) − µ)2

2σ2
) (Distribuión Log-Gauss) (5.30)donde Qi on i = 1, 2, 3, τ, c, d, µ, y σ son parámetros a ajustar. Los ajustesfueron hehos on peso igual a uno en ada intervalo de 25 ns en que viene divididala señal.La �gura 5.2 muestra, a modo de ejemplo, los ajustes de los pulsos orrespon-dientes a un evento de E0

∼= 1019 eV y θ ∼= 26◦. De diha �gura se puede ver quelos ajustes realizados utilizando las tres funiones onsideradas son prátiamenteequivalentes y que además, los pulsos son mejor ajustados para distanias ortas,
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Figura 5.1: Distribuiones (a) del logaritmo de la energía y (b) del ángulo enitalde los eventos seleionados.o sea, valores mayores de la señal total. La funión (5.28) es la más senilla delas tres onsideradas ya que tiene sólo dos parámetros para ajustar y es por estarazón que se deidió utilizarla para los análisis que siguen a ontinuaión.Si se de�ne t1/2 = t50 − t10 donde,
∫ t50

0

dt f1(t) =
1

2
S0 (5.31)

∫ t10

0

dt f1(t) =
1

10
S0, (5.32)on S0 =

∫∞
0

dt f1(t), t1/2 es proporional al parámetro τ . Las siguientes anti-dades, x50 = t50/τ y x10 = t10/τ , son soluiones de,
exp(x50) = 2 (1 + x50) (5.33)
exp(x10) =

10

9
(1 + x10). (5.34)Resolviendo numériamente las euaiones (5.33) y (5.34) se obtiene, x50 =

1.678347± 5× 10−7 y x10 = 0.5318116± 5× 10−8. Por lo tanto, t1/2 = mτ , donde
m = 1.146535± 6 × 10−7.La �gura 5.3 muestra el parámetro t1/2 omo funión de la distania al eje dela lluvia. Se ajustaron los datos on una funión uadrátia de la forma,

t1/2(r) = 40 ns + a (r/m) + b (r/m)2, (5.35)donde a y b son parámetros y el valor de t1/2 orrespondiente a r = 0 fue obtenidode la referenia [143℄. Los errores utilizados para haer el ajuste fueron obtenidosdel trabajo de H. Bui y A. Watson [140℄, quienes estudiaron los errores en t1/2omo funión de la distania al eje de la lluvia por varios métodos. La �gura
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Figura 5.2: Ajuste de los pulsos orrespondientes un evento uya energía es de
1019 eV y ángulo de inidenia 26◦ aproximadamente. Las señales de las estaionesonsideradas son mayores que 20 VEM y las distanias al eje de la lluvia sonmenores que 2000 m. También se muestra la distania de ada estaión al eje dela lluvia.5.3 también muestra los resultados obtenidos por H. Bui y A. Watson, quienesobtuvieron t1/2 diretamente de la forma de los pulsos, sin realizar ningún ajuste,pero para pulsos uya señal era mayor que 10 VEM. La tabla 5.1 muestra losvalores de a y b que resultaron del ajuste de t1/2 omo funión de la distaniaomparados on los obtenidos por H. Bui y A. Watson.El ajuste de t1/2 omo funión de la distania obtenido di�ere on respeto alobtenido por H. Bui y A. Watson para valores grandes de distania. Para estaTesis se seleionaron pulsos on señales mayores que 20 VEM mientras que en eltrabajo de H. Bui y A. Watson se onsideraron pulsos on señales mayores que 10VEM. Por lo tanto, para esta Tesis se tienen menos datos para valores grandes dela distania al eje de la lluvia lo ual orresponde a mayores inertezas estadístias.El ajuste de la forma de pulso fue heho tomando todos los pesos de los datosiguales a uno, lo ual no es ierto. Por lo tanto, la determinaión del parámetro τy por ende la determinaión de t1/2 no debería ser muy preisa. Sin embargo, ladiferenia entre los valores de t1/2 obtenidos en este trabajo y por H. Bui y A.



94 Capítulo 5. Flutuaiones de la Forma de Pulsoa [ns℄ b [ns℄Este trabajo (9.5 ± 0.6) 10−2 (1.5 ± 0.1) 10−5Ref. [140℄ (1.36 ± 0.06) 10−1 (1.32 ± 0.07) 10−4Tabla 5.1: Coe�ientes del ajuste de t1/2 omparados on los obtenidos por H. Buiy A. Watson [140℄.
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Figura 5.3: t1/2 omo funión de la distania al eje de la lluvia. También se mues-tran los resultados obtenidos por H. Bui y A. Watson [140℄. Los errores de lospuntos (no gra�ados para mayor laridad) fueron obtenidos de la referenia [140℄.Watson es menor que aproximadamente 50 ns.El estudio de las �utuaiones en la forma de pulso fue realizado mediante tresmétodos diferentes. El primero (método 1) onsiste en ajustar el pulso promediode un detetor dado mediante la funión (5.28). Luego, σ es alulada en seis inter-valos de tiempo diferentes ([0, 200℄ ns, [200, 400℄ ns, [400, 600℄ ns, [600, 800℄ ns,[0, 150℄ ns y [250, 400℄ ns) mediante la siguiente expresión,
σ =

√

1

nof

∑

i

(yi − f1(ti))2, (5.36)



5.3. Análisis de Datos 95donde yi es la señal en la i−ésima división temporal en que viene dividida laseñal, f1(ti) es la funión utilizada para el ajuste evaluada en el entro de la
i−ésima división y nof = N − npar es el número de grados de libertad, donde
N es el número de divisiones en el intervalo de tiempo onsiderado y npar es laantidad de parámetros libres de la funión de ajuste (en este aso npar = 2).La euaión (5.36) se obtiene suponiendo que σ es onstante en ada intervalotemporal onsiderado y que χ2 = 1 (ténia llamada χ2 = 1).El segundo método (método 2) onsiste en ajustar la forma de pulso on lafunión (5.28) en uatro intervalos de tiempo diferentes, [0, 200℄ ns, [200, 400℄ ns,[0, 150℄ ns y [250, 400℄ ns. Luego σ es alulada apliando la ténia χ2 = 1 en adaintervalo de tiempo onsiderado utilizando la orrespondiente funión ajustada.Para el terer método (método 3) se asume que la funión desribe adeuada-mente la forma de pulso para todas las distanias al eje de la lluvia onsideradas.Para ada pulso se �jó el parámetro Q1 on el valor de la señal total en VEMorrespondiente a la estaión onsiderada. Para alular el valor de τ se utilizó laexpresión de t1/2 omo funión de la distania al eje de la lluvia obtenida por H.Bui y A. Watson, la ual está dada por la euaión (5.35) on los valores de a y
b dados en la tabla 5.1. El parámetro τ es obtenido de la expresión t1/2 = mτ y σes alulada por medio de la siguiente expresión,

σ =

√

√

√

√

1

N

N
∑

i=1

(yi − f1(ti))2, (5.37)donde yi es la señal en la i−ésima división temporal, f1(ti) es la funión de laeuaión (5.28) on los parámetros libres �jados de la forma expliada anterior-mente, evaluada en el entro de la i−ésima división temporal y N es el número dedivisiones en ada intervalo de tiempo onsiderado.La �gura 5.4 muestra el logaritmo de σ (sin apliarle ningún orte extra endistania) obtenido mediante la euaión (5.36) dividido por 〈s〉, señal promedioen el intervalo de tiempo onsiderado, omo funión del logaritmo de la distaniaal eje de la lluvia para eventos de energías entre 1018 eV y 1019 eV.El tiempo de subida de los pulsos, t1/2, ree on la distania al eje de la lluviay es tal que a 500 m toma el valor t1/2(500 m) ≈ 155 ns. Los intervalos de tiempoonsiderados para realizar los estudios de las �utuaiones son de 150 ns y 200ns, por lo ual, se onsiderarán úniamente a las estaiones que están a distaniasmayores que 500 m del eje de la lluvia. Como ha sido menionado en la seión5.2, la distribuión temporal de la señal orrespondiente a una partíula puedeaproximarse por una exponenial de onstante de deaimiento del orden de 60 ns,on lo ual, podemos suponer que la respuesta temporal del detetor no es muyimportante en diho rango de distanias y por lo tanto, las euaiones (5.26) y(5.27) son una buena aproximaión de σ para el aso en que los muones dominanla señal y para el aso en que las partíulas eletromagnétias dominan la señal,respetivamente.Debido al heho de que los muones llegan a la super�ie de la tierra antes quelas partíulas eletromagnétias sólo se onsiderarán los primeros 400 ns a partirdel omienzo de la señal.
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∆ǫ =

ǫ√
nof

+
ǫ2

√
N

. (5.38)donde ǫ = σ/〈s〉.El oiente entre la señal muónia y la proveniente de las partíulas eletro-magnétias ree on la distania al eje de la lluvia. Por lo tanto, es de esperarque el error relativo obtenido por los distintos métodos se aerque, al aumentar ladistania al eje de la lluvia, a la reta orrespondiente a la señal dominada por losmuones. El resultado obtenido mediante el método 1 muestra este omportamien-to pero los resultados obtenidos utilizando los métodos 2 y 3 no. La �gura 5.8muestra la omparaión de los resultados obtenidos mediante los tres métodos. Laregión sombreada de la �gura orresponde a la región de un σ del ajuste lineal de
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Capítulo 6Detetores de Muones: Simulaionesy Método de Reonstruión
6.1. IntroduiónSe ree que la transiión entre la omponente galátia y la extragalátia delos rayos ósmios se enuentra en algún lugar entre 1017 eV y 1019 eV. Existenvarios modelos para expliarla pero debido a la arenia de datos experimentalesexluyentes, ninguno de ellos puede ser aún on�rmado o desartado. Enontrardiretamente las fuentes se torna muy difíil en este rango de energías debido alaoplamiento on los ampos magnétios galátios y extragalátios y por endela mejor manera de diluidar entre los distintos modelos es a través del estudiodetallado de la omposiión químia en diho rango de energías (ver seión 1.5.3).El detetor de super�ie de Auger en su diseño original de base, estaba opti-mizado para altas energías, en partiular la separaión de 1500 m entre detetoreshae que la e�ienia sea del 100 % a partir de una energía de 3 × 1018 eV, por loual no es posible estudiar la zona del espetro en donde se ree que se enuentrala transiión de la omponente galátia a la extragalátia ya que para energí-as menores que 3 × 1018 eV la e�ienia depende fuertemente de la omposiiónquímia del primario. Ademá de ontar on un sistema de deteión independientede la naturaleza del primario, es neesario medir los parámetros relevantes para ladeterminaión de la omposiión. En este sentido abe destaar que, omo ya hasido menionado en la seión 2.4, todos los parámetros sensibles a la omposiión,dada la energía del primario, dependen de dos parámetros más fundamentales: laprofundidadad del máximo desarrollo de las lluvias, Xmax, y el ontenido muóni-o, Nµ. Por lo ual, para realizar estudios detallados de omposiión ambos sonneesarios.Con el objetivo de extender el rango de energías de Auger dos grupos de laolaboraión internaional impulsaron mejoras al diseño original. Una de ellas,liderada por el grupo del laboratorio Tandar, onsistía en la onstruión de dosarreglos de detetores �erenkov iguales a los de Auger pero on espaiado de 433m y de 750 m entre tanques (�Graded In�ll�, inserión de detetores en arreglosde mayor densidad o inserto denso por brevedad) uyas áreas oupadas serían101



102 Capítulo 6. Detetores de Muonesde 5.9 km2 y de 23.5 km2, respetivamente. Con estos dos arreglos el umbral deenergía de Auger disminuiría hasta 1017 eV. Se propuso además, la instalaión dedetetores de muones ubiados en las proximidades de ada detetor �erenkov o-rrespondientes a los dos arreglos para realizar estudios detallados de omposiión.A esta propuesta se la llamó AMIGA (Auger Muons and In�ll for the GroundArray) [144℄. Parte signi�ativa del diseño de los ontadores de muones, en par-tiular el área de los detetores y la segmentaión, y de los posibles resultados deestudios de omposiión basados en éstos fueron desarrollados para esta Tesis (verpor ejemplo [145, 146, 147℄).La otra mejora liderada por el grupo alemán del Institut für Kernphysik deKarlsruhe, onsistía en la onstruión de tres telesopios de �uoresenia adi-ionales a ser instalados en las proximidades del edi�io de telesopios de CerroCoihueo y uyo ángulo de elevaión sería de ∼ 58◦ (el ángulo de elevaión atualde los telesopios de Auger es de 30◦) también on el objetivo de bajar el umbral deenergía de deteión. A esta propuesta se la llamó HEAT (High Elevation AugerTelesope). Los telesopio de �uoresenia son apaes de medir al parámetro
Xmax diretamente, el ual, junto on el número de muones al nivel del suelo per-mitirá la realizaión de estudios sin preedenia de la omposiión químia de losrayos ósmios.En Septiembre de 2006 la olaboraión Internaional Pierre Auger aprobó lainlusión de las dos propuestas anteriores al diseño del detetor del ObsevatorioPierre Auger, lo ual, implia una extensión muy importante del objetivo ientí-�o perseguido por Auger, el ual, además de onsistir en el estudio de los rayosósmios de las energías más altas ahora se le suma el estudio de la transiiónentre los rayos ósmios galátios y extragalátios.El diseño de AMIGA omenzó en un taller de trabajo realizado en Río deJaneiro, Brasil, en Febrero de 2003. En este apítulo se presentan los estudiosrealizados desde ese entones, a través de simulaiones numérias, sobre el diseñode los detetores de muones tales omo su área y segmentaión para el arreglo de
750 m así omo también los estudios realizados sobre la funión de distribuiónlateral de muones y el método de reonstruión desarrollado para su obtenión apartir de los datos experimentales.6.2. Detetores de MuonesEl detetor de muones onsiste en un ontador de muones segmentado en vari-llas entelladoras hehas de polietileno estrudado dopado on �uor, PPO (1 %) yPOPOP (0.03 %). Cada varilla tiene un suro a lo largo, en el ual se adhiere, onpegamento óptio Biron 600, una �bra óptia onversora de longitud de onda,Kuraray Y-11 175 ppm de 1.2 mm de diámetro. La �bra se enuentra ubiertapor una lámina re�etiva de Mylar aluminizado. Las varillas están o-estrudadason una apa re�etiva de T iO2 la ual previene las pérdidas de luz. Este tipo deentelladores son los desarrollados y utilizados por el experimento MINOS [148℄.La �gura 6.1 muestra un prototipo onstruido para AMIGA basado en las varillasentelladoras del experimento MINOS.
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Figura 6.1: Izquierda: varillas entelladoras montadas en un envase de PVC.Dereha: Detalle del onetor óptio de 64 píxeles.Las varillas entelladoras de MINOS tienen un anho de 4.1 m y un espesorde 1 m. El largo de las 64 varillas del prototipo de AMIGA es de 2 m mientrasque el largo de las varillas del diseño �nal del detetor será de 4 m. Las �bras sonuidadosamente urvadas y terminan en un onetor óptio de PVC preparadopara onetarse a un fotomultipliador de 64 píxeles (ver �gura 6.1). Para mayoresdetalles aera del las varillas entelladoras ver la referenia [144℄.Cuando una partíula argada atraviesa una de las varillas entelladoras seemiten fotones y una fraión de los mismos entran en la �bra óptia. Estos sonabsorbidos y reemitidos a una freuenia diferente. La �bra ondue la luz hastauno de los píxeles de un fotomultipliador multiátodo Hamamatsu H7546B de 64píxeles. A la salida del PMT se enuentra la eletrónia apaz de ontar pulsosprovenientes de ada píxel on una resoluión temporal dada por el anho del pulso(para más detalles ver [144℄). Se uentan los pulsos que tienen una amplitud mayorque un umbral dado, el ual es �jado en un valor mayor que el de la amplitud delos pulsos que forman el ruido. De esta manera, si dos o más muones llegan ala misma varilla en un intervalo de tiempo menor que el anho araterístio deun pulso la eletrónia los uenta omo una sola partíula. Este efeto de ontarmenos partíulas de las que inidieron sobre el detetor limita la super�ie máximade los segmentos que forman al detetor siendo éste un parámetro de diseño.6.3. Simulaiones de Lluvias AtmosfériasPara realizar los estudios neesarios para el diseño del detetor de muonesse generó, a través de simulaiones numérias, una librería de lluvias atmosféri-as. Para generar diha librería se utilizó el programa AIRES versión 2.8.2 (paramayores detalles ver la seión 2.5.1).La librería de lluvias fue generada utilizando el modelo QGSJET02 (ver seión2.5.2), energía de �ltrado relativa de 10−6 (Eth/E0 = 10−6 donde E0 es la energíadel primario) y fator de peso estadístio 0.2. Las lluvias fueron simuladas para elsitio de Auger en Malargüe, a 1400 m de altura sobre el nivel del mar, o sea, ∼ 850



104 Capítulo 6. Detetores de Muonesg m−2. Se simularon lluvias iniiadas por núleos de hierro y por protones parados ángulos de inidenia diferentes, θ = 30◦ y θ = 45◦ y para 10 valores distintosde la energía de los primarios, entre log(E/eV) = 17.6 y log(E/eV) = 18.5 on
∆ log(E/eV) = 0.1. Para ada valor de energía, ángulo de inidenia y tipo deprimario se generaron 50 lluvias, on lo ual, suman un total de 2000.6.4. La Segmentaión6.4.1. La Estaión más CeranaLa segmentaión del detetor depende de la antidad de muones que se quieremedir en el intervalo de tiempo dado por la resoluión temporal del detetor. Lafunión de distribuión lateral de muones de las lluvias de partíulas deae muyrápidamente on la distania al eje de la lluvia. Por lo tanto, para determinarla segmentaión primero hay que alular la distania promedio, en el plano dela lluvia (plano perpendiular a la direión de inidenia), orrespondiente a laestaión más erana al eje de la lluvia.La distania a la que se enuentra el detetor más erano depende de la ge-ometría del arreglo que forman los detetores y de la distribuión angular de arribode los rayos ósmios. El álulo de diha distania para un arreglo triangular de
750 m de separaión entre detetores se realizó a través de una simulaión numériautilizando el método de Monte Carlo.Para obtener la distania de la primera estaión se distribuyeron, en formauniforme, puntos de impato en un írulo de 750 m de radio, ubiado en el entrode un arreglo hexagonal de detetores que forman una grilla triangular de 750 mde espaiado (ver �gura 6.2). A ada punto de impato se asoió una direión deinidenia uyo ángulo enital θ se distribuyó según la distribuión sin(θ) cos(θ)on θ ∈ [0◦, 60◦] y uyo ángulo azimutal φ se distribuyó en forma uniforme enel intervalo [0◦, 360◦]. La �gura 6.2 muestra las distribuiones de los ángulos deinidenia y las posiiones de los puntos de impato utilizados para obtener ladistribuión de la distania de la estaión más erana.Dada una direión de inidenia on su orrespondiente punto de impato sepuede alular la distania ri de ada estaión al eje de la lluvia mediante lassiguientes expresiones,

∆xi = cos(θ) cos(φ)(xi − xc) + cos(θ) sin(φ)(yi − yc) (6.1)
∆yi = − sin(φ)(xi − xc) + cos(φ)(yi − yc) (6.2)

ri =
√

∆x2
i + ∆y2

i , (6.3)donde (xc, yc) son las oordenadas del punto de impato y (xi, yi) son las oorde-nadas de la i-ésima estaión.La �gura 6.3 muestra la distribuión de la distania de la estanión más eranaal eje de la lluvia para un total de 20000 eventos. El valor medio de la distribuiónse enuentra en 230 m. Por lo tanto, para un arreglo triangular de 750 m de
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Figura 6.2: Distribuiones (a) del ángulo enital y (b) del ángulo azimutal orres-pondientes a la direiones de inidenia de los eventos utilizados para obtenerla distribuión de la distania de la estaión más erana al eje de la lluvia. ()Puntos de impato.distania entre detetores la estaión más erana al eje de la lluvia se enuentra,en promedio, a 230 m.6.4.2. Muones en la Estaión más CeranaPara prevenir la ontaminaión de las partíulas eletromagnétias, los dete-tores de muones van a ser enterrados a una profundidad de ∼ 2.5 m bajo tierra[144℄. Los muones de las lluvias pierden energía, prinipalmente por ionizaión, alpropagarse a través de la tierra y por lo tanto sólo una fraión de estos llegan aldetetor. Suponiendo que la pérdida de energía de los muones en tierra es propor-ional a la distania reorrida, la energía de un muon que reorrió una distania
x está dada por,

Eµ(x) = Eµ0 − αρx, (6.4)
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Figura 6.3: Distribuión de la distania de la estaión más erana al eje de lalluvia. El valor medio de la distribuión es de 230 m.donde Eµ0 es la energía iniial de la partíula, ρ = 1.8 g m−3 [149℄ es la densidadde la tierra en el ampo donde están instalados lo detetores de Auger y dondese planea instalar a los detetores de muones de AMIGA y α = 1.808 MeV m2/g[43℄ es la pérdida de energía por unidad de profundidad del medio orrespondientea roa estándar (〈Z〉 = 11 y 〈A/Z〉 = 1/2).Las lluvias iniiadas por núleos de hierro produen más muones que aquellasiniiadas por protones de la misma energía. Por lo tanto, sobre la estaión máserana al eje de la lluvia van a inidir, omo máximo, la antidad de muonesorrespondiente a las lluvias iniiadas por núleos de hierro. La �gura 6.4 muestralas distribuiones temporales de muones a 200 m del eje de la lluvia y a 2.5 m deprofundidad en un área dada por A = 30 m2 × cos(θ) (área de los detetores demuones proyetada en el plano de la lluvia) orrespondientes a núleos de hierro deenergía E = 1018 eV, ángulos de inidenia θ = 30◦ y θ = 45◦ y modelo hadróniode altas energías QGSJET02.Para obtener las distribuiones temporales de la �gura 6.4 se propagaron losmuones en tierra según la euaión (6.4) y se onsideraron a los muones tales que
Eµ0 > αρh/ cos(θi) = 0.814/ cos(θi) GeV, donde h = 2.5 m es la profundidad a laque se planea enterrar a los detetores y θi es el ángulo de inidenia del i-ésimomuon.De la �gura 6.4 se puede ver que a 200 m del eje de la lluvia para E = 1018 eVhay omo máximo 90 muones onsiderando intervalos temporales de 20 ns.
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Figura 6.4: Distribuiones temporales de muones a 2.5 m bajo tierra y a 200 mdel eje de la lluvia para un área A = 30 m2 × cos(θ) orrespondientes a lluviasiniiadas por núleos de hierro de E = 1018 eV y (a) 30◦ y (b) 45◦ de ángulode inidenia. Para ada ángulo enital se utilizaron 50 lluvias para obtener lasdistribuiones. Las barras de error muestran las �utuaiones lluvia a lluvia.6.4.3. Apilamiento de los MuonesCuando un �ujo de muones inide sobre un detetor segmentado hay una pro-babilidad no nula de que más de un muon aiga en un mismo segmento. Estaprobabilidad depende del número de muones inidentes en un intervalo de tiempodado y del número de segmentos del detetor. La distribuión orrespondiente auna on�guraión dada para el número total de muones Nµ es multinomial,
P (n1, . . . , nNseg) =

Nµ!

n1! . . . nNseg !

1

N
Nµ
seg

, (6.5)donde Nseg es la antidad de segmentos, ni es la antidad de muones orrespon-dientes al i-ésimo segmento y∑Nseg

i=1 ni = Nµ. Para obtener la expresión anterior seasumió que la probabilidad de que una dada partíula aiga en el i-ésimo segmentoviene dada por pi = 1/Nseg para todo i = 1 . . .Nseg.Conoiendo la distribuión subyaente al problema se puede alular el valormedio y la varianza del número de muones ontados, NC
µ , el ual está de�nido dela siguiente forma,

NC
µ =

Nseg
∑

i=1

Θ(ni), (6.6)donde Θ(x) = 1 para x > 0 y Θ(x) = 0 en otro aso. El valor medio y la varianza
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µ están dados por,
< NC

µ > (Nµ) = Nseg

(

1 −
(

1 − 1

Nseg

)Nµ
) (6.7)

V ar
[

NC
µ

]

(Nµ) = Nseg

(

1 − 1

Nseg

)Nµ
[

1 + (Nseg − 1)

(

1 − 1

Nseg − 1

)Nµ

−Nseg

(

1 − 1

Nseg

)Nµ
]

. (6.8)Dado un �ujo inidente de partíulas el detetor va a ontar NC
µ . Para inferirel número real de partíulas inidentes se puede invertir la euaión (6.7), on loual se obtiene,

NCorr
µ =

ln
(

1 − NC
µ

Nseg

)

ln
(

1 − 1
Nseg

) . (6.9)La �gura 6.5 muestra el número de muones ontados, NC
µ , omo funión delnúmero de muones inidentes para 192 segmentos lo ual orresponde a 3 PMTsde 64 píxeles ada uno. A medida que aumenta el número de muones inidentesel número de muones ontados di�ere ada vez más del aso de segmentaiónin�nita ya que a medida que aumenta el número de muones se produe más y másapilamiento.Dado un número de muones ontados se obtiene el número de muones ini-dentes por medio de la euaón (6.9), la ual, se obtuvo invirtiendo la expresiónorrespondiente al valor medio del número de muones ontados. Debido a que elefeto de la segmentaión en la determinaión del número de muones es un proesoestadístio la utilizaión de la orreión dada por la euaión (6.9) tiene asoiadoun error. Este error se puede alular resolviendo las siguientes euaiones,

< NC
µ > (NMin

µ ) +
√

V ar
[

NC
µ

]

(NMin
µ ) = NC

µ (6.10)
< NC

µ > (NMax
µ ) −

√

V ar
[

NC
µ

]

(NMax
µ ) = NC

µ , (6.11)de estas euaiones se pueden obtener NMin
µ y NMax

µ omo funión de NC
µ . Debidoa la forma de NC

µ omo funión de Nµ el error en NCorr
µ es asimétrio. Si se de�ne

σ+ = NMax
µ − NCorr

µ y σ− = NCorr
µ − NMin

µ se puede ver que σ+ > σ− y que ladiferenia aumenta on NC
µ .La importania del error debido a la segmentaión depende de que tan grandees omparado on las �utuaiones Poissonianas que surgen del proeso de ontara los muones que arriban al detetor en un intervalo de tiempo dado. El error totaldebido a las �utuaiones Poisoneanas y a la segmentaión viene dado por,

∆N±
µ =

√

σ2
± + σ2

Poiss, (6.12)
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Figura 6.5: Número de muones ontados omo funión del número de muonesinidentes para 192 segmentos. La línea reta (NC
µ = Nµ) orresponde al aso desegmentaión in�nita. Las líneas punteadas orresponden a la región de un sigma.donde σPoiss =

√

NCorr
µ es el error debido a las �utuaiones Poissonianas sola-mente.La �gura 6.6 muestra el oiente entre el error total, debido a la segmentaióny a las �utuaiones Poissonianas, dividido el error Poissoniano omo funión delnúmero de muones orregido. Se puede ver que para 90 muones el error total esmayor que el error Poissoniano en menos que el 13 %.6.5. Simulaión del DetetorPara estudiar la importania de la informaión proveniente de los muones enla determinaión de la omposiión químia se neesita disponer de un programaque simule la respuesta de los detetores de Auger inluyendo los detetores demuones. Para esto se modi�ó el programa SDSim versión v3r0 [150℄, esrito enlenguaje de programaión C++, mediante el ual se puede simular el arreglo dedetetores �erenkov de Auger. Al nuevo programa se lo llamo SDSim+MuonSim.El programa SDSim tiene omo entrada a las lluvias simuladas que pudieronhaber sido generadas tanto por AIRES omo por CORSIKA. La salida tiene elformato en que son almaenados los eventos de Auger, on lo ual, los eventossimulados pueden ser reonstruidos omo si fueran datos reales y por lo tanto,



110 Capítulo 6. Detetores de Muones

Corr
µN

0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

2⁄
-1

C
or

r
µ

N
 µ

 N∆

1

1.05

1.1

1.15

1.2

1.25

1.3

1.35

+ (mas)

- (menos)

Figura 6.6: Coiente entre el error total y el error debido a las �utuaiones Poi-ssonianas omo funión del número de muones orregido orrespondiente a 192segmentos. Las dos urvas orresponden al error total alulado utilizando σ+ y
σ−.utilizando los programas desarrollados para tal �n.Además de la inlusión de la simulaión de los detetores de muones, se desa-rrolló una estrutura de datos para guardar la informaión proveniente de los de-tetores de muones equivalente a la desarrollada para guardar los datos de Auger.El proedimiento de �ltrado (ver seión 2.5.3), utilizado para simular asadasatmosférias, introdue �utuaiones arti�iales, en partiular en el número departíulas que inide sobre un detetor. La inerteza estadístia del número departíulas en un área dada es,

σN =
√

〈N2〉 − 〈N〉2 =

√

√

√

√〈
(

n
∑

i=1

wi

)2

〉 − 〈
n
∑

i=1

wi〉2, (6.13)para n partíulas de pesos individuales wi y N =
∑n

i=1 wi. Si W = 1
n

∑n
i=1 wi laeuaión (6.13) se esribe,

σN =
√

〈n2W 2〉 − 〈nW 〉2. (6.14)La euaión (6.14) toma una forma muy senilla si se supone que W ≈ cte. yasumiendo que las �utuaiones de las partíulas pesadas siguen la estadístia de
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√

〈n〉,
σN = W

√

〈n〉 =
√

W 〈N〉. (6.15)Por lo tanto, valores grandes de los pesos de las partíulas se traduen en �u-tuaiones arti�iales también grandes las uales superan a las naturales o físias(�utuaiones lluvia a lluvia y Poissonianas). Notar que las �utuaiones arti�-iales se reduen a las �utuaiones Poissonianas físias en el número de partíulas
N , σN →

√

〈N〉, solamente para el aso en que W → 1.Por lo ual, no es posible onsiderar sólo a las partíulas, on sus pesos estadísti-os, que atravesaron al detetor ya que dihas �utuaiones arti�iales dominaríansobres la �utuaiones físias. Para resolver este problema, P. Billoir desarrolló unmétodo llamado �UnThinning� [151℄ mediante el ual se onsideran a las partíu-las, on sus pesos estadístios, en un área de muestreo, AM , alrededor de un dadodetetor. El tamaño de diha zona es muho más grande que el área del detetor.Los pesos de las partíulas son luego modi�ados según, wn
i = wiADet/AM . Laslimitaiones de este método vienen del efeto del suavizado en el área de oleión,la ual ontiene gradientes laterales de las densidades de partíulas, gradientes delos tiempos de llegada de las partíulas al la super�ie de la tierra, orrelaionesentre las partíulas perteneientes a sublluvias, et. Para mantener el área deoleión hia y así reduir dihos efetos es muy importante utilizar la energíade �ltrado óptima ya que pesos de las partíulas más grandes requieren áreas demuestreo también más grandes.El área de muestreo es elegida de forma tal que, AM = wmaxADet y por lotanto, wn

i ≤ 1. De ésta manera, los nuevos pesos wn
i son interpretados omo laprobabilidad de que una dada partíula sea tenida en uenta en la simulaión deldetetor.El programa SDSim utiliza el método de UnThinning de P. Billor para inyetarpartíulas en los tanque de Auger. Para la simulaión de los detetores de muonestambién se implementó diho método, el ual se detalla a ontinuaión.Dado el punto de impato de una lluvia simulada se de�ne la zona de muestreoorrespondiente a la i-ésima estaión de forma tal que,

|r − rk|
rk

< δ (6.16)
|ϕ − ϕk| < α, (6.17)donde (r, ϕ) son las oordenadas polares en el plano de la lluvia, (rk, ϕk) son lasoordenadas polares de la k-ésima estaión en el plano de la lluvia y los parámetros

δ y α de�nen el tamaño de la zona de muestreo, los uales se eligen de auerdoa la energía de �ltrado de la lluvia utilizada. Los valores óptimos de δ y α paralluvias de energía de �ltrado relativa de 10−6 son 0.1 y 10◦ respetivamente. La�gura 6.7 muestra la de�niión de la zona de muestreo para una dada estaión.El área de la zona de muestreo el está dada por, AM = 4 α δ r2
k/ cos(θ) donde

θ es el ángulo de inidenia de la lluvia.Los pesos de las partíulas que aen en la zona orrespondiente al k-ésimodetetor son modi�ados de la manera desrita anteriormente, wn
i = wiADet/AM .
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Figura 6.7: Area de muestreo asoiada a una dada estaión. ∆ϕ = 2α y ∆r = 2δrk.Para ada partíula de la zona de muestreo se genera un número entero ni, el ual,se distribuye según la distribuión de Poisson uyo valor medio está dado por wn
i .Luego esta partíula es inyetada ni vees en el detetor de muones si su energíaes tal que le permite alanzarlo al atravesar la olumna de 2.5 m de tierra. Lapérdida de energía de los muones en la tierra viene dada por (6.4) on lo ual,solamente se inyetan en el detetor de muones a los muones uya energía es talque, Eµ0 > αρh/ cos(θi) = 0.814/ cos(θi) GeV donde θi es el ángulo enital del

i-ésimo muon y h = 2.5 m.La simulaión de la e�ienia del detetor se realiza por medio de la distribuiónde Bernoulli (si m se distribuye según Bernoulli entones m toma el valor 1 onprobabilidad ǫf y 0 on probabilidad 1−ǫf). Por ada muon que es inyetado en eldetetor se genera un número m que se distribuye según Bernoulli on probabilidad
ǫf (e�ienia del detetor), si m = 1 el muon es detetado y si m = 0 no.El tiempo de arribo de los muones al detetor está dado por,

tDi = ti + [sin(θ)(cos(ϕ)(xi − xdet
k ) + sin(ϕ)(yi − ydet

k )) +

cos(θ)(zi − zdet
k )]/c, (6.18)donde ti es el tiempo de arribo de la i-ésima partíula, (xdet

k , ydet
k , zdet

k ) son lasoordenadas del k-ésimo detetor, (xi, yi, zi) son las oordenadas de la i-ésima



6.6. Método de Reonstruión 113partíula y θ y ϕ son los ángulos orrespondientes a la direión de inidenia dela lluvia.Los muones que tienen energía su�iente para atravesar la tierra y llegar aldetetor y que luego son detetados, en un intervalo de tiempo ∆t (resoluióntemporal), son inyetados uniformemente en los segmentos que forman al detetor.Finalmente, el número de muones en ada intervalo de tiempo ∆t está dado porel número de segmentos en los uales impató por lo menos un muon. De estamanera se simula el efeto del apilamiento de los muones disutido en 6.4.3.En resumen, el programa SDSim+MuonSim tiene omo entrada a las lluviasde partíulas simuladas on AIRES o CORSIKA. Las partíulas que llegan al sue-lo son inyetadas en los detetores �erenkov de Auger y, sólo los muones, en lodetetores de muones asoiados a ada tanque. La salida del programa onsisteen dos arhivos tales que uno de ellos ontiene la informaión de los detetores�erenkov, en el formato en que se guardan los eventos de Auger, mientras que elotro ontiene la informaión de los detetores de muones en un formato desarro-llado espeialmente.6.6. Método de Reonstruión6.6.1. Funión de Distribuión Lateral de MuonesA diferenia de los eletrones y fotones, los muones no sufren prátiamentedesvíos en su trayetoria debidos a la interaión Coulombiana. Por esta razón, lafunión de distribuión lateral de muones (FDLM) ontiene informaión aera delas trayetorias de sus progenitores los piones.Una de las primeras parametrizaiones de FDLM para lluvias vertiales fuepropuesta por K. Greisen [80℄,
ρµ(r) = Nµ(t)

(

r

r0

)−0.75(

1 +
r

r0

)−2.5

, (6.19)donde r0 = 320 m y Nµ(t) es una onstante de normalizaión que depende de laprofundidad t.Algunos años más tarde, S. Vernov y olaboradores propusieron una FDLMsemi-analítia [152℄,
ρµ(r) = Nµ(t)

(

r

rv

)−Γ

exp

(

r

rv

)

, (6.20)donde Γ = 0.4 y rv = 80 m. Enfoques similares fueron propuestos por el grupo deM. Hillas [153℄ y por la Colaboraión SUGAR [154℄. Las pendientes de las funiones(6.19) y (6.20) son muy similares para distanias intermedias, pero la pendientede la funión (6.20) es menor para distanias eranas al punto de impato dela lluvia y además deae más fuertemente a distanias grandes. Estas FDLMshan sido usadas para ajustar los datos experimentales pero ninguna de ellas sonapaes de reproduir a la FDLM en todo el rango de distanias de las lluviasatmosférias.



114 Capítulo 6. Detetores de MuonesReientemente la Colaboraión KASCADE propuso una nueva forma para laFDLM [155℄, la ual es una modi�aión de la de Greisen,
ρµ(r) = Nµ

(

r

r0

)−α(

1 +
r

r0

)−β
(

1 +

(

r

10 r0

)2
)−γ

, (6.21)donde Nµ, r0, α, β y γ son parámetros. Esta FDLM se utiliza atualmente paraajustar los datos de KASCADE-Grande, la ual, desribe satisfatoriamente a lasFDLM en todo el rango de distanias de las lluvias.Para el método desarrollado para la reonstruión de la FDLM de AMIGA sedeidió utilizar la FDLM del tipo de KASCADE-Grande. La �gura 6.8 muestralas FDLMs a 2.5 m bajo tierra orrespondientes a protones y a núleos de hierrode ángulos enitales θ = 30◦ y θ = 45◦ y para energías de 1017.6 eV, 1018 eV y
1018.4 eV. Para alular la pérdida de energía de los muones en la tierra se utilizóla euaión (6.4). La �gura 6.8 también muestra los ajustes de las FDLMs hehosutilizando la FDLM tipo KASCADE-Grande dada por la euaión (6.21). Pararealizar dihos ajustes se �jaron los parámetros r0 = 320 m y α = 0.75. Los valoresde los parámetros libres, Nµ, β y γ fueron obtenidos del ajuste de las simulaiones.Los ajustes hehos utlilizando la FDLM tipo KASCADE-Grande son muybuenos en todo el rango de distanias onsiderado. Los ajustes de las funiones dedistribuión lateral de muones mostrados en la �gura 6.8 se realizaron para todoslos valores de energía, ángulo enital y primarios de la librería de lluvias. Comoresultado se obtuvo que el parámetro γ varia muy lentamente on la energía, onel ángulo enital y on la naturaleza del primario. Por lo ual, para la reonstru-ión de la FDLM de AMIGA (ver seión siguiente) se lo �jó en γ = 3, dejandosolamente a los parámetros Nµ y β libres.6.6.2. Reonstruión de la FDLMEl únio �n de los detetores de muones es el de obtener el ontenido muóniode las lluvias. No se han realizado estudios de su posible utilizaión en la señalde disparo para distinguir lluvias de ruido, la ual será dada por los detetores desuper�ie y de �uoresenia de Auger al igual que la reonstruión de la direiónde inidenia y del punto de impato de las lluvias. La energía se obtendrá de losdetetores de �uoresenia o de la alibraión de los detetores de super�ie porestos últimos.Si bien la informaión de los detetores de muones será utilizada para mejorarla reonstruión de la energía obtenida a partir de lo tanques [147℄ y tal vezla reonstruión de las direiones de arribo de las lluvias, en esta Tesis nosentraremos en la importania de la informaión aportada para el estudio de laomposiión químia del primario y de los modelos hadrónios de altas energías.Dado un evento, la informaión de los muones que se quiere reonstruir es lafunión de distribuión lateral. Se neesita entones onoer el número de muonesinidentes en ada detetor. La �gura 6.9 muestra la distribuión temporal demuones, orrespondiente a la estaión más erana al eje de la lluvia, para un
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Figura 6.8: Funiones de distribuión lateral de muones para tres energías diferen-tes orrespondientes a lluvias iniiadas por (a) protones de θ = 30◦, (b) núleosde hierro de θ = 30◦, () protones de θ = 45◦ y (d) núleos de hierro de θ = 45◦.El modelo hadrónio utilizado es QGSJET02 y se utilizaron 50 lluvias para ob-tener ada FDLM. Las líneas ontinuas son los ajustes hehos on la FDLM tipoKASCADE-Grande.evento simulado iniiado por un núleo de hierro de E = 1018 eV y 30◦ de ángulo de
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Figura 6.9: Distribuión temporal de muones orrespondiente a la estaión máserana al eje de la lluvia para un evento simulado de E = 1018 eV y θ = 30◦. Semuestra también la distribuión temporal medida y a la orregida. Se onsiderarondetetores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resoluión temporal de 20ns y e�ienia igual a uno.inidenia. Se onsideraron detetores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos,resoluión temporal de 20 ns y e�ienia igual a uno. La �gura 6.9 muestra ladistribuión real de muones, a la medida (que inluye el efeto del apilamientodebido a la segmentaión) y a la orregida, obtenida orrigiendo el número demuones medido en ada intervalo de 20 ns mediante la euaión (6.9). El númerototal de muones orrespondiente a la distribuión real es nreal
µ = 172 y el númerototal de muones medido es nmed

µ = 147, aproximadamente un 15 % menos que elvalor real. Finalmente, el número total de muones para la distribuión orregidaes ncorr
µ = 163, aproximadamente un 5 % menos que el valor real, lo ual muestrala importania de la orreión en la determinaión del número total de muones.Debido al efeto produido por la segmentaión del detetor no se puede mediron preisión el número de muones a distanias muy eranas al eje de la lluvia.Por lo tanto, para realizar el ajuste de la FDLM hay que tratar de una maneradistinta a las estaiones uyo ontenido muónio sea muy grande. El efeto delerror debido a la segmentaión sobre el error total (debido a la segmentaión ya las �utuaiones Poissonianas) no supera el 13 % para NC

µ ≤ 72, lo ual, setradue, por medio de la euaión (6.9), en NCorr
µ ≤ 90 (ver seión 6.4.3). Porlo tanto, se van a onsiderar omo estaiones saturadas a las uales NC

µ ≥ 72 en



6.6. Método de Reonstruión 117algún intervalo de tiempo (dado por la resoluión temporal) de la distribuióntemporal de muones medidos.Las estaiones on 0, 1 o 2 muones son tratadas omo estaiones sileniosas paraevitar los posibles errores provenientes de disparos (o de no-disparos) asuales delos ontadores. Para el ajuste de la FDLM se tienen en uenta a todas las estaionessileniosas que están a una distania menor que 5000 m del eje de la lluvia.La distania de ada detetor de muones al eje de la lluvia se obtiene de lainformaión dada por los tanque �erenkov ya que la misma se obtiene utilizandola posiión del punto de impato de la lluvia.Asumiendo que el efeto de la segmentaión es despreiable para las estaionesno saturadas, el número de muones para dihas estaiones se distribuye según ladistribuión de Poisson. Para realizar el ajuste de la FDLM, o sea, ρµ(r; ~p) on
~p = (Nµ, β) (ver (6.21)), se minimiza la funión de verosimilitud, L =− ln(P ),donde P está dada por,

P =

Nsat
∏

i=1

1

2

(

1 − Erf(nmed
µi − ρµ(ri; ~p)
√

2 ρµ(ri; ~p)

))

×
N
∏

i=1

exp(−ρµ(ri; ~p))
ρµ(ri; ~p)ncorr

µi

ncorr
µi !

×

Nsil
∏

i=1

exp(−ρµ(ri; ~p))

(

1 + ρµ(ri; ~p) +
1

2
ρµ(ri; ~p)

2

)

, (6.22)donde la primer produtoria orresponde a las estaiones saturadas, la segunda alas estaiones �buenas�, no saturadas ni sileniosas y la terera a las sileniosas.Además, ri es la distania de la i-ésima estaión al eje de la lluvia, Nsat es elnúmero de estaiones saturadas, N es el número de estaiones �buenas�, Nsil esel número de estaiones sileniosas, nmed
µi es la antidad total de muones medidosorrespondiente a la i-ésima estaión y ncorr

µi es la antidad total de muones para la
i-ésima estaión después de haber apliado la orreión en ada intervalo temporalde la distribuión temporal de muones medida.La expresión orrespondiente a las estaiones saturadas, proviene del heho deque para valores medios grandes la distribuión de Poisson se puede aproximar poruna Gaussiana de valor medio µ, igual al de la Poissoniana y σ =

√
µ, P (n; µ) ∼=

exp(−(n − µ)2/2µ)/
√

2πµ. Entones, la probabilidad de que n sea mayor o igualque un n0 dado viene dada por,
P (n ≥ n0) =

1√
2πµ

∫ ∞

n0

dn exp

(

−(n − µ)2

2µ

)

=
1

2

(

1 − Erf(n0 − µ√
2 µ

))

, (6.23)donde la funión, Erf(x) =
2√
π

∫ x

0

dt exp(−t2). (6.24)La expresión orrespondiente a las estaiones sileniosas orresponde a la pro-babilidad de que un dado n, que se distribuye según Poisson sea menor o igualque dos,
P (n ≤ 2) =

2
∑

n=0

exp(−µ)
µn

n!
= exp(−µ)(1 + µ +

µ2

2
). (6.25)
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Figura 6.10: Ajuste de la FDLM para el mismo evento de la �gura 6.9. Las �ehasindian las posiiones de las estaiones sileniosas.La �gura 6.10 muestra el ajuste de FDLM para el evento simulado orrespon-diente a la �gura 6.9. Para la reonstruión de la direión, del punto de impatoy de la energía se utilizó el paquete de reonstruión estándar de Auger, CDASEr-v3r4 [142℄. Las �ehas orresponden a las estaiones sileniosas.6.6.3. Muones a 600 m del Eje de la LluviaPara realizar estudios de omposiión se suele utilizar omo parámetro alnúmero de muones a una distania dada del eje de la lluvia. Debido a la sepa-raión entre detetores del arreglo de mayor super�ie de AMIGA, 750 m, esonveniente utilizar omo parámetro al número de muones a 600 m del eje de lalluvia, Nµ(600), [17℄.La inerteza en la determinaión de Nµ(600) debida al método de reonstru-ión de la FDLM tiene una gran in�uenia en la determinaión de la omposiióny es por esto que el diseño del ontador se realizó de forma tal de optimizarla. Lasdistribuiones de Nµ(600) son el resultado de la onvoluión de la distribuión realde muones a 600 m del eje de la lluvia (NReal
µ (600)) on la distribuión que tieneen uenta a las �utuaiones debidas a la mediión y al método de reonstruión.Por lo tanto, el efeto de diha onvoluión es el ensanhamiento de la distribu-ión de NReal

µ (600) y por onsiguiente, el aumento del área de superposiión de lasdistribuiones orrespondientes a primarios distintos. Para estudiar la insetreza en
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Figura 6.11: Inerteza en la determinaión de Nµ(600) omo funión de la energíapara protones y núleos de hierro de ángulos enitales (a) θ = 30◦ y (b) θ = 45◦.Se onsideraron detetores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resoluióntemporal de 20 ns y e�ienia igual a uno.la determinaión de Nµ(600) se de�ne,
ǫ =

NRec
µ (600)

NReal
µ (600)

− 1, (6.26)donde NRec
µ (600) es el número de muones a 600 m del eje de la lluvia obtenidodel ajuste de la FDLM. La �gura 6.11 muestra el error relativo, σ(ǫ), obtenidodel ajuste Gaussiano de las distribuiones de ǫ, omo funión del logaritmo dela energía para lluvias iniiadas por protones y núleos de hierro de ángulos deinidenia θ = 30◦ y θ = 45◦. Se onsideraron detetores de muones de 30 m2 deárea, 192 segmentos, resoluión temporal de 20 ns y e�ienia igual a uno.De la �gura 6.11 se puede ver que el error en la determinaión de Nµ(600) esmenor para núleos de hierro que para protones. Esto se debe a que las lluviasproduidas por los hierros tienen más muones y por lo tanto, el número de dete-tores de muones que intervienen en la reonstruión es mayor. También se puedever que el error en Nµ(600) deree on la energía omo era de esperar y que, enpartiular, para energías del orden de 1018 eV es menor que el 13 % tanto paraprotones omo para núleos de hierro.Para estudiar la robustez del método de reonstruión desarrollado se realizóel mismo análisis pero asumiendo una resoluión temporal muho más grande queel anho de las distribuiones temporales de muones, lo ual orresponde al peor delos asos. La �gura 6.12 muestra los resultados obtenidos para este límite. Se puedever que el error aumentó muy poo on respeto al aso de resoluión temporal de

20 ns, menos que el 2 %, lo ual muestra la robustez del método de reonstruión.La inerteza en la determinaión de Nµ(600) (menor que el ∼ 20 %) obtenidapara el rango de energías onsiderado es muy buena ya que la inerteza en ladeterminaión de la energía de las lluvias es de, típiamente el 25 %, por lo ual es
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Figura 6.12: Inerteza en la determinaión de Nµ(600) omo funión de la energíapara protones y núleos de hierro de ángulos enitales (a) θ = 30◦ y (b) θ = 45◦.Se onsideraron detetores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resoluióntemporal muho mayor que el anho de las distribuiones temporales de muones(aso más desfavorable) y e�ienia igual a uno.la inerteza que va a dominar en la determinaión de Nµ(600) ya que el número demuones es aproximadamente proporional a la energía del primario. Por lo tanto,el área de 30 m2 para los detetores de muones y el número de segmentos igual a
192 optimizan los parámetros de diseño en uanto a la determinaión de Nµ(600)y a los ostos de los detetores.6.7. Parámetros Sensibles a la Composiión Quí-miaLos distintos tipos de primarios pueden ser lasi�ados fundamentalmente entres grupos: fotones, núleos pesados y núleos livianos. Los fotones son más fáilesde individualizar debido a que se desarrollan más abajo en la atmósfera [32℄ ytienen muhos menos muones [18℄. Por lo tanto, la separaión entre fotones yhadrones es signi�ativamente más senilla de haer que entre núleos pesados ylivianos. Es por esta razón que en esta Tesis se estudiará sólo la separaión entrehadrones pesados y livianos.Para la determinaión de la omposiión químia del primario se utilizan variosparámetros, obtenidos tanto de los detetores de super�ie omo de los telesopiosde �uoresenia. La diferenia entre los parámetros sensibles a la omposiión o-rrespondientes a distintos primarios se basa en el heho de que las lluvias iniiadaspor núleos pesados se desarrollan más rápido, a mayor altura y tienen un mayorontenido muónio que las iniiadas por núleos livianos.Como ha sido menionado anteriormente, todos los parámetros sensibles ala omposiión dependen de dos fundamentales, el número de muones, Nµ, y laprofundidad del máximo de la lluvia, Xmax. Cuando se termine la onstruión de
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Figura 6.13: log(Nµ(600)) omo funión del logaritmo de la energía para núleosde hierro y protones de ángulos de inidenia 30◦ y 45◦. P india la probabilidadde que un evento aiga en las regiones sombreadas.Auger y por onsiguiente la de AMIGA y HEAT, Auger va a ser apaz de medira estos dos parámetros diretamente y on gran preisión para energías entre 1017eV y 1019 eV.La �gura 6.13 muestra el logaritmo de Nµ(600) omo funión del logaritmode la energía para protones y núleos de hierro obtenido mediante el método dereonstruión desrito en la seión anterior. Se puede ver que, si bien las distribu-iones para protones y núleos de hierro se solapan, la separaión es muy buena.Cabe realar que un ambio en omposiión, por ejemplo de primarios pesadosa livianos omo se espera en la transiión de fuentes Galátias a extragalátias,impliará un ambio en la pendiente de Nµ(600) omo funión de la energía el ual,en prinipio, podrá ser detetado en forma independiente del modelo hadrónio.Algunos de los parámetros más importantes utilizados para determinar la om-posiión son (ver seión 2.4):El tiempo de subida de las señales en los detetores �erenkov, t1/2 (ver



122 Capítulo 6. Detetores de Muonesapítulo 5), el ual es menor para lluvias iniiadas por núleos pesados.El radio de urvatura del frente de la lluvias, R, el ual es mayor para núleospesados.La pendiente de la funión de distribuión lateral de la señal en los detetores�erenkov, β, la ual es mayor para núleos pesados.En ada evento del detetor de super�ie partiipan una antidad determinadade detetores �erenkov para ada uno de los uales se puede alular ti1/2. Conel propósito de obtener un únio parámetro por evento relaionado a los valoresindividuales ti1/2 orrespondientes a ada estaión se onstruyó el parámetro,
t1/2 =

1

NT

NT
∑

i=1

(ti50 − ti10) ×
(

400 m
ri

)2

, (6.27)donde NT es el número de estaiones on señal mayor que 10 VEM y distaniaal eje de la lluvia mayor que 400 m, ti10 y ti50 son los tiempos para los uales seoleta el 10 % y el 50 % respetivamente, de la señal total orrespondiente a la
i-ésima estaión y ri es la distania al eje de la lluvia de la i-ésima estaión. Laonstruión de este parámetro se realizó de forma tal de maximizar la diferen-ia entre el valor medio de t1/2 orrespondiente a lluvias iniiadas por núleos dehierro y por protones. De manera análoga se onstruyó el parámetro tF orrespon-diente al tiempo de aída de la señal en los detetores �erenkov, el ual se obtienereemplazando ti1/2 = ti50 − ti10 por tiF = ti90 − ti50 en la euaión (6.27).En el rango de energías de AMIGA también van a funionar los telesopios deHEAT. Se planea situar a los detetores de super�ie de AMIGA a unos ∼ 6 kmdel ojo ubiado en Cerro Coihueo donde se instalarán los telesopios de HEAT deforma tal de que los eventos de �uoresenia también sean híbridos. La �gura 6.14muestra el error en la determinaión de Xmax omo funión de la energía, obtenidode la reonstruión del per�l longitudinal de eventos híbridos simulados para lostelesopios de Auger+HEAT (los datos fueron obtenidos de la referenia [156℄).Para energías del orden de 1018 eV el error en la determinaión de Xmax es menorque 24 g m−2, lo ual es muy bueno, ya que la diferenia de los valores medios de
Xmax para protones y núleos de hierro para dihas energías es del orden de los
90 g m−2. Se realizó un ajuste lineal de los datos el ual dió omo resultado,

σ(Xmax)(E) = [(−5.9 ± 0.5) ln(E/eV ) + (129 ± 9)] g m−2. (6.28)Para obtener el parámetro Xmax de las lluvias simuladas e inluir la respuestade los detetores de �uoresenia y los efetos introduidos por el método dereonstruión, se utilizó por ada lluvia, el valor de Xmax alulado internamentepor AIRES, el ual, es el resultado del ajuste del per�l longitudinal de la lluviaon la funión de Gaiser-Hillas. Se generarón valores de Xmax tomados al azar deuna distribuión Gaussiana uyo valor medio estaba dado por el valor de Xmaxdado por AIRES y uya desviaión estándar estaba dada por la euaión (6.28).
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Figura 6.14: Inerteza en la determinaión de Xmax para Auger+HEAT. Los datosfueron obtenidos de la referenia [156℄. La línea reta orresponde al ajuste linealde los datos.La antidad de�nida por,
η(q) =

|〈qpr〉 − 〈qfe〉|
√

σ2(qpr) + σ2(qfe)
, (6.29)donde qA es un parámetro dado orrespondiente al núleo A, 〈qA〉 es el valormedio y σ(qA) la desviaión estándar de la distribuión orrespondiente a dihoparámetro, da una idea o mide el poder de disriminaión entre hierro y protónorrespondiente al parámetro qA. Si onsideramos a la variable aleatoria x = qpr −

qfe, el valor medio de x viene dado por, 〈x〉 = 〈qpr〉−〈qfe〉, y la desviaión estándar,si qpr y qfe son independientes, está dada por σ2(x) = σ2(qpr) + σ2(qfe). Por lotanto, la variable η(q) estima, en valor absoluto, a uantas vees σ(x) está el erode la diferenia entre los valores medios de qpr y qfe. Por lo ual, a parámetros onmuy poo poder de disriminaión le orresponden valores muy hios de η.La �gura 6.15 muestra los ajustes, a través de funiones lineales, de la variable
η omo funión del logaritmo de la energía para los distintos parámetros disutidosanteriormente. Se inluyó también al parámetro S600, señal a 600 m del eje de lalluvia en unidades de VEM, obtenido al reonstruir la funión de distribuiónlateral orrespondiente a la señal de los detetores �erenkov. Para el arreglo dedetetores de Auger de espaiado de 1500 m se utiliza al parámetro S(1000) (señala 1000 m del eje de la lluvia) omo estimador de la energía mientras que para el
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Figura 6.15: Ajustes lineales de η omo funión del logaritmo de la energía paralos distintos parámetros onsiderados para (a) θ = 30◦ y (b) θ = 45◦.La �gura 6.15 muestra que el parámetro que da una mejor separaión entreprotones y núleos de hierro es Nµ(600) seguido por Xmax. Además, en promedio,
η ree on la energía para todos los parámetros menos para Xmax. Esto se debea que los errores debidos a la reonstruión disminuyen on la energía y además,a que al haber mayor antidad de partíulas que iniden sobre los detetores las�utuaiones disminuyen. A pesar de que el error en la determinaión de Xmaxdisminuye on la energía, η(Xmax) deree lentamente y esto se debe a que lo quedomina es el heho de que la diferenia entre los valores medios de Xmax paraprotones y núleos de hierro también disminuye lentamente on la energía [156℄.Dada la energía, el parámetro Nµ(600) es muy bueno para separar protones denúleos de hierro. A diferenia de los otros parámetro, los uales presentan unadependenia logarítmia on la energía, Nµ(600) tiene una dependenia aproxima-damente lineal on la energía, on lo ual, su poder de disriminaión disminuyeal tener en uenta el error en la determinaión de la energía de ada evento. Esteefeto será tenido en uenta en los análisis de omposiión del apítulo siguiente.En resumen, en este apítulo se han presentado los estudios realizados, a travésde simulaiones, aera del diseño de los detetores de muones de AMIGA. Paraeste �n se modi�ó uno de los programas ya existente apaz de simular la respuestade los detetores �erenkov de Auger on el propósito de inluir a los detetoresde muones. Utilizando diho programa se desarrolló un método de reonstruiónde la funión de distribuión lateral de muones, el ual sirvió para validar losparámetros de diseño de los ontadores. Finalmente, se realizó un estudio de lainerteza en la determinaión del número de muones a 600 m del eje de la lluvia,el ual, será el nuevo parámetro que se sumará a los ya existentes para los estudiosde omposiión.



Capítulo 7Determinaión de la Composiión
7.1. IntroduiónCon el objetivo de determinar la omposiión químia de los rayos ósmiosse han desarrollado e implementado una gran variedad de ténias diferentes lasuales pueden ser divididas en dos lases, las ténias de determinaión de laomposiión en forma estadístia y la lasi�aión evento a evento. Las téniasestadístias tienen omo objetivo la determinaión de la masa media omo funiónde la energía mientras que la lasi�aión evento a evento tienen omo propósitodeterminar la masa de ada eventos en forma individual. Todas estas ténias sebasan en la omparaión de los datos reales on eventos simulados por lo ual,para estos análisis, es de suma importania poseer una muy buena simulaiónde las lluvias atmosférias y de los detetores. Sin embargo, la determinaión deambios en la omposiión omo funión de la energía son menos dependientes delas simulaiones y de las inertezas sistemátias [147℄.Las ténias estadístias se basan en general en la determinaión de la om-posiión media a través de la apliaión de la ténia de máxima verosimilitudentre las distribuiones obtenidas experimentalmente, para un parámetro dado, ylas orrespondientes a eventos simulados (ver por ejemplo [10, 19, 20℄).Existen varias ténias de lasi�aión evento a evento, en partiular algunas delas más importantes son las que involuran a redes neuronales [22℄ y los métodosbasados en la estimaión de las densidades de probabilidad multi-paramétriasprovenientes de las simulaiones [157, 158℄.En este apítulo se estudia y presenta en detalle una nueva ténia para laobtenión de la omposiión en forma estadístia que permitirá obtener la masamedia en forma independiente del modelo hadrónio de altas energías en el on-texto de AMIGA y HEAT, utilizando prinipalmente a los parámetros Xmax y
Nµ(600). También se estudia la posibilidad de obtener una lasi�aión evento aevento a través de la apliaión de ténias no paramétrias para la estimaión dedensidades de probabilidad en el espaio multidimensional de parámetros sensiblesa la omposiión. 125



126 Capítulo 7. Determinaión de la Composiión7.2. Métodos Estadístios7.2.1. Parámetro ξDadas las funiones de distribuión para un parámetro q, sensible a la omposi-ión químia del primario, orrespondientes a dos primarios distintos, A = {a, b},
fa(q) y fb(q), se de�ne,

ξq =
1

N

N
∑

i=1

Pa(qi) =
1

N

[

Na
∑

i=1

Pa(q
a
i ) +

Nb
∑

i=1

Pa(q
b
i )

]

, (7.1)donde qA
i son NA variables aleatorias que se distribuyen según fA(q), N = Na +Nby

Pa(q) =
fa(q)

fa(q) + fb(q)
. (7.2)El nuevo parámetro ξq así de�nido es un estimador de la abundania de núleosde tipo a. La variable ξq es una nueva variable aleatoria que depende a su vez de

N variables aleatorias, ξq = ξq(q
a
1 . . . qa

Na
, qb

1 . . . qb
Nb

). Por lo tanto, su valor medioviene dado por,
〈ξq〉(ca) =

∫

dqa
1 . . . dqa

Na
dqb

1 . . . dqb
Nb

ξq(q
a
1 . . . qa

Na
, qb

1 . . . qb
Nb

) fa(q
a
1) · · ·fa(q

a
Na

) ×

fb(q
b
1) · · ·fb(q

b
Nb

), (7.3)donde ca = Na/(Na + Nb) es la omposiión orrespondiente al primario a para lamuestra formada por los N eventos1. Después de haer las integrales de (7.3) seobtiene,
〈ξq〉(ca) = ca

∫

dqPa(q)(fa(q) − fb(q)) +

∫

dqPa(q)fb(q), (7.4)de donde se ve que el valor medio de ξq depende linealmente de la omposiión.De la euaión (7.4) se puede ver que a medida que el solapamiento entre lasdistribuiones fa(q) y fb(q) disminuye, 〈ξq〉(ca) se paree ada vez más a la funiónidentidad y que 〈ξq〉(1/2) = 1/2 independientemente de las funiones fa(q) y fb(q).De la misma forma que para el álulo del valor medio de ξq se puede alularla varianza, la ual está dada por,
V ar[ξq](ca) =

1

N

[

ca

(

σ2
a[Pa(q)] − σ2

b [Pa(q)]
)

+ σ2
b [Pa(q)]

]

, (7.5)donde,
σ2

A[Pa(q)] =

∫

dqP 2
a (q)fA(q) −

(
∫

dqPa(q)fA(q)

)2

, (7.6)1De aquí en adelante se referirá a la omposiión químia de las muestras omo omposiión,omposiión químia o abundania de a y se la notará: ca. Para referirse a la omposiión químiade los rayos ósmios, la omposiión orrespondiente al universo, se lo hará en forma explíitay se la notará: Ca.



7.2. Métodos Estadístios 127on lo ual, la varianza de ξq también es una funión lineal de la omposiión y esinversamente proporional a N .De igual forma que para el álulo de la varianza se puede alular la ovarianzade las variables ξq orrespondientes a dos parámetros distintos. Sean fA(qµ, qν) lafunión de distribuión onjunta de las variables qµ y qν y
fµA(qµ) =

∫

dqν fA(qµ, qν) (7.7)
fνA(qν) =

∫

dqµ fA(qµ, qν) (7.8)
Pµa(q) =

fµa(q)

fµa(q) + fνb(q)
(7.9)

Pνa(q) =
fνa(q)

fνa(q) + fµb(q)
. (7.10)La ovarianza entre las variables ξqµ y ξqν está dada por,

Cov(ξqµ, ξqν) =
1

N

[

ca

∫

dqµdqν Pµa(qµ)Pνa(qν) (fa(qµ, qν) − fµa(qµ)fνa(qν))+

(1 − ca)

∫

dqµdqν Pµa(qµ)Pνa(qν) (fb(qµ, qν) − fµb(qµ)fνb(qν))

]

.(7.11)De la euaión (7.11) se puede ver que la ovarianza entre las variables ξqµ y ξqνtambién es proporional a la omposiión y que una ondiión su�iente para quese anule es que las variables aleatorias qA
µ y qA

ν sean independientes.El parámetro ξq está de�nido omo una suma de N variables aleatorias, por loual, para valores de N su�ientemente grandes y debido al teorema entral dellímite diho parámetro se distribuye según la distribuión de Gauss.A modo de ejemplo, la �gura 7.1 muestra la pendiente y la ordenada al origenorrespondiente al valor medio de ξ omo funión de η (ver euaión (6.29)) parados distribuiones Gaussianas de valor medio x y −x y σ = 1 para las dos, on loual η = x/
√

2. A medida que η aumenta, la ordenada al origen tiende a ero y lapendiente a uno, es deir, 〈ξ〉(ca) tiende a la funión identidad.7.2.2. Simulaiones y AnálisisSimulaiones de las lluvias y de los detetoresCon el propósito de realizar estudios de omposiión a energías del orden de
1018 eV y estudiar la in�uenia de la indeterminaión en la energía de las lluvias,se generó una librería de lluvias, por medio del programa AIRES versión 2.8.2,en el intervalo [0.6, 2] × 1018 eV formando un espetro, el ual sigue una ley depotenias de índie espetral γ = −2.7. Se generaron onjuntos de 166 lluvias ada
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Figura 7.1: Pendiente y ordenada al origen de 〈ξ〉(ca) omo funión de η para dosGaussianas de σ = 1.uno de energía de �ltrado relativa de 10−6 y fator de peso estadístio 0.2 para doslases distintas de primarios, núleos de hierro y protones, dos valores de ánguloenital, θ = 30◦ y θ = 45◦ y dos modelos hadrónios de altas energías, QGSJET02y Sibyll 2.1. Se generaron en total 1328 lluvias.Dihas lluvias fueron utilizadas para generar eventos de AMIGA y HEAT. Lasimulaión del detetor de super�ie se realizó por medio del programa SDSim+MuonSim. Se utilizó ada lluvia 40 vees distribuyendo los puntos de impatoen forma uniforme en el arreglo triangular de 750m de espaiado. Se utilizarondetetores de muones de 30m2 de área formados por 192 segmentos y enterradosa 2.5m de profundidad. Se utilizó además, una resoluión temporal de 20 ns ye�ienia igual a uno. Para la reonstruión de la direión y del punto de impatode las lluvias se utilizó el paquete CDAS Er-v3r4 y la reonstruión de la FDLMse realizó utilizando el método de reonstruión desrito en la seión 6.6.Para inluir el efeto de los detetores de HEAT y del método de reonstru-ión del per�l longitudinal en la determinaión de Xmax se llevó a abo el mismoproedimiento utilizado en la seión 6.7. Con lo ual, para ada evento simulado,además de obtener la informaión de los detetores �erenkov y de los detetoresde muones, se obtuvo el valor de Xmax on las �utuaiones orrespondientes.



7.2. Métodos Estadístios 129Determinaión del intervalo de energía óptimoLa alibraión en energía de los eventos de AMIGA se realizará a través delparámetro S600, la señal interpolada de los detetores �erenkov a 600 m del ejede la lluvia. Al igual que para Auger, la onversión entre S600 y la energía delprimario se obtendrá del análisis híbrido de los datos utilizando los telesopios deHEAT. Por lo tanto, para inluir el efeto de la indeterminaión en la energía seasumió que el error es Gaussiano y uyo σ es del orden del 25 % de la energía realdel primario.Para estudiar la omposiión a energías del orden de E0 = 1018 eV primero hayque determinar en que intervalo de energías reonstruidas, entrado en Er0 y de laforma I = [(1−δ)Er0, (1+δ)Er0] (δ = 0.25 para 25 % de error en la energía), tiene lamayor fraión de eventos del intervalo de energías reales I0 = [(1−δ)E0, (1+δ)E0].Los intervalos I e I0 no son iguales debido al espetro, la ontaminaión debida aeventos de energías menores que 1018 eV que no perteneen a I0 es mayor que ladebida a eventos de energías mayores que 1018 eV que tampoo perteneen a I0.El número de lluvias de energía real entre E y E + dE está dado por,
dN

dE
(E) = N0 (γ − 1)

Eγ−1
1 Eγ−1

2

Eγ−1
2 − Eγ−1

1

E−γ , (7.12)donde, para el onjunto de lluvias simuladas, E1 = 0.6 × 1018 eV, E2 = 2 × 1018eV, N0 = 166 y γ = 2.7.La antidad de eventos on energías reales en el intervalo I0 tales que susenergías reonstruidas aen en el intervalo I está dada por,
fA(Er0) =

∫ (1+δ)Er0

(1−δ)Er0

dE

∫ (1+δ)E0

(1−δ)E0

dE ′ dN

dE ′ (E
′) G(E, E ′), (7.13)donde G(E, E ′) = exp(−(E − E ′)2/(2δ2E ′2))/(

√
2π δ E ′). Por otra parte, la an-tidad de eventos uya energía real no pertenee a I0 y su energía reonstruidapertenee a I viene dada por,

fB(Er0) =

∫ (1+δ)Er0

(1−δ)Er0

dE

[

∫ (1−δ)E0

E1

dE ′ dN

dE ′ (E
′) G(E, E ′)+

∫ E2

(1+δ)E0

dE ′ dN

dE ′ (E
′) G(E, E ′)

]

. (7.14)Por lo tanto, el valor de Er0 para el ual la fraión de eventos perteneientesa I0 que aen en I es máxima se obtiene minimizando el oiente F (Er0) =
fB(Er0)/fA(Er0). La �gura 7.2 muestra F (Er0) omo funión de Er0 para δ = 0.25,se puede ver que tiene un mínimo el ual no oinide on E0 = 1018 eV de-bido al efeto del espetro. El valor que minimimiza a la funión F (Er0) es
Er0

∼= 1.14181× 1018 eV y por lo tanto, I = [0.856, 1.427]× 1018 eV para 25 % deerror en la energía.
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Figura 7.2: Coiente entre el número de eventos que no perteneen a I0 y que aenen I y el número de eventos perteneientes a I0 que aen en I omo funión del valorentral de I, Er0, para δ = 0.25. El mínimo se alanza para Er0
∼= 1.14181 × 1018eV.Estimaión de las densidades de probabilidadPara estimar las distribuiones de los distintos parámetros, sensibles a la om-posiión del primario, a partir de los datos obtenidos de las simulaiones se utilizóla ténia de superposiión de kernels detallada en el apéndie A. Con el propósitode obtener las densidades de probabilidad de los distintos parámetros inluyendola inerteza en la determinaión de la energía se obtuvieron muestras de eventosde la siguiente manera: por ada evento de energía real E se obtuvo la energía re-onstruida tomando un valor al azar de una distribuión Gaussiana de valor medio

E y σ = 0.25 E. Si el valor de energía obtenido perteneía al intervalo I entonesese evento era agregado a la muestra. Este proedimiento se realizó 10 vees paraada tipo de primario, ángulo enital y modelo hadrónio de altas energías de lalibrería de lluvias generada.Para ada muestra obtenida se alularon los estimadores de las densidades deprobabilidad orrespondientes a uatro pares de parámetros, {(Nµ(600), Xmax),
(Nµ(600), t1/2), (Nµ(600), β), (Nµ(600), R)}, donde la de�niión de los parámetrosestá dada en la seión 6.7.Una primera estimaión de la funión de distribuión orrespondiente al par



7.2. Métodos Estadístios 131de parámetros ~x se aluló a través de (ver euaión (A.13)),
f̂0(~x) =

1

N
√

|V| 2π h2
0

N
∑

i=1

exp

[

−(~x − ~xi)
T
V

−1(~x − ~xi)

2h2
0

]

, (7.15)donde N es la antidad de pares ~xi orrespondientes a una dada muestra, V esla matriz de ovarianza de los datos y h0 = 1.06 × N−1/6 es un parámetro desuavizado orrespondiente a muestras que se distribuyen según la distribuión deGauss, el ual es utilizado omúnmente ya que se obtienen muy buenos resultadosa pesar de que las muestras onsideradas no se distribuyan en forma Gaussiana.Para obtener una mejor estimaión de las funiones de distribuión se utilizó laténia de estimadores adaptativos (ver seión A.1). Primeramente se obtuvo unaestimaión de las funiones de distribuión f̂0(~x) por medio de la euaión (7.15)y luego se alularon los siguientes parámetros,
λi =







f0(~xi)
(

∏N
j=1 f0(~xj)

)1/N







−1/2

. (7.16)Finalmente la estimaión adaptativa de las funiones de distribuión se alulópor medio de,
f̂(~x) =

1

N
√

|V| 2π

N
∑

i=1

1

h2
i

exp

[

−(~x − ~xi)
T
V

−1(~x − ~xi)

2h2
i

]

, (7.17)donde hi = h0 λi.Cada funión de distribuión estimada f̂(~x) tiene asoiada una inerteza debidoa que está onstruida a partir de un onjunto �nito de N elementos. Diha inertezafue estimada a través de la ténia llamada �Smoothed Bootstrap� (ver seiónA.2). Para ada f̂(~x) se onstruyeron 10 muestras más de N elementos ada unatomados al azar de f̂(~x). A ada muestra se le aplió el mismo proedimientoutilizado para obtener f̂(~x). Por lo tanto, por ada par de parámetros, tipo deprimario, ángulo enital y modelo hadrónio de altas energías se obtuvieron 110estimadores adaptativos de las funiones de distribuión del universo. Notar que sibien la ténia �Smoothed Bootstrap� permite alular la varianza del estimadorno die nada aera del Bias[f̂ (~x)] = E[f̂(~x)] − f(~x).Las �guras 7.3 y 7.4 muestran el promedio de las 110 funiones de distribuiónorrespondientes a los parámetros Xmax y Nµ(600) para protones y núleos dehierro respetivamente, de ángulo enital θ = 45◦ y QGSJET02 omo modelohadrónio de altas energías.La �gura 7.5 muestra el valor medio y la región de un sigma orrespondientea las distribuiones marginales de los parámetros Xmax y Nµ(600) para protonesy núleos de hierro de θ = 45◦ y modelos hadrónios de altas energías QGSJET02y Sibyll 2.1. Se puede ver que las lluvias orrespondientes a Sibyll 2.1 generan, envalor medio, menos muones que QGSJET02 y que la diferenia entre los valoresmedios de las distribuiones de Xmax para QGSJET02 es menor que para Sibyll2.1.
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Figura 7.3: Distribuión promedio para los parámetros Xmax y Nµ(600) orres-pondiente a lluvias iniiadas por protones de θ = 45◦ y QGSJET02 omo modelohadrónio de altas energías.Método para la determinaión de la omposiiónCon el propósito de utilizar a las variables ξq, orrespondientes a los distintosparámetros onsiderados, para determinar la omposiión de una mezla dadade protones y núleos de hierro, se generaron muestras de N = 100 y N = 1000eventos tomando valores al azar, para ada par de parámetros, de las distribuionespromedio. N = 100 es la antidad de eventos híbridos que aen en el intervalo Ide energía onsiderado, en dos años de toma de datos para el arreglo de 750 m dedistania entre detetores y N = 1000, es el total de eventos de super�ie esperadoen dos años de toma de datos ya que los eventos híbridos son aproximadamente el
10 % del total de los eventos de super�ie [159℄. N = 1000 también es la antidadde eventos híbridos esperados en 20 años de funionamiento de Auger, tiempo parael ual fue diseñado, que aen en el intervalo de energía I.Para ada par de parámetros, ángulo enital y modelo hadrónio se generaron
1000 muestras de N = 100 eventos y 300 muestras de N = 1000 eventos para adavalor de abundania de protones desde cp = 0 hasta cp = 1 en pasos de ∆cp = 0.1.Para ada muestra generada orrespondiente a un dado modelo hadrónio, ángulo
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Figura 7.4: Distribuión promedio para los parámetros Xmax y Nµ(600) orres-pondiente a lluvias iniiadas por núleos de hierro de θ = 45◦ y QGSJET02 omomodelo hadrónio de altas energías.
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Figura 7.5: Valor medio y región de un sigma orrespondiente a las distribuionesmarginales de Nµ(600) y Xmax estimadas para protones y núleos de hierro de
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134 Capítulo 7. Determinaión de la Composiiónenital y omposiión se alularon los valores de las variables ξq1
y ξq2

dados por,
ξkl
qν

(cp) =
1

N





Ncp
∑

i=1

P kl
p,ν(q

p
νi) +

N(1−cp)
∑

i=1

P kl
p,ν(q

fe
νi )



 , (7.18)donde cp es la abundania de protones para muestras de N eventos, ν = 1, 2 y
P kl

p,ν(qν) =
f̂k

p,ν(qν)

f̂k
p,ν(qν) + f̂ l

fe,ν(qν)
. (7.19)La funión f̂k

p,ν(qν) es la k-ésima funión de distribuión marginal estimada paraprotones orrespondiente al parámetro qν y f̂ l
fe,ν(qν) es la l-ésima funión de dis-tribuión marginal estimada para núleos de hierro orrespondiente al parámetro

qν . Para alular P kl
p,ν(qν) se utilizó úniamente QGSJET02, el ual es tomadoomo el verdadero modelo de las interaiones hadrónias de altas energías.Por ada muestra orrespondiente a un modelo hadrónio dado, un ánguloenital y una dada abundania de protones se obtuvieron 110 × 110 valores de

ξqν orrespondientes a las posibles ombinaiones de las funiones de distribuiónpara protón y núleos de hierro estimadas.Finalmente, para ada par de parámetros, modelo hadrónio, ángulo enital yabundania de protones se alularon las antidades σ(ξq1
), σ(ξq2

) y la ovarianza
cov(ξq1

, ξq2
) a partir de los 110×110×300 valores de ξqν obtenidos para las muestrasde N = 1000 eventos y de los 110 × 110 × 1000 valores de ξqν obtenidos para lasmuestras de N = 100 eventos.La �gura 7.6 muestra los parámetros ξµ y ξXmax omo funión de la abundan-ia de protones para θ = 45◦, N = 1000 y N = 100 eventos y para muestrasorrespondientes a los dos modelos de las interaiones hadrónias onsiderados.La �gura 7.6 también muestra las regiones de uno y dos sigmas para ξ las ualesrepresentan, respetivamente, el 68 % y el 95 % (debido a que las variables ξ sedistribuyen en forma Gaussiana) de probabilidad de que un valor dado de ξ aigaen ada una de dihas regiones. Como era de esperar los valores de sigma orres-pondientes a 100 eventos son muho mayores que para 1000, esto se debe a que lavarianza de la variable ξ es inversamente proporional al número de eventos (vereuaión (7.5)).De la �gura 7.6 se puede ver que el valor medio de la variable ξ aumenta enforma lineal on la omposiión pero el ángulo que forman tales funiones linealeson el eje x es menor que 45◦, el ual orresponde al aso ideal en que los valoresmedios de las distribuiones para protones y núleos de hierro están in�nitamenteseparados y por lo tanto el área de solapamiento de las mismas es ero. También sepuede ver que la reta orrespondiente a ξµ para QGSJET02 tiene pendiente muypareida a la orrespondiente a ξXmax , también para QGSJET02, lo ual impliaque el poder de disriminaión de Nµ(600) es del orden de el de Xmax. En la seión6.7 se enontró que el parámetro η orrespondiente a Nµ(600) para E = 1018 eVera bastante mayor que el orrespondiente a Xmax pero esto se daba para valores�jos de la energía del primario. En este aso, las distribuiones de los parámetros
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ξµ y ξXmax omo funión de la abundania de protones para θ = 30◦, N = 100y N = 1000 y para muestras generadas usando QGSJET02 y Sibyll 2.1. Parael álulo de ξ orrespondiente a los parámetros onsiderados se utilizaron losestimadores de las funiones de distribuión orrespondientes a QGSJET02.ontienen un batido de energías debido al error que existe en la determinaión dela energía de las lluvias y omo el número de muones depende asi linealmentede la misma, diho error in�uye de forma tal que el poder de disriminaión de
Nµ(600) disminuye.La �gura 7.6 también muestra el parámetro ξ omo funión de la omposi-ión para el aso en que Sibyll 2.1 es en realidad el modelo hadrónio orreto,pero debido a que ξ se alula suponiendo que QGSJET02 es el modelo verda-dero se obtienen omportamientos diferentes, en partiular ya no pasa que paraabundania de protones igual a 0.5 el valor medio de ξ también es 0.5. La retaorrespondiente al valor medio de ξµ para Sibyll 2.1 se enuentra por enima de laorrespondiente a QGSJET02, esto se debe a que, en valor medio, las lluvias gen-eradas por Sibyll 2.1 tienen menos muones que las orrespondientes a QGSJET02(ver �gura 7.5) y es por esto que al usar a QGSJET02 omo el modelo hadrónioverdadero se obtiene una mayor abundania de protones. Para el aso de ξXmax lo



136 Capítulo 7. Determinaión de la Composiiónque se puede ver es que para valores hios de la abundania de protones, o sea,valores grandes de la abundania de hierro, el valor de ξXmax es menor para Sibyll2.1 que para QGSJET02 y esto se debe a que, omo muestra la �gura 7.5, el valormedio de Xmax para núleos de hierro orrespondiente a Sibyll 2.1 es menor que elorrespondiente a QGSJET02. Para valores grandes de la abundania de protón
ξXmax para Sibyll 2.1 es mayor o del orden que para QGSJET02, esto se debe aque el valor medio de Xmax para protones generados por Sibyll 2.1 es un poomayor que para QGSJET02. Como resultado �nal se obtiene, para el valor mediode ξXmax orrespondiente a Sibyll 2.1, una reta uya pendiente es mayor que laorrespondiente a QGSJET02.La �gura 7.7 muestra las variables ξµ y ξXmax omo funión de la abundaniade protones para θ = 30◦, N = 1000 y N = 100 eventos y para muestras orres-pondientes a los dos modelos hadrónios onsiderados. Al igual que para el aso de
θ = 45◦, se puede ver que las �utuaiones disminuyen drástiamente al pasar de
100 a 1000 eventos y que los valores medios de dihas variables reen linealmenteon la abundania de protones. También se puede ver, de las pendientes de laretas que forman los valores medios de los parámetros ξµ y ξXmax que el poder dedisriminaión de Xmax es mayor que el de Nµ(600). Al igual que para θ = 45◦,esto se debe a la inerteza en la determinaión de la energía del primario.Si bien los omportamientos de ξµ y ξXmax para θ = 45◦ y θ = 30◦ son uali-tativamente pareidos, dihas variables dependen fuertemente del ángulo enitaldebido a la dependenia de las distribuiones de los parámetros on θ.La distribuión onjunta de los parámetros ξq1

y ξq2
es Gaussiana y es tal quelos valores medios y la matriz de ovarianza dependen de la abundania de protón(ver seión 7.2.1). La �gura 7.8 muestra las elipses que delimitan las regiones del

68 % y 95 % de probabilidad orrespondientes a los parámetros ξµ y ξXmax para
θ = 45◦ y θ = 30◦, N = 100 y N = 1000 eventos y para muestras generadas onlos modelos hadrónios QGSJET02 y Sibyll 2.1. Como era de esperar las elipsesorrespondientes a 1000 eventos son muho más hias que las orrespondientes a
100 eventos.La forma en que se ubian las elipses orrespondientes a los dos modeloshadrónios onsiderados permiten obtener, a partir de una muestra de eventosobtenida experimentalmente, la omposiión independientemente del modelo ha-drónio.Para obtener la omposiión a partir de las distribuiones de ξµ y ξXmax o-rrespondientes a un ángulo enital dado y a una antidad de eventos dada seinterpolaron linealmente los valores medios y las matries de ovarianza orres-pondientes a los dos modelos hadrónios onsiderados. De esta manera se obtu-vieron, para ada ángulo enital y antidad de eventos, las siguientes funionesinterpoladas, ~µ(cp, λ) = (〈ξµ〉(cp, λ), 〈ξXmax〉(cp, λ)) y V(cp, λ) donde cp ∈ [0, 1]es la abundania de protones y λ ∈ [0, 1] es un parámetro tal que λ = 0 o-rresponde al modelo QGSJET02 y λ = 1 orresponde a Sibyll 2.1. Los valoresintermedios de λ orresponden a modelos hadrónios uyos parámetros ξµ y ξXmaxaen entre los valores orrespondientes a QGSJET02 y Sybill 2.1. Por lo tanto,el parámetro λ parametriza a las líneas de isoomposiión que barren los posiblesmodelos hadrónios entre QGSJET02 y Sibyll 2.1.
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N = 1000Figura 7.7: Valores medios y regiones de uno y dos sigmas orrespondientes a
ξµ y ξXmax omo funión de la abundania de protones para θ = 30◦, N = 100y N = 1000 y para muestras generadas usando QGSJET02 y Sibyll 2.1. Parael álulo de ξ orrespondiente a los parámetros onsiderados se utilizaron losestimadores de las funiones de distribuión orrespondientes a QGSJET02.Supongamos que para una dada muestra orrespondiente a un ángulo θ yuna antidad de eventos N se obtiene, ~ξexp = (ξexp

µ , ξexp
Xmax

). Se puede obtener unestimador de la abundania de protones, ĉp, resolviendo el sistema de euaiones,
~µ(cp, λ) = ~ξexp. También se pueden obtener, para un dado nivel de on�denia, losvalores de cp y λ ompatibles on ~ξexp, los uales son soluión de,

(

~ξexp − ~µ(cp, λ)
)T

·V−1(cp, λ) ·
(

~ξexp − ~µ(cp, λ)
)

≤ R2(α), (7.20)donde R2(α) = −2 ln(1−α) y α es el nivel de on�denia (por ejemplo, α = 0.68,
α = 0.95, et.).La �gura 7.9 muestra las regiones orrespondientes al 95 % de nivel de on-�denia obtenidas para los puntos en el espaio (ξµ, ξXmax): P1 = (0.36, 0.2),
P2 = (0.52, 0.52) y P3 = (0.72, 0.72) orrespondientes a θ = 30◦ (ver grá�o inferiorizquierdo de la �gura 7.8) y Q1 = (0.4, 0.39), Q2 = (0.56, 0.46) y Q3 = (0.7, 0.65)
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cinf
p para N = 100 cinf

p para N = 1000

P1 0.031+0.076
−0.031 0.031 ± 0.025

P2 0.537+0.096
−0.090 0.537 ± 0.029

P3 0.945+0.055
−0.097 0.944 ± 0.033

Q1 0.177 ± 0.095 0.176 ± 0.032

Q2 0.468+0.099
−0.083 0.469 ± 0.029

Q3 0.90+0.10
−0.13 0.906+0.094

−0.062Tabla 7.1: Composiión inferida orrespondiente a una muestra para los puntos Piy Qi on i = 1, 2, 3 para N = 100 y N = 1000 eventos.
Cp para N = 100 Cp para N = 1000

P1 0.03+0.16
−0.03 0.031+0.041

−0.029

P2 0.54+0.19
−0.20 0.537+0.064

−0.068

P3 0.95+0.06
−0.19 0.945+0.040

−0.053

Q1 0.18+0.19
−0.14 0.176+0.058

−0.053

Q2 0.47 ± 0.20 0.469 ± 0.060

Q3 0.91+0.10
−0.22 0.906+0.094

−0.086Tabla 7.2: Composiión químia de los rayos ósmios obtenida para los puntos Piy Qi on i = 1, 2, 3 para N = 100 y N = 1000 eventos.eranos a uno. Esto se debe a que los segmentos orrespondientes a QGSJET02y Sibyll 2.1 no son paralelos y se aeran ada vez más a medida que aumenta cpde forma tal que los puntos orrespondientes a valores de cp eranos a uno paraSibyll 2.1 están muy era de los puntos orrespondientes a cp entre 0.8 y 0.9 paraQGSJET02.A ausa del tiempo muerto de los detetores de �uoresenia se podrá realizarel análisis anterior solamente para aproximadamente el 10 % de los eventos desuper�ie. La �gura 7.10 muestra las elipses orrespondientes al 68 % y al 95 %de probabilidad para la ombinaión de ξµ on ξt1/2
, ξβ y ξR, todos parámetrosobtenidos de los detetores de super�ie. Se onsideró a N = 1000 omo el númerode eventos ya que es la antidad esperada para 2 años de observaión para losdetetores de super�ie.De la �gura 7.10 se puede ver que la ubiaión de las elipses permite nuevamentela determinaión de la omposiión en forma independiente del modelo hadrónio yademás, en general, para todos los pares de parámetros onsiderados, el error en ladeterminaión de la omposiión es mayor para puntos orrespondientes a valoresde cp eranos a uno. Este efeto es aún más importante para θ = 45◦ ya que los
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N = 1000Figura 7.10: Elipses orrespondientes al 68 % y al 95 % de probabilidad para lasfuniones de distribuión Gausianas orrespondientes a los pares de parámetros

(ξµ, ξt1/2
), (ξµ, ξβ) y (ξµ, ξR) para cp ∈ [0, 1], θ = 30◦ y θ = 45◦, N = 1000 y paramuestras generadas on los modelos hadrónios QGSJET02 y Sibyll 2.1.segmentos que forman los entros de las elipses orrespondientes a QGSJET02 ySibyll 2.1 no son paralelos.Si bien es ierto que se espera detetar unos 100 (1000) eventos híbridos (de



142 Capítulo 7. Determinaión de la Composiiónsuper�ie) en dos años y 1000 (10000) en los veinte años de funionamiento deAuger, las direiones de arribo de los mismos seguirán una distribuión angu-lar determinada. La inerteza en la reonstruión de la direión de los eventoshíbridos será menor que ∼ 0.5◦ [163℄ y para los eventos de super�ie será menorque ∼ 1◦ [159℄, por lo ual, podemos onsiderar que la inerteza en la dirreiónes despreiable para los análisis de omposiión ya que las esalas angulares paralas uales las distribuiones de los parámetros utilizados varían onsiderablementeson muho mayores que la inerteza en la determinaión de la direión.Para estimar el efeto debido a la distribuión angular de los eventos se supusoque la distribuión de ángulos enitales está dada por Psc(θ) = (8/3) sin(θ) cos(θ)para θ ∈ [0◦, 60◦]. Se realizó el mismo proedimiento heho para θ = 30◦ y
θ = 45◦ pero en este aso las muestras de N eventos estaban formadas por
N(30◦) = N/(1 + x) eventos orrespondientes a θ = 30◦ y N(45◦) = xN/(1 + x)eventos orrespondientes a θ = 45◦ donde x = Psc(45◦)/Psc(30◦). De esta forma,la antidad de eventos para θ = 30◦ y θ = 45◦ está de auerdo on la distribuión
Psc(θ). Para el álulo de ξ (ver euaión 7.18) se utilizaron las funiones de dis-tribuión estimadas orrespondientes al ángulo enital de ada evento intervinienteen la suma,

ξkl
qν
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N
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P kl
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P kl
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p
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p,ν(q

fe
νi , 30◦) +

N(45◦)(1−cp)
∑
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P kl
p,ν(q

fe
νi , 45◦)



 . (7.21)La �gura 7.11 muestra las elipses orrespondientes al 68 % y al 95 % de pro-babilidad para las funiones de distribuión orrespondientes a ξµ y ξXmax, para
cp ∈ [0, 1], N = 100 y N = 1000 y para muestras generadas on los modeloshadrónios QGSJET02 y Sibyll 2.1. Como era de esperar, la ubiaión de laselipses para este aso más realista, permite la determinaión de la omposiiónen forma independiente del modelo hadrónio de altas energías y al igual que losasos antes estudiados la mayor inerteza en la determinaión de la omposiiónse da para valores de la abundania de protones eranos a uno.La �gura 7.12 muestra las elipses orrespondientes al 68 % y al 95 % de pro-babilidad para las funiones de distribuión orrespondientes a la ombinaión de
ξµ on ξt1/2

, ξβ y ξR, para cp ∈ [0, 1], N = 1000 y para muestras generadas onlos modelos hadrónios QGSJET02 y Sibyll 2.1. Nuevamente, la ubiaión de laselipses permite la determinaión de la omposiión en forma independiente delmodelo hadrónio de altas energías y la mayor inerteza en la determinaión de laomposiión se da para valores de la abundania de protones eranos a uno.La importania de los análisis bidimensionales presentados no sólo reside enla obtenión de la omposiión en forma independiente del modelo hadrónio dealtas energías, debido a su gran sensibilidad también permitirán estudiar y even-tualmente desartar modelos hadrónios en base a los datos experimentales de losque se dispondrá una vez que AMIGA y HEAT estén onstruidos.
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N = 1000Figura 7.11: Elipses orrespondientes al 68 % y al 95 % de probabilidad para lasfuniones de distribuión Gaussianas orrespondientes a ξµ y ξXmax para cp ∈ [0, 1],
N = 100 y N = 1000, para una mezla de ángulos enitales orrespondiente a ladistribuión sin(θ) cos(θ) y para muestras generadas on los modelos hadróniosQGSJET02 y Sibyll 2.1.7.3. Clasi�aión Evento a EventoLa lasi�aión evento a evento onsiste en deidir, para un evento dado, quelase o tipo de núleo lo originó. Estos estudios, omo todo análisis de omposiión,se basan en la omparaión de los datos experimentales on las simulaiones.El método utilizado para estudiar la lasi�aión evento a evento se basa en laestimaión de las densidades de probabilidades multidimensionales a través de lasuperposiión de kernels Gaussianos (ver apéndie A) [160, 169, 161, 162℄.Dado un evento uyo vetor ~x formado por d parámetros sensibles a la om-posiión, se lo quiere lasi�ar en las lases CL = {Ai/i = 1 . . . L} (para el aso dela omposiión las lases Ai orresponden a los distintos tipos de núleos). Paratal �n primero se obtienen los estimadores de las densidades de probabilidades
d−dimensionales para ada lase Ai, P (~x |Ai), las uales representan la probabili-dad de obtener ~x dado Ai en el elemento de volumen dxL. Por medio del teoremade Bayes se puede alular la probabilidad de Ai dado ~x, la ual viene dada por,

P (Ai|~x) =
pi P (~x |Ai)

L
∑

j=1

pj P (~x |Aj)

, (7.22)donde pj son las probabilidades a priori de obtener una dada lase Ai, en aso deno existir ningún onoimiento a priori se puede utilizar la distribuión uniformepara la ual pj = 1/L para todo j = 1 . . . L. De esta manera se obtiene,
P (Ai|~x) =

P (~x |Ai)
L
∑

j=1

P (~x |Aj)

. (7.23)
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N = 1000Figura 7.12: Elipses orrespondientes al 68 % y al 95 % de probabilidad para lasfuniones de distribuión Gaussianas orrespondientes a los pares de parámetros
(ξµ, ξt1/2

), (ξµ, ξβ) y (ξµ, ξR) para cp ∈ [0, 1], N = 1000, para una mezla de ángulosenitales orrespondiente a la distribuión sin(θ) cos(θ) y para muestras generadason los modelos hadrónios QGSJET02 y Sibyll 2.1.Finalmente la lasi�aión del evento está dada por la lase que tiene mayorprobabilidad dado el vetor ~x, A∗ = max{P (Ai|~x)/i = 1 . . . L}. Para el aso en queel onjunto CL tiene sólo dos elementos, por ejemplo núleos de hierro y protones
CL = {Pr, Fe}, la lasi�aión se redue a ver ual de las probabilidades P (Pr|~x)y P (Fe|~x) es mayor que 1/2.Con el propósito de estudiar la lasi�aión evento a evento onsiderando ob-servables sensibles a la omposiión provenientes de los detetores de AMIGA yHEAT se onsideraron oho muestras extraídas de los eventos simulados utilizadospara el análisis de la seión 7.2.2. Cada muestra orresponde a lluvias iniiadaspor núleos de hierro o protones de θ = 30◦ o θ = 45◦ y modelos de interaioneshadrónias QGSJET02 o Sibyll 2.1. Al igual que en la seión anterior se onsideróque el error en la energía se distribuye en forma Gaussiana y uyo σ es el 25 % dela energía real de ada evento. Los eventos perteneientes a las muestras son talesque la energía reonstruida pertenee al intervalo I = [0.856, 1.427]×1018 eV parael ual se maximiza la antidad de eventos del intervalo I = [0.75, 1.25]× 1018 eV(ver seión 7.2.2). La �gura 7.13 muestra Xmax omo funión de Nµ(600) orres-pondiente a núleos de hierro y protones de θ = 30◦ y QGSJET02 omo modelo de
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PCL(Ai) =

NCorr
Ai

NAi

, (7.24)donde NCorr
Ai

es la antidad de eventos de la lase Ai lasi�ados orretamente y
NAi

es la antidad total de eventos de la muestra Ai. Finalmente se puede alularla probabilidad de lasi�aión de los eventos perteneientes a alguna de las lasesonsideradas por medio de,
PCL =

L
∑

j=1

NCorr
Ai

L
∑

j=1

NAi

. (7.25)Para estimar las funiones de distribuión multidimensionales se utilizó unkernel Gaussiano (ver euaión (A.13)) y el método de parámetros adaptativosdesrito en la seión A.1 del apéndie A.La �gura 7.14 muestra la distribuión de las probabilidades de ser protonesdados eventos iniiados por protones (pPr = P (Pr|~xj) donde ~xj pertenee a lalase Pr) y a la distribuión de las probabilidades de ser núleos de hierro dadoseventos iniiados por núleos de hierro (pFe = P (Fe|~xj) donde ~xj pertenee ala lase Fe) utilizando los parámetros Xmax y Nµ(600), θ = 30◦ y QGSJET02.La probabilidad de lasi�aión para un primario dado se obtiene dividiendo elárea subtendida por el histograma orrespondiente en el intervalo [1/2, 1] y el áreatotal. Para el aso ideal en que se puede realizar una lasi�aión evento a eventoen forma exata todos los eventos tendrían probabilidades de ser el núleo delual provienen iguales a uno. Si bien los eventos se onentran era del uno, lasdistribuiones muestran que no es posible una lasi�aión evento a evento exata.De la �gura 7.14 también se puede ver que hay una fraión mayor de eventoseranos a uno para el histograma orrespondiente a pPr. Esto se debe a que lafunión de distribuión orrespondiente a protones �ensuia� más a la orrespon-diente a núleos de hierro que esta última a la de protones. Es deir, los valoresde pPr eranos a uno provienen de regiones en el espaio de parámetros para lasuales la funión de distribuión orrespondiente a núleos de hierro toma valoresmuho más hios que la orrespondiente a protones. Lo mismo suede para va-lores eranos a uno orrespondientes a pFe, estos provienen de regiones para lasuales la funión de distribuión orrespondiente a protones toma valores muhomás hios que la orrespondiente a núleos de hierro. Por lo tanto, dihas regionesen el espaio de parámetros son mayores para la distribuión de protones. Esteomportamiento, omo se puede ver de la �gura 7.13, se debe prinipalmente alparámetro Xmax.La �gura 7.15 muestra las distribuiones de las probabilidades de ser núleosde hierro o protones dados eventos iniiados por núleos de hierro o protonesrespetivamente, onsiderando distintos onjuntos de parámetros para θ = 30◦ yQGSJET02. Comparando las �guras 7.15 y 7.14 se puede ver que los histogramas
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Figura 7.14: Distribuiones de pPr y pFe obtenidas utilizando a los parámetros
Xmax y Nµ(600) para θ = 30◦ y QGSJET02 omo modelo hadrónio de altasenergías.orrespondientes a los parámetros {Xmax, Nµ(600)} presentan mayor antidad deeventos para valores eranos a uno y por lo tanto, las distribuiones obtenidaspara dihos parámetros se pareen más al aso ideal de lasi�aión evento a eventoexata.Con el propósito de omparar los resultados obtenidos para los distintos on-juntos de parámetros estudiados, se obtuvieron las funiones P (≥ pA), las ualesresultan de integrar los histogramas obtenidos para ada onjunto de parámetrosdesde pA hasta uno y dividir por la integral total,

P (≥ pA) =

∫ 1

pA

dp′A f(p′A)

∫ 1

0

dp′A f(p′A)

(7.26)donde f(pA) es la funión de distribuión orrespondiente a la variable pA. Lafunión P (≥ pA), orrespondiente al aso ideal en que se puede lasi�ar orre-tamente a todos los eventos vale uno en el intervalo [0, 1) y ero para pA = 1.La �gura 7.16 muestra los resultados obtenidos para θ = 30◦ y QGSJET02. Sillamamos DC = {t1/2, β, R, tf} al onjunto de parámetros provenientes de los de-tetores �erenkov, se puede ver que la lasi�aión evento a evento se paree másal aso ideal para los parámetros {Xmax, Nµ(600)}, luego le siguen {Xmax}+ DC,
{Nµ(600)} + DC y por último DC. Si bien la mejor lasi�aión se obtiene paralos parámetros {Xmax, Nµ(600)} es importante onsiderar al onjunto de paráme-tros {Nµ(600)} + DC ya que sólo para el 10 % de los eventos se obtendrán losparámetros {Xmax, Nµ(600)} debido al tiempo muerto de los telesopios de �uor-esenia. A su vez, el valor de la probabilidad de lasi�aión para un primariodado viene dada por PCL(A) = P (≥ pA = 1/2), que omo era esperar, es máximapara {Xmax, Nµ(600)}.La tabla 7.3 muestra los valores orrespondientes a la probabilidad de lasi�-



148 Capítulo 7. Determinaión de la Composiión

Pr
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

(600) , tµp = { N

° = 30θ

Fe
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

(600) , tµp = { N

° = 30θ

Pr
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

 , t
max

p = { X

° = 30θ

Fe
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

 , t
max

p = { X

° = 30θ

Pr
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

p = { t

° = 30θ

Fe
p

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1
0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 }
f

 , R , tβ , 
1/2

p = { t

° = 30θ

Figura 7.15: Distribuiones de pPr y pFe obtenidas utilizando a los distintos onjun-tos de parámetros onsiderados para θ = 30◦ y QGSJET02 omo modelo hadróniode altas energías.aión para eventos orrespondientes a núleos de hierro, a protones y la probabi-lidad de lasi�aión para eventos orrespondientes tanto a núleos de hierro omoa protones (ver euaión (7.25)) para θ = 30◦ y QGSJET02. Para el onjunto deparámetros {Xmax, Nµ(600)} se obtiene una probabilidad de lasi�aión del 90 %,
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Figura 7.16: P (≥ pPr) y P (≥ pFe) para los onjuntos de parámetros onsideradosorrespondientes a θ = 30◦ y QGSJET02.solamente el 10 % de los eventos resultan lasi�ados inorretamente.Parámetros PCL(Pr) PCL(Fe) PCL

{Xmax, Nµ(600)} 0.89 0.91 0.9

{Nµ(600)} + DC 0.81 0.83 0.82

{Xmax} + DC 0.81 0.87 0.85

DC 0.74 0.76 0.75Tabla 7.3: Probabilidades de lasi�aión para los distintos onjuntos de paráme-tros onsiderados para θ = 30◦ y QGSJET02.Se realizaron los mismos estudios para θ = 45◦ y QGSJET02 obteniendoseresultados similares a los obtenidos para θ = 30◦. La tabla 7.4 muestra los valoresorrespondientes a la probabilidad de lasi�aión para eventos orrespondientesa núleos de hierro, a protones y la probabilidad de lasi�aión para eventosorrespondientes tanto a núleos de hierro omo a protones. Si bien los resultadosson similares a los obtenidos para θ = 30◦, se puede ver que, a diferenia del asoorrespondiente a θ = 30◦, la probabilidad de lasi�aión para los parámetros
{Nµ(600)} + DC es mayor que para {Xmax} + DC, esto se debe esenialmente aque el poder de disriminaión de Xmax para θ = 45◦ es menor que para θ = 30◦.Para estudiar la in�uenia del desonoimiento de las interaiones hadróniasde altas energías se realizó el mismo análisis heho para QGSJET02 pero on-struyendo los estimadores de las funiones de distribuión de ada onjunto deparámetros utilizando las muestras perteneientes a QGSJET02 y alulando lasprobabilidades de perteneer a una lase de primario dada para todos los eventosde las muestras orrespondientes a Sibyll 2.1. La �gura 7.17 muestra los resulta-dos obtenidos para los parámetros {Xmax, Nµ(600)} y para θ = 30◦. Si bien la



150 Capítulo 7. Determinaión de la ComposiiónParámetros PCL(Pr) PCL(Fe) PCL

{Xmax, Nµ(600)} 0.86 0.89 0.87

{Nµ(600)} + DC 0.8 0.82 0.81

{Xmax} + DC 0.83 0.72 0.78

DC 0.71 0.74 0.73Tabla 7.4: Probabilidades de lasi�aión para los distintos onjuntos de paráme-tros onsiderados para θ = 45◦ y QGSJET02.
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Figura 7.17: Distribuiones de pPr y pFe obtenidas utilizando a los parámetros
Xmax y Nµ(600) para θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es el modelohadrónio verdadero.forma de los histogramas ambió on respeto al análisis heho para QGSJET02,se puede ver que se obtiene una lasis�aión evento a evento tan buena omo laobtenida para diho análisis. Esto se debe fundamentalmente a que, omo ha sidomenionado en la seión 2.5.2, los observables de las lluvias orrespondientes aQGSJET02 y Sibyll 2.1 di�eren poo en omparaión on versiones anteriores dedihos modelos.También para este aso se estudiaron los mismos onjuntos de parámetrosque para QGSJET02, la �gura 7.18 muestra los resultados obtenidos. Nueva-mente, el omportamiento es muy similar, de la �gura 7.19 se puede ver máslaramente que la mejor lasi�aión evento a evento se obtiene para los pa-rámetros {Xmax, Nµ(600)}. Para los onjuntos de parámetros {Xmax} + DC y
{Nµ(600)} + DC se obtiene un resultado similar pero no tan bueno omo para
{Xmax, Nµ(600)} y por último, para el onjunto DC, se obtiene la lasi�aiónmás pobre.La tabla 7.5 muestra los valores orrespondientes a las probabilidades de lasi-�aión para eventos orrespondientes a θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo queQGSJET02 es el modelo hadrónio verdadero. Al igual que para los análisis hehos
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Figura 7.18: Distribuiones de pPr y pFe obtenidas para los distintos onjuntos deparámetros onsiderados para θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 esel modelo hadrónio verdadero.para QGSJET02, para el onjunto de parámetros {Xmax, Nµ(600)} se obtiene unaprobabilidad de lasi�aión del orden del 90 %.Se realizó también el mismo análisis heho para Sibyll 2.1 y θ = 30◦ asu-miendo que QGSJET02 es el modelo hadrónio verdadero pero para θ = 45◦. Latabla 7.6 muestra los valores orrespondientes a las probabilidades de lasi�aión
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Figura 7.19: P (≥ pPr) y P (≥ pFe) para los onjuntos de parámetros onsideradosorrespondientes a θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es el modelohadrónio verdadero.Parámetros PCL(Pr) PCL(Fe) PCL

{Xmax, Nµ(600)} 0.9 0.91 0.91

{Nµ(600)} + DC 0.85 0.88 0.87

{Xmax} + DC 0.8 0.9 0.85

DC 0.74 0.79 0.77Tabla 7.5: Probabilidades de lasi�aión para los distintos onjuntos de pará-metros onsiderados para θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es elmodelo hadrónio verdadero.obtenidos. Nuevamente se obtiene la probabilidad de lasi�aión más alta para losparámetros {Xmax, Nµ(600)} y la más baja utilizando solamente a los parámetrosprovenientes de los detetores �erenkov.Por último, se realizaron los mismos análisis desritos anteriormente, es deir,onsiderando que QGSJET02 es el modelo hadrónio verdadero para el aso enque el modelo orreto es QGSJET02 y para el aso en que el modelo orretoes Sibyll 2.1, para θ = 30◦ y θ = 45◦, pero utilizando a todos los parámetrosdisponibles, {Xmax, Nµ(600)} + DC, para el álulo de la probabilidad de lasi-�aión. Los resultados obtenidos son omparables a los obtenidos mediante losparámetros {Xmax, Nµ(600)}, se obtuvo una probabilidad de lasi�aión de apro-ximadamente 90 %, lo ual sugiere utilizar úniamente (para los eventos híbridos)a {Xmax, Nµ(600)} para realizar estudios de lasi�aión evento a evento ya quela inlusión de la informaión de los demás parámetros no aporta muho más yhae que los álulos sean más ompliados y dependientes de ualquier posiblesesgo introduido por las simulaiones de los detetores y de las lluvias.En resumen, en este apítulo se introdujo una nueva ténia estadístia la ual



7.3. Clasi�aión Evento a Evento 153Parámetros PCL(Pr) PCL(Fe) PCL

{Xmax, Nµ(600)} 0.95 0.89 0.92

{Nµ(600)} + DC 0.88 0.87 0.87

{Xmax} + DC 0.78 0.87 0.83

DC 0.76 0.77 0.77Tabla 7.6: Probabilidades de lasi�aión para los distintos onjuntos de pará-metros onsiderados para θ = 45◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es elmodelo hadrónio verdadero.permitirá determinar, en forma independiente del modelo hadrónio, la omposi-ión químia de los rayos ósmios, asumiendo sólo dos tipos de primarios, núleosde hierro y protones y en el ontexto de AMIGA y HEAT. A su vez, diha téniatambién permitirá el estudio y la eventual disriminaión entre modelos hadróni-os de altas energías, lo ual es de suma importania ya que la mayor inertezaen los análisis de omposiión proviene del desonoimiento de las interaioneshadrónias de altas energías. También se estudió la posibilidad de una lasi�aiónevento a evento a través de análisis multi-paramétrios dando omo resultado unamuy buena probabilidad de lasi�aión entre protones y núleos de hierro uti-lizando a los parámetros Xmax y Nµ(600). Para todos estos análisis se han tenidoen uenta el desarrollo detallado de las lluvias, los efetos introduidos por losdetetores y las inertezas provenientes de los métodos de reonstruión. No sehan onsiderado los efetos de los posibles errores sistemátios provenientes de lareonstruión de la energía utilizando a los detetores de �uoresenia ya que seespera que en poo tiempo se logren omprender y ontrolar.





Capítulo 8ConlusionesEn los tres primeros apítulos de esta Tesis se pretendió dar una breve intro-duión a la físia de los rayos ósmios de altas energías (apítulo 1), a la físia delas asadas atmosférias (apítulo 2) y al sistema de deteión del ObservatorioPierre Auger junto on los primeros resultados obtenidos (apítulo 3). Los aportesoriginales realizados durante el desarrollo del dotorado se han presentado en losuatro apítulos restantes.En el apítulo 4 se han presentado los resultados de experimentos realizadoson el prototipo Tandar. Se ha obtenido la distribuión del VEM a través de untelesopio de muones formado por dos entelladores plástios ubiados uno arribay otro abajo del tanque. También se han obtenido las distribuiones de arga paraada PMT bajo la ondiión de triple oinidenia. El pio orrespondiente a losmuones de la distribuión obtenida en oinidenia de tres para ada PMT seorre en ∼ 3 % a valores menores de arga on respeto al obtenido por medio deltelesopio de muones. En esto se basa el método de alibraión de Auger y es loque se utiliza hoy en día para obtener el valor del VEM de ada PMT para adatanque en forma remota, automátia y rápida.A diferenia de lo que suede para ada PMT por separado, el pio orrespon-diente a la distribuión de arga promedio de los tres PMTs, obtenida mediantela triple oinidenia, se orre a valores mayores de arga en (14 ± 2) %. Para ex-pliar diho orrimiento se ha desarrollado un modelo semi-analítio basado en ladistribuión de la longitud de la traza de los muones que atraviesan el tanque y enla estadístia de la oleión de arga. La distribuión del promedio de las argasorrespondiente a la triple oinidenia se obtiene a partir de la onvoluión de ladistribuión de la longitud de la traza on la distribuión de arga para una lon-gitud de la traza dada obtenida a partir de la distribuión del VEM previamentesuavizada e interpolada. El modelo semi-analítio reprodue satisfatoriamentelos resultados experimentales en la región del espetro dominada por los muones,tanto para el prototipo Tandar omo para el tanque de Auger llamado Laura. Asu vez, el modelo semi-analítio reprodue satisfatoriamente a los datos experi-mentales para los asos en que la desviaión estándar de la distribuión de argaes proporional a la longitud de la traza y a la raíz uadrada de la longitud de latraza y esto se debe a que el espetro obtenido depende poo de la forma funionalde la misma. 155



156 Capítulo 8. ConlusionesEl resto del trabajo original de esta Tesis se entró en el estudio de la om-posiión químia de los rayos ósmios. Los estudios detallados de la omposiiónomo funión de la energía para E > 1017 eV son de ruial importania para ladeterminaión de la transiión entre las omponentes Galátia y extragalátiade los rayos ósmios. Todos los análisis de omposiión son hehos en base a laomparaión de los datos experimentales on las simulaiones tanto de las lluviasomo de los detetores. La mayor inerteza para la determinaión de la mismaproviene del desonoimiento de las interaiones hadrónias de altas energías.En el apítulo 5 se han estudiado, a partir de datos experimentales, las �u-tuaiones en la forma de los pulsos de los tanques de Auger generados por laslluvias iniiadas por los rayos ósmios. Para poder interpretar los datos expe-rimentales se ha desarrollado un modelo simpli�ado. A su vez, para estudiardihas �utuaiones se han ajustado los pulsos por medio de tres funiones distin-tas obteniéndose buenos resultados para las tres. A partir de los ajustes realizadosa través de la funión más senilla, la ual fue utilizada para todos los análisissubseuentes, es posible obtener los tiempos de subida, t1/2, de los pulsos. A pesarde que los ajustes se han realizado asumiendo un peso onstante para la señalen ada intervalo temporal, los resultados obtenidos para t1/2 omo funión dela distania al eje de la lluvia son ompatibles on los obtenidos por H. Bui yA. Watson, quienes obtuvieron los valores de t1/2 diretamente de los pulsos, sinrealizar ningún ajuste. Este heho muestra que los ajustes, a pesar de haber sidorealizados asumiendo un peso onstante, desriben adeuadamente la forma de lospulsos.Para estudiar las �utuaiones en la forma de los pulsos se han desarrolladotres métodos. Para el método 1, el error relativo, σ/〈s〉, se aera a los valoresorrespondientes para el aso en que la señal está dominada por los muones amedida que aumenta la distania al eje de la lluvia. Además, toma valores máseranos a la prediión para la señal dominada por los muones para los inter-valos de tiempo más eranos al omienzo de la señal. Este omportamiento esel esperado y se debe al heho que los muones llegan a la super�ie de la tierraantes que las partíulas eletromagnétias y además a que el oiente entre laseñal orrespondiente a los muones y a las partíulas eletromagnétias ree onla distania al eje de la lluvia. Si bien los resultados obtenidos a través de losmétodos 2 y 3 no presentan exatamente el omportamiento esperado, los ajustespor medio de funiones lineales del logaritmo del error relativo omo funión dellogaritmo de la distania al eje de la lluvia están ontenidos en la región de unsigma orrespondiente al método 1. Para el método 2 el valor de σ alulado paralos distintos intervalos de tiempo onsiderados se realiza a través de los ajustes endihos intervalos que tienen omo máximo ino puntos y para el método 3 no serealiza ningún ajuste de la forma de pulso. Por lo tanto, el método 1 resulta elmás adeuado para el estudio de las �utuaiones. Finalmente, se ha onstruidoun nuevo parámetro formado por el oiente entre los ajustes orrespondientes alerror relativo obtenido mediante el método 1 y a la prediión para el aso enque los muones dominan la señal. Este nuevo parámetro muestra más laramentelos resultados obtenidos y además puede ser utilizado omo un indiador del on-tenido muónio de las señales, heho que es de suma importania para los estudios



157de omposiión.En el apítulo 6 se han presentado los estudios realizados aera de los de-tetores de muones de AMIGA. Se ha inluido, en el programa SDSim versión3.0 esrito para simular la respuesta de los detetores �erenkov de Auger, unasimulaión simpli�ada de los detetores de muones. Se ha desarrollado un nuevoformato de datos equivalente al utilizado para los datos de Auger, el ual permiteguardar la inforamaión proveniente de los detetores de muones de una formaadeuada para su posterior utilizaión. Se ha estudiado el efeto produido por lasegmentaión de los detetores y se ha desarrollado una orreión la ual permiteobtener al número de muones inidentes en un detetor en un intervalo de tiempodado a partir del número de muones ontados. Se ha estudiado también la inertezaen el número de muones inidentes obtenidos por medio de diha orreión dandoomo resultado que para un número total de muones inidentes menor que 90 elerror ometido es menor que el ∼ 13 % para un detetor segmentado en 192 partes(orrespondiente a tres fotomultipliadores de 64 píxeles ada uno). A su vez, seha desarrollado un método de reonstruión de la funión de distribuión lateralde muones a patir de la informaión proveniente de los detetores de muones, elual inluye la orreión debida al efeto de la segmentaión. Para diho méto-do se han de�nido las estaiones saturadas, las uales, junto on las sileniosas,son tratadas de forma espeial permitiendo reduir las inertezas sistemátias. Seree que el método de reonstruión implementado re�eja los mejores avanesexistentes.El parámetro que aportarán lo detetores de muones para los estudios de om-posiión será el número de muones a 600 m del eje de la lluvia (para el arreglode 750 m de distania entre detetores). A diho parámetro se lo obtendrá deajuste de la funión de distribuión lateral. Por lo tanto, se ha estudiado en de-talle el error ometido en la determinaión de Nµ(600) omo funión de la energíaonsiderando detetores de muones de 30 m2 de área segmentados en 192 partes.Como resultado se obtuvo que el error en la determinaión de diho parámetro esmenor que el ∼ 20 % para E = 1017.6 eV, umbral de energía para el arreglo de 750m de distania entre detetores, y deree omo funión de la energía de forma talque para energía mayores o iguales que 1018 eV es menor que el ∼ 13 %. El errorometido en la determinaión de Nµ(600) es muy bueno en omparaión on el
∼ 25 % de error que se estima que habrá en la determinaión de la energía, el ualin�uye signi�ativamente ya que el número de muones depende asi linealmentede la energía del primario. Por esta razón es que el área de 30 m2 y 192 segmentosson los parámetros de diseño óptimos en uanto a la determinaión de Nµ(600) ya los ostos.En el apítulo 7 se han presentado los estudios aera de la determinaión dela omposiión a energías del orden de 1018 eV en el ontexto de AMIGA y HEAT.Se ha desarrollado un método para la determinaión de la omposiión, asumiendouna mezla de protones y núleo de hierros, en forma independiente del modelo ha-drónio teniendo en uenta las �utuaiones estadístias de las lluvias, la respuestade los detetores y los efetos provenientes de los métodos de reonstruión. Nose han tenido en uenta a los posibles errores sitemátios provenientes de la de-terminaión de la energía a través de los detetores de �uoresenia, los uales,



158 Capítulo 8. Conlusionesse espera que sean detetados y ontrolados en un futuro erano. Si bien sólo el
∼ 10 % de todos los eventos serán híbridos los mejores resultados se han obtenidoutilizando los parámetros Nµ(600) y Xmax. También se han obtenidos buenos re-sultados ombinando a Nµ(600) on otros parámetros sensibles a la omposiiónprovenientes de los detetores �erenkov tales omo: t1/2, el radio de urvatura delas lluvias y la pendiente de la funión de distribuión lateral orrespondiente a laseñal de los tanques. La ventaja que hay al onsiderar úniamente parámetros desuper�ie radia en que se pueden utlizar todos los eventos. Debido a la gran sen-sibilidad on respeto a los modelos hadrónios del método desarrollado, tambiénserá posible el estudio y el posible desarte o validaión de los mismos.También en el apítulo 7 se han presentado los estudios aera de la posibili-dad de una lasi�aión evento a evento a través de análisis multi-paramétrios,también a energías del orden de 1018 eV y en el ontexto de AMIGA y HEAT. Losresultados obtenidos muestran que si bien no es posible una lasi�aión eventoa evento exata, los mejores resultado se obtienen al onsiderar a los parámetros
Nµ(600) y Xmax. Para el modelo hadrónio QGSJET02 se ha obtenido una pro-babilidad de lasi�aión del ∼ 90 %. También se ha onsiderado la posibilidadde que si bien el modelo hadrónio utilizado para los análisis sea QGSJET02 elverdadero sea Sibyll 2.1. También para este aso se ha obtenido una probabili-dad de lasi�aión del orden del 90 %. Al onsiderar solamente a los parámetrosprovenientes de los detetores �erenkov se han obtenido los resultados más pobres.Los trabajos realizados en esta Tesis han aportado al desarrollo del Observa-torio Pierre Auger a través de la alibraión de los detetores de super�ie, deldiseño de los ontadores de muones y del desarrollo de nuevas ténias para elestudio de la omposiión químia de los rayos ósmios.



Apéndie AEstimaión de las Densidades deProbabilidadDado el onjunto O = {x1, . . . , xn}, uyos elementos se distribuyen según f(x),el estimador de f(x) de parámetro de suavizado o anho de banda �jo h está dadopor [164, 165, 166, 167℄,
f̂K(x) =

1

nh

n
∑

i=1

K

(

x − xi

h

)

, (A.1)donde K es el �kernel�, el ual umple on ser positivo y en general es una funiónsimétria entrada en x = 0 y tal que,
∫ +∞

−∞
K(x) dx = 1. (A.2)Diho estimador es una generalizaión del histograma. f̂K(x) es de�nido positivoy está normalizado a uno, por lo ual, es también una densidad de probabilidad.El anho de banda h ontrola el grado de suavizado, valores hios de h danomo resultado estimadores on pios espúreos y valores grandes de h puedenborrar detalles de la funión de distribuión a estimar. El omportamiento delestimador está dominado por h mientras que la forma funional del kernel esmenos importante. h y K deben ser elegidos de forma tal de minimizar el errorentre f(x) y su estimador f̂K(x).Para evaluar la alidad de la estimaión se debe utilizar algún riterio. Paradiho �n se de�ne el error uadrátio medio integral,

ECMI = E

[
∫

(f̂(x) − f(x))2dx

]

=

∫

V ar[f̂(x)]dx +

∫

Bias2[f̂(x)]dx, (A.3)donde,
V ar[f̂(x)] = E[(f̂(x) − E[f̂(x)])2] (A.4)
Bias[f̂(x)] = E[f̂(x)] − f(x). (A.5)159



160 Capítulo A. Estimaión de las Densidades de ProbabilidadEl valor medio o esperanza de f̂K(x) está dado por,
E[f̂K(x)] =

1

h

∫

K

(

x − y

h

)

f(y)dy

=

∫

K(w)f(x − hw)dw

= f(x) +
h2

2
f ′′(x)

∫

w2K(w)dw + O(h4), (A.6)donde se utilizó el heho de que K está normalizada y es una funión par. Uti-lizando la expresión (A.6) se obtiene,
∫

Bias2[f̂(x)]dx =
h4

4
σ4

K R(f ′′) + · · · , (A.7)donde σ2
K =

∫

K(w)w2dw y R(φ) =
∫

φ2(x)dx.De manera análoga se obtiene la varianza integrada de f̂(x),
∫

V ar[f̂(x)]dx =
1

nh
R(K) + · · · , (A.8)la ual, a diferenia de Bias[f̂ (x)] depende del tamaño n de la muestra.De las euaiones (A.7) y (A.8) se obtiene la expresión asintótia para el erroruadrátio medio integral,

ECMI ≈ h4

4
σ4

K R(f ′′) +
1

nh
R(K). (A.9)De la euaión (A.9) se obtiene el valor de h que minimiza al ECMI,

hopt =

[

R(K)

σ4
K R(f ′′)

]1/5

n−1/5. (A.10)Debido a que hopt depende de f ′′(x), la derivada segunda de la funión a esti-mar, no se lo puede determinar a priori, a pesar de este heho existen diferentesténias para tener en uenta diha imposibilidad.Si se quiere estimar una distribuión Gaussiana de la forma, f(x) = exp(−(x−
µ)2/2σ2)/

√
2πσ, utilizando un kernel también Gaussiano,K(x) = exp(−x2/2)/

√
2πel anho de banda óptimo viene dado por,

hGauss
opt =

(

4

3

)1/5

σ n−1/5. (A.11)En general, se suele utilizar a hGauss
opt para haer una primera estimaión de ladistribuión reemplazando σ por la desviaión estándar de la muestra.La generalizaión a d dimensiones está dada por,

f̂K(~x) =
1

nhd

n
∑

i=1

K

(

~x − ~xi

h

)

, (A.12)



A.1. Métodos Adaptativos 161donde K es tal que K : ℜd −→ ℜ y uyas distribuiones marginales tienen valormedio nulo. Notar que el anho de banda h es �isotrópio�, todas las oordenadasestán divididas por el mismo h. Debido a que los rangos de variaión de las variablesorrespondientes a las distintas oordenadas del espaio d-dimensional puden sermuy distintos, lo que se hae en general es realizar una transformaión lineal a unnuevo sistema de oordenada en el ual la matriz de ovarianza de la muestra esdiagonal.Un aso partiular de (A.12) muy utilizado en la literatura onsiste en utilizarun kernel Gaussiano multidimensional [168, 169℄,
f̂G(~x) =

1

n |V|1/2 (2π)d/2 hd

n
∑

i=1

exp

[

−(~x − ~xi)
T ·V−1 · (~x − ~xi)

h

]

, (A.13)donde V es la matriz de ovarianza de la muestra y h0 = n−1/(d+4).A.1. Métodos AdaptativosExisten muhas situaiones para las uales utilizar un anho de banda �jo on-due a estimaiones muy pobres. Es difíil enontrar un únio valor de h adeuadopara todas las regiones del dominio de la funión de distribuión a estimar. Unanho de banda extremadamente hio podría introduir pios espúreos mientrasque un anho de banda extremadamente grande podría oultar araterístias dela funión de distribuión a estimar.Los métodos adaptativos utilizan anhos de banda loales, los uales dependende la densidad de probabilidad en ada punto de la muestra de forma tal queregiones de gran densidad poseen anhos de banda grandes, es deir, anho delkernel hio, mientras que regiones de baja densidad poseen anhos de bandahios, es deir, anho del kernel grande.El algoritmo desarrollado por B. Silverman [164℄ para estimar funiones dedistribuión inluyendo parámetros adaptativos onsiste en haer una primeraestimaión de la funión de distribuión f̂0(~x) la ual, usualmente, se realiza usandoel anho de banda Gaussiano, h0. Luego se alulan los siguientes parámetros,
λi =







f̂0(~xi)
(

∏n
j=1 f̂0(~xj)

)1/n







−α

, (A.14)donde α es un parámetro de �sensibilidad�. Se puede probar que para α = 1/2 el
Bias (ver euaión A.5) del estimador obtenido es menor que el del estimador deanho de banda �jo [170℄ y es por esta razón que se utiliza, en general, diho valor.Finalmente, el estimador adaptativo está dado por,

f̂K(~x) =
1

n

n
∑

i=1

1

(h0 λi)d
K

(

~x − ~xi

h0λi

)

. (A.15)



162 Capítulo A. Estimaión de las Densidades de ProbabilidadA.2. Algoritmo �Smoothed Bootstrap�El algoritmo denominado �Smoothed Bootstrap� es de gran utilidad para eva-luar la varianza de un dada estimaión f̂(~x) obtenida a partir de una muestra
O = {~x1, . . . , ~xn} [164℄.Algoritmo:1. Obtener el estimador f̂(~x) de la muestra O = {~x1, . . . , ~xn}.2. Tomar al azar, de la distribuión f̂(~x), una muestra de n elementos, O∗ =

{~x ∗
1 , . . . , ~x ∗

n }.3. Obtener el estimador f̂ ∗(~x) de la muestra O∗ = {~x ∗
1 , . . . , ~x ∗

n }.4. Repetir los pasos 2&3 N vees hasta obtener una familia de estimadores
{f̂ ∗

1 , . . . , f̂ ∗
N}.Notar que si bien por medio de diho algoritmo se puede obtener la varianzade f̂(~x), no se puede obtener el Bias.



Apéndie BDeterminaión de la Composiión apartir de la de una MuestraDada una muestra de N eventos la antidad de protones np se distribuye enforma binomial,
P (np; N, Cp) =

(

N

np

)

Cnp
p (1 − Cp)

N−np. (B.1)Supongamos por ejemplo que en un dado experimento se obtienen n0 aiertos(en nuestro aso protones) para una muestra de N eventos. Un estimador delparámetro p de la distribuión binomial esta dado por: p̂ = n0/N y los valores
pmax y pmin entre los uales se enuentra el verdadero valor de p obtenidos a unnivel de on�denia α son soluión de las siguientes euaiones,

n0
∑

n=0

(

N

n

)

pn
max(1 − pmax)

N−n =
1 − α

2
(B.2)

n0−1
∑

n=0

(

N

n

)

pn
min(1 − pmin)N−n =

1 + α

2
, (B.3)para n0 6= 0 y n0 6= N . Para los asos en que n0 = 0 y n0 = N los estimadores de pson ero y uno respetivamente y se puede obtener una ota superior, pcs, uando

n0 = 0 y una ota inferior, pci, uando n0 = N a un nivel de on�denia α,
pcs = 1 − N

√
1 − α (B.4)

pci = N
√

1 − α. (B.5)Utilizando el método desrito en 7.2.2 se obtiene un estimador de la omposi-ión de la muestra y el intervalo, al nivel de on�denia α, en que se enuentrael verdadero valor, [c1, c2]. Por lo tanto, el número de protones de la muestra alnivel de on�denia α está en el intervalo [n1, n2] = [Nc1, Nc2]. Para el aso enque n1 6= 0 y n2 6= N se obtiene el límite inferior, Cmin
p , del intervalo en que seenuentra la verdadera omposiión de los rayos ósmios resolviendo la euaión(B.3) on n0 = n1 y el límite superior, Cmax

p , a través de la euaión (B.2) on163



164 Capítulo B. Cálulo de la Composiión
n0 = n2. Para el aso en que n1 = 0 sólo es neesario alular el límite superior delintervalo el ual se obtiene resolviendo la euaión (B.2) on n0 = n2. Lo mismosuede para el aso en que n2 = N , sólo hay que alular el límite inferior delintervalo el ual se obtiene resolviendo la euaión (B.3) on n0 = n1. El riterioadoptado para obtener el valor entral de la omposiión de los rayos ósmios esel de tomarlo igual al de la muestra, es deir, Ĉp = ĉp.
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