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ResumenEl espe
tro de los rayos 
ósmi
os se extiende sobre un rango de energías deaproximadamente on
e órdenes de magnitud, desde ∼ 109 eV hasta ∼ 1020 eV.Después de 
asi 100 años del des
ubrimiento de los rayos 
ósmi
os todavía existengrandes in
ógnitas a
er
a de su origen. Si bien no hay eviden
ias dire
tas, se 
reeque los de más bajas energías se originan en nuestra Galaxia mientras que los deenergías más altas son de origen extragalá
ti
o. A que energía se da la transi
iónentre las dos 
omponentes y de que manera 
ontinua el �ujo a las energías másaltas son todavía una in
ógnita.El Observatorio Pierre Auger fue diseñado para la dete

ión de los rayos 
ós-mi
os 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. Sede
idió ubi
ar al del hemisferio Sur en Pampa Amarilla, 
er
a de la 
iudad deMalargüe en la Provin
ia de Mendoza, Argentina. A
tualmente se está �nalizandosu 
onstru

ión. El Observatorio Sur 
onsta de 1666 dete
tores de super�
ie deefe
to �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 �uores
en
ia,ubi
ados en la periferia del dete
tor de super�
ie, equipados 
on seis teles
opios
ada uno apuntando ha
ia el interior del arreglo. Auger es un dete
tor híbrido yaque es 
apaz de dete
tar a las lluvias atmosféri
as a través de dos té
ni
as 
om-pletamente diferentes. La última fase de Auger 
onsiste en la 
onstru

ión, en elObservatorio Sur, de dos arreglos de super�
ie instalados sobre un área redu
iday 
on menor distan
ia entre dete
tores, los 
uales tendrán aso
iados dete
tores demuones enterrados a ∼ 2.5 m bajo tierra. Además de los dete
tores de super�
ie se
onstruirán tres teles
opios adi
ionales de mayor ángulo de eleva
ión y apuntandoha
ia el nuevo arreglo de super�
ie. Estas mejoras permitirán bajar el umbral deenergías de Auger hasta ∼ 1017 eV y además realizar estudios detallados de la
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os, lo 
ual será de suma importan
ia parael estudio de la transi
ión entre las 
omponentes Galá
ti
a y extragalá
ti
a.En esta Tesis se presentan los estudios realizados sobre la respuesta de los de-te
tores �erenkov frente a un �ujo in
idente de muones atmosféri
os, los 
uales
ontribuyeron al desarrollo del método de 
alibra
ión de los dete
tores de super�-
ie a
tualmente utilizado en Auger. También se presentan los estudios realizadosa
er
a de las �u
tua
iones estadísti
as de las formas de los pulsos de los dete
toresde super�
ie de Auger 
orrespondientes a las señales depositadas por las partí
ulasde las lluvias. Di
has �u
tua
iones están íntimamente rela
ionadas 
on la estru
-tura temporal del frente de las lluvias, la 
ual 
ontiene mu
ha informa
ión a
er
ai



ii Resumende la 
omposi
ión quími
a del primario.El estudio de la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os 
omo fun
ión de laenergía es de suma importan
ia para el es
lare
imiento de su origen y en parti
ularpara el estudio de la transi
ión entre las 
omponentes Galá
ti
a y extragalá
ti
a.Es sabido que el 
ontenido muóni
o de las lluvias es un parámetro muy sensible ala 
omposi
ión, sin embargo, si bien los dete
tores de Auger son muy sensibles alos muones no son 
apa
es de separalos de la 
omponente ele
tromagnéti
a. Las
ontribu
iones más importantes de esta Tesis son el diseño de los dete
tores demuones a través de simula
iones numéri
as y los estudios realizados a
er
a delimpa
to que tendría la in
lusión de la informa
ión muóni
a para la determina
iónde la 
omposi
ión a energías del orden de 1018 eV. Para esto se in
luyó la simu-la
ión de 
ontadores de muones a los programas 
onven
ionales de simula
ión delos dete
tores de Auger para un arreglo hexagonal de 750 m de distan
ia entredete
tores. También se desarrolló un método de re
onstru

ión de la fun
ión dedistribu
ión lateral de muones a partir de la informa
ión aportada por los 
onta-dores, mediante el 
ual se determinaron los parámetros de diseño de los mismos(área y segmenta
ión). A su vez, se desarrolló un nuevo método que permitirádeterminar, en forma estadísti
a, la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os utilizan-do la informa
ión aportada por los dete
tores de muones en forma independientedel modelo hadróni
o asumido. Di
ho método también podrá ser utilizado para elestudio y valida
ión o des
arte de los modelos hadróni
os de altas energías exis-tentes. Finalmente, se estudió la posibilidad de una 
lasi�
a
ión evento a eventotambién in
luyendo la informa
ión aportada por los 
ontadores de muones.Palabras Clave: Rayos Cósmi
os, Dete
tores �erenkov, Dete
tores de Muones,Composi
ión Quími
a.



Abstra
tThe 
osmi
 ray energy spe
trum extends for approximately eleven orders ofmagnitude, from ∼ 109 to ∼ 1020 eV. Almost 100 years have passed sin
e thedis
overy of 
osmi
 rays and still their origin remains un
ertain. Although thereare no dire
t eviden
es, it is believed that the lower energy 
osmi
 rays originatein our Galaxy whereas the higher energy ones are of extragala
ti
 origin. Boththe energy at whi
h the transition o

urs and the end-of-spe
trum shape are stillunknown.The Pierre Auger Observatory has been designed in its �rst phase to dete
tultra high energy 
osmi
 rays, greater than 3 × 1018 eV. It will 
onsist in twoobservatories, one lo
ated in the southern hemisphere and the other in the North.The Southern Observatory is pla
ed in Pampa Amarilla, near the 
ity of Malargüein the Provin
e of Mendoza, Argentina. At present it is almost 
ompleted. TheSouthern Observatory 
onsist in 1666 �erenkov dete
tors in a triangular grid of
1.5 km side 
overing an area of ∼ 3000 km2. There are also four �uores
en
e build-ings at the border of the surfa
e array looking at its inner part. Auger is a hybriddete
tor sin
e it is able to dete
t atmospheri
 showers by two di�erent te
hniques.The last phase of Auger will 
onsist in the 
onstru
tion, in the Southern Obser-vatory, of two higher density surfa
e arrays of �erenkov dete
tors with asso
iatedmuon 
ounters buried at ∼ 2.5 m underground. Three additional teles
opes withhigher elevation angle will be also installed. These enhan
ements will both allowto lower the energy threshold of Auger down to ∼ 1017 eV and to perform detailed
omposition analyses whi
h are paramount for the study of the transition betweenthe Gala
ti
 and extragala
ti
 
omponents.In this Thesis, resear
h of �erenkov dete
tor responses to an in
ident �ux ofatmospheri
 muons is presented. These studies have 
ontributed to the develop-ment of the 
alibration method 
urrently used in Auger. Also addressed are thestatisti
al �u
tuations in the shape of the pulses in the Auger �erenkov dete
tors,originated by the in
ident shower parti
les. These �u
tuations are very 
loselyrelated to the time stru
ture of the shower front whi
h is known to 
ontain quiterelevant information on the 
hemi
al 
omposition of the primaries.The study of the 
hemi
al 
omposition of the 
osmi
 rays as a fun
tion of theenergy is instrumental for the understanding of their origin and parti
ularly for thestudy of the transition between the Gala
ti
 and extragala
ti
 
omponents. It isvery well known that the muon 
ontent of the showers is a parameter very sensitiveto the 
omposition. Although Auger surfa
e dete
tors are sensitive to muons,they are not able to separate them from the ele
tromagneti
 
omponent. Theiii



iv Abstra
tmost important 
ontributions of this Thesis are the design of the muon dete
torsperformed through numeri
al simulations and the resear
h in the impa
t that thein
lusion 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 muon
ounters was in
luded in the standard 
odes used to simulate Auger �erenkovdete
tors, but with a triangular-grid dete
tor array of 750 m spa
ing. A method forre
onstru
ting the lateral distribution fun
tion of muons was also developed andused to determine the design parameters of the 
ounters (area and segmentation).A new statisti
al method for the determination of the 
omposition, independentlyof the high energy hadroni
 model assumed, whi
h in
ludes the information 
omingfrom the muon 
ounters was also introdu
ed. 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 in
ludingthe information 
oming from the muon dete
tors.Key Words: Cosmi
 Rays, �erenkov Dete
tors, Muon Dete
tors, Chemi
alComposition.
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Capítulo 1Los Rayos Cósmi
os
1.1. Introdu

iónEn 1912 Vi
tor Hess llevó a 
abo una serie de vuelos en globo durante los
uales pudo medir el nivel de radia
ión ionizante hasta una altura de 5 km sobreel nivel del mar [1℄. Vi
tor Hess des
ubrió que la 
antidad de radia
ión ionizanteaumentaba 
on la altura, lo 
ual impli
a que la tierra está siendo bombardeada porpartí
ulas de origen extraterrestre. A esta radia
ión ionizante se le dio el nombrede �Rayos Cósmi
os�.Los rayos 
ósmi
os impa
tan sobre las 
apas superiores de la atmósfera terres-tre a un ritmo de 103 partí
ulas por metro 
uadrado y por segundo. El 90 % deestas partí
ulas son protones, hay un 9 % de partí
ulas alfa y el 1 % restante estáformado por ele
trones.Una de las 
ara
terísti
as prin
ipales de estas partí
ulas es que son relativistas,es de
ir, que tienen energía 
inéti
a mayor que la energía 
orrespondiente a susmasas en reposo. Una fra

ión muy pequeña de las mismas está formada porpartí
ulas ultra-relativistas las 
uales poseen energías 
inéti
as que llegan a serdel orden o mayor que 1020 eV.El �ujo de los rayos 
ósmi
os se extiende sobre un intervalo de energías de másde on
e órdenes de magnitud, desde ∼ 109 eV hasta 1020 eV, el 
ual puede serdes
rito aproximadamente por una ley de poten
ias de índi
e espe
tral γ = −2.7
omo muestra el grá�
o superior de la �gura 1.1. El �ujo de rayos 
ósmi
os de
re
e
30 órdenes de magnitud aproximadamente, de forma tal que para energías mayoresque 1020 eV se observa uno por kilómetro 
uadrado 
ada 100 años.Di
ho espe
tro presenta tres 
ara
terísti
as prin
ipales: la rodilla (�Knee�) si-tuada a ∼ 1015 eV a partir de la 
ual el �ujo de
re
e 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 espe
tro multipli
ado por E3, lo 
ualpermite distinguir 
on mayor 
laridad a las tres 
ara
terísti
as men
ionadas.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 interpreta
ión físi
ade la segunda rodilla no está 
lara aún, podría deberse a la transi
ión entre los1
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Figura 1.1: Espe
tro de energía de los rayos 
ósmi
os y sus 
ara
terísti
as prin
i-pales. El espe
tro sigue una ley de poten
ias bastante uniforme (arriba) y presentatres 
ara
terísti
as prin
ipales (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 referen
ia [2℄.



1.2. La Composi
ión Quími
a de los Rayos Cósmi
os 3rayos 
ósmi
os de origen Galá
ti
o y extragalá
ti
o o al efe
to de apilamientoprodu
ido por la 
rea
ión de pares ele
trón-positrón debida a la intera

ión deprotones extragalá
ti
os 
on los fotones de la radia
ión 
ósmi
a 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 interpreta
iones físi
as posibles para el tobillo, las 
uales a su vez estáníntimamente rela
ionadas 
on la segunda rodilla. El tobillo podría ser el punto detransi
ión entre los rayos 
ósmi
os Galá
ti
os y los extragalá
ti
os, el resultado dela 
rea
ión de pares debida a la propaga
ión de protones en el medio intergalá
ti
oo el resultado de la propaga
ión difusiva de nú
leos extragalá
ti
os a través de los
ampos magnéti
os 
osmológi
os.1.2. La Composi
ión Quími
a de los Rayos Cósmi-
osLa informa
ión a
er
a de la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os 
omofun
ión de la energía es de gran relevan
ia 
ientí�
a, ya que estudios detalladosde la misma posibilitarán es
lare
er el origen de la segunda rodilla y del tobillo ypor lo tanto, la transi
ión entre las 
omponentes Galá
ti
a y extragalá
ti
a de losrayos 
ósmi
os.Para la determina
ión de la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os se han utilizadovarias té
ni
as, en parti
ular a las energías más elevadas [12℄. Las prin
ipales son:1. Profundidad del máximo desarrollo de las lluvias, Xmax, [13, 14℄.2. Flu
tua
iones de Xmax [15, 16℄.3. Contenido muóni
o de las lluvias [17, 18℄.4. Pendiente de la distribu
ión lateral de las lluvias, β, [19, 20℄.5. Estru
tura temporal del frente de las lluvias [21℄.6. Análisis multi-paramétri
os tales 
omo redes neuronales y análisis de las
omponentes prin
ipales [22℄.Se han obtenido varios resultados a través de las té
ni
as anteriores, los 
uales engeneral, no están de a
uerdo entre sí.Con el propósito de analizar las impli
a
iones astrofísi
as de la 
omposi
ión enla región del espe
tro de la segunda rodilla y el tobillo es instru
tivo analizar loque su
ede 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 
omposi
iónde livianos a pesados para valores 
re
ientes de la energía del primario. El �ujo derayos 
ósmi
os en di
ha región puede ser expli
ado mediante una 
omposi
ión de
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osleyes de poten
ia 
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 posi
ión de di
hos 
ortes se da a mayores energíaspara primarios más pesados de forma tal que la forma de los �ujos 
omo fun
iónde la rigidez magnéti
a (R = cp/|Ze| donde p es el momento y Ze es la 
arga delas partí
ulas) es aproximadamente la misma.Por lo tanto, para energías mayores que 1016 eV, el �ujo está dominado pornú
leos de hierro. Estas partí
ulas son de origen Galá
ti
o y lo que se está obser-vando es, muy probablemente, el �nal de la e�
ien
ia de la a
elera
ión en ondas de
hoque 
orrespondientes a remanentes de supernovas ya que, para di
has energías,el radio de Larmor de de los nú
leos es 
omparable 
on el radio de 
urvatura delos remanentes permitiendo de esta manera que di
has partí
ulas es
apen de lazona de a
elera
ión.Si bien los resultados obtenidos por KASCADE dependen de los modeloshadróni
os de altas energías utilizados en el análisis de datos, estos son 
uali-tativamente sólidos y existe un alto grado de 
onsenso de la existen
ia de unaprogresiva transi
ión en la 
omposi
ión en la zona de la rodilla.A energías más altas la 
omposi
ión ha sido obtenida por varios experimen-tos. La �gura 1.2 muestra la profundidad del máximo, Xmax, 
omo fun
ión de laenergía obtenido por distintos experimentos. Los datos 
orrespondientes a Xmaxsugieren que para energías mayores que 1016.6 eV la 
omposi
ión 
ambia progresi-vamente de pesada a liviana. Para el límite inferior de este intervalo de energía la
omposi
ión es todavía pesada lo 
ual está de a
uerdo 
on los resultados obtenidospor KASCADE. A energías del orden de 1019 eV se puede ver que, a pesar de habersignos de 
ontamina
ión por elementos pesados, los datos son más 
onsistentes 
onun �ujo dominado por elementos livianos.Si bien hay 
onsenso entre todos los experimentos a
er
a de una transi
ión depesados a livianos, no hay 
onsenso a
er
a de a que ritmo se da y que intervalode energías abar
a. De he
ho, 
omo muestra la �gura 1.2, los datos 
ombinadosdel prototipo de HiRes-MIA y HiRes en modo estéreo muestran una transi
iónmás rápida de pesados a livianos, 
omenzando a 1017 eV y terminando a ∼ 1018eV [6℄. Para energías mayores la 
omposi
ión permane
ería 
onstante y dominadapor elementos livianos.Este último es
enario no es 
onsistente 
on los resultados obtenidos por otrosexperimentos. La �gura 1.3 muestra un 
ompendio de datos experimentales 
o-rrespondientes a la fra

ión de nú
leos de hierro 
omo fun
ión de la energía parael 
aso simpli�
ado en que el �ujo de rayos 
ósmi
os está formado por una mez
lade nú
leos de hierro y protones. Los resultados obtenidos por 
ada experimentodependen del modelo hadróni
o 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 fun
ión de distribu
ión lateral (
ír
ulosnegros), indi
an que la 
omposi
ión es predominantemente pesada in
luso hastaenergías del orden de ∼ 1018 eV seguida por una abrupta transi
ión a elementoslivianos 
ompatible 
on HiRes para energías 
er
anas a ∼ 1018. El úni
o puntoexperimental disponible para el experimento de Vol
ano Ran
h (estrella negra) es
ompatible 
on una 
omposi
ión pesada a 1018 eV, lo 
ual está de a
uerdo 
on los
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Figura 1.2: Xmax 
omo fun
ión de la energía obtenido por diferentes experimentos.Las símbolos unidos por líneas 
orresponden a las predi

iones de Xmax para losmodelos de intera

iones hadróni
as de altas energías QGSJET, Sibyll 2.1 y Nexus3.97. El grá�
o fue extraído de la referen
ia [24℄.resultados obtenidos por Haverah Park. AGASA A1 (línea roja sólida 
on banda),sin embargo es 
onsistente 
on una transi
ión 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 al
anzando el mismo valor para la fra

ión 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 solamente
apas de dar 
otas superiores para la fra

ión de hierros, las mismas son lo su�-
ientemente altas 
omo para dar lugar a es
enarios astrofísi
os más 
omplejos endonde los rayos 
ósmi
os de ultra alta energía están formados por una mez
la denú
leos pesados ultra energéti
os de origen extragalá
ti
o [26℄.Lo más importante que muestra la �gura 1.3 es que existe una gran in
ertezaen el 
ono
imiento de la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os de energíasmayores que 1019 eV, lo 
ual impone severas limita
iones para el desarrollo demodelos teóri
os que pretendan expli
ar el origen de los rayos 
ósmi
os.Para energías mayores que 1019 eV la 
omposi
ión es esen
ialmente des
ono-
ida, sin embargo, pare
e ser 
ompatible 
on hadrones aunque una 
ontribu
iónde fotones aún no puede ser des
artada. Existen 
otas superiores para la fra

iónde fotones: basados en el análisis del 
ontenido muóni
o de las lluvias los datosde AGASA muestran que, al 95 % de nivel de 
on�den
ia, la fra

ión 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: Fra

ión de hierro 
omo fun
ión de la energía para varios experimentos.Contenido muóni
o (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) obtenida
on QGSJET98. Métodos geométri
os (negro): fra

ión de hierro obtenida de lapendiente de la fun
ión de distribu
ión lateral para Vol
ano Ran
h (estrella) yHaverah Park (
ír
ulos) y obtenida a partir del tiempo de subida en los dete
tores�erenkov de Haverah Park (punto) usando QGSJET01. Xmax (azul): HiRes (líneaformada por puntos y segmentos) y Yakutsk (
ru
es) obtenida a partir de las �u
-tua
iones 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 referen
ia [25℄.para E ≥ 1.25 × 1020 eV [28℄; de la 
ompara
ión de los �ujos de rayos 
ósmi
os
asi verti
ales e in
linados dete
tados por Haverah Park se obtuvo que la fra

iónde fotones es menor que 48 % para E ≥ 1019 eV y 50 % para E ≥ 4 × 1019 eV al
95 % de nivel de 
on�den
ia [30, 31℄; �nalmente, por medio de los datos de Xmaxobtenidos por el Observatorio Pierre Auger se en
ontró que la fra

ión de fotonesdebe ser menor que 16 % para E ≥ 1019 eV al 95 % de nivel de 
on�den
ia (verse

ión 3.4.2 y referen
ia [32℄), la 
ual es hasta el momento, la 
ota más restri
tivapara E ≥ 1019 eV.1.3. AnisotropíaPara en
ontrar las posibles fuentes de los rayos 
ósmi
os lo que se suele ha
eres bus
ar 
orrela
iones entre sus dire

iones de arribo y la distribu
ión de materiadel universo 
er
ano. Existen prin
ipalmente dos estru
turas que presentan a
u-mula
iones de objetos astrofísi
os: el dis
o Galá
ti
o a es
alas menores y el planosuper-Galá
ti
o a es
alas mu
ho mayores. Este último, es una estru
tura ubi
adaen forma aproximadamente ortogonal al plano de la Galaxia que se extiende hastaunos 100 Mp
, el 
ual presenta una alta densidad de radio-galaxias.
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ión de los Rayos Cósmi
os Galá
ti
os 7Para bajas energías la 
orrela
ión más signi�
ativa, aunque muy pequeña, 
onel plano Galá
ti
o, fue en
ontrada 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 son
ompatibles 
on una distribu
ión isotrópi
a.Para energías también bajas, los datos de AGASA muestran un ex
eso, 
onrespe
to a una distribu
ión isotrópi
a de dire

iones de arribo de 4.5σ. El rango deenergías para el 
ual se observa di
ho ex
eso va desde 1018 eV hasta 1018.4 eV, estásituado en (α, δ) = (280◦,−17◦), donde α y δ son las 
oordenadas e
uatoriales,y abar
a una región del 
ielo de un radio de 20◦ [34, 35℄. Si bien la ubi
a
iónen el 
ielo del ex
eso está 
er
a de 
entro Galá
ti
o, (α, δ) = (266.3◦,−29◦), el
ampo de visión de AGASA (δ > −24.2◦) no lo in
luye. Un análisis posteriorhe
ho 
on los datos del experimento SUGAR no pudo 
on�rmar la anisotropíaobservado por AGASA, sin embargo, se en
ontró un ex
eso 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 di
has anisotropías, seanalizaron las dire

iones de arribo de los eventos dete
tados por el ObservatorioPierre Auger en el rango de energías para el 
ual AGASA y SUGAR en
ontraronlos ex
esos. Como resultado de di
ho análisis no se obtuvo ninguna anisotropía, lasdire

iones de arribo observadas por Auger son 
ompatibles 
on una distribu
iónisotrópi
a (ver se

ión 3.4.1 y la referen
ia [37℄).La �gura 1.4 muestra las dire

iones de arribo para rayos 
ósmi
os de energíasmayores que 4 × 1019 eV observadas por distintos experimentos. De di
ha �gurase puede ver que la distribu
ión de eventos es isotrópi
a y que, en parti
ular, nose ve una 
orrela
ión signi�
ativa 
on el plano super-Galá
ti
o (línea punteadade la �gura 1.4). Si el 
ampo magnéti
o extragalá
ti
o es del orden de 1 nG (
o-ta superior obtenida experimentalmente) la de�exión de protones extragalá
ti
ospara di
ho rango de energías es muy pequeña (∼ 2◦ para E = 1020 eV y parauna distan
ia de 50 Mp
), 
on lo 
ual los datos experimentales serían 
ompatibles
on una distribu
ión homogénea de fuentes. La falta de anisotropía podría ser ex-pli
ada por un 
ampo extragalá
ti
o más intenso o en el 
aso en que los eventosobservados 
orrespondieran a nú
leos pesados.Los datos de AGASA para E > 4 × 1019 eV presentan ra
imos de eventos, los
uales se de�nen 
omo 
onjuntos de dos o más eventos 
uyas dire

iones de arriboforman ángulos menores que 2.5◦ (resolu
ión angular) entre sí. En parti
ular, losdatos de AGASA presentan 
in
o ra
imos de dos eventos 
ada uno y uno de tres.El origen de di
hos ra
imos es aún tema de debate ya que podrían ser sólo produ
tode �u
tua
iones estadísti
as 
orrespondientes a una distribu
ión homogénea [39℄.1.4. Propaga
ión de los Rayos Cósmi
os Galá
ti-
osNuestra Galaxia está formada por un dis
o de 20 kp
 de radio y algunos 
ientosde p
 de espesor, a su vez, presenta un 
ampo magnéti
o regular 
uya intensidades del orden de 3 µG el 
ual varia sobre es
alas del orden de ∼ 1 kp
. Con lo 
ual,
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Figura 1.4: Dire

iones de arribo en 
oordenadas Galá
ti
as 
orrespondientes a
92 eventos de energías mayores que 4 × 1019 eV. Los 
uadrados 
orresponden aAGASA, los triángulos a Haverah Park, los 
ír
ulos a Yakutsk y las estrellas aVol
ano Ran
h. 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 Vol
ano Ran
h. La línea punteada 
orrespondeal plano super-Galá
ti
o. El grá�
o fue extraído de la referen
ia [38℄.nuestra Galaxia se 
omporta 
omo un volumen magnetizado en el 
ual se propaganlos rayos 
ósmi
os, los 
uales a su vez, al estar 
ompuestos mayoritariamente porpartí
ulas 
argadas se ven forzados a intera
tuar.El radio de Larmor para nú
leos de 
arga Ze está dado por,

rL
∼= 1

Z
×
(

E

1018eV)(µG
B

) kp
 (1.1)donde E es la energía de las partí
ulas y B es el 
ampo magnéti
o.La e
ua
ión (1.1) muestra que nú
leos de energías menores que ∼ 1017 eV, sinimportar su 
arga elé
tri
a, tienen un radio de Larmor menor que el espesor de laGalaxia, 
on lo 
ual, di
has partí
ulas se propagan difusivamente en el medio in-terestelar. A nuestra Galaxia se la puede pensar 
omo una región de 
on�namientopara partí
ulas 
argadas de energías menores que las de la segunda rodilla.Por lo tanto, los rayos 
ósmi
os que van desde las energías más bajas hastala segunda rodilla son de origen Galá
ti
o. A
tualmente no hay 
onsenso a
er
ade las fuentes que produ
en di
has partí
ulas, sin embargo, las dos líneas de pen-samiento prin
ipales proponen que o bien 
onsisten en nú
leos pre-a
elerados enlas 
romósferas de estrellas normales de tipo G y F o que 
onsisten en nú
leoselé
tri
amente 
argados 
ondensados en densos vientos de gigantes rojas o azules[40℄. Por otra parte, estas partí
ulas deben ser a
eleradas por algún me
anismo, sibien no hay eviden
ias observa
ionales dire
tas, el me
anismo que más 
onsensotiene y el 
ual se 
ree que es el dominante es el me
anismo de Fermi de primer
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os Galá
ti
os 9orden [41℄, el 
ual 
onsiste en la a
elera
ión de partí
ulas en los 
ampos magnéti-
os turbulentos que se generan en las ve
indades de las ondas de 
hoque formadasen los remanentes de supernovas Galá
ti
as. Los a
eleradores Galá
ti
os son engeneral ine�
ientes para energías entre ∼ 1017 eV y ∼ 1018 eV. Este límite superiorpuede ser extendido hasta ∼ 1019 eV si existieran me
anismos adi
ionales operan-do en la Galaxia 
omo por ejemplo, indu
tores rotantes aso
iados 
on objetos
ompa
tos o eventos 
ata
lísmi
os, tales 
omo la a
elera
ión de nú
leos de hierropor estrellas neutróni
as jóvenes fuertemente magnetizadas a través de vientosmagnéto-hidrodinámi
os relativistas [42℄.Para energías mayores que la de la segunda rodilla, las partí
ulas tienen energíasu�
iente 
omo para poder viajar desde las fuentes extragalá
ti
as más 
er
anasen 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 origenextragalá
ti
o debería 
omenzar a ser dete
table de forma tal que para energíasdel orden de 1019 eV sea dominante. Por lo tanto, es de esperar que en la zonadel espe
tro que va desde la segunda rodilla y llega hasta el �nal del tobillo el�ujo sea una mez
la entre una 
omponente de origen Galá
ti
o 
on otra de origenextragalá
ti
o, lo 
ual muestra la riqueza astrofísi
a y la 
omplejidad de la región.El tipo de propaga
ión de los rayos 
ósmi
os en la Galaxia depende fuertementede su 
arga elé
tri
a. 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 puedenes
apar fá
ilmente de la Galaxia. Para nú
leos de hierro su
ede 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 efe
tivamente en la misma.Los resultados anteriores han sido obtenidos 
onsiderando solamente a la 
om-ponente regular del 
ampo magnéti
o 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 espe
tro de di
ha 
omponente pare
e ser del tipo de Kolmogorov
uya es
ala más 
hi
a es del orden de los 10 p
 extendiéndose hasta LG
c ∼ 100 p
(longitud de 
oheren
ia del 
ampo turbulento).Para valores del radio de Larmor del orden de la longitud de 
oheren
ia del
ampo turbulento se produ
e una resonan
ia entre el a
oplamiento de los nú
leos
argados y di
ho 
ampo. Por lo tanto, se puede de�nir una energía 
ríti
a, 
o-rrespondiente a nú
leos 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�e
tar las traye
torias de los nú
leos e�
ientemente.Conse
uentemente, para energías menores que di
ha energía 
ríti
a la propaga
iónes difusiva y para energía mayores es balísti
a.Debido a la intera

ión 
on la 
omponente irregular del 
ampo magnéti
oGalá
ti
o, los protones se propagan de una forma muy diferente a los nú
leosde hierro en la zona que va desde la segunda rodilla hasta el tobillo. Los protonesse propagan en forma balísti
a para energías mayores que ∼ 5× 1017 eV mientrasque los nú
leos 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 nú
leos que van desde protón hasta hierro(1 ≤ Z ≤ 26) sufren una transi
ión en su régimen de propaga
ión en el medio in-
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osterestelar 
ambiando gradualmente de difusivo a balísti
o a medida que la energía
re
e.1.5. Propaga
ión en el Medio Intergalá
ti
o1.5.1. Transi
ión entre las Componentes Galá
ti
as y Ex-tragalá
ti
asPartí
ulas de origen extragalá
ti
o pueden llegar a nuestra Galaxia desde lasGalaxias más 
er
anas siempre y 
uando el tiempo de vuelo sea menor al tiempode Hubble.Si bien no hay eviden
ias observa
ionales �rmes, se 
ree que el medio inter-galá
ti
o posee un 
ampo magnéti
o turbulento. Medi
iones basadas en el efe
tode rota
ión de Faraday imponen al 
ampo magnéti
o extragalá
ti
o las siguienterestri

ión [44℄,
(

BEGnG )

×
√

LEG
cMp
 ≤ 1, (1.2)donde LEG

c
∼= 1 Mp
 es la longitud de 
oheren
ia de di
ho 
ampo. Asumiendo queel 
oe�
iente de difusión puede ser estimado mediante la aproxima
ión de Bhom,

K ∼= 1

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

K ∼= 10−7

Z

(

E

1018eV

)(

µG
BEG

)Mp
2 años−1. (1.4)El tiempo de propaga
ión difusiva viene dado por,
τ ∼= D2

K
∼= 107 Z

(

DMp
)2(
BEGnG )(

1018eV
E

) años. (1.5)La e
ua
ión (1.5) muestra que existe un horizonte magnéti
o bastante restri
tivo,ningún nú
leo de energía menor que 1017 eV es 
apaz de llegar a la Galaxia desderegiones más alejadas que el Grupo Lo
al (D ∼ 3 Mp
). Si 
onsideramos a D =
10 Mp
 
omo la distan
ia 
ara
terísti
a mínima, la 
ual de�ne una región muylo
alizada 
ontenida 
ompletamente dentro del plano super-Galá
ti
o y aún más
hi
a que la distan
ia al 
úmulo de Virgo, solamente protones de energías mayoresque ∼ 3 × 1017 eV o nú
leos de hierro de energías mayores que ∼ 5 × 1018 eV son
apa
es 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 nú
leos
omienzan a ser 
apa
es de llegar a nuestra Galaxia desde el universo lo
al. Másaún, es a estas mismas energías donde el 
ampo magnéti
o Galá
ti
o se ha
epermeable permitiendo la llegada de los mismos al sistema solar.Para energías mayores que 1017 eV, los rayos 
ósmi
os extragalá
ti
os intera
-túan fundamentalmente 
on los fotones del fondo de mi
roondas, para el 
aso de
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ión en el Medio Intergalá
ti
o 11nú
leos, también es importante la intera

ión 
on los fotones del fondo de infrarro-jo [45℄. El fondo de radio, a pesar de su densidad mu
ho más baja es importantepara la intera

ión de fotones de las energías más altas.Para protones de energías mayores que 5× 1019 eV el pro
eso dominante es lafotoprodu

ión de piones,
p + γ → n + π+

p + γ → p + πo, (1.6)la 
ual, 
omo muestra la �gura 1.5, redu
e drásti
amente la longitud de atenua
ióna algunos Mp
. Esta intera

ión, en los modelos más 
onservativos en los 
ualeslas fuentes están distribuidas uniformemente en el universo, da origen a una fuertesupresión del �ujo de rayos 
ósmi
os para energías mayores que 1020 eV 
ono
ida
omo 
orte de GZK (Geisen-Zatsepin-Kuz'min) [46, 47℄.Para energías menores que 5 × 1019 eV el pro
eso más importante es la pro-du

ión de pares ele
trón-positrón, p + γ → p + e+ + e−.Nú
leos pesados de energías ultra altas intera
túan 
on los fotones del fondode radia
ión 
ósmi
a prin
ipalmente a través de los siguiente pro
esos,
A + γ → (A − 1) + N

A + γ → (A − 2) + 2N (1.7)
A + γ → A + e+ + e−, (1.8)donde N es un nu
león. El rítmo para el 
ual los nú
leos pierden energía debido ala emisión de dos nu
leones es aproximadamente un orden de magnitud más 
hi
oque el 
orrespondiente a la emisión de uno sólo. Para nú
leos de número atómi
o

A de la misma energía el umbral para la produ

ión de piones es del orden de
4 × A × 1019 eV, por lo 
ual, para energías menores o del orden de 1020 eV, di
harea

ión deja de ser importante para nú
leos más pesados que el helio. La �gura1.5 muestra la longitud de atenua
ión 
orrespondiente a nú
leos de hierro, al igualque para los protones, de
re
e 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 nú
leos dehierro, la longitud de atenua
ión para energías menores que 5× 1019 eV es mayorque 103 Mp
. Por lo tanto, las observa
iones de los rayos 
ósmi
os a estas ener-gías permiten obtener informa
ión de lo que su
ede en el universo a distan
ias
osmológi
as a diferen
ia de lo que o
urre a las energías más altas, ya que di
hasobserva
iones sólo permiten obtener informa
ión de la región lo
al del universo.Por lo tanto, de
re
iendo en energía y 
omenzando desde la región de más al-ta energía en dire

ión a la región de transi
ión, desde el punto de vista de lapropaga
ión en el medio intergalá
ti
o, el horizonte 
re
e abruptamente tomandovalores que dependen de la naturaleza de los primarios.La región del espe
tro en donde se superponen las 
omponentes Galá
ti
a yextragalá
ti
a es de gran importan
ia astrofísi
a y si bien la forma del espe
tro esimportante es 
asi imposible dilu
idar el modelo 
orre
to úni
amente a través de
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Figura 1.5: Longitud de atenua
ión 
omo fun
ión de la energía para protones(línea sólida), nú
leos de hierro (línea segmentada) y fotones (línea formada porsegmentos y puntos) en el fondo de mi
roondas, 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 referen
ia [2℄.la misma. Más aún, el 
ampo magnéti
o de la Galaxia es su�
ientemente intenso
omo para permitir dilu
idar el origen Galá
ti
o o extragalá
ti
o a partir de lasdire

iones de arribo observadas. Por lo tanto, el estudio de la varia
ión de la
omposi
ión 
omo fun
ión de la energía tiene un rol fundamental para dis
riminarentre ambas 
omponentes y de
idir entre los modelos teóri
os disponibles.Al igual que para el 
aso del medio interestelar, el 
ampo magnéti
o intergalá
-ti
o puede afe
tar severamente a la propaga
ión de los rayos 
ósmi
os [51, 52, 53℄.Al igual que para la 
omponente turbulenta del 
ampo magnéti
o de la Galaxia,existe una energía 
ríti
a para la 
ual 
ambia el régimen de propaga
ión. Di
haenergía viene dada por EEG
c

∼= Z × 1018 eV.Para un dado nú
leo de 
arga Ze, la propaga
ión es balísti
a para E > EEG
c ydifusiva para E < EEG

c . Por lo tanto, los protones se propagan en forma balísti
a
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ti
o 13para para E > 1018 eV y difusivamente para energías del orden de la segundarodilla, mientras que los nú
leos 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 AltasPropaga
ión de protonesComo ya ha sido men
ionado en la se

ión 1.5.1, para protones de energíasmayores que el umbral para la fotoprodu

ión de piones, 5 × 1019 eV, el universose ha
e opa
o muy rápidamente, la longitud de atenua
ión disminuye hasta valoresdel orden de los 10 Mp
 para energías del orden de 1020 eV. Este he
ho determinauna distan
ia máxima relativamente 
orta (
omparada 
on las es
alas 
osmológi-
as), RGZK ∼ 50 − 100 Mp
, para la 
ual, las fuentes de rayos 
ósmi
os pueden
ontribuir signi�
ativamente al �ujo observado en la tierra.Bajo 
ir
unstan
ias bastante generales, dependiendo de la naturaleza de losprimarios y de la distribu
ión 
osmológi
a de las fuentes, la fotoprodu

ión depiones 
ondu
e a la forma
ión de un máximo debido al apilamiento de partí
ulasque fueron inye
tadas por las fuentes a mayores energías seguido por una severasupresión del �ujo (
orte de GZK). La existen
ia de esta 
ara
terísti
a del espe
-tro fue propuesta al po
o tiempo del des
ubrimiento del fondo 
osmológi
o demi
roondas [46, 47℄ pero la existen
ia de la misma es aún hoy en día fuente de
onsiderable debate.Los resultados obtenidos por los experimentos de AGASA y HiRes a
er
a delespe
tro presentan 
on�i
tos entre sí. AGASA está formado por dete
tores desuper�
ie mientras que HiRes está formado por teles
opios de �uores
en
ia lo
ual 
ompli
a las 
ompara
iones 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 pare
en in
ompatibles 
on di
ho resultado ya que el �ujo obtenidose extiende 
ontinuamente hasta energías mayores que 1020 eV.Los resultados obtenidos por di
hos experimentos resultan 
ompatibles al nivelde 1.5 σ modi�
ando las es
alas de energías de ambos experimentos en un 15 %
ada una [54℄. El Observatorio Pierre Auger (ver 
apítulo 3), debido a su 
ará
terhíbrido (
ombina las dos té
ni
as de dete

ión, de super�
ie y de �uores
en
ia) ya su gigantes
o tamaño tiene la 
apa
idad, pero no la su�
iente estadísti
a en laa
tualidad, para dar una respuesta de�nitiva a este problema fundamental.La ausen
ia del 
orte de GZK, de ser 
on�rmada, es 
ompatible 
on una gamade es
enarios astrofísi
os posibles. Los es
enarios más importantes son:La distan
ia promedio entre fuentes podría ser lo su�
ientemente grande 
o-mo para que solamente algunas fuentes, ubi
adas dentro de la esfera de GZK,
ontribuyan signi�
ativamente al �ujo observado. Este es
enario resulta in-
ompatible 
on las observa
iones de las dire

iones de arribo 
orrespondien-tes a las energías más altas (ver se

ión 1.3) a menos que el 
ampo magnéti
o
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ión de los resultados obtenidos por los experimentos deAGASA, HiRes-I y HiRes-II en modo mono
ular. La línea sólida 
orresponde alos ajustes del �ujo de HiRes 
on leyes de poten
ias en tres intervalos de energíadiferentes. El grá�
o fue extraído de la referen
ia [48℄.intergalá
ti
o sea más intenso que las 
otas observa
ionales existentes o quelos primarios sean nú
leos pesados.Los rayos 
ósmi
os podrían estar formados por partí
ulas que 
asi no inter-a
túan 
on los fotones del medio intergalá
ti
o. Estas podrían ser partí
ulas
ono
idas, pertene
ientes al modelo estándar, pero que a tan altas energías se
omportaran de una forma des
ono
ida en la a
tualidad. Por ejemplo, neutri-nos 
uya se

ión e�
az de dispersión hadróni
a podría ser lo su�
ientementegrande a energías tan elevadas de forma tal de ser 
apa
es de intera
tuar 
onla atmósfera produ
iendo 
as
adas dete
tables por los experimentos [55, 56℄.Otra posibilidad podría ser un nuevo hadrón estable más pesado que losnu
leones de forma tal que el umbral para la fotoprodu

ión de piones se de
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ti
o 15a energías más elevadas [57℄.Los rayos 
ósmi
os podrían ser hadrones normales pero la invarian
ia deLorentz, la 
ual nun
a ha sido testeada para γ ∼ 1011, podría ser viola-da a energías ultra altas y de esta manera, nuevamente, el umbral para lafotoprodu

ión de piones se 
orrería a energías más elevadas [58, 59, 60℄.El �ujo observado podría estar formado por dos 
omponentes: una 
ompo-nente hadróni
a que presenta el 
orte de GZK y una 
omponente de ori-gen más exóti
o que domina a partir de 1020 eV. Esta segunda 
omponentepodría ser originada por el de
aimiento o aniquila
ión de materia os
urasuper-pesada o de defe
tos topológi
os [61, 62, 63, 64℄. En estos es
enariosexiste una gran produ

ión de neutrinos y de fotones y una fra

ión menorde nu
leones, lo 
ual es una desventaja, ya que 
omo ha sido men
ionadoen la se

ión 1.2, existen 
otas 
ada vez más restri
tivas para la fra

ión defotones.Propaga
ión de fotonesFotones de energías ultra altas intera
túan 
on los fotones del fondo de ra-dia
ión 
ósmi
a a través de, prin
ipalmente, la produ

ión de pares ele
trón-positrón, γ + γfondo → e+ + e−. Los ele
trones resultantes intera
túan 
on losfotones del fondo de radia
ión a través de la intera

ión Compton inversa, me-diante la 
ual, se produ
en fotones más energéti
os, los 
uales a su vez puedenvolver a formar pares. Estos dos pro
esos son los responsables del desarrollo de la
as
ada ele
tromagnéti
a que se genera en el medio intergalá
ti
o.Dada la energía de un fotón ultra-energéti
o, Eγ , la energía mínima que debetener un fotón del fondo de radia
ión 
ósmi
a para formar pares está dada por,
Eb =

m2
e

Eγ

∼= 2.6 × 1011

(

1018eV
Eγ

) eV. (1.9)Además, la 
orrespondiente se

ión e�
az de dispersión tiene un máximo 
er
ade di
ho umbral. La se

ión e�
az de dispersión 
orrespondiente a la intera

iónCompton inversa, si bien no posee un umbral de energía, al
anza el máximo paraenergías 
er
anas al umbral para la produ

ión de pares. Por lo tanto, dada laenergía del fotón ultra-energéti
o, el fondo 
ósmi
o de fotones para el 
ual las dosintera

iones anteriores son más e�
ientes es tal que el valor medio de la energíade los fotones que lo 
omponen es más 
er
ano al valor dado por la e
ua
ión (1.9).Para las energías más altas el fondo más importante es el de radio 
uya densidades bastante in
ierta, luego domina el fondo de mi
roondas, el de infrarrojo y porúltimo el visible.La presen
ia de 
ampos magnéti
os 
osmológi
os puede a
elerar el desarrollode la 
as
ada ele
tromagnéti
a ya que los ele
trones y positrones pueden irradiarfotones a través de la radia
ión de sin
rotrón. Por lo 
ual, para 
ampos magnéti
osmás intensos menor es la penetra
ión de la 
as
ada ele
tromagnéti
a en el mediointergalá
ti
o.
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Figura 1.7: Longitud de penetra
ión para 
as
adas ele
tromagnéti
as que se de-sarrollan en el medio intergalá
ti
o 
omo fun
ión de la energía para un 
ampomagnéti
o extragalá
ti
o de 1 nG (líneas sólidas) y 10−2 nG (líneas segmentadas).Las líneas gruesas y �nas 
orresponden a diferentes estima
iones del fondo deradio. La �gura fue extraída de [61℄.De esta forma la 
as
ada ele
tromagnéti
a puede penetrar distan
ias mayoresque el 
amino libre medio de los fotones primarios. Pero aún, el horizonte paralos fotones ultra-energéti
os, limita a sus posibles fuentes a las regiones más 
er-
anas del plano supergalá
ti
o. La �gura 1.7 muestra la longitud de penetra
ión
orrespondiente a las 
as
adas ele
tromagnéti
as para dos estima
iones diferentesdel fondo de radio y del 
ampo magnéti
o del medio intergalá
ti
o [61℄.El pro
eso de la doble produ

ión de pares, γ + γfondo → e+ + e− + e+ + e−es importante para energías muy altas y 
omienza a dominar para Eγ > 1021 eV.Para los ele
trones, el pro
eso que domina a partir de 1022 eV es, e± + γfondo →
e± + e− + e+. Otros pro
esos, 
omo por ejemplo la produ

ión de pares µ+µ−,
τ+τ− o π+π−, Compton doble o la produ

ión de pares debida a la intera

ión defotones 
on 
ampos magnéti
os son en general despre
iables para el desarrollo delas 
as
adas.Como resultado del desarrollo de las 
as
adas ele
tromagnéti
as produ
idas enel medio intergalá
ti
o, la inye

ión de un espe
tro de fotones ultra-energéti
osgeneraría un apilamiento de fotones a energías del orden o menores que 1011 eV,
uya 
ontribu
ión al fondo difuso de γ se en
uentra restringida por las observa-
iones del satélite EGRET [61℄. Este ex
eso de fotones de bajas energías, los 
ualespueden ser observados, restringe fuertemente a los modelos basados en defe
tos
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o 17topológi
os ya que los mismos predi
en una elevada fra

ión de fotones de energíasultra altas.Propaga
ión de nú
leosComo ya ha sido men
ionado anteriormente, los nú
leos pesados pierden ener-gía al propagarse a través del medio intergalá
ti
o debido, prin
ipalmente, al pro-
eso de fotodesintegra
ión y al de produ

ión de pares ele
trón-positrón. El pro
esode fotodesintegra
ión es muy e�
iente para las energías más altas y es 
apaz deextraer un nu
león 
ada algunos Mp
, dependiendo de la densidad del fondo de in-frarrojo. Debido a que la fotodesintegra
ión se produ
e aproximadamente a energía
onstante por nu
león, la propaga
ión de un nú
leo A de energía E0 produ
e nú-
leos livianos de energías nE0/A y (A−n)E0/A para valores de n preferentemente
hi
os.1.5.3. La Composi
ión en las Fuentes y sus Conse
uen
iasObserva
ionalesLos me
anismos responsables de la a
elera
ión de los rayos 
ósmi
os de ori-gen extragalá
ti
o aún no se 
ono
en. En los es
enarios más 
onservativos, los
uales siguen siendo la asun
ión más e
onómi
a, la a
elera
ión se da a través delme
anismo de Fermi de primer orden en las ondas de 
hoque de objetos extra-galá
ti
os (ver se

ión 1.6). Más aún, distintos es
enarios astrofísi
os 
ompuestospor fuentes de distintas 
lases, de distinta densidad y evolu
ión de la luminosidad
on el 
orrimiento al rojo y distinta estru
tura del 
ampo magnéti
o extragalá
ti
oson 
ompatibles 
on las observa
iones, a
er
a del �ujo, en la región de las energíasmás altas. Para romper 
on esta degenera
ión existente es ne
esario in
orporarinforma
ión adi
ional 
omo la aportada por la 
omposi
ión.La �gura 1.8 muestra el espe
tro de rayos 
ósmi
os obtenido para el 
aso enque fuentes extragalá
ti
as, distribuidas uniformemente en el universo, inye
tanprotones úni
amente (modelo A) y para el 
aso en que inye
tan un espe
tro denú
leos (modelo B) para el 
ual, al no haber un modelo de fuente extragalá
ti
a,se asume que las abundan
ias son iguales a las de los rayos 
ósmi
os Galá
ti
osde más bajas energías [65℄. Los espe
tros de energía siguen una ley de poten
iasde índi
e espe
tral β (∝ E−β) y se asumió que la energía máxima a la que sona
elerados los diferentes nú
leos depende linealmente de la 
arga elé
tri
a, 
omo seespera para los me
anismos de a
elera
ión 
onven
ionales en 
ampos magnéti
osturbulentos (ver e
ua
ión (1.10)). Para el modelo B es ne
esario poner un 
orteo un 
ambio de pendiente en el espe
tro de inye

ión a bajas energías para queel �ujo obtenido sea 
onsistente 
on las observa
iones [66℄. Ni la energía, Eb, a laque di
ho 
ambio se produ
e ni la pendiente del espe
tro para energías menoresque Eb pueden ser determinadas a partir de las observa
iones.La �gura 1.8 muestra que para los dos tipos de espe
tro de inye

ión 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: Espe
tros de rayos 
ósmi
os 
orrespondientes a fuentes extragalá
ti
asdistribuidas uniformemente en el universo para el 
aso en que inye
tan protonesúni
amente (línea sólida) y para el 
aso en que inye
tan una mez
la de nú
leos(líneas punteada y segmentada). Para el modelo B se asumió un 
orte en el espe
-tro de inye

ión a 1017 eV. Se muestran también los datos experimentales de losprin
ipales experimentos. Los datos de AGASA fueron trasladados a energías másbajas en un 20 %. Las barras de error 
orresponden a las �u
tua
iones al nivel deun σ esperadas en 
ada intervalo de energía para la estadísti
a de AGASA para
E > 1019 eV.En parti
ular, la �gura 1.8 muestra que un �ujo 
ompuesto úni
amente deprotones puede reprodu
ir ade
uadamente la zona del tobillo, el 
ual, para estees
enario, tiene su origen en la produ

ión de pares produ
to de la intera

iónde los protones 
on los fotones del fondo de mi
roondas. Para este es
enario,la transi
ión entre la 
omponente Galá
ti
a y la extragalá
ti
a se da a energíasdel orden de la segunda rodilla. El índi
e espe
tral que mejor ajusta los datosexperimentales es β = 2.6.Para el es
enario en que las fuentes inye
tan un espe
tro de nú
leos, 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 transi
ión entre las 
omponentes Galá
ti
a y extragalá
ti
a delos rayos 
ósmi
os. Notar que los valores de β ∼= 2.2− 2.3 son 
ompatibles 
on losme
anismos de a
elera
ión en los 
ampos magnéti
os turbulentos que se formanen las ve
indades de ondas de 
hoque relativistas.
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Figura 1.9: Abundan
ias relativas 
omo fun
ión de la energía 
orrespondiente al�ujo de rayos 
ósmi
os observado en la tierra. Para el modelos A (izquierda) seutilizó un espe
tro de inye

ión de abundan
ias de nú
leos iguales a las de losrayos 
ósmi
os de más baja energía. Para el modelo B (dere
ha) se utilizó un índi
eespe
tral 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 abundan
ias relativas 
omo fun
ión de la energíapara los dos modelos 
onsiderados donde se supuso que la 
omponente Galá
ti
a,obtenida de la sustra

ión del �ujo extragalá
ti
o y el observado, está 
ompuestaúni
amente por nú
leos de hierro para energías mayores que 3×1017 eV [66℄. Paraobtener la 
omposi
ión según el modelo B 
orrespondiente al grá�
o de la dere
hade la �gura 1.9, se supuso que: i) el 
orte en el espe
tro de inye

ión se daba a
1017 eV (línea sólida) y ii) que para energías menores que Eb = 1018 eV el índi
eespe
tral 
ambiaba a β = 2 (línea segmentada).De la �gura 1.9 se puede ver que para el modelo A la fra

ión de hierro de-
re
e lentamente 
on la energía y que la de protones 
re
e aún más lentamente. La
ontribu
ión máxima de nú
leos intermedios se da a 3× 1018 eV, los 
uales repre-sentan un 30 % del �ujo total a di
ha energía. En 
ontraste, el modelo B predi
euna rápida transi
ión de una 
omposi
ión dominada por hierro a otra dominadapor protones de forma tal que para energías mayores que 2 × 1018 eV la 
om-posi
ión está formada 
ompletamente por protones. Estos resultados muestran laimportan
ia de los estudios detallados de la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
ospara energías mayores que la de la segunda rodilla.1.6. Me
anismos de A
elera
ión Conven
ionalesEsen
ialmente se puede distinguir entre dos tipos de me
anismos 
onven
ionalesde a
elera
ión:A
elera
ión dire
ta en 
ampos elé
tri
os muy intensos, el 
ual puede darse
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osen objetos muy 
ompa
tos tales 
omo estrellas de neutrones altamente mag-netizadas o los dis
os de a
re
ión de agujeros negros. Sin embargo, este tipode me
anismo no produ
e un espe
tro de energías tipo ley de poten
ias.A
elera
ión esto
ásti
a en nubes de plasma magnetizado el 
ual se da ge-neralmente en todos los sistemas donde se generan ondas de 
hoque tales
omo remanentes de supernovas o man
has 
alientes en radio galaxias. Estepro
eso de a
elera
ión es 
ono
ido 
omo el me
anismo de Fermi.Se puede probar que la energía máxima a la 
ual puede ser a
elerado un rayo
ósmi
o independientemente de los detalles del me
anismo de a
elera
ión vienedada por [67℄,
Emax = 2cβZeBR ∼= βZ

(

B

µG)( Rkp
) 1018eV, (1.10)donde Ze es la 
arga elé
tri
a de la partí
ula a
elerada, B es el 
ampo magnéti
o,
R es el tamaño de la región de a
elera
ión y β es la fra

ión de la velo
idad de laluz a la que se propaga la onda de 
hoque. Esta 
ondi
ión 
onsiste esen
ialmenteen pedir que el radio de Larmor de las partí
ulas sea menor que el tamaño de lazona de a
elera
ión. La �gura 1.10 muestra el diagrama de M. Hillas el 
ual ilustrala 
ondi
ión anterior.Del diagrama de M. Hillas se puede ver que para las energías más altas, sola-mente algunas fuentes astrofísi
as satisfa
en la 
ondi
ión, ne
esaria pero no su�-
iente, dada por la e
ua
ión 1.10.Los prin
ipales 
andidatos son,Estrellas Neutróni
asLa a
elera
ión se da a través del 
ampo elé
tri
o intenso generado por larota
ión rápida de estos objetos 
ompa
tos altamente magnetizados. Lamáxima energía a la que se puede a
elerar un rayo 
ósmi
o mediante esteme
anismo 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 elé
tri
a del rayo 
ósmi
o, w es la velo
idad angularde rota
ión del objeto, Bs es el 
ampo magnéti
o en la super�
ie y R es elradio. Valores típi
os de di
hos parámetros son, Bs ∼ 109 T, w ∼ 103 Hzy R ∼ 10 km, 
on lo 
ual, estos objetos 
ompa
tos son 
apa
es de a
elerarpartí
ulas hasta energías del orden de 1020 eV. La a
elera
ión de partí
ulas
argadas a través de este me
anismo tiene la ventaja de ser rápida pero seve desfavore
ido debido al he
ho de que se da en entornos astrofísi
os dondeexisten 
ampos de radia
ión muy intensos, lo 
ual produ
e una signi�
ativadegrada
ión de la energía de las partí
ulas que están siendo a
eleradas.Nú
leos A
tivos de Galaxias
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Figura 1.10: Campo magnéti
o y tamaño de los posibles sitios de a
elera
ión delos rayos 
ósmi
os. La línea verde 
orresponde a nú
leos 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 e
ua
ión (1.10) para el 
asoextremo en que β = 1. Los objetos que 
aen por debajo de las líneas no son 
apa
esde a
elerar a las distintas partí
ulas a las energías máximas 
orrespondientes. Elgrá�
o fue extraído de la referen
ia [39℄.Los 
horros de partí
ulas y los lóbulos de radio observados en galaxias a
tivasson el produ
to de la a
re
ión de materia en agujeros negros super-masivoslo
alizados en las regiones 
entrales de las mismas [68℄. En prin
ipio, elnú
leo de las galaxias a
tivas es 
apaz de a
elerar partí
ulas a través de la
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osindu

ión unipolar al igual que para el 
aso de las estrellas neutróni
as. El
ampo magnéti
o estaría generado por la a
re
ión de materia en el agujeronegro rotante. El problema prin
ipal para este me
anismo 
onsiste en queel intenso 
ampo de radia
ión en el nú
leo y en sus alrededores produ
iría,al igual que para el 
aso de las estrellas neutróni
as, una gran pérdida deenergía de las partí
ulas que están siendo a
eleradas. El prin
ipal me
anismode pérdida de energía 
onsiste en la fotoprodu

ión de piones sufrida por losrayos 
ósmi
os al intera
tuar 
on los fotones ambientales de la región dea
elera
ión.Radio Galaxias Fanaro�-Riley IIProbablemente, los sitios de a
elera
ión más favorables de rayos 
ósmi
os delas energías más altas sean las man
has 
alientes en radio-galaxias Fanaro�-Riley tipo II [69℄. Las man
has 
alientes son interpretadas 
omo ondas de
hoque gigantes
as produ
idas por 
horros de materia emitidos desde losnú
leos a
tivos a velo
idades relativistas. La pérdida de energía debida ala fotoprodu

ión de piones no es signi�
ativa en este 
aso debido a quela densidad de fotones en el sitio de a
elera
ión no es lo su�
ientementealta. Dependiendo del 
ampo magnéti
o de la fuente, la energía máxima quepueden al
anzar las partí
ulas a
eleradas en estos objetos es del orden de 1021eV. Desafortunadamente, ninguno de estos objetos, ubi
ados a distan
iasmenores que 100 Mp
, se en
uentra en las dire

iones de los rayos 
ósmi
osmás energéti
os hasta ahora dete
tados.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 
ortaexisten
ia, 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. Se
ree que estos eventos son el produ
to de la disipa
ión de energía 
inéti
a porvientos relativistas de plasmas en expansión [70℄. Existen algunas similitudesentre los Gamma Ray Bursts y los rayos 
ósmi
os de ultra alta energía queindi
arían un origen 
omún [71℄. Al igual que los rayos 
ósmi
os más ener-géti
os, las dire

iones de arribo de los Gamma Ray Bursts se distribuyenen forma isotrópi
a. 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 
ósmi
os 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 evolu
ión 
osmológi
a de las fuentes de GammaRay Bursts de forma tal que el �ujo de rayos 
ósmi
os aso
iado a las fuentesmás 
er
anas sería demasiado 
hi
o 
omo para expli
ar las observa
iones[72℄. Más aún, eventos de energías mayores que las del GZK requieren quelas fuentes estén ubi
adas a distan
ias menores que ∼ 50 Mp
 y debido aque se espera que haya un sólo Gamma Ray Burst en di
ha región en unperíodo de tiempo de 100 años, el efe
to de la úni
a fuente de rayos 
ósmi
os
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ionales 23debería apare
er 
omo una 
on
entra
ión de las dire

iones de arribo de loseventos en una pequeña parte del 
ielo, lo 
ual no se observa [68℄.





Capítulo 2Lluvias Atmosféri
as
2.1. Introdu

iónEn 1938 Pierre Auger y sus 
olaboradores [73℄ des
ubrieron que lluvias departí
ulas originadas por la intera

ión de los rayos 
ósmi
os 
on las molé
ulas dela atmósfera pueden llegar a la super�
ie de la tierra mas o menos simultánea-mente. Este des
ubrimiento fue llevado a 
abo a través del estudio de las 
oin
i-den
ias entre 
ontadores ubi
ados en la super�
ie de la tierra. Auger y sus 
ola-boradores observaron que la 
antidad de 
oin
iden
ias observadas superaban a las
asuales a pesar de separar a los 
ontadores algunos 
ientos de metros. Finalmente,propusieron que di
has 
oin
iden
ias eran originadas por lluvias de partí
ulas ele
-tromagnéti
as las 
uales eran produ
to de la intera

ión de los rayos 
ósmi
os 
onla atmósfera.Si el rayo 
ósmi
o primario es un nu
león, la 
as
ada 
omienza 
on una inter-a

ión hadróni
a,

N + Aire → A∗ + N + m(π+ + π− + πo), (2.1)donde N es un nu
león, p o n, A∗ es un nú
leo pertene
iente a la atmósferaex
itado y m es la 
antidad de piones produ
idos. Para el 
aso en que el primariosea un nú
leo se puede es
ribir una e
ua
ión similar, pero en este 
aso el nú
leointera
tuante estará en un estado ex
itado después de la intera

ión.La primera intera

ión hadróni
a o
urre en lo alto de la atmósfera, a unos 20km sobre el nivel del mar. La se

ión e�
az de disersión inelásti
a 
orrespondientea protones de 1014 eV que intera
túan 
on los nú
leos 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 intera

iones de energías tan altas, parte de la energíadel primario es perdida en forma de partí
ulas se
undarias, las 
uales 
onsistenprin
ipalmente en mesones, bariones e hyperones. A la fra

ión de energía perdidapor el primario se la llama inelasti
idad, la 
ual es repartida entre las partí
ulasse
undarias produ
idas. Al número de partí
ulas se
undarias produ
idas se lollama multipli
idad.Las partí
ulas se
undarias adquieren 
antidad de movimiento transversal, a
ausa de lo 
ual no se propagan en la dire

ión de in
iden
ia del rayo 
ósmi
oprimario, esto origina el desarrollo lateral de las lluvias.25
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asLa mayoría de las partí
ulas se
undarias produ
idas son piones y kaones, paresde bariones-antibariones también son produ
idos pero en menor 
antidad. Estaspartí
ulas pueden volver a intera
tuar 
on los átomos de la atmósfera y así produ
irnuevas partí
ulas se
undarias. Algunas de di
has partí
ulas se
undarias, 
omo lospiones y los kaones, son inestables y por lo tanto pueden de
aer. Si el 
amino libremedio 
orrespondiente a la intera

ión 
on la atmósfera es menor que el 
orres-pondiente al de
aimiento, el pro
eso de intera

ión domina frente al de
aimiento yvi
eversa. Las partí
ulas se
undarias intera
túan o de
aen al propagarse a travésde la atmósfera, desarrollandose de esta manera la 
as
ada de partí
ulas en dire
-
ión a la super�
ie de la tierra.Los piones neutros produ
idos en las 
as
adas tienen una vida media del ordende ∼ 10−6 s y por lo tanto de
aen muy rápidamente en dos fotones,
πo → γ + γ. (2.2)Las siguientes rea

iones son también posibles, πo → γ +e+ +e− y πo → e+ +e−+

e+ + e−. Los πo son los responsables de la parte ele
tromagnéti
a de la 
as
ada,la 
ual a su vez, disipa el 90 % de la energía del primario a través del pro
esode ioniza
ión de la atmósfera. Debido a la intera

ión hadróni
a de los fotonesuna pequeña fra

ión de la 
as
ada ele
tromagnéti
a es reinye
tada en la 
as
adahadróni
a.Los mesones 
argados produ
en muones a través de sus de
aimientos, las rea
-
iones dominantes de di
hos de
aimientos 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 partí
ulas se
undariasde las 
as
adas.La �gura 2.1 muestra en forma esquemáti
a el desarrollo de una 
as
ada at-mosféri
a ini
iada por un protón, en donde se ilustran los prin
ipales me
anismosantes men
ionados 
orrespondientes al desarrollo de las lluvias. En la super�
iede la tierra, las partí
ulas más abundantes son los fotones, ele
trones y positrones(las partí
ulas ele
tromagnéti
as) y luego en menor 
antidad los muones.2.2. Modelo Simpli�
ado de las Lluvias Atmosfé-ri
as2.2.1. Cas
adas Ele
tromagnéti
asDebido a que las lluvias atmosféri
as se desarrollan de una manera muy 
om-pli
ada es ne
esario utilizar simula
iones numéri
as detalladas para inferir laspropiedades de los rayos 
ósmi
os primarios que las ini
iaron. Antes de la erade las 
omputadoras de gran velo
idad W. Heitler desarrolló un modelo analíti
o
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Figura 2.1: Esquema del desarrollo de una lluvia atmosféri
a ini
iada por un pro-tón.simpli�
ado de las lluvias ele
tromagnéti
as [74℄. A pesar de lo simpli�
ado quees el modelo de W. Heitler predi
e las 
ara
terísti
as prin
ipales de las lluvias.El modelo de W. Heitler asume que los fotones 
rean pares ele
trón-positrón,
γ → e+ + e−, y que tanto los ele
trones 
omo los positrones produ
en fotones através del pro
eso de Bremsstrahlung, e± → e± + γ. Estas intera

iones se danmientras que la energía de las partí
ulas es mayor que una energía 
ríti
a, ξe

c , parala 
ual la pérdida de energía por ioniza
ión 
omienza a ser más importante quelos pro
esos de intera

ión anteriores.Asumiendo que un fotón o un ele
trón (e+ y e−) intera
túan luego de re
orreruna distan
ia d = λr ln(2), la 
antidad de partí
ulas después de n intera

iones es
2n. La �gura 2.2 muestra un esquema del desarrollo de una 
as
ada ele
tromag-néti
a ini
iada por un fotón para el modelo de W. Heitler. Otra de las hipótesis delmodelo 
onsiste en que la energía se distribuye simétri
amente entre las partí
ulasde la lluvia, es de
ir, Ei(n) = E0/2n. El pro
eso de multipli
a
ión termina 
uandolas partí
ulas al
anzan la energía 
ríti
a que en aire es ξe

c
∼= 85 MeV.Una lluvia ini
iada por un fotón de energía E0 al
anza el máximo N = Nmax
uando todas las partí
ulas al
anzan la energía 
ríti
a. Por lo tanto, Nmax está
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.Figura 2.2: Esquema del desarrollo de una lluvia ele
tromagnéti
a ini
iada por unfotón para el modelo de W. Heitler.dado por,

Nmax =
E0

ξe
c

. (2.5)La profundidad atmosféri
a para la 
ual se da el máximo de la lluvia estádada por la 
antidad de intera

iones ne
esarias para al
anzar el valor máximode partí
ulas, es de
ir, 2nc = Nmax, 
on lo 
ual, de la e
ua
ión (2.5) se obtiene
nc = ln(E0/ξ

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

Xγ
max = ncλr ln(2) = λr ln

(

E0

ξe
c

)

. (2.6)A la derivada de Xmax 
on respe
to 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 quesu
ede en las 
as
adas ele
tromagnéti
as, reprodu
e muy bien dos de las 
ara
te-rísti
as prin
ipales de las mismas: (i) el numero total de partí
ulas en el máximoes propor
ional 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 
o
iente entre el número de ele
trones y de fotones, enparti
ular, el número de ele
trones en el máximo de la lluvia que predi
e el modeloes Ne = 2
3
Nmax, el 
ual es demasiado grande. Esto su
ede prin
ipalmente debido aque fre
uentemente, durante el pro
eso de Bremsstrahlung, son produ
idos varios
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.Figura 2.3: Esquema del desarrollo de una lluvia hadróni
a ini
iada por un protónpara el modelo de J. Matthews.fotones y no uno sólo 
omo asume el modelo. Más aún, varios ele
trones dejande formar parte de la 
as
ada para formar parte de la atmósfera. Simula
ionesdetalladas del desarrollo de las lluvias muestran que el número de fotones ex
edeen un orden de magnitud aproximadamente, al número de ele
trones, esto se datanto para lluvias ele
tromagnéti
as 
omo para lluvias hadróni
as [75, 76℄. Por lotanto, el número de ele
trones está dado por Ne

∼= N/g, donde N es la 
antidad departí
ulas dadas por el modelo de W. Heitler y g = 10 es un fa
tor de 
orre

ión
onstante.2.2.2. Lluvias Hadróni
asBasado en el modelo de W. Heitler, J. Matthews desarrolló un modelo simpli�-
ado para el desarrollo de las lluvias hadróni
as [77℄. Nuevamente se puede pensara la atmósfera 
omo 
apas de espesor �jo dado por d = λI ln(2), donde λI esahora la longitud de intera

ión 
orrespondiente a las partí
ulas que intera
túanfuertemente. Es una buena aproxima
ión asumir que di
ha longitud de intera

iónno depende de la energía en el rango 10 − 1000 GeV. Para piones en aire toma elvalor, λI
∼= 120 g
m−2.Los hadrones de las lluvias intera
túan después de atravesar alguna de las 
a-pas produ
iendo Nch piones 
argados y Nch/2 piones neutros. Los piones neutrosinmediatamente de
aen en fotones los 
uales a su vez ini
ian 
as
adas ele
tromag-néti
as. Los piones 
argados 
ontinúan atravesando la siguiente 
apa hasta queintera
túan. Este pro
eso se repite hasta que la energía de los π± 
ae por debajode la energía 
ríti
a ξπ

c donde se asume que los mismos de
aen produ
iendo mu-ones. La �gura 2.3 muestra un esquema del desarrollo de una lluvia ini
iada porun protón para el modelo de J. Matthews.
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asAl 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 parti
u-lar, se asume el mismo fa
tor de 
orre

ión g (ver se

ión 2.2.1) introdu
ido paraobtener el número de ele
trones a partir del número total de partí
ulas ele
tromag-néti
as. La multipli
idad Nch 
orrespondiente a las partí
ulas 
argadas produ
idasen las intera

iones hadróni
as 
re
e muy lentamente 
on la energía en el sistemade referen
ia del laboratorio, para intera

iones p − p y p − p̄ va 
omo E1/5. De-bido a que la multipli
idad en intera

iones π−nu
león es similar se adopta el valor
onstante Nch = 10. Uni
amente para el 
ál
ulo de la profundidad del máximo dela lluvia es importante 
onsiderar la varia
ión de Nch 
on la energía.El otro parámetro importante del modelo es la energía 
ríti
a ξπ
c , la 
ual 
o-rresponde a la energía para la 
ual 
esa la produ

ión de piones debido a que lalongitud de de
aimiento es menor que la longitud de intera

ión. En la referen
ia[77℄ se muestra que di
ho parámetro de
re
e 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 ini
iadas por protones para luegoextender los resultados obtenidos a nú
leos más pesados. La energía del primario
orrespondiente a una lluvia ini
iada por un protón es dividida en Nπ y Nmaxpartí
ulas ele
tromagnéti
as. El número de muones viene dado por Nµ = Nπ. Porlo tanto, en el máximo de la 
as
ada ele
tromagnéti
a 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 
as
ada ele
tromagnéti
a, de-pende linealmente del número de ele
trones y del número de muones. Primariosdiferentes distribuyen la energía en forma diferente entre la 
omponente hadróni-
a y la ele
tromagnéti
a, lo mismo su
ede 
on las �u
tua
iones lluvia a lluvia. Lae
ua
ión (2.8) tiene en 
uenta implí
itamente di
has diferen
ias.Despre
iando la inelasti
idad de las intera

iones hadróni
as se puede obteneral número de muones de las lluvias muy fá
ilmente, Nµ = Nπ = Nnc

ch . Por otrolado, asumiendo que la energía se reparte simétri
amente durante la produ

ión departí
ulas la energía total de los piones 
argados después de atravesar la enésima
apa 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 e
ua
ión 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 poten
ias 
uyoexponente es un número 
er
ano a uno.La profundidad del máximo de la lluvia 
orrespondiente a una lluvia ini
iadapor un protón se de�ne 
omo la profundidad atmosféri
a para la 
ual la 
om-ponente ele
tromagnéti
a de la 
as
ada al
anza el mayor número de partí
ulas.Debido a que la 
as
ada ele
tromagnéti
a es generada por el de
aimiento de los
π0, la primer intera

ión 
ondu
e un ter
io de la energía del primario, E0/3, ha
iaeste 
anal y luego sigue siendo alimentada a través de las subse
uentes lluviasele
tromagnéti
as generadas en 
ada punto de intera

ión donde se produ
en lospiones neutros.En el modelo de J. Matthews se 
onsidera solamente a la primera intera

ión,no se tienen en 
uenta las subse
uentes lluvias generadas durante el desarrollode la 
as
ada. Esta simpli�
a
ión trae 
omo 
onse
uen
ia la subestima
ión delvalor de Xmax obtenido. Sin embargo, el valor del Elongation Rate es muy bienreprodu
ido por el modelo.La primer intera

ión o
urre a una profundidad atmosféri
a X0 = λI ln(2), la
ual produ
e Nch/2 piones neutros y por lo tanto Nch fotones. Cada fotón ini
iauna lluvia ele
tromagnéti
a de energía E0/(3Nch), las 
uales se desarrollan enforma paralela. Por lo tanto, utilizando la e
ua
ión (2.6) se obtiene,

Xp
max = X0(E0) + λr ln

(

E0

3Nch(E0)ξe
c

)

. (2.13)En la referen
ia [77℄ se muestra que utilizando las expresiones de X0 y Nch 
omofun
ión de la energía se obtiene un valor de Xp
max que es 100 g
m−2 menor queel obtenido mediante simula
iones detalladas de las lluvias. Esto se debe al he
hoya antes men
ionado, de tener en 
uenta solamente a las lluvias ele
tromagnéti
as
orrespondientes a la primera intera

ión. Sin embargo, el valor del ElongationRate, Λp ∼= 58 g
m−2 está en ex
elente a
uerdo 
on el valor obtenido de lassimula
iones.Es instru
tivo 
omparar los valores de Xmax para las lluvias ini
iadas porfotones y por protones. De las e
ua
iones (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 multipli
idady la se

ión e�
az de dispersión p − Aire 
re
en 
on la energía (X0 de
re
e 
onla energía). Este he
ho está de a
uerdo 
on el teorema de J. Linsley [13℄ el 
ualestable
e que Λγ es una 
ota superior para el Elongation Rate 
orrespondiente alluvias hadróni
as.
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asPara extender el modelo a nú
leos de número atómi
o A se puede utilizar elprin
ipio de superposi
ión, el 
ual es una versión simpli�
ada de lo que realmentesu
ede en la intera

ión de los nú
leos 
ósmi
os 
on la atmósfera. Di
ho prin
ipioestable
e que la intera

ión 
on la atmósfera de un nú
leo de número atómi
o
A y energía E0 es equivalente a la intera

ión 
on la atmósfera de A nu
leonesindividuales de energía E0/A 
ada uno. Por lo tanto, la lluvia resultante 
onsisteen la suma de A lluvias de protones individuales las 
uales se ini
ian todas en elmismo punto.Utilizando las expresiones antes derivadas y el prin
ipio de superposi
ión 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 
onse
uen
ia importante es que las lluvias ini
iadas por nú
leos produ
enmás muones que las ini
iadas por protones de la misma energía, esto es una 
on-se
uen
ia de la dependen
ia no lineal del número de muones 
on la energía. Otra
onse
uen
ia muy importante 
onsiste en que las lluvias ini
iadas por nú
leosal
anzan su mayor desarrollo a profundidades atmosféri
as menores que las 
o-rrespondientes a protones de la misma energía, esto se debe fundamentalmente alhe
ho de pensar a los nú
leos 
omo un 
onjunto de nu
leones 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 inelasti
idad,la 
ual tiene 
onse
uen
ias observables. Cuando dos hadrones intera
túan una delas partí
ulas se lleva una fra

ión signi�
ativa de la energía total. Esta energía noestá disponible inmediatamente para la produ

ión de nuevas partí
ulas. La in-elasti
idad 
orrespondiente a una intera

ión simple está des
rita por el parámetro
κ, de�nido 
omo la fra

ión de la energía total destinada a la produ

ión de piones(κ = 1 
orresponde al 
aso en que se despre
ia la inelasti
idad). El valor de κ nose 
ono
e muy bien para altas energías, sin embargo un valor a
eptable podría ser
0.5.Las expresiones para el Elongation Rate y la energía no se ven afe
tadas porla inelasti
idad. Sin embargo, la profundidad del máximo y el número de muo-nes sí 
ambian para κ < 1. Si una fra

ión signi�
ativa de la energía es llevadapor una úni
a partí
ula hay una menor 
antidad de energía disponible para lasprimeras lluvias ele
tromagnéti
as generadas por los piones neutros provenientesde la primera intera

ión. Esto ha
e que el máximo se de más arriba en la atmós-fera. Por ejemplo, para κ = 0.5 Xp

max sube en 17 g
m−2 [77℄.El número de muones 
re
e más rápidamente 
on la energía del primario para
κ < 1, esto se debe a que se �pierde� menos energía en la 
as
ada ele
tromagnéti
aen 
ada intera

ión. Al in
luir la inelasti
idad 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 
re
e más rápidamente 
on la energía,

β(0.5) = 0.93, que para el modelo original, β(1) = 0.85. Simula
iones detalladasde las lluvias muestran que β = 0.85 → 0.92 [78℄, lo 
ual está de a
uerdo 
on losresultados obtenidos mediante el modelo simpli�
ado.2.3. Desarrollo Lateral de las LluviasLas partí
ulas de las lluvias se propagan a través de la atmósfera formando undis
o de po
o espesor que se extiende por algunos kilómetros, el 
ual se propaga através de la atmósfera a una velo
idad 
er
ana a la de la luz. La dispersión lateralde la lluvia se debe a los efe
tos 
ombinados de dispersión Coulombiana múltipley al momento transversal adquirido por las partí
ulas al intera
tuar o de
aer. Laspartí
ulas más energéti
as están 
olimadas en la dire

ión del eje de la lluvia, las
uales forman el nú
leo de la 
as
ada.El desarrollo lateral de las lluvias ele
tromagnéti
as está dominado por la in-tera

ión Coulombiana. La es
ala que 
ara
teriza 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 solu
iónanalíti
a aproximada de las e
ua
iones de 
as
ada para lluvias ele
tromagnéti
asverti
ales 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 ele
trones y r es la distan
ia 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 des
ribir lluvias ini
iadas por hadrones [81℄ pero utilizando una nuevaexpresión para el parámtro s. De ajustes realizados para fun
iones de distribu
iónlateral de ele
trones y positrones obtenidas a partir de simula
iones detalladas delas lluvias se puede ver que s toma la siguiente forma [81℄,
sh = 3

(

1 +
2β

t

)−1

, (2.23)



34 Capítulo 2. Lluvias Atmosféri
as

r [m]

500 1000 1500 2000 2500 3000

]
-2

 [
m

ρ

-410

-310

-210

-110

1

10

210

310 γ
- y e+e
-µ y +µ

Pr

r [m]

500 1000 1500 2000 2500 3000

]
-2

 [
m

ρ

-410

-310

-210

-110

1

10

210

310 γ
- y e+e
-µ y +µ

Fe

Figura 2.4: Fun
iones de distribu
ión lateral para ele
trones y positrones, muonesy antimuones y para fotones 
orrespondientes a lluvias simuladas 
on AIRES 2.8.2ini
iadas por protones y nú
leos de hierro de E = 1018 eV, θ = 30◦ y QGSJET02
omo modelo de las intera

iones hadróni
as de altas energías.donde β es un parámetro libre el 
ual re�eja la desvia
ión de sh 
on respe
to alobtenido para las lluvias ele
tromagnéti
as.Una de las primeras parametriza
iones de la fun
ión de distribu
ión lateral demuones para lluvias verti
ales 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 ele
trones y positrones y r0 = 320 m. Esta fun
ióndes
ribe muy bien a la distribu
ión lateral de muones para distan
ias al eje de lalluvia relativamente 
ortas pero para distan
ias largas deja de ser buena. Debidoa esto se propusieron otras parametriza
iones las 
uales des
riben muy bien a lafun
ión lateral de muones para todo el rango de distan
ias (para mayores detallesver se

ión 6.6.1).La �gura 2.4 muestra las fun
iones de distribu
ión lateral 
orrespondientes afotones, ele
trones y muones para lluvias ini
iadas por protones y nú
leos 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 intera

iones hadróni
asde altas energías (ver se

ión 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 fun
iones de distribu
ión lateral utilizadas para interpolar la
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ión Quími
a 35señales obtenidas en los dete
tores de super�
ie, 
orrespondientes a distintos ex-perimentos de dete

ión de rayos 
ósmi
os, dependen de los tipos de dete
toresde super�
ie utilizados y de la profundidad atmosféri
a a la que se en
uentran. El
ono
imiento de di
has fun
iones de distribu
ión lateral es de gran importan
iaya que la manera mediante la 
ual se obtiene la energía de los rayos 
ósmi
osprimarios para los arreglos de super�
ie se realiza a través de la señal interpoladade los dete
tores evaluada a una distan
ia dada del eje de la lluvia.2.4. Observables Sensibles a la Composi
ión Quí-mi
aExisten varios parámetros observables de las lluvias atmosféri
as sensibles ala 
omposi
ión quími
a del primario. Di
hos 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 
ósmi
os primarios através de la 
ompara
ión 
on simula
iones tanto de las lluvias atmosféri
as 
omode los dete
tores. La prin
ipal fuente de in
erteza para estos análisis se debe a queno se 
ono
en las intera

iones hadróni
as a las energías tan elevadas de los rayos
ósmi
os, por esta razón el 
ono
imiento a
er
a de la masa de los rayos 
ósmi
osde altas energías es bastante rudimentario.2.4.1. Profundidad del Máximo Desarrollo de la LluviaLa profundidad atmosféri
a para la 
ual se al
anza el máximo desarrollo delas lluvias es uno de los parámetros más sensibles a la 
omposi
ión. Debido alprin
ipio de superposi
ión se puede pensar a las lluvias 
orrespondientes a nú
leosde energía E0 y número atómi
o A 
omo A lluvias de energía E0/A. Por lo tanto,las lluvias pertene
ientes a nú
leos pesados se desarrollan más alto en la atmósferay más rápidamente que para nú
leos livianos (ver e
ua
ión (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 importan
ia paralos estudios de 
omposi
ión ya que permite dete
tar 
ambios en la 
omposi
iónquími
a 
omo fun
ión de la energía.2.4.2. Flu
tua
iones de XmaxLas �u
tua
iones en la posi
ión 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 prin
ipio de superposi
ión, el 
amino libre medio en laatmósfera para nú
leos pesados es mas 
hi
o que para nú
leos livianos. Por lotanto, si la fun
ión de distribu
ión para la primera intera

ión viene dada por
P (E, X) = λ−1

I exp(−X/λI(E)), donde X es la profundidad atmosféri
a, se puedever que las �u
tua
iones de la primera intera

ión son mu
ho menores para los
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asnú
leos más pesados que para los más livianos lo 
ual genera que lo mismo su
edapara Xmax.2.4.3. Contenido Muóni
o de las LluviasLas lluvias ini
iadas por nú
leos pesado tienen un 
ontenido de muones mayorque las 
orrespondientes a nú
leos livianos. Esto se puede ver de la e
ua
ión (2.18),
NA

µ = A1−β Np
µ, lo 
ual es 
onse
uen
ia del prin
ipio de superposi
ión y de ladependen
ia no lineal del número de muones 
on la energía del primario.2.4.4. Estru
tura Temporal del Frente de las LluviasLas partí
ulas de las lluvias no llegan a la super�
ie de la tierra simultánea-mente in
lusive para distan
ias muy 
er
anas al eje de la lluvia. Esto se debe aefe
tos geométri
os, diferen
ias de velo
idades, intera

ión 
on el 
ampo magnéti-
o terrestre y a las múltiples intera

iones 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 intera

iones al propagarse. Las partí
ulas ele
-tromagnéti
as, sin embargo, llegan más retrasadas y esto se debe a las múltiplesintera

iones Coulombianas que sufren al propagarse. Las lluvias 
orrespondientesa nú
leos pesados se desarrollan más alto en la atmósfera que las 
orrespondientesa nú
leos livianos lo 
ual genera que el an
ho temporal del frente de las lluviasini
iadas por nú
leos más pesados sea más angosto.Otro parámetro rela
ionado a la estru
tura temporal del frente de las lluviases el radio de 
urvatura. Es una buena aproxima
ión suponer que el frente de laslluvias presenta la forma de un 
asquete esféri
o. Con lo 
ual, y debido a que laslluvias ini
iadas por nú
leos más pesados se desarrollan más alto en la atmósfera,se dedu
e que el radio de 
urvatura es mayor para lluvias ini
iadas por nú
leospesados.2.4.5. Pendiente de la Fun
ión de Distribu
ión LateralNuevamente, debido a que las lluvias ini
iadas por nú
leos pesados se desa-rrollan más alto en la atmósfera produ
e que las fun
iones de distribu
ión lateralde
rez
an más lentamente 
on la distan
ia al eje de la lluvia. Esto se debe a quela diferen
ia entre el 
amino re
orrido por partí
ulas que llegan a la super�
ie dela tierra en posi
iones 
er
anas y alejadas al eje de la lluvia es menor para laslluvias 
orrespondientes a nú
leos pesados. Por lo tanto, las partí
ulas que 
aenmás alejadas del eje de la lluvia sufren una mayor pérdida relativa de energía enla atmósfera para lluvias 
orrespondientes a nú
leos más livianos, lo 
ual produ
eque las fun
iones de distribu
ión lateral tengan mayor pendiente.Es importante desta
ar que todos los observables sensibles a la 
omposi
ióndependen 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, lamedi
ión dire
ta de los mismos es de suma importan
ia ya que los demás paráme-
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iones Detalladas de las Lluvias 37tros utilizados en los análisis de 
omposi
ión son solo manifesta
iones �ruidosas�de di
hos parámetros más fundamentales.2.5. Simula
iones Detalladas de las Lluvias2.5.1. Programas de Simula
ionesEl desarrollo detallado de las lluvias atmosféri
as es un pro
eso demasiado
ompli
ado para la utiliza
ión de té
ni
as analíti
as. Es por esto que se utilizala té
ni
a de Monte Carlo, la 
ual permite simular, en forma detallada, todos lospro
esos que 
onforman el desarrollo de las lluvias. En la a
tualidad existen dosprogramas de simula
iones 
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 
ono
ido programa MOCCA 
readopor M. Hillas [85℄. Las intera

iones implementadas en AIRES son las siguientes,Pro
esos ele
tromagnéti
os
• Produ

ión de pares y aniquila
ión ele
trón-positrón.
• Bremsstrahlung de ele
trones y positrones.
• Emisión de rayos delta.
• Efe
tos fotoelé
tri
o y Comptom.
• Efe
to LPM y supresión dielé
tri
a.
• Bremsstrahlung de muones y 
rea
ión muóni
a de pares ele
trón-positrón.Pro
esos hadróni
os
• Colisiones inelásti
as hadrón-nú
leo.
• Rea

iones fotonu
leares.
• Fragmenta
ión nu
lear elásti
a e inelásti
a.De
aimiento de partí
ulas inestablesPropaga
ión de partí
ulas
• Pérdida de energía por ioniza
ión.
• Dispersión Coulombiana.AIRES permite utilizar alternativamente los modelos hadróni
os de altas ener-gía QGSJET y Sibyll, los 
uales se des
riben a 
ontinua
ión.
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as2.5.2. Modelos Hadróni
os de Altas EnergíasLa mayor in
erteza en las simula
iones de las lluvias proviene de los modelosde las intera

iones hadróni
as de altas energías. Con el 
ono
imiento a
tual delas intera

iones fuertes no es posible 
al
ular las se

iones e�
a
es de dispersiónde primeros prin
ipios. Los modelos hadróni
os existentes son una 
ombina
iónde modelos teóri
os y parametriza
iones empíri
as, ajustados de forma tal de des-
ribir 
orre
tamente las intera

iones hadróni
as a bajas energías para las 
ualesse dispone de datos experimentales. Debido que las energías de los rayos 
ósmi
osson tan elevadas los modelos hadróni
os son utilizados en un rango de energíasen donde no hay datos experimentales. El rayo 
ósmi
o de mayor energía hastaahora dete
tado 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 atómi
odel nú
leo in
idente. El mayor valor de energía en el 
entro de masa al
anzado enexperimentos 
on a
eleradores es del orden de 2× 1012 eV, tres ordenes de magni-tud más 
hi
o que el del rayo 
ósmi
o más energéti
o, asumiendo que 
orrespondea un protón (A = 1).Los modelos de las intera

iones hadróni
as más modernos permiten simularlas intera

iones de nú
leos y nu
leones en base a la teoría de Gribov-Regge [86℄.En la a
tualidad los modelos basados en la teoría de Gribov-Regge más utilizadosson QGSJET [87℄, DPMJET [88℄ y NEXUS [89℄. Un modelo intermedio entre lospuramente fenomenológi
os y los basados en la teoría de Gribov-Regge es Sibyll[90℄, el 
ual está basado en la Cromodinámi
a Cuánti
a.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 diferen
iassigni�
ativas. En parti
ular, di
has diferen
ias eran mayores en el número de mu-ones de las lluvias. Pero a medida que se fueron perfe

ionando, estas diferen
iasfueron disminuyendo aunque todavía hay dudas a
er
a de su validez debido a dis-
repan
ias obtenidas de las observa
iones de los rayos 
ósmi
os [91℄. A
tualmentelas últimas versiones son QGSJET02 [92, 93℄ y Sibyll 2.1 [94℄.A pesar de que la físi
a de las intera

iones hadróni
as es 
onsiderablemente
ompli
ada y que 
ontribuye al desarrollo de las lluvias de una manera no trivial,los parámetros observables más bási
os dependen de un número limitado de 
a-ra
terísti
as de las intera

iones hadrón-aire. Como ya ha sido men
ionado en lase

ión 2.2.2, Xmax depende fundamentalmente de la se

ión e�
az de dispersiónhadrón-aire, de la multipli
idad y de la inelasti
idad. El número de muones, a suvez, depende tanto de la multipli
idad 
omo de la inelasti
idad de las intera

ioneselementales.La �gura 2.5 muestra la se

ión e�
az de dispersión inelásti
a para las intera
-
iones protón-aire, σinel
p−aire, y pion-aire, σinel

π−aire, 
omo fun
ión de la energía 
orres-pondiente al sistema de referen
ia 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 ele
tromagnéti
a lo 
ual se da a través de los piones neutros. Di
ha transfe-ren
ia de energía depende fundamentalmente de la inelasti
idad y de la multipli
i-
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Figura 2.5: Se

iones e�
a
es de dispersión inelásti
a 
orrespondientes a las in-tera

iones protón-aire y pion-aire 
omo fun
ión 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 referen
ia [92℄.dad de partí
ulas 
argadas. La �gura 2.6 muestra la inelasti
idad 
orrespondientea las intera

iones protón-aire, Kinel
p−aire, y pion-aire, Kinel

π−aire, 
omo fun
ión de laenergía para QGSJET02, QGSJET01 y Sibyll 2.1.La �gura 2.7 muestra la multipli
idad de partí
ulas 
argadas 
orrespondientesa las intera

iones protón-aire, N ch
p−aire, y pion-aire, N ch

π−aire, 
omo fun
ión de laenergía. Para altas energías QGSJET predi
e una mayor multipli
idad 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 fun
ión de laenergía para lluvias ini
iadas por protones y nú
leos de hierro 
orrespondientes alos modelos QGSJET01 y QGSJET02. También muestra la profundidad del máx-imo 
omo fun
ión de la energía para lluvias ini
iadas por protones para Sibyll2.1. De la �gura se puede ver que si bien para bajas energías los valores de Xmax
orrespondientes a QGSJET02 y a Sibyll 2.1 son muy pare
idos, para valores 
re-
ientes de la energía el valor de Xmax 
orrespondiente a Sibyll 2.1 se ha
e 
adavez mayor que el 
orrespondiente a QGSJET02. Esto se debe fundamentalmente aque en promedio, la inelasti
idad 
orrespondiente a Sibyll 2.1 es mayor que la 
o-rrespondiente a QGSJET02 y que la multipli
idad 
orrespondiente a QGSJET02es mayor que para Sibyll 2.1 de forma tal que a medida que aumenta la energíatambién aumenta la diferen
ia 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 partí
ulas, sino también debido a la
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Figura 2.6: Inelasti
idades 
orrespondientes a las intera

iones protón-aire y pion-aire 
omo fun
ión 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 referen
ia [92℄.mayor inelasti
idad. Finalmente, las lluvias ele
tromagnéti
as se
undarias 
orres-pondientes a Sibyll 2.1 son de mayor energía y por lo tanto al
anzan el máximo amayores profundidades atmosféri
as.La se

ión e�
az de dispersión inelásti
a para Sibyll 2.1 es mayor que paraQGSJET02. Esto favore
e a que el máximo de las lluvias 
orrespondientes a Sibyll2.1 se produz
a a profundidades menores que para QGSJET02. Sin embargo su
edelo 
ontrario. Esto se debe a que la menor multipli
idad y mayor inelasti
idad deSibyll 2.1 es el efe
to dominante, lo 
ual produ
e, en promedio, valores mayoresde Xmax.La �gura 2.9 muestra el 
o
iente entre el número de muones de Eµ > 10GeV al nivel del mar 
orrespondiente a QGSJET02 y a QGSJET01 para lluviasverti
ales ini
iadas por protones y por nú
leos de hierro 
omo fun
ión de la energía.También se muestra el 
o
iente entre el número de muones de Eµ > 10 GeV alnivel del mar 
orrespondiente a Sibyll 2.1 y a QGSJET01 para lluvias verti
alesini
iadas por protones. De di
ha �gura se puede ver que el número de muonespara Sibyll 2.1 es menor que para las dos versiones de QGSJET. Sin embargo,la diferen
ia 
on QGSJET02 es mu
ho menor. La diferen
ia entre el número demuones para los distintos modelos se deben prin
ipalmente a la multipli
idad. Sibien las multipli
idades para las dos versiones de QGSJET son mayores que paraSibyll 2.1, la diferen
ia 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: Multipli
idades de partí
ulas 
argadas 
orrespondientes a las inter-a

iones protón-aire y pion-aire 
omo fun
ión 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 referen
ia [92℄.2.5.3. Algoritmo de Filtrado de AIRESEl número total de partí
ulas que se produ
en en una lluvia 
re
e signi�
ativa-mente 
on la energía del primario. Para rayos 
ósmi
os de ultra alta energía estenúmero puede llegar a ser tan grande que se ha
e 
asi imposible propagar a todaslas partí
ulas se
undarias produ
idas. En parti
ular, el número total de partí
ulasprodu
idas en una lluvia ini
iada por un protón de 1020 eV es de aproximadamente
1011, lo 
ual ha
e 
asi imposible guardar la informa
ión relevante de 
ada una deellas.Para resolver este problema se desarrolló un método de �ltrado mediante el 
ualsólo se propaga una pequeña fra

ión representativa del número total de partí
ulas.Bási
amente se propagan solamente a las partí
ulas que tienen una energía mayorque una dada energía umbral de �ltrado Eth. A las partí
ulas propagadas se lesasigna un peso estadísti
o que tiene en 
uenta a las partí
ulas re
hazadas. Elalgoritmo del �ltrado implementado en el programa AIRES es una modi�
a
ióndel algoritmo introdu
ido por M. Hillas [95, 85℄.Consideremos primeramente al algoritmo de �ltrado de M. Hillas. Dado elpro
eso,

A → B1 B2 . . . Bn, (2.25)
on n ≥ 1, para el 
ual la partí
ula primaria A genera n partí
ulas se
undarias
B1 B2 . . . Bn. Sean EA la energía de la partí
ula A y EBi

la energía de la partí
ula
Bi.
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Figura 2.8: Xmax 
omo fun
ión de la energía para lluvias ini
iadas por protonespara QGSJET02, QGSJET01 y Sibyll 2.1 e ini
iadas por nú
leos 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 referen
ia [92℄.Antes de in
orporar a las partí
ulas en la simula
ión la energía EA es 
om-parada 
on la energía umbral de �ltrado Eth y luego,si EA ≥ Eth, 
ada partí
ula se
undaria es analizada separadamente y esa
eptada 
on probabilidad,
Pi =











1 si EBi
≥ Eth

EBi

Eth
si EBi

< Eth

(2.26)si EA < Eth, la �partí
ula� primaria proviene de una opera
ión de �ltradoprevia. En este 
aso solamente uno de los n se
undarios es sele

ionado 
onprobabilidad,
Pi =

EBi

n
∑

j=1

EBj

. (2.27)Esto impli
a que una vez al
anzada la energía de �ltrado no aumenta elnúmero de partí
ulas.En ambos 
asos, el peso de la partí
ula a
eptada es igual al peso de A multipli-
ado por P−1
i , lo 
ual ha
e que el algoritmo no introduz
a ningún sesgo, es de
ir,
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Figura 2.9: Co
iente entre el número de muones (Eµ > 10 GeV) al nivel del mar
orrespondiente a QGSJET02 y a QGSJET01 para lluvias verti
ales ini
iadas porprotones (línea sólida) y por nú
leos de hierro (línea segmentada) 
omo fun
ión dela energía. La línea punteada 
orresponde al 
o
iente 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 referen
ia [92℄.que todos los promedios evaluados a partir de las partí
ulas pesadas no depen-den de la energía de �ltrado. Solamente las �u
tua
iones se ven afe
tadas por elpro
eso de �ltrado, si la energía de �ltrado es 
er
ana a la energía del primario elpro
eso de �ltrado 
omienza antes en el desarrollo de la lluvia, lo 
ual genera unamenor 
antidad de partí
ulas 
on grandes pesos y muy �u
tuantes. Para valores
hi
os de la energía de �ltrado se obtiene una mayor 
antidad de partí
ulas 
onpesos más 
hi
os y por lo tanto, menores �u
tua
iones arti�
iales. El efe
to quetiene la disminu
ión de la energía de �ltrado es el aumento en el tiempo de 
ál
uloy del tamaño de los ar
hivos de salida en donde se guarda la informa
ión de laspartí
ulas.El algoritmo de �ltrado de AIRES in
luye un ingrediente adi
ional el 
ual, enmu
hos 
asos, es de gran utilidad para disminuir las �u
tua
iones arti�
iales. Estaextensión del algoritmo de M. Hillas 
onsiste en determinar que todos los pesos delas partí
ulas sean siempre menores que una 
ierta 
antidad Wr > 1 espe
i�
ada
omo un parámetro externo.El algoritmo extendido de �ltrado de AIRES se puede sintetizar de la siguienteforma: sea WA el peso de la partí
ula A y Wy > Wr/2 una variable internaadi
ional. Consideremos al número de se
undarios del pro
eso (2.25),si n ≤ 3 enton
es,
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• si WA > Wy o WAEA/min(EB1

. . . EBn) > Wr enton
es todas laspartí
ulas se
undarias son propagadas.
• si no se apli
a el algoritmo de M. Hillas.si n > 3 se utiliza el algoritmo de M. Hillas en todos los 
asos, pero si elpeso del se
undario sele

ionado es mayor que Wr se 
onservan m 
opias delse
undario de pesos WB/m para su futura propaga
ión. 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 fa
tor de peso estadísti
o, es un parámetroexterno el 
ual puede ser 
ontrolado por el usuario. Para el 
aso en que Wf → ∞el algoritmo de AIRES se redu
e al de M. Hillas.



Capítulo 3El Observatorio Pierre Auger
3.1. Introdu

iónEl Observatorio Pierre Auger ha sido diseñado originalmente para medir el�ujo, las dire

iones de arribo y la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
osdesde 3×1018 eV hasta las energías más altas 
on una estadísti
a sin pre
edentes.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 interésfísi
o de di
ho rango de energías se basa en la 
ontroversia existente a
er
a de laexisten
ia del 
orte de GZK (ver se

ión 1.5.2).En Septiembre del año 2006, la Colabora
ión Interna
ional Pierre Auger de-
idió extender los objetivos 
ientí�
os perseguidos por Auger. De esta manera, semodi�
ó el diseño de base del dete
tor, 
orrespondiente a Observatorio Sur, parapoder bajar el umbral de energía hasta 1017 eV 
on el propósito de poder estudiarno sólo la existen
ia del 
orte de GZK, sino que también la transi
ión entre losrayos 
ósmi
os de origen Galá
ti
o y extragalá
ti
o (para más detalles ver se

ión6.1).Debido a que el �ujo de rayos 
ósmi
os para energías mayores que 1020 eV esdel orden de ∼ 1 km2 sr−1 siglo−1, para obtener una buena estadísti
a, es ne
esarioque los dete
tores 
ubran una gran super�
ie. Es por esta razón que se de
idió la
onstru

ión de un arreglo de super�
ie, para 
ada sitio, de una extensión de 3000km2 
ada uno. El tiempo ne
esario durante el 
ual se mantendrán fun
ionandoes de 20 años. El Observatorio Sur estará formado por 1666 dete
tores de efe
to�erenkov en agua dispuestos en una grilla formada por triángulos equiláteros de 1.5km de lado. En 
uatro puntos ubi
ados sobre el perímetro del arreglo de super�
iese instalarán 
uatro esta
iones ópti
as en 
ada una de las 
uales se dispondrán seisteles
opios de �uores
en
ia orientados ha
ia el interior del arreglo de super�
ie.Los dete
tores de super�
ie son sensibles al 
ontenido de partí
ulas de las lluviamientras que los teles
opios son 
apa
es de dete
tar la luz de �uores
en
ia emitidapor el nitrógeno de la atmósfera al ser ex
itado por las partí
ulas 
argadas de laslluvias. Estas dos té
ni
as de dete

ión han sido utilizadas por mu
hos años parael estudio de las lluvias atmosféri
as, en parti
ular los experimentos de Fly's Eyey HiRes utilizaron la té
ni
a de �uores
en
ia mientras que en Haverah Park se45
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tores de efe
to �erenkov. Una de las 
ara
terísti
as prin
ipales deAuger es su naturaleza híbrida, los dete
tores de Auger tienen la 
apa
idad deobservar al mismo fenómeno a través de dos té
ni
as de medi
ión 
ompletamentediferentes, y es a través de la inter
alibra
ión y del estudio de los diferentes erroressistemáti
os, 
orrespondientes a las dos té
ni
as utilizadas, que se espera entenderel origen de las diferen
ias existentes entre los resultados de los experimentos deAGASA y HiRes.En la a
tualidad se está �nalizando la 
onstru

ión 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 
er
anías de la 
iudad de Malargüeubi
ada al sur de la provin
ia de Mendoza, Argentina. La �gura 3.1 muestra elestado de avan
e en que se en
uentra la 
onstru

ión del Observatorio Sur al 27 deEnero de 2007. En di
ha �gura se pueden ver los tanques que están fun
ionando
orre
tamente, los que en ese momento por alguna razón no están tomando datos,los que no tienen la ele
tróni
a instalada y los que aún no fueron llenados deagua. También se pueden ver a las esta
iones ópti
as de Los Leones, Los Morados,Coihue
o y Loma Amarilla junto 
on el 
ampo de visión de 
ada teles
opio de�uores
en
ia. En la a
tualidad hay más de 1300 tanques instalados y sólo quedapor terminar la instala
ión los teles
opios de �uores
en
ia de Loma Amarilla.3.2. Dete
tores de Super�
ieLa �gura 3.2 muestra una foto de uno de los dete
tores �erenkov que estánen fun
ionamiento en la a
tualidad. Los dete
tores 
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 plásti
o negra laminada de Tyvek r© (�liner�) la 
uales llenada 
on 12000 litros de agua ultra pura. En el interior de 
ada tanque yubi
ados en la parte superior se 
olo
an tres fotomultipli
adores separados 120◦entre sí y ubi
ados a 1.2 m del 
entro. Los foto
átodos de 
ada fotomultipli
adorse en
uentran mirando el agua 
ontenida en el interior del liner a través de unasventanas diseñadas espe
ialmente.Cada esta
ión dispone de una ele
tróni
a ubi
ada en la parte superior y dellado de afuera del tanque, la 
ual, junto 
on los fotomultipli
adores, son alimenta-dos mediante baterías 
one
tadas a dos paneles solares de 60 W 
ada uno. Cadaesta
ión está sin
ronizada temporalmente mediante un re
eptor de GPS (GlobalPositioning System) y se 
omuni
a en forma independiente 
on la esta
ión 
entraldel Observatorio a través de un sistema de radio fre
uen
ia. De esta forma, 
a-da esta
ión de super�
ie es una unidad autónoma 
apaz de dete
tar y transmitirseñales.El prin
ipio de fun
ionamiento de los dete
tores de super�
ie se basa en quelas partí
ulas 
argadas que se propagan a velo
idades mayores que la de la luzen el agua de los tanques emiten fotones (efe
to �erenkov). La luz emitida formaun 
ono de ∼ 84◦ 
uyo eje 
orresponde a la traye
toria de la partí
ula in
idente.La luz generada adentro del tanque se isotropiza debido a que se dispersa en elTyvek r© de forma tal que una fra

ión de la misma al
anza a los fotomultipli-



3.2. Dete
tores de Super�
ie 47
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Loma
Amarilla

M
or

ad
os

LeonesFigura 3.1: Estado de avan
e del Observatorio Pierre Auger al 27 de Enero de2007. Los 
ír
ulos verdes 
orresponden a los tanques que están fun
ionando 
o-rre
tamente y tomando datos, los 
ír
ulos de 
olor rojo os
uro 
orresponden a lostanques que por alguna razón no están tomando datos en ese momento, los 
ír
ulos
elestes 
orresponden a los tanques que todavía no tienen la ele
tróni
a instaladay los 
ír
ulos blan
os 
orresponden a los tanques que aún no fueron llenados deagua. Las líneas de 
olor naranja muestran el 
ampo de visión de los teles
opiosde �uores
en
ia 
orrespondientes a 
ada esta
ión ópti
a.

adores, generando de esta manera las señales que luego son pro
esadas por laele
tróni
a. Las partí
ulas de las lluvias están formadas prin
ipalmente por fo-tones, ele
trones y muones. Si bien los tanques sólo dete
tan partí
ulas 
argadas,son muy sensibles a los fotones ya que estos forman pares ele
trón-positrón en elagua y es de esta manera que son dete
tados.
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Antena de
Telecomunicaciones

Caja de
Electrónica

Paneles Solares

Baterías

Figura 3.2: Dete
tor de super�
ie de Auger.3.2.1. Cara
terísti
as de los TanquesLos tanques de polietileno fueron diseñados para 
ontener un volumen 
ilíndri
ode 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 fotomultipli
adores y a su vez darle 
ierta rigidezya que tiene que ser 
apaz de soportar la tensión ejer
ida por los soportes de lospaneles solares, los 
uales en mu
has o
asiones están expuestos a fuertes vientos,y o
asionalmente al peso de hasta tres personas trabajando. Para tener a

eso alos fotomultipli
adores hay tres aberturas, una de las 
uales es de mayor diámetropermitiendo el ingreso de una persona al tanque y es sobre la 
ual se ubi
a la 
ajade ele
tróni
a.Los tanques fueron diseñados para ser fabri
ados por rotomoldeo. Se utilizaronresinas de polietileno Es
orene HD 8661 mez
ladas por la empresa A. S
hulman[96℄. Di
has resinas tienen una densidad de 0.942 g 
m−3, un índi
e de fundi
iónde 2 g 
ada 10 minutos y garantía de uso para produ
tos de larga durabilidad 
onbuenas propiedades de rotomoldeo.Para garantizar la opa
idad 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 redu
ir el impa
to e
ológi
o que tendría la instala
ión detanques de 
olor negro y para redu
ir los efe
tos de 
alentamiento durante los díassoleados se de
idió que estuvieran formados por dos 
apas, la externa pigmentadade forma tal que su 
olor sea beige y la interna de 
olor negro pigmentada a
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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 1.3
m. A su vez, a la resina se le agrega un aditivo, HALS (Hindered Amine LightStabiliser), para protegerla de la degrada
ión debida a la radia
ión ultravioletaproveniente del sol.3.2.2. Cara
terísti
as de la Bolsa Contenedora del AguaEl liner es una bolsa 
ilíndri
a he
ha de poliole�na utilizada para 
ontener elagua adentro del tanque. Si bien el soporte me
áni
o ne
esario debido a la presióndel agua se lo da el tanque, di
ha bolsa debe re�ejar y dispersar la luz �erenkoven forma e�
iente, garantizar la 
onserva
ión del agua, es de
ir, garantizar lano 
ontamina
ión de la misma e inhibir 
ualquier a
tividad ba
teriológi
a, y nopermitir la entrada de 
ualquier tipo de luz externa por un período de 20 años.Para 
umplir 
on di
hos requerimientos el diseño del liner 
onsiste en tres 
apasde plásti
o laminadas. La 
apa interior está formada por una lámina de Dupont-Tyvek r©BL-25 de 140 µm de espesor, la 
apa intermedia está he
ha de polietilenode baja densidad (Dow 722 LDPE) y tiene un espesor de 28 µm y por último la
apa externa está formada por una lámina de polietileno negro humo de 170 µmde espesor 
uya prin
ipal �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 en
uentran tres ventanas de polietileno transparente 
uya fun
ión esla de alojar a los foto
átodos de los fotomultipli
adores. El a
ople ópti
o entrela ventana de polietileno y el foto
átodo se realiza mediante una sili
ona ópti
aepoxy, RTV (RoomTemperatureVula
anization) 6196 D1, fabri
ada por GeneralEle
tri
. De esta manera, el foto
átodo de 
ada fotomultipli
ador re
ibe el 90 %de la luz que in
ide sobre la 
ara interior de la ventana transparente.El llenado de agua de los liners se realiza a través de tres 
ompuertas de llenadoubi
adas a los 
ostados de 
ada ventana. Di
has 
ompuertas están formadas porros
as plásti
as de 3.28 
m de diámetro he
has de polietileno de alta densidadlas 
uales se en
uentran soldadas al liner y son selladas a través de un tapón 
onO-ring a presión y luego una tapa de plásti
o negro que evita el ingreso de luz alinterior del liner.3.2.3. Produ

ión 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 Esta
ión Central en la 
iudad de Malargüe. La produ
-
ión de di
ha 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�
a
ión por medio de ósmosis inversa, destru

iónde 
arbono orgáni
o y de ba
terias por medio de luz ultravioleta y ele
trodeioni-za
ión. El agua produ
ida es alma
enada en un tanque 
ontenedor de 50000 litrosde 
apa
idad el 
ual posee un sistema de re
ir
ula
ión formado por un sistema deresinas de le
ho mixto y una lámpara de luz ultravioleta.
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ada, el agua es transportada hasta los dete
tores situados en el
ampo por medio de un tanque de transporte de 12500 litros de 
apa
idad. Di
hotanque está equipado 
on un sistema de �ltro de aire ba
teriológi
o, 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 remol
ado por medio de un
amión.La 
alidad del agua produ
ida por la planta es de una resistividad mayor que
15 MΩ×
m. Debido a los su
esivos trasvases, del tanque de alma
enamiento alde transporte y luego de este último a los dete
tores, la 
alidad del agua se vedegradada. La 
alidad del agua en 
ada tanque es monitoreada a través de laevolu
ión del tiempo de 
aída de los pulsos de los fotomultipli
adores originadospor muones atmosféri
os que atraviesan los tanques [97℄.3.2.4. Los Fotomultipli
adoresComo ya ha sido men
ionado anteriormente, 
ada tanque está equipado 
ontres fotomultipli
adores Photonis XP1802 de 9 pulgadas de diámetro. Para sujetar-los a las ventanas de los liners se utiliza un 
ono trun
ado el 
ual a su vez 
umple
on las fun
iones de proteger la ele
tróni
a aso
iada aislándola de la humedad así
omo también a
tuando 
omo sello ante posibles fugas de luz.En la base de 
ada fotomultipli
ador están 
one
tados tres 
ables, uno delos mismos tiene 
omo fun
ión prin
ipal la de proveer las tensiones ade
uadas al
ir
uito ele
tróni
o que forma la base, mientras que los otros dos, llevan las señalestanto del 
átodo 
omo del primer dínodo a la 
aja de ele
tróni
a ubi
ada en laparte superior del tanque. Para aumentar el rango dinámi
o de forma tal de podermedir 
on gran pre
isión el �ujo de partí
ulas tanto lejos (∼ 1 partí
ula µs−1)
omo 
er
a (∼ 1000 partí
ulas µs−1 ) del punto de impa
to de las lluvias, la señaldel primer dínodo es ampli�
ada en un fa
tor 32 
on respe
to a la del ánodo.3.2.5. Ele
tróni
a �Front-End� y Primer Nivel de DisparoLas seis señales 
orrespondientes a 
ada dete
tor (dos por 
ada fotomultipli-
ador) son enviadas a una pla
a ele
tróni
a llama Front-End donde son digita-lizadas por medio de seis FADC (Fast Analog to Digital Converter) de 10 bits
ada uno y una fre
uen
ia de muestreo de 40 MHz. A la salida de los FADC,di
has señales, digitalizadas en intervalos de 25 ns, son enviadas a una pla
a PLD(Programmable Logi
 Devi
e) donde se efe
túan las de
isiones de disparo. Haydos modos de disparo implementados en los dete
tores de Auger. El primero, lla-mado ST (Single Threshold), genera una señal de disparo 
uando las señales de
ada uno de los tres fotomultipli
adores superan una amplitud de 3.2 VEMA,donde VEMA es la amplitud 
orrespondiente a un muon que atraviesa al dete
toren forma verti
al 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
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orrespondientes a esta
iones ubi
adas a distan
ias 
er
anasal punto de impa
to de la lluvia, mientras que el TOT, fue diseñado para señalesde po
a amplitud pero extendidas en el tiempo, lo 
ual 
orresponde a esta
ionesubi
adas lejos del punto de impa
to de la lluvia.Cuando se realiza un disparo, ya sea en el modo ST o TOT, se alma
enan 768valores de las señales digitalizadas, los 
uales 
orresponden a un tiempo total de
19.2 µs. De los 768 valores alma
enados, 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 de
ontaje de aproximadamente 100 Hz.Además de las memorias de alma
enamiento de la informa
ión de los eventos,hay otras destinadas al alma
enamiento de los datos utilizados para la 
alibra
iónde los dete
tores, la 
ual se lleva a 
abo a través de las señales dejadas por muonesatmosféri
os que los atraviesan (para más detalles a
er
a del método de 
alibra
iónver la referen
ia [98℄).3.2.6. El Controlador de la Esta
iónLa ele
tróni
a lo
al es 
ontrolada a través de una pla
a CPU que 
ontiene unmi
ropro
esador Power PC 403GCX de 80 MHz. El 
ontrolador de la esta
iónes el en
argado de enviar las señales que pasaron el primer nivel de disparo T1a la 
entral de adquisi
ión de datos llamada CDAS (Central Data A
quisitionSystem). La tasa de 
ontaje de este segundo nivel de disparo llamado T2 se velimitada por las tele
omuni
a
iones y es de aproximadamente de 20 Hz.También se utiliza una pla
a de 
ontrol lento 
omo interfase para la progra-ma
ión del PLD y por lo tanto del modo de disparo de las esta
iones. De estamanera se pueden ajustar los umbrales de disparo, las tensiones de los fotomul-tipli
adores así 
omo también se tiene a

eso a la informa
ión proveniente de lossensores de monitoreo que tiene 
ada dete
tor. La informa
ión de monitoreo 
on-siste por ejemplo en la temperatura de las bases de los fotomultipli
adores, de lospaneles solares, de la 
aja de ele
tróni
a, et
.El tiempo de disparo de las esta
iones es de gran importan
ia para la 
orre
tare
onstru

ión de las dire

iones de arribo de los rayos 
ósmi
os primarios. Di
hotiempo es medido a través de una pla
a 
omer
ial Motorola UT+GPS.3.2.7. Suministro de EnergíaLa ele
tróni
a de 
ada esta
ión fue diseñada de forma tal que la poten
ia
onsumida sea menor que 10 W, la 
ual es obtenida de las baterías de 12 V
argadas por los dos paneles solares de 60 W 
ada uno. También se utiliza unapla
a de 
ontrol de poten
ia para monitorear las diferentes 
orrientes y voltajesdel sistema, la 
ual a su vez, provee de los 24 V que ne
esita la pla
a madre de laele
tróni
a para fun
ionar.
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tores de Fluores
en
iaA diferen
ia de los dete
tores de super�
ie, los 
uales pueden tomar datos du-rante todo el día, los dete
tores de �uores
en
ia sólo lo pueden ha
er en no
hes
laras y sin luna. Esto ha
e que el tiempo de toma de datos sea el 10 % del 
orres-pondiente al dete
tor super�
ie. El diseño del Observatorio es tal que aproxima-damente todos los eventos dete
tados por los teles
opios de �uores
en
ia tambiénsean dete
tados por los dete
tores de super�
ie. Es por este he
ho que se di
e queAuger posee un sistema de dete

ión híbrida.Los dete
tores de �uores
en
ia requieren que la longitud de atenua
ión de la luzde �uores
en
ia (λ ∈ [300, 400] nm) en la atmósfera sea lo más grande posible.Como 
onse
uen
ia de una serie de estudios realizados [99℄ se pudo 
omprobarque la atmósfera es muy 
lara en la zona de Pampa Amarilla. Más aún, hay muypo
a 
ontamina
ión de luz produ
ida por el hombre ya que el úni
o lugar poblado
er
ano al sitio es la 
iudad de Malargüe, la 
ual es una 
iudad 
hi
a (∼ 100000habitantes) y de po
a a
tividad industrial.Cada dete
tor de �uores
en
ia está formado por seis teles
opios, 
ada uno delos 
uales está ubi
ado en una bahía diferente dispuestas de forma tal que 
adateles
opio observa volúmenes de aire diferentes. La �gura 3.3 muestra un esquema
orrespondiente a un teles
opio de Auger. Cada teles
opio está formado por unespejo esféri
o de 3.4 m de radio y 3.5 m de alto por 3.5 m de an
ho. Además, 
adauno de ellos, está equipado 
on una 
ámara formada por 440 fotomultipli
adores.El 
ampo de visión de 
ada teles
opio es de 30◦ para el ángulo a
imutal 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 ópti
o está dada por un diafragmaubi
ado en el 
entro de 
urvatura del espejo.El prin
ipio de fun
ionamiento de los dete
tores de �uores
en
ia de Auger sebasa en que las partí
ulas 
argadas de las lluvias ex
itan a las molé
ulas de aire(fundamentalmente a las de nitrógeno) al propagarse en dire

ión a la super�
iede la tierra. Al desex
itarse emiten fotones ultravioleta (λ ∈ [300, 400] nm) deforma tal que una fra

ión de los mismos se propaga hasta llegar a los espejos delos teles
opios disparando de esta manera a los fotomultipli
adores de las 
ámaras.No todos los fotones que se propagan en dire

ión de los teles
opios los al
anzandebido a la atenua
ión en la atmósfera.3.3.1. La Opti
aLa ópti
a utilizada es de tipo S
hmidt la 
ual tiene la ventaja de eliminarla aberra
ión de 
oma [100℄. La apertura del sistema ópti
o está dada por undiafragma ubi
ado en el 
entro de 
urvatura del espejo 
uyo diámetro es de 1.7m y es tal que el área efe
tiva de 
ole

ión de luz es de 1.5 m2 (obtenida despuésde haber des
ontado la sombra produ
ida por la 
ámara). Con el propósito deaumentar el 
o
iente entre la señal de �uores
en
ia 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 �uores
en
ia y bloquea a 
asi todo el espe
trode luz visible. Junto 
on el �ltro se en
uentra un anillo 
orre
tor de 0.85 m de radio
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Figura 3.3: Esquema de un teles
opio de �uores
en
ia de Auger.interior y 1.1 m de radio exterior, el 
ual permite in
rementar en un fa
tor dosla apertura efe
tiva del teles
opio sin aumentar la aberra
ión esféri
a ni produ
ir
oma. Los �ltros a su vez, a
túan 
omo ventanas para 
ada bahía aislando a losteles
opios del exterior. Cada bahía dispone también de 
ortinas, las 
uales se
ierran automáti
amente si la intensidad de la luz que in
ide sobre los teles
opiossupera un nivel dado. Di
has 
ortinas permane
en 
erradas 
uando los teles
opiosno están tomando datos.Los espejos esféri
os están formados por segmentos más pequeños de formahexagonal o 
uadrada 
uya re�e
tividad promedio es del orden de 90 % para λ ∈
[300, 400] nm. Di
hos segmentos y la 
ámara son posi
ionados de forma tal queel error debido al alineamiento es menor que 0.1◦.3.3.2. La CámaraDebido a la simetría del sistema ópti
o, la super�
ie fo
al es esféri
a ubi
adaen forma 
on
éntri
a 
on el espejo y de 1743 mm de radio. Los 440 píxeles hexa-gonales de la 
ámara están posi
ionados de forma tal de adoptar la forma de di
hasuper�
ie [101℄. Los píxeles no son hexágonos regulares y su forma varia a lo largode la super�
ie fo
al.Cada píxel tiene un fotomultipli
ador Photonis XP3062 de 40 mm de diámetro.
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adores está formado por 22 �las y 20 
olumnas. Laestru
tura prin
ipal de la 
ámara 
onsiste en un plato de aluminio 
asi 
uadrado(94 
m de an
ho por 86 
m de alto) de 6 
m de espesor y de forma esféri
a. Losfotomultipli
ador están ubi
ados en ori�
ios 
ilíndri
os he
hos en di
ho plato.La forma hexagonal de los foto
átodos de los fotomultipli
adores asegura una
obertura óptima de la super�
ie fo
al. Sin embargo, el diseño de la 
ámara es talque queda un espa
io libre entre los fotomultipli
adores. Más aún, el área efe
tivade los foto
átodos es menor que el área del vidrio que los re
ubre. Por lo tanto, paraaumentar la 
ole

ión de luz y garantizar una transi
ión suave entre píxeles, 
adafotomultipli
ador está rodeado por una versión simpli�
ada de los 
lási
os �
onosde Winston� [102℄. Di
hos �
onos� están formados por un 
onjunto hexagonal desuper�
ies re�e
tantes planas.Cada fotomultipli
ador está equipado 
on una unidad ele
tróni
a 
entral 
uyafun
ión prin
ipal es la de generar, 
on bajo nivel de ruido, gran rango dinámi
o ybajo 
onsumo de poten
ia, una señal propor
ional a la luz 
ole
tada [103℄.3.3.3. Ele
tróni
a �Front-End� y Primer Nivel de DisparoLas señales provenientes de los fotomultipli
adores de una 
ámara dada sonre
ibidas por 20 pla
as de ele
tróni
a llamadas �Front-End�. Cada una de estasre
ibe las señales de una 
olumna de fotomultipli
adores de la 
ámara. Luego, lasseñales de los fotomultipli
adores son digitalizadas a través de FADCs de 12 bitsy de una fre
uen
ia de muestreo de 10 MHz.La parte digital de las pla
as Front-End es utilizada para implementar todaslas fun
iones 
orrespondientes a la 
ondi
ión de disparo de primer nivel, T1. Paradar la señal de disparo de 
ada fotomultipli
ador se 
ompara la suma de las señalesde las 10 últimas muestras 
orrespondientes a 
ada tiempo de muestreo 
on unumbral dado, si di
ha suma supera el umbral el fotomultipli
ador pasa al nivelde disparo de primer nivel. La fre
uen
ia de T1 de 
ada píxel es mantenida en
100 Hz a través del ajuste automáti
o del umbral de disparo. De esta manera, lafre
uen
ia de disparos de segundo nivel debidos a 
oin
iden
ias 
asuales entre losdistinto píxeles permane
e 
onstante frente a 
ondi
iones variables de la luz defondo.3.3.4. Segundo Nivel de DisparoEl segundo nivel de disparo, T2, está implementado en una segunda pla
alógi
a la 
ual es utilizada para leer las señales de disparo de primer nivel de losdistintos píxeles. El algoritmo 
orrespondiente al segundo nivel de disparo bus
apatrones de 
in
o píxeles que pasaron el primer nivel de disparo. Di
ho algoritmo,utiliza 
in
o patrones fundamentales de forma tal que el número total de patronesde distinta 
lase suman �nalmente 108 [99℄.Si un patrón dado en la 
ámara 
oin
ide 
on alguno de los patrones de disparo,la PC del ojo es informada y los datos de las señales de los fotomultipli
adores dela 
ámara son transferidos a la misma.
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ión de los DatosLa PC del ojo es utilizada para la le
tura de los datos y para realizar unasele

ión de los posibles eventos que pasaron el segundo nivel de disparo formandode esta manera un ter
er nivel de disparo llamado T3. Este ter
er 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 espa
io-temporales entre los distintospíxeles disparados [99℄. Si el 
andidato a evento pasa a T3, las señales digitalizadasde los fotomultipli
adores son enviadas al CDAS para su alma
enamiento.3.3.6. Monitoreo Atmosféri
oPara 
ono
er la 
antidad de luz de �uores
en
ia emitida por una lluvia aldesarrollarse en la atmósfera terrestre es ne
esario 
ono
er la atenua
ión de laluz al propagarse a través de la misma, lo 
ual es de suma importan
ia para ladetermina
ión de la energía del rayo 
ósmi
o primario.El programa de monitoreo atmosféri
o de Auger in
luye una variedad 
omple-mentaria de medi
iones [104℄. En parti
ular, en las 
er
anías de 
ada esta
ión de�uores
en
ia se halla instalado un sistema LIDAR móvil 
apaz de tomar datosapuntando a 
ualquier dire

ión en el 
ielo. El LIDAR está formado por un láserque emite fotones en forma intermitente. Una fra

ión de los mismos es retrodis-persada al intera
tuar 
on los aerosoles o 
on las molé
ulas de la atmósfera. Final-mente, los fotones retrodispersados son re
ole
tados a través de un espejo esféri
oequipado 
on un fotomultipli
ador en el fo
o. Es una buena aproxima
ión suponerque la atmósfera es horizontalmente invariante. Bajo di
ha suposi
ión, se puedenresolver la e
ua
iones para el LIDAR utilizando el método de multi-ángulo y asíobtener la profundidad ópti
a de la atmósfera, τ .Estudios preliminares he
hos 
on el sistema LIDAR muestran que la atmósferade La Pampa Amarilla es muy limpia. La longitud de atenua
ión ((dτ/dh)−1,donde h es la altura) está entre los 12 km y 18 km 
on varia
iones de menos del
2 % sobre 30 km de distan
ia horizontal [99℄.3.4. Los Primeros Resultados3.4.1. Anisotropías en la Región del Centro Galá
ti
oLa región del Centro Galá
ti
o es una zona de gran interés astrofísi
o. Enparti
ular, los estudios de anisotropía a energías del orden de 1018 eV son de granimportan
ia ya que es probable que a di
has energías la 
omponente Galá
ti
ade los rayos 
ósmi
os aún sea la dominante. Más aún, se 
ree que en el CentroGalá
ti
o hay un agujero negro muy masivo, el 
ual estaría aso
iado 
on la fuentede radio Sagittarius A∗ y 
on el remanente de supernova Sagittarius A Este, 
on lo
ual, la zona del Centro Galá
ti
o 
ontiene objetos astrofísi
os que son 
andidatosa fuentes de rayos 
ósmi
os. La ubi
a
ión geográ�
a del Observatorio Sur de Augeres ideal para la búsqueda de anisotropías en di
ha zona ya que el Centro Galá
ti
oestá 
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 a
umulados hasta el momento ex
edeampliamente la estadísti
a a
umulada por otros experimentos y por lo tanto losresultados obtenidos por Auger son de gran relevan
ia 
ientí�
a.Como ya ha sido men
ionado en la se

ión 1.3, los datos de AGASA muestranun ex
eso 
on respe
to a una distribu
ión isotrópi
a de dire

iones de arribo de
4.5σ. El rango de energías para el 
ual se observa di
ho ex
eso va desde 1018 eVhasta 1018.4 eV, está situado en (α, δ) = (280◦,−17◦) y abar
a una región del 
ielode un radio de 20◦. El 
o
iente entre el número de eventos observados y el esperadopara una distribu
ión isotrópi
a es,

FAGASA =
Nobs

Niso
=

506

413.6
= 1.22 ± 0.05. (3.1)donde el error es el aso
iado a la �u
tua
ión Poissoniana del fondo isotrópi
o.La anisotropía en
ontrada por SUGAR 
onsiste en un ex
eso 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 
o
iente entre el número de eventos observados y elesperado para una distribu
ión isotrópi
a es,
FSUGAR =

Nobs

Niso
=

21.8

11.8
= 1.85 ± 0.29. (3.2)Con el propósito de veri�
ar di
has anisotropías se analizaron las dire

ionesde arribo de los eventos dete
tados por Auger [37℄. Se 
onsideraron los eventos
orrespondientes al arreglo de super�
ie 
on tres o más dete
tores disparados,los 
uales a su vez, estaban ubi
ados formando un 
on�gura
ión 
ompa
ta. Loseventos 
onsiderados para el análisis 
umplen 
on que el dete
tor de mayor señalestaba rodeado por un hexágono de dete
tores que estaban todos fun
ionando
orre
tamente en el momento en que fue dete
tado 
ada evento. Esta 
ondi
iónasegura la buena 
alidad y por lo tanto la buena re
onstru

ión 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 referen
ia [105℄)y de la inter
alibra
ión 
on el dete
tor de �uores
en
ia. La 
urva de 
alibra
ión fueobtenida mediante eventos híbridos de buena 
alidad 
orrespondientes a no
hes
on bajo 
ontenido de aerosoles y la energía real de 
ada uno de estos eventos fueobtenida a partir del dete
tor de �uores
en
ia 
uya in
erteza es del orden del 25 %[106℄.La resolu
ión angular para eventos de tres tanques es del orden de 2.2◦ y mejoraal aumentar la 
antidad de esta
iones.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 posiblepresen
ia de ex
esos en los datos se 
onstruyó el mapa del 
ielo 
orrespondientea una distribu
ión isotrópi
a. La �gura 3.4 muestra el mapa del 
ielo 
orrespon-diente a los eventos observados en términos de las llamadas signi�
an
ias Li-Ma[107℄, 
al
uladas en ventanas angulares de 5◦ de radio. La signi�
an
ia Li-Ma es
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Figura 3.4: Mapa de signi�
an
ias en la zona del Centro Galá
ti
o realizado parauna ventana angular de 5◦ de radio. La 
ruz indi
a la ubi
a
ión del Centro Galá
ti-
o, la línea sólida que lo 
ontiene 
orresponde al plano Galá
ti
o, el 
ír
ulo grande
orresponde a la región del ex
eso de AGASA y el más 
hi
o 
orresponde al ex
esode SUGAR. La línea punteada 
orresponde al límite inferior de la región observadapor AGASA.el número de desvia
iones estándar a la que está el número de eventos observados
orrespondientes a una dada ventana angular 
on respe
to al esperado para unadistribu
ión isotrópi
a. La �gura 3.4 también muestra las regiones del 
ielo paralas 
uales AGASA y SUGAR reportaron ex
esos así 
omo también la ubi
a
ióndel Centro Galá
ti
o y del plano Galá
ti
o.Los resultados obtenidos son 
onsistentes 
on lo esperado para las �u
tua
ionesestadísti
as de una distribu
ión isotrópi
a. Más Aún, para la ventana 
ir
ular de
20◦ 
entrada en la dire

ión del ex
eso de AGASA y para E ∈ [1018, 1018.4]eV se observan 2116 eventos mientras que los esperados para una distribu
iónisotrópi
a son 2159.6. Notar que la 
antidad de eventos es más que un fa
tor
uatro mayor que la 
antidad 
orrespondiente a AGASA, en parte debido a quela zona del Centro Galá
ti
o 
ae bien adentro del 
ampo de visión de Auger y enparte debido a que la exposi
ión de Auger en la a
tualidad es más del doble quela de AGASA. La mayor fuente de errores sistemáti
os 
ometidos al 
omparar losresultados de AGASA y los de Auger viene de los errores sistemáti
os 
ometidosen la determina
ión de energía. Para estudiar el efe
to de di
hos errores se trasladóla es
ala de energías de Auger en log(E/eV) = ±0.1 y se repitió el mismo análisisobteniendose nuevamente mapas 
ompatibles 
on una distribu
ión isotrópi
a.



58 Capítulo 3. El Observatorio Pierre AugerEn la región donde SUGAR reportó un ex
eso y en el mismo rango de energías
aen 286 eventos de Auger, mientras que la 
antidad esperada para una distribu-
ión isotrópi
a es de 289.7. Por lo tanto, 
on una estadísti
a de un orden demagnitud mayor los datos de Auger no muestran ex
eso alguno. Cambiando laes
ala de energía al igual que lo realizado para el 
aso de AGASA tampo
o seen
ontraron ex
esos.También se utilizaron los datos de Auger para la búsqueda de una fuentepuntual ubi
ada en la posi
ión 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 distribu
ión isotrópi
a.Esto permite poner un límite superior en el �ujo de los eventos provenientes de lahipotéti
a fuente. Asumiendo que en el rango de energías 
onsiderado el espe
trode la fuente tiene el mismo índi
e espe
tral que el de los rayos 
ósmi
os observa-dos, que las partí
ulas emitidas por la fuente son protones y que el �ujo de rayos
ósmi
os es,

ΦCR = 3 × 1019 ξ

(

E

1018eV)−3 eV−1 años−1 sr−1, (3.3)donde ξ parametriza la in
erteza en el 
ono
imiento del �ujo, se obtiene, al 95 %de nivel de 
on�den
ia, la siguiente 
ota,
Φ95

s = ξ 0.08 km−2 años−1. (3.4)Di
ha 
ota superior podría ser un 30 % mayor para el 
aso en que la fuente emitieranú
leos más pesados, por ejemplo de hierro. Estas 
otas obtenidas ex
luirían losmodelos que predi
en un �ujo de neutrones provenientes de una fuente en el CentroGalá
ti
o [108, 109℄.3.4.2. Fra

ión de FotonesComo ya ha sido men
ionado en 1.5.2, los modelos que atribuyen el origen delos rayos 
ósmi
os de energías mayores que 1020 eV a defe
tos topológi
os o alde
aimiento de materia os
ura super-masiva predi
en una fra

ión dominante defotones en di
ho rango de energías. Dis
riminar entre lluvias ini
iadas por hadronesy por fotones es experimentalmente mu
ho más sen
illo que separar lluvias ini
iadapor distintos tipos de nú
leos.Los límites obtenidos para la fra

ión de fotones por distintos experimentosprovienen del análisis de los datos 
orrespondientes a dete
tores de super�
ie úni-
amente (ver se

ión 1.2). Sin embargo, las lluvias ini
iadas por fotones se desa-rrollan bastante más abajo en la atmósfera que las ini
iadas por los hadrones, porejemplo para E = 1019 eV el máximo desarrollo de la lluvia para fotones se al
an-za, en promedio, a una profundidad de 1000 g
m−2 mientras que para protones ynú
leos de hierro a 800 g
m−2 y 700 g
m−2 respe
tivamente. Por lo tanto, Xmax,es un parámetro de gran utilidad para dis
riminar entre hadrones y fotones y espor esta razón que los teles
opios de �uores
en
ia de Auger son ideales para estosanálisis.
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ual las lluvias ini
iadas por fotones de E ∼ 1019 eV al
anzan elmáximo más abajo en la atmósfera es la redu
ida multipli
idad de las intera

ionesele
tromagnéti
as a diferen
ia de las intera

iones hadróni
as, las 
uales generanun gran número de se
undarios. Para energías más altas los fotones pueden pro-du
ir pares en el 
ampo magnéti
o terrestre y de esta manera ini
iar una 
as
adaele
tromagnéti
a, llamada pre-lluvia, formada por ele
trones y fotones de menorenergía. Estas partí
ulas in
iden en la atmósfera ini
iando, 
ada una de ellas, una
as
ada ele
tromagnéti
a. Para la ubi
a
iíon geográ�
a de Auger Sur el umbralpara la 
onversión de los fotones es de ∼ 5×1019 eV. La probabilidad de 
onversióny las 
ara
terísti
as de la pre-lluvia dependen de la energía del primario y de ladire

ión de in
iden
ia.Con el propósito de en
ontrar una 
ota para la fra

ión de fotones se utilizóun 
onjunto de eventos híbridos de Auger. Para la re
onstru

ión de los per�leslongitudinales de los eventos se tuvieron en 
uenta los per�les de densidad de laatmósfera (los 
uales varían en fun
ión del tiempo), la 
on
entra
ión de aerosolesy la in�uen
ia 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 lafun
ión de Gaisser-Hillas [110℄. Para sele

ionar un 
onjunto de eventos apropiadose apli
aron una serie de 
ortes los 
uales se detallan en la referen
ia [32℄.Los eventos de E > 1019 eV que pasaron los 
ortes suman 29. La �gura 3.5muestra la distribu
ión de Xmax de di
hos eventos. El punto 
on la barra de error
orresponde al valor de Xmax junto 
on su in
erteza para un evento típi
o del 
on-junto sele

ionado. Por 
ada uno de los eventos se simularon 100 lluvias ini
iadaspor fotones de energía y dire

ión de in
iden
ia iguales a las re
onstruidas. Lassimula
iones se hi
ieron utilizando CORSIKA junto 
on el programa PRESHOW-ER [111℄ para simular la pre-lluvia. La �gura 3.5 muestra la distribu
ión 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 diferen
ias entre las predi

iones para fotones ylos datos están entre +2.0 y +3.8 desvia
iones estándar.Teniendo en 
uenta la estadísti
a disponible, las diferen
ias entre los valores de
Xmax 
orrespondientes a los datos y a las predi

iones para fotones y los erroressitemáti
os de los datos y de las simula
iones se obtuvo una 
ota superior para lafra

ión de fotones de 16 %, al 95 % de nivel de 
on�den
ia, para E > 1019 eV [32℄.La �gura 3.6 muestra las 
otas para la fra

ión de fotones obtenidas por distintosexperimentos y la obtenida por Auger. También se pueden ver las predi

ionesde algunos modelos teóri
os 
orrespondientes a me
anismos que no involu
ranpro
esos de a
elera
ión 
onven
ionales tales 
omo defe
tos topológi
os, et
.La 
ota superior obtenida por Auger es la primera en la historia de los rayos
ósmi
os 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 las
otas obtenidas previamente de los arreglos de super�
ie pertene
ientes a otrosexperimentos.
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Figura 3.5: El histograma de la dere
ha 
orresponde a la distribu
ión de Xmaxobtenida experimentalmente, el punto 
on su barra de error 
orresponde a unevento típi
o y el histograma de la dere
ha 
orresponde a la distribu
ión de Xmaxde lluvias simuladas ini
iadas por fotones de la misma energía y dire

ión dein
iden
ia que el evento gra�
ado.3.4.3. El Espe
troUno de los objetivos prin
ipales de Auger es el de obtener el espe
tro de ener-gías de los rayos 
ósmi
os hasta energías mayores a la del 
orte de GZK. La granapertura de Auger permitirá obtener una estadísti
a sin pre
edentes a las energíasmás altas. Más aún, el 
ará
ter híbrido del dete
tor permitirá resolver las dis
re-pan
ias entre los experimentos que utilizan las té
ni
as de super�
ie y �uores
en
iapor separado.Los eventos utilizados para obtener el espe
tro preliminar de Auger fuerondete
tados 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 exposi
ión 
orrespondiente a este
onjunto 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 dete
tores �erenkov interpolada, evaluada a 1000 m de distan
ia al eje de lalluvia, S(1000). Como ya ha sido men
ionado en la se

ión 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 dereferen
ia θref = 38◦. Sθ(1000) es propor
ional a la energía del primario. El fa
torde 
onversión que rela
iona a S38◦(1000) 
on la energía del primario se lo obtuvo
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Figura 3.6: Cotas para la fra

ión de fotones al 95 % de nivel de 
on�den
ia paraenergías mayores que E0 obtenidas por Auger, AGASA (A1 [27℄ y A2 [28℄) yHaverah Park (HP) [30, 31℄. Las líneas 
orresponden a las predi

iones de distintosmodelos exóti
os des
ritos detalladamente en la referen
ia [32℄.experimentalmente a partir de un sub
onjunto de datos híbridos ha
iendo uso dela muy buena re
onstru

ión de la energía proveniente de los dete
tores de �uor-es
en
ia. Dado un evento de ángulo de in
iden
ia θ primero se obtiene Sθ(1000),luego se 
al
ula S38◦(1000) y por último se obtiene la energía del primario. La�gura 3.7 muestra la 
urva de 
alibra
ión, la 
ual permite obtener la energía delprimario a partir de S38◦(1000). Si bien estos primeros datos muestran una muybuena 
orrela
ión, para obtener una 
urva de 
alibra
ión más pre
isa es ne
esarioun 
onjunto mayor de eventos y además los métodos de re
onstru

ión aún puedenser mejorados.La �gura 3.8 muestra el espe
tro de Auger 
omparado 
on los obtenidos porAGASA [11℄ y HiRes [112℄. La forma del espe
tro de Auger es similar a la de losotros experimentos, sin embargo, teniendo en 
uenta los posibles errores sistemáti-
os el espe
tro de Auger presenta una menor 
antidad de eventos que AGASA a lasenergías más altas. Con la exposi
ión a
tual es imposible de
idir sobre la existen
iadel 
orte de GZK, se ne
esita una mayor 
antidad de eventos y una 
omprensiónmás profunda de los sitemáti
os presentes tanto en las té
ni
as experimentales
omo en los métodos de análisis utilizados.
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Figura 3.7: Energía obtenida por el dete
tor de �uores
en
ia 
omo fun
ión de
S38◦(1000) para un sub
onjunto de eventos híbridos. Los eventos 
onsiderados sontales que θ < 60◦.

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



Capítulo 4Dete
tores �erenkov y MuonesAtmosféri
os
4.1. Introdu

iónPara re
onstruir los parámetros de las lluvias (en parti
ular la energía del pri-mario) que disparan los dete
tores de super�
ie de Auger es ne
esario desarrollarun método de 
alibra
ión apli
able a 
ada dete
tor �erenkov. El prin
ipio de fun-
ionamiento de di
hos dete
tores se basa en el he
ho de que las partí
ulas 
argadasque se propagan en el agua del tanque y que viajan a una velo
idad mayor que lade la luz en di
ho medio emiten fotones. Una fra

ión de estos son 
ole
tados porlos tres fotomultipli
adores ubi
ados en la parte superior del dete
tor.La luz �erenkov depositada en los dete
tores se mide en unidades de la señalprodu
ida por un muon que atraviesa el dete
tor en forma verti
al y 
entral llama-da VEM (Verti
al Equivalent Muon). La manera más dire
ta de obtener el valordel VEM de 
ada tanque 
onsiste en 
olo
ar dos 
entelladores plásti
os ubi
adosuno arriba y otro abajo del dete
tor, alineados en forma verti
al y 
entrados deforma tal de sólo dete
tar muones que atraviesan el tanque en esa dire

ión. Sinembargo y debido a que Auger 
onsta de 1666 dete
tores de super�
ie, resultaimposible a los �nes prá
ti
os utilizar di
ho método.A
tualmente la 
alibra
ión de los dete
tores de super�
ie se realiza en formaremota y automáti
a 
ole
tando el espe
tro de 
arga depositada, prin
ipalmente,por los muones atmosféri
os que atraviesan a 
ada dete
tor [113, 114, 98℄. Poresta razón es de suma importan
ia entender la respuesta de los dete
tores frenteal �ujo in
idente de muones atmosféri
os.En este 
apítulo se presentan los estudios experimentales realizados a
er
a dela respuesta del dete
tor �erenkov del laboratorio Tandar frente a la in
iden
iade muones atmosféri
os. Se propone y presenta también un modelo semi-analíti
o[115℄ basado en 
uestiones geométri
as el 
ual reprodu
e satisfa
toriamente losresultados experimentales obtenidos. 63



64 Capítulo 4. Dete
tores �erenkov y Muones Atmosféri
os4.2. Muones de FondoEl �ujo de muones atmosféri
os es produ
ido por la intera

ión de los rayos
ósmi
os 
on las molé
ulas de la atmósfera. La radia
ión 
ósmi
a que in
ide sobrelas 
apas superiores de la atmósfera in
luye a todas las partí
ulas 
argadas esta-bles y nú
leos de vida media mayor o del orden de 106 años. A bajas energías, losrayos 
ósmi
os se ven afe
tados por el viento solar, el 
ual desa
elera y ex
luyepar
ialmente a las partí
ulas menos energéti
as del espe
tro. Existe una anti
o-rrela
ión signi�
ativa entre la a
tividad solar y la intensidad de los rayos 
ósmi
osde energías menores que ∼ 10 GeV. Asimismo, estos rayos 
ósmi
os po
o energé-ti
os también se ven afe
tados por el 
ampo magnéti
o de la tierra el 
ual debenatravesar para al
anzar la atmósfera terrestre. Por lo tanto, el espe
tro de rayos
ósmi
os de energías del orden del GeV depende tanto de la ubi
a
ión geográ�
a
omo del tiempo.El �ujo de nu
leones primarios desde energías en el rango 1 GeV−100 TeV,está dado por [43℄,
JN(E) ≈ 1.8

(

EGeV)2.7 Nu
leones 
m−2 s−1 sr−1 GeV−1 (4.1)donde E es la energía por nu
león.La �gura 4.1 muestra el �ujo de los 
omponentes prin
ipales de los rayos 
ósmi-
os de bajas energías. Se apre
ia que la fra

ión de nú
leos primarios es aproxima-damente 
onstante en este rango de energías. Además, el ∼ 79 % de los nu
leonesprimarios son protones libres mientras que el ∼ 70 % del resto son nu
leones queforman nu
leos de helio.La �gura 4.2 muestra las 
omponentes mayoritarias de la radia
ión 
ósmi
a enla atmósfera estimada utilizando el �ujo de la e
ua
ión (4.1) [43℄. Los símbolos
orresponden a medi
iones de muones de energías mayores que 1 GeV [117, 118,119, 120℄. Con ex
ep
ión de los protones y ele
trones en las 
apas superiores dela atmósfera, todas las demás partí
ulas son produ
idas 
omo 
onse
uen
ia dela intera

ión de los rayos 
ósmi
os primarios 
on las molé
ulas de aire de laatmósfera.Como se puede ver de la �gura 4.2, los muones son las partí
ulas 
argadas másnumerosas al nivel del mar. Son produ
idos a través de los de
aimientos de pionesy kaones produ
idos en la intera

ión de los rayos 
ósmi
os 
on la atmósfera,
π+ → µ+ + νµ

π− → µ− + νµ

K+ → µ+ + νµ

K− → µ− + νµ.La mayoría de los muones son produ
idos 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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Figura 4.1: Flujo de los 
omponentes prin
ipales de los rayos 
ósmi
os de bajasenergías 
omo fun
ión de la energía por nu
león. El grá�
o fue extraído de lareferen
ia [116℄.pierden aproximadamente 2 GeV por ioniza
ión. La distribu
ión angular y la for-ma del espe
tro son el resultado de la forma del espe
tro de los rayos 
ósmi
osprimarios, la pérdida de energía en la atmósfera y el de
aimiento. Para energíasmenores que 1 GeV el espe
tro de energía es 
asi plano. A medida que aumentala energía 
omienza a de
re
er y a pare
erse 
ada vez más al espe
tro de los rayos
ósmi
os primarios lo 
ual su
ede para energías entre 10 y 100 GeV. Para energíasmayores que ∼ 115 GeV los piones tienden a intera
tuar en la atmósfera antes quede
aer lo 
ual ha
e que la pendiente del espe
tro disminuya. El valor medio de laenergía de los muones al nivel del mar es de 4 GeV aproximadamente.
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Figura 4.2: Flujo verti
al de rayos 
ósmi
os en la atmósfera de energías mayoresque 1 GeV. Los símbolos 
orresponden a medi
iones de muones de energías mayoresque 1 GeV. El grá�
o fue extraído de la referen
ia [43℄.
La distribu
ión angular de los muones en el suelo es propor
ional 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 espe
tro de muones al nivel del mar para dos ángulos,

θ = 0◦ y θ = 75◦. Para ángulos grandes los muones de menor energía de
aen antesde llegar al suelo y los piones de altas energías de
aen antes de intera
tuar, por lo
ual, 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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Figura 4.3: Espe
tro de muones atmosféri
os al nivel del mar. Los símbolos ⋄
orresponden a medi
iones a θ = 75◦ mientras que los demás 
orresponden a
θ = 0◦. El grá�
o fue extraído de la referen
ia [43℄.[41℄,

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 e
ua
ión (4.2)
orresponden a la 
ontribu
ión de los piones y kaones respe
tivamente. Existenparametriza
iones que des
riben el �ujo de muones 
omo fun
ión de la energía ydel ángulo 
enital que ajustan a los datos experimentales en un rango de energíasmayor al rango de validez de la e
ua
ión (4.2) [122, 123, 124℄. También existen
ál
ulos del �ujo de muones atmosféri
os utilizando té
ni
as de Monte Carlo parapropagar a los rayos 
ósmi
os en la atmósfera. Por medio de estas té
ni
as sereprodu
en los datos experimentales satisfa
toriamente [125, 126℄.La 
omponente ele
tromagnéti
a está formada por ele
trones, positrones yfotones provenientes, prin
ipalmente, de 
as
adas ele
tromagnéti
as ini
iadas porel de
aimiento de piones neutros, π0 → γ + γ. A su vez, el de
aimiento de losmuones es la prin
ipal fuente de ele
trones 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 ros
adaspermiten variar la profundidad a la que se sumerge el foto
átodo de 
ada PMT.4.3. Experimentos 
on el Prototipo Tandar4.3.1. Des
rip
ión del Dete
torEn el año 1995 se 
onstruyó un prototipo de dete
tor de super�
ie en es
ala1:1 en el laboratorio Tandar [127℄ 
on el objetivo de 
ontribuir al diseño de losdete
tores de super�
ie de Auger.El prototipo Tandar es un tanque 
ilíndri
o de 3.62 m de diámetro y 1.85 mde alto he
ho de a
ero inoxidable de 0.68 mm de espesor. En su interior, en laparte superior, se en
uentran tres fotomultipli
adores (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 ladire

ión Norte-Sur mientras que los otros dos son móviles, lo 
ual permite variarlas posi
iones angulares relativas entre los tres PMTs.Los PMTs 
ole
tan una fra

ión de la luz generada por las partí
ulas 
argadasque se propagan a una velo
idad mayor que la velo
idad de la luz en el agua, por lo
ual, es importante que todo el foto
átodo de los PMTs este sumergido en el agua.Esto se logra por medio de un sistema de varillas ros
adas, las 
uales permitenvariar la profundidad de 
ada PMT en forma independiente (ver �gura 4.4b). Eldispositivo me
áni
o es tal que se puede variar la distan
ia de 
ada PMT al 
entrodel tanque.La pared interior del tanque se en
uentra re
ubierta por una lámina de Tyvek r©de a
uerdo al diseño de los dete
tores de super�
ie de Auger. El Tyvek r© se en-
uentra sujeto a la pared del dete
tor por medio de dos aros de plásti
o ubi
ados,
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Fotomultiplicadores

Centellador Pl sticoá Ladrillos de hormigónFigura 4.5: Esquema lateral del prototipo Tandar. El tanque se en
uentra ubi
adosobre una plataforma de ladrillos de hormigón. La disposi
ión de los ladrillospermite la ubi
a
ión de 
entelladores plástios debajo del dete
tor.uno en la parte superior y el otro en la parte inferior del mismo. También 
onstade un piso he
ho de Tyvek r© tensado a una estru
tura 
ir
ular 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 genera
ión y propaga
ión de la luz que llega a los PMTs. En laparte superior se en
uentra una tapa de Tyvek r© 
on tres ori�
ios, uno para 
adaPMT, la 
ual permane
e en la parte superior del agua por �ota
ión. La mayoraltura de agua que se puede al
anzar 
on este dete
tor es de 1.6 m.Para a

eder a su interior, el tanque posee una tapa de aluminio 
on una solapade ∼ 20 
m. Di
ha tapa puede ser retirada por medio de una grúa hidráuli
a. Conel objetivo de que la luz externa no entre al dete
tor 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 elásti
as.En la parte superior de la pared del tanque, a unos 10 
m de la máximaaltura de agua al
anzable, se dispusieron o
ho 
one
tores pasantes, 
uatro de altatensión utilizados para alimentar a los PMTs y otros 
uatro de señal para adquirirlas señales de los mismos.El tanque se en
uentra ubi
ado sobre una plataforma he
ha de ladrillos dehormigón (ver �gura 4.5) separados entre sí en aproximadamente 20 
m, lo 
uales su�
iente para la 
olo
a
ión de 
entelladores plásti
os por debajo del mismo.Para la realiza
ión de los experimentos que se des
riben a 
ontinua
ión seva
ió 
ompletamente el dete
tor, se realizó la limpieza de su interior, de la tapade aluminio, del Tyvek r© que re
ubre 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
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tores �erenkov y Muones Atmosféri
osósmosis inversa. Se tuvieron los 
uidados ne
esarios para no introdu
ir sustan
iasde ningún tipo, en parti
ular materiales orgáni
os los 
uales sirven de alimentopara la prolifera
ión de ba
terias. Después de terminada la limpieza se llenó eltanque 
on agua desionizada de resistividad del orden de 1 MΩ×
m.La 
on�gura
ión del dete
tor adoptada para la realiza
ión de los experimentosdes
ritos a 
ontinua
ión es la de los dete
tores de super�
ie de Auger. Se �jó laaltura efe
tiva del agua en 1.2 m y la separa
ión angular de los PMTs en 120◦entre sí.4.3.2. Ajuste de Ganan
ias y Determina
ión del VEMEl ajuste de ganan
ias y la determina
ión del valor del VEM se realizaronpor medio de un teles
opio de muones. Di
ho teles
opio estaba formado por dos
entelladores plásti
os unidos, 
ada uno, a un fotomultipli
ador por medio de unaguía de luz de vidrio. Los 
entelladores se dispusieron uno arriba y otro abajo deltanque de forma tal de sele

ionar muones que atravesaran el tanque en formaverti
al y 
entral. El 
entellador ubi
ado debajo del tanque era de 15
m×15
mmientras que el que se en
ontraba sobre la tapa era de 20
m×40
m.El ajuste de ganan
ias 
onsiste en determinar los voltajes de 
ada PMT para los
uales, los valores medios de las distribu
iones de 
arga de las señales produ
idaspor muones que atraviesan el tanque en forma verti
al y 
entral, 
oin
idan dentrode un error determinado. De esta manera se logra que, en promedio, 
ada PMT
ole
te 1/3 de la 
arga total 
ole
tada por los tres PMTs.La �gura 4.6 muestra la ele
tróni
a utilizada para realizar el ajuste de ganan-
ias de los PMTs y para la determina
ión del VEM. Cada muon que atravesabael tanque en forma verti
al y 
entral generaba señales en los dos 
entelladoresplásti
os, las 
uales eran enviadas a un dis
riminador O
tal LeCroy 623B. A estemódulo se le �jó un umbral de disparo de 25 mV a partir del 
ual generaba unpulso lógi
o 
uadrado por 
ada 
entellador. Di
hos pulsos eran enviados a unaunidad de 
oin
iden
ia lógi
a LeCroy 365AL, la 
ual generaba un pulso 
uadradonegativo si las señales de entrada llegaban en una ventana temporal �jada en 100ns. Di
ha salida era utilizada 
omo señal de disparo de un os
ilos
opio TektronixTDS-3034 de 
uatro 
anales para a
tivar la adquisi
ión 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 hasta
uatro salidas iguales por 
ada entrada. Una de las salidas del FI/FO 
orrespon-diente a 
ada PMT era enviada al os
ilos
opio mientras que otra era enviada aun dis
riminador o
tal LeCroy 623B y luego a un 
ontador CAMAC 
on el obje-tivo de monitorear el fun
ionamiento del dete
tor durante el tiempo de dura
iónde los experimentos. Ambas señales eran alma
enadas en una 
omputadora, lasanalógi
as sólo si llegaban en 
oin
iden
ia temporal dada por los 
entelladores.Debido a que la transferen
ia de datos del os
ilos
opio a la 
omputadora tardaun 
ierto tiempo hubo que vetar la señal de disparo por 15 s, para 
ada señal de
oin
iden
ia, por medio de un DGG (Dual Gate Generator).
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Figura 4.6: Ele
tróni
a utilizada para el ajuste de ganan
ias y la determina
ióndel VEM.El 
ontrol del buen fun
ionamiento del dete
tor se realizaba a través del moni-toreo de la tasa de 
onteo proveniente de las señales lógi
as. Típi
amente 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, �u
tua
iones de lasganan
ias 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 Pa
i�
 In
., ORTEC 556 y TENNELESTC940 A. La tabla 4.1 muestra los valores de las tensiones para las 
uales se logróel ajuste de las ganan
ias, PMT 1 PMT 2 PMT 3V [Volts℄ 1200 1220 1250Tabla 4.1: Tensiones de ajuste de las ganan
ias 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 adquisi
ión delos datos 
on el os
ilos
opio se utilizó una resolu
ión temporal de 2 ns. Los pulsospueden ser des
ritos por una exponen
ial 
re
iente para tiempos mayores que eltiempo para el 
ual la tensión al
anza su valor mínimo. El tiempo de de
aimientoestá rela
ionado 
on la pureza del agua y la re�e
tividad del Tyvek r©, el 
ual



72 Capítulo 4. Dete
tores �erenkov y Muones Atmosféri
os

t [ns]
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500

V
(t

) 
[V

ol
ts

]

-0.09

-0.08

-0.07

-0.06

-0.05

-0.04

-0.03

-0.02

-0.01

-0

0.01

VEM
PMT 1
PMT 2
PMT 3

Figura 4.7: Pulsos promedio para 
ada PMT y para el VEM 
orrespondientes amuones que atraviesan el tanque en forma verti
al y 
entral obtenidos mediantela utiliza
ión de un teles
opio de muones.disminuye para valores menores de la resistividad del agua (agua más su
ia) ymenor re�e
tividad del Tyvek r© debido a que la absor
ión de la luz en el agua y enel Tyvek r© es mayor. El tiempo de de
aimiento del pulso promedio 
orrespondienteal VEM para el prototipo Tandar es de aproximadamente 53 ns, menor que el
orrespondiente a los tanques de Auger, el 
ual es de aproximadamente 60 ns[98℄, debido fundamentalmente a la mejor 
alidad de agua produ
ida en la plantapuri�
adora de Auger.La �gura 4.8 muestra las distribu
iones de 
arga para 
ada PMT y para elVEM (
arga promedio de los tres PMTs) obtenidas de la integral 
on respe
to altiempo de los pulsos previa sustra

ión de la línea de base.La tabla 4.2 muestra los valores medios de las distribu
iones de 
arga de la�gura 4.8 de donde se puede ver que se lograron ajustar las ganan
ias 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 distribu
iones de 
arga de los PMTs y del VEM(ver �gura 4.8).
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Figura 4.8: Distribu
iones de 
arga 
orrespondientes a los tres PMTs del tanquey al VEM obtenidas mediante un teles
opio de muones.4.3.3. Coin
iden
ia de Tres PMTsDebido a que no es posible 
olo
ar un teles
opio de muones en 
ada dete
tor desuper�
ie de Auger, el valor del VEM 
orrespondiente a 
ada PMT es obtenido me-diante las distribu
iones de 
arga de los mismos obtenidas adquiriendo los pulsos
uya amplitud, en 
ada uno de ellos, supera un mismo umbral muy bajo (
oin
i-den
ia de tres PMTs). Estas distribu
iones son obtenidas muy rápidamente 
on elsistema de adquisi
ión lo
al de 
ada dete
tor de super�
ie de Auger.Para el prototipo Tandar se utilizó la ele
tróni
a 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 os
ilos
opio mientras que la otra era enviadaal 
uarto 
anal de di
ho módulo. De esta manera, a la salida de di
ho 
anal seobtenía la señal suma de las señales de los tres PMTs, la 
ual era utilizada paradisparar el os
ilos
opio (Tektronix TDS-3034). El umbral de disparo del os
ilos
o-pio fue elegido lo más bajo posible 
ompatible 
on el ruido ele
tróni
o. 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 se

ión 4.3.2).Para obtener los histogramas de 
arga en triple 
oin
iden
ia primero se inte-graron los pulsos adquiridos, previa sustra

ión de la línea de base, y luego sesele

ionaron 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 
oin
iden
ia de tres PMTs obtenidos. Las distribu
iones presentan
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Figura 4.9: Ele
tróni
a utilizada para obtener las distribu
iones de 
arga 
orres-pondientes a la 
oin
iden
ia de tres PMTs.dos pi
os, el primero es produ
ido por la 
ondi
ión de 
oin
iden
ia triple, si noestuviera di
ha 
ondi
ión el espe
tro seguiría 
re
iendo para valores de 
arga 
adavez menores debido al ruido ele
tróni
o. El segundo pi
o 
orresponde a los muonesde fondo y está íntimamente rela
ionado 
on el VEM. En la región 
orrespondienteal primer pi
o se en
uentra la 
ontribu
ión de la 
omponente ele
tromagnéti
a,ele
trones y fotones, de los rayos 
ósmi
os atmosféri
os. Las partí
ulas ele
tro-magnéti
as depositan mu
ha 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 en
uentra la 
ontribu
ión de los muones 
uyalongitud del 
amino re
orrido en el agua del dete
tor es menor que la altura dela 
olumna de agua del tanque, por ejemplo, los que entran 
er
a del borde de latapa y salen por la pared lateral del tanque.La �gura 4.10 también muestra las distribu
iones obtenidas para el experimen-to de la determina
ión del VEM. Se puede ver que los pi
os de las distribu
iones
orrespondientes al VEM están desplazados ha
ia valores mayores de 
arga enaproximadamente un 3 % 
on respe
to al segundo pi
o de las distribu
iones de 
o-in
iden
ia de tres PMTs 
orrespondientes a 
ada PMT. En esto se basa el métodode 
alibra
ión de Auger; dada la distribu
ión de 
arga de 
oin
iden
ia triple de
ada PMT se puede inferir el valor del pi
o del VEM para 
ada PMT.La �gura 4.11 muestra las distribu
iones de la 
arga promedio de los tresPMTs para el experimento del VEM y para el de triple 
oin
iden
ia. El segundopi
o 
orrespondiente a la distribu
ión obtenida para la triple 
oin
iden
ia está
orrido para valores mayores de 
arga 
on respe
to al pi
o del VEM. El 
orrimientoobtenido para el prototipo tandar es (14 ± 2) %. La diferen
ia 
on respe
to al
orrimiento de −3 % 
orrespondiente a los histogramas de 
arga para 
ada PMTse basa en el he
ho de que la in�uen
ia de los muones que re
orren 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 pi
o observado para la distribu
ión de 
arga promedio puede
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Figura 4.10: Distribu
iones de 
arga para la 
oin
iden
ia 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 distribu
iones de 
arga para 
adaPMT obtenidas utilizando el teles
opio de muones.ser expli
ado mediante un modelo semi-analíti
o sen
illo, basado en la distribu
iónde las trazas de los muones que atraviesan el dete
tor y la estadísti
a de la 
ole

iónde 
arga el 
ual se detalla en se

ión siguiente.4.4. Modelo Semi-Analíti
o para la Coin
iden
iade Tres PMTs4.4.1. Carga Promedio y Longitud de la TrazaEl modelo semi-analíti
o del espe
tro de la 
arga promedio de los tres PMTsdesarrollado, se basa en el he
ho experimental de que la señal promedio de lostres PMTs es propor
ional a la longitud de la traza que re
orren las partí
ulas
argadas en el agua del dete
tor, independientemente de los puntos de entrada y
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Figura 4.11: Distribu
ión de 
arga promedio para la 
oin
iden
ia de tres PMTs. Elhistograma sombreado 
orresponde a la distribu
ión del VEM obtenida medianteun teles
opio de muones. El segundo pi
o del histograma 
orrespondiente a la
oin
iden
ia de tres se 
orre ha
ia la dere
ha, 
on respe
to al pi
o 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 
ole
tada por un PMT dado depende del punto de impa
to y dire

ión dein
iden
ia de la partí
ula. Al promediar las señales de los tres PMTs las inhomo-geneidades debidas al punto de impa
to de las partí
ulas se ven drásti
amenteredu
idas. Otros fa
tores que 
ontribuyen a la propaga
ión isotrópi
a de la luz enel dete
tor 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 dete
tor fue veri�
ada experimentalmente [127, 128℄.En la referen
ia [127℄ se obtuvieron, por medio de un teles
opio de muones for-mado por dos 
entelladores plásti
os, las distribu
iones de 
arga 
orrespondientesa siete posi
iones de entrada verti
ales, una en el 
entro del dete
tor y las demása una distan
ia de 0.8 y 1.6 m del mismo. En [128℄ se sele

ionaron 32 posi
ionesobli
uas en distintos 
onjuntos de igual longitud de la traza pero distintos puntosde impa
to. Todos estos experimentos fueron realizados 
on el prototipo Tandar.Con los datos experimentales de las referen
ias [127, 128℄ se obtuvo el grá�
o de
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Figura 4.12: (a) Valor medio de las distribu
iones de 
arga normalizados a la 
argadel VEM 
omo fun
ión de la longitud de la traza normalizada a la longitud dela traza del VEM (h = 1.2 m). (b) Desvia
ión estándar de las distribu
iones de
arga 
omo fun
ión de la longitud de la traza normalizada a la longitud de la trazadel VEM. Tanto el valor medio 
omo la desvia
ión estándar fueron obtenidos pormedio de ajustes Gaussianos de las distribu
iones 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 distribu
ión de 
arga 
on una fun
ión Gaussiana, 
omo fun
ión de lalongitud de la traza [114℄. El valor medio de la 
arga del punto 
orrespondientea la traza más larga está por arriba de la re
ta que mejor ajusta los datos ex-perimentales, esto podría deberse a que la dire

ión de in
iden
ia de los muones
orrespondiente a di
ho punto forma un ángulo de 85◦ 
on la verti
al, 
on lo 
ual,el foto
átodo de los PMTs podría haber re
ibido luz �erenkov dire
ta (luz quein
ide sobre el foto
átodo 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 efe
to dela luz dire
ta es más importante para ángulos 
enitales grandes.La �gura 4.12b muestra la desvia
ión estándar 
omo fun
ión de la longitud dela traza 
orrespondiente a las distribu
iones de 
arga 
onsideradas anteriormente[114℄. La �gura 4.12b muestra también el ajuste de los datos 
on una fun
ión linealy 
on la fun
ión raíz 
uadrada (la 
ual resultaría de las �u
tua
iones Poissonianasde la 
antidad de fotoele
trones generados por la luz �erenkov que llega a losPMTs). Si bien los datos experimentales son 
onsistentes 
on la varia
ión linealde la desvia
ión estándar 
on la longitud de la traza, el ajuste 
on la fun
ión raíz
uadrada se ve favore
ido.
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os4.4.2. Distribu
ión de la Longitud de la TrazaComo ya ha sido men
ionado en la se

ión 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 re
orrida por un muon que atraviesa el tanque depende delpunto de impa
to en la super�
ie del dete
tor y de su dire

ión de in
iden
ia. Porlo tanto, la distribu
ión de la longitud de la traza re
orrida por los muones en eltanque depende de la forma del �ujo. Veamos primero un 
aso simpli�
ado de laforma de di
ha distribu
ión 
orrespondiente al 
aso en que el radio del tanque esmu
ho mayor que su altura. Solamente las trazas de los muones que entran por latapa y salen por el piso 
ontribuyen a di
ha distribu
ión.El número de muones que atraviesan el tanque en un intervalo de tiempo T
omo fun
ión 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 re
orrida es, l = h/ cos(θ), donde h es la altura del tanque y por lo tanto

l ≥ h.Ha
iendo el 
ambio de la variable θ por l, es de
ir, reemplazando θ 
omo fun
iónde l y dθ 
omo fun
ión de l y dl en (4.3) se obtiene la distribu
ión 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 distribu
ión de
re
e 
omo l−5 a partirde l = h.La distribu
ión de la longitud de la traza para el tanque in�nito es una muybuena aproxima
ión 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 distribu
ión de la longitud de la traza es la suma de 
uatro distribu
iones
orrespondientes 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).Ha
iendo uso de la simetría axial del tanque se obtiene la distribu
ión 
orres-pondiente al 
aso en que los muones entran por la tapa y salen por el piso deldete
tor,

dnTB(l)

dl
= T φ0 2π

h4

l5

[

πR2 − 1

2

√
l2 − h2

√
4R2 + h2 − l2−

−2R2 arctan

(
√

l2 − h2

√
4R2 + h2 − l2

)]

. (4.4)
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o 79Para R ≫ h y R ≫ l se re
upera la expresión obtenida para el tanque in�nito.La distribu
ión 
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,

fTL(θ, l) =

√

1 −
(

l sin(θ)

2R

)2

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,
dnLL(l)

dl
= T φ0π

l

R
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




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
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

∫ π/2

0

fLL(θ, l) dθ 0 ≤ l ≤ h

∫ π/2

arc cos(h/l)

fLL(θ, l) dθ h < l ≤ 2R

∫ arcsin(2R/h)

arc cos(h/l)

fLL(θ, l) dθ 2R < l ≤
√

4R2 + h2

(4.7)
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 distribu
iones de la longitud de la traza 
orrespon-dientes a las e
ua
iones (4.4), (4.5) y (4.7) y la distribu
ión total, la 
ual está dadapor,

dn(l)

dl
=

dnTB(l)

dl
+ 2

dnTL(l)

dl
+

dnLL(l)

dl
, (4.9)donde se usó el he
ho de que la distribu
ión 
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: Distribu
ión 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) distribu
ión total.4.4.3. Espe
tro de la Coin
iden
ia de Tres PMTsEl espe
tro de la 
oin
iden
ia de tres PMTs es el resultado de la 
onvolu
iónde la distribu
ión de la longitud de la traza 
on la distribu
ión de 
arga. Paraobtener el espe
tro de 
oin
iden
ia de tres PMTs a partir de la distribu
ión detrazas es ne
esario 
ono
er la distribu
ión de 
arga para una longitud de la trazadada. Para tal propósito se suavizó e interpoló la distribu
ión experimental delVEM 
orrespondiente al prototipo Tandar. La �gura 4.14 muestra el resultado delsuavizado e interpola
ión de la distribu
ión del VEM.La distribu
ión del VEM es la distribu
ión 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 distribu
ión de 
arga es propor
ional a la longitud de la traza y ladesvia
ión estándar 
omo fun
ión de la longitud de la traza es 
ompatible tanto
on una fun
ión lineal 
omo 
on la fun
ión raíz 
uadrada (ver se

ión 4.4.1). Por
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Figura 4.14: Distribu
ión de 
arga del VEM 
orrespondiente al prototipo Tandarsuavizada e interpolada.lo tanto, existen dos formas posibles de 
onstruir las distribu
iones de 
arga parauna longitud de la traza dada a partir de la distribu
ión del VEM. La primera estal que σ es propor
ional a la longitud de la traza mientras que para la segunda
σ es propor
ional a la raíz 
uadrada de la longitud de la traza,

V∝(q, l) =
h

l
V

(

q
h

l

) (4.10)
VRc(q, l) =

√

h

l
V

(

√

h

l
q −

(

√

l

h
− 1

)

〈q(h)〉
)

, (4.11)donde V (q) es la distribu
ión experimental del VEM suavizada e interpolada,
〈q(h)〉 es el valor medio de la distribu
ión de 
arga del VEM y V∝(q, l) y VRc(q, l)son las distribu
iones de 
arga 
on desvia
ión estándar propor
ional a la longitudde la traza y a la raíz 
uadrada de la longitud de la traza respe
tivamente.Las distribu
iones de 
oin
iden
ia de tres PMTs para los dos 
asos 
onsideradosestán dadas por,

F∝(q) =

∫

√
4R2+h2

0

V∝(q, l)
dn(l)

dl
dl (4.12)

FRc(q) =

∫

√
4R2+h2

0

VRc(q, l)
dn(l)

dl
dl. (4.13)La �gura 4.15 muestra la 
ompara
ión entre el modelo semi-analíti
o y la dis-tribu
ión del espe
tro de 
oin
iden
ia de tres PMTs obtenido experimentalmente.
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Figura 4.15: Compara
ón entre los datos experimentales obtenidos 
on el prototipoTandar y el modelo semi-analíti
o del espe
tro de 
oin
iden
ia de tres PMTs. (a)Desvia
ión estándar de la distribu
ión de 
arga propor
ional a la longitud de latraza y (b) propor
ional a la raíz 
uadrada de la longitud de la traza.El modelo reprodu
e satisfa
toriamente los datos experimentales, para valores de
arga mayores que 70 pC aproximadamente, para las dos dependen
ias fun
ionalesde la desvia
ión estándar 
on la longitud de la traza 
onsideradas. El modelo semi-analíti
o no reprodu
e la forma del espe
tro para valores de 
arga 
hi
os, estose debe a que en di
ha región hay 
ontribu
ión de ruido ele
tróni
o, ele
trones,positrones y fotones atmosféri
os la 
ual no está tenida en 
uenta en el modelo. Elmodelo semi-analíti
o reprodu
e solamente la región del espe
tro dominada porlos muones y por lo tanto, reprodu
e a su vez, el 
orrimiento del pi
o 
on respe
toal de la distribu
ión del VEM.La primera fase de la 
onstru

ión de Auger Sur 
onsistió en la instala
ión deun prototipo de dete
tor formado por 32 dete
tores de super�
ie y dos teles
opiosde �uores
en
ia. Con el objetivo de realizar varios experimentos, prin
ipalmenterela
ionados a la 
alibra
ión de los dete
tores de super�
ie, se instaló un tanquede prueba en las proximidades del edi�
io de ensamblado de la Esta
ión Centraldel Observatorio situado en Malargüe. A este dete
tor se lo llamó Laura.Con el propósito de estudiar la validez del modelo semi-analíti
o se realizó elmismo análisis he
ho para el prototipo Tandar pero ahora 
on Laura. Con Laurase realizaron experimentos similares a los realizados 
on el prototipo Tandar, enparti
ular, se obtuvieron las distribu
iones 
orrespondientes al VEM (obtenidamediante un teles
opio de muones) y la de 
oin
iden
ia de tres PMTs [129℄.La �gura 4.16 muestra la distribu
ión de 
arga del VEM suavizada e interpo-lada para el dete
tor Laura, la 
ual, al igual que para el análisis he
ho para elprototipo Tandar, fue utilizada para obtener las distribu
iones de 
arga para unadada longitud de la traza.Como ya ha sido men
ionado anteriormente (ver se

ión 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 dete
tor Laura estaba situado en la
iudad de Malargüe, a 1400m de altura. La forma del �ujo de muones 
omo fun
ióndel ángulo 
enital depende de la profundidad atmosféri
a. En la referen
ia [125℄ seestudió, a través de simula
iones, la varia
ión de la dependen
ia angular del �ujo
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Figura 4.16: Distribu
ión de 
arga del VEM 
orrespondiente al tanque de AugerLaura suavizada e interpolada.
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Figura 4.17: Compara
ión entre los datos experimentales obtenidos 
on el dete
torLaura y el modelo semi-analíti
o del espe
tro de 
oin
iden
ia de tres PMTs. (a)Desvia
ión estándar de la distribu
ión de 
arga propor
ional a la longitud de latraza y (b) propor
ional a la raíz 
uadrada de la longitud de la traza.de muones 
on la profundidad atmosféri
a dando 
omo resultado una varia
iónmuy lenta. Por lo tanto, es una buena aproxima
ión asumir que la dependen
iaangular del �ujo de muones en la 
iudad de Malargüe también es propor
ional a
cos2(θ).La �gura 4.17 muestra el modelo semi-analíti
o 
omparado 
on los datos experi-mentales 
orrespondientes al tanque Laura. Al igual que para el prototipo Tandar,el modelo semi-analíti
o reprodu
e satisfa
toriamente los datos experimentales enla región del espe
tro 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 
alibra
ión de Auger. Se realizaron experimentos para la determi-
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tores �erenkov y Muones Atmosféri
osna
ión de la distribu
ión de 
arga 
orrespondiente al VEM a través de un teles
opiode muones formado por dos 
entelladores plásti
os. También se obtuvieron las dis-tribu
iones de 
arga para la 
oin
iden
ia de tres PMTs. Finalmente, se desarrollóun modelo semi-analíti
o basado en la geometría de las trazas 
orrespondientesa los muones que atraviesan los tanques, el 
ual permite obtener, a partir de ladistribu
ión de 
arga del VEM y de las distribu
iones de las trazas, la distribu
ión
orrespondiente a la 
oin
iden
ia de tres PMTs. Di
ho modelo des
ribe satisfa
-toriamente a los datos experimentales obtenidos tanto para el prototipo Tandar
omo para el tanque Laura.



Capítulo 5Flu
tua
iones de la Forma de Pulso
5.1. Introdu

iónLa determina
ión de la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os es uno delos problemas más difí
iles ya que los rasgos distintivos de los diferentes tiposde primario presentan �u
tua
iones lluvia a lluvia a las 
uales se les suman lasrela
ionadas 
on los sistemas de dete

ión y además dependen en su interpreta
iónde los modelos de intera

ión hadróni
a de altas energías asumidos. Existen variosobservables de las lluvias de partí
ulas sensibles a la 
omposi
ión quími
a delprimario tal 
omo la estru
tura temporal del frente de la lluvia (ver se

ión 2.4).Por ejemplo, la 
orrela
ión entre el tiempo de subida de la señal en un dete
tor�erenkov (diferen
ia entre el tiempo en que se 
ole
ta el 50 % y el 10 % de la señaltotal) y la masa del primario puede ser entendida en términos del desarrollo delas lluvias: una lluvia ini
iada por un nú
leo pesado se desarrolla a mayor alturaen la atmósfera y 
on mayor número de muones que una lluvia ini
iada por unprotón. A mayores alturas y número de muones le 
orresponden menores tiemposde subida ya que, por un lado, la diferen
ia de traye
torias entre el prin
ipio yel �nal de la lluvia y un dete
tor de super�
ie es menor y por otro, los muonesllegan a la super�
ie de la tierra antes que las partí
ulas ele
tromagnéti
as y 
onpo
a dispersión temporal [130℄, 
on lo 
ual, el aumento en el número de muones
ontribuye a la disminu
ión del tiempo de subida.Los muones llegan a la super�
ie de la tierra antes que las partí
ulas ele
tro-magnéti
as debido a que se propagan 
asi libremente en la atmósfera. Las partí
u-las ele
tromagnéti
as sufren una gran 
antidad de intera

iones Coulombianasantes de llegar a la super�
ie de la tierra y es por esto que se retrasan 
on respe
toa los muones. Debido a este he
ho la parte ini
ial de los pulsos en los dete
toresde super�
ie (señal 
omo fun
ión del tiempo en unidades de VEM) está domina-da por la 
omponente muóni
a mientras que la parte �nal está dominada por laspartí
ulas ele
tromagnéti
as. Por lo tanto, ha
iendo el 
o
iente entre la señal dela parte ini
ial de los pulsos y la �nal se puede obtener un parámetro íntimamenterela
ionado 
on el 
o
iente entre la 
omponente muóni
a y la ele
tromagnéti
a delas lluvias, el 
ual es muy sensible a la 
omposi
ión [131℄.A pesar de que los dete
tores de super�
ie de Auger son muy sensibles a los85



86 Capítulo 5. Flu
tua
iones de la Forma de Pulsomuones no son 
apa
es de medirlos individualmente debido a que la respuesta delos dete
tores es aproximadamente la misma tanto para los muones 
omo paralas partí
ulas ele
tromagnéti
as. Este he
ho ha
e muy difí
il la separa
ión de la
omponente muóni
a de la señal total de los tanques. Lo úni
o que 
ambia es laseñal total 
ole
tada por partí
ula, los muones depositan mu
ha más señal que laspartí
ulas ele
tromagnéti
as debido a que la energía promedio de los mismos esde ∼ 1 GeV mientras que la de las partí
ulas ele
tromagnéti
as es de ∼ 10 MeV.Estas últimas, ele
trones y fotones luego de la produ

ión de pares en el agua delos tanques, son frenadas rápidamente por Bremsstrahlung.Con el propósito de separar la 
omponente muóni
a de la señal total se hanpropuesto varios métodos basados en las propiedades de la estru
tura temporalde las partí
ulas de las lluvias y en la respuesta de los dete
tores [132, 133, 134℄.Di
hos métodos se basan en el he
ho de que a distan
ias su�
ientemente grandesdel eje de la lluvia, la 
omponente muóni
a domina sobre la ele
tromagnéti
a[135, 136℄. En di
ho rango de distan
ias las señales en los tanques están formadaspor pi
os 
orrespondientes a los muones montados en un fondo mas o menos 
on-tinuo 
orrespondiente a las partí
ulas ele
tromagnéti
as. Los métodos estudiados
onsisten en �ltros que intentan extraer los pi
os de los muones 
on el objetivo de
ontarlos. Debido a que las señales 
orrespondientes a las partí
ulas ele
tromag-néti
as tienen la misma forma que la de los muones estos métodos 
uentan no sóloa los muones sino también a las partí
ulas ele
tromagnéti
as muy energéti
as, quesi bien son po
as, están presentes en las señales de los dete
tores. Otra di�
ultadde estos métodos 
onsiste en el he
ho de que los muones que re
orren distan
ias
ortas en el agua de los dete
tores, por ejemplo muones que entran 
er
a del bor-de de la tapa y salen por la pared lateral, pueden ser 
onfundidos 
on partí
ulasele
tromagnéti
as.Se han realizado mu
hos estudios a
er
a de la estru
tura temporal del frentede la lluvia, en 1953 P. Bassi, G. Clark y B. Rossi midieron la separa
ión entre lostiempos de arribo de las partí
ulas de la lluvia 
on tres 
entelladores líquidos [137℄.Mostraron que la mayor parte de los ele
trones de las lluvias estaban 
on
entradosen un dis
o de 60 m de diámetro y an
ho entre 1 y 2 m. El dis
o de las partí
ulas
apa
es de penetrar 20 
m de plomo tenía la misma dimensión lateral, entre 2 y
3 m de espesor y su frente se en
ontraba ubi
ado por delante del frente de losele
trones en aproximadamente 3 m. La partí
ulas 
apa
es de penetrar la 
apa deplomo 
onsistían mayoritariamente en muones.En 1962 J. Linsley y L. S
arsi midieron la separa
ión temporal de las partí
u-las de las lluvias por medio de un arreglo de 20 dete
tores situado en la esta
iónVolkano Ran
h del MIT [130℄. En
ontraron que la distribu
ión espa
ial de laspartí
ulas de las lluvias en un instante dado, estaban, en promedio, bien des
ritaspor tres super�
ies 
urvadas, la super�
ie 
orrespondiente a las partí
ulas pene-trantes (muones), a los ele
trones y a las partí
ulas que viajaron más lejos en ladire

ión del desarrollo de la lluvia. La super�
ie 
orrespondiente a los muones eraaproximadamente un 
asquete esféri
o 
on su 
entro lo
alizado a una profundidadatmosféri
a de (320± 70) g 
m−2. La super�
ie de los ele
trones tenía un radio de
urvatura de aproximadamente 1 km a una distan
ia de 450 m del eje de la lluvia.En 1974 A. Watson y J. Wilson estable
ieron por primera vez la existen
ia de
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tua
iones 87�u
tua
iones lluvia a lluvia en los tiempos de subida de las señales, 
onsiderandolluvias de energías del orden de 1018 eV dete
tadas por el arreglo de dete
toresde super�
ie de Haverah Park [138℄. En
ontraron que las desvia
iones estándarde los tiempos de subida de las señales eran mayores que la esperadas para lasin
ertezas provenientes de la medi
ión y del muestreo de las partí
ulas de la lluviasolamente.En este 
apítulo se estudian las �u
tua
iones en la forma temporal de los pulsosen los dete
tores de super�
ie de Auger generados por lluvias atmosféri
as y suposible apli
a
ión al desarrollo de los métodos utilizados en la detemina
ión de la
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os [139℄.5.2. Modelo Sen
illo de las Flu
tua
ionesLas �u
tua
iones en la forma de pulso dependen del tipo de partí
ulas queentran en el tanque en un dado intervalo de tiempo, en parti
ular dependen del
o
iente entre el número de muones y el número de partí
ulas ele
tromagnéti-
as. Para entender las �u
tua
iones en la forma de pulso hay que 
onsiderar dos
ara
terísti
as de las lluvias de partí
ulas y de su dete

ión men
ionadas anteri-ormente: por un lado el 
o
iente entre la señal 
orrespondiente a la 
omponenteele
tromagnéti
a y a la muóni
a de
re
e y por otro la 
omponente muóni
a llegaa la super�
ie de la tierra antes que la 
omponente ele
tromagnéti
a. Por lo tanto,se espera que para intervalos de tiempo 
er
anos al 
omienzo de la señal en de-te
tores situados 
er
a del eje de la lluvia, las �u
tua
iones en la forma de pulsoestén dominadas por la 
omponente ele
tromagnéti
a mientras que para dete
-tores situados lejos del eje por la 
omponente muóni
a. Para intervalos de tiempo
er
anos al �nal de la señal el 
o
iente entre la señal debida a los muones y a laspartí
ulas ele
tromagnéti
as es más 
hi
o que para intervalos de tiempo 
er
anosal 
omienzo del pulso, por lo 
ual, se espera que las �u
tua
iones debidas a la
omponente muóni
a dominen a distan
ias mayores que las 
orrespondientes a laregión del 
omienzo del pulso.Consideremos en primer lugar a las �u
tua
iones debidas a los muones y parasimpli�
ar el problema 
onsideremos lluvias verti
ales. El número de muones porunidad de tiempo 
orrespondiente a una lluvia de energía E0, a una distan
ia rdel eje de la lluvia 
omo fun
ión 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 distribu
ióntemporal.Si ξ(t) es la distribu
ión temporal de la señal 
orrespondiente a una partí
ulaque entra al dete
tor, 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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tua
iones de la Forma de Pulsotiempo está dada por,
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, dete
tados por un tanqueubi
ado a una distan
ia dada del eje de la lluvia se distribuye según la distribu
iónde Poisson, la distribu
ión 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 distribu
iones PD(s) y Pµ(ni) para 
al
ular el valor medio dela señal y suponiendo que 
ada muon atraviesa el tanque verti
almente, 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 
al
ular la varianza de la señal primero hay que 
al
ular el valor mediodel 
uadrado de la señal. Elevando al 
uadrado la expresión de la e
ua
ión (5.2)y utilizando las distribu
iones 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 enton
es 〈s2〉 ≈ 〈s〉2 = 1 VEM2.Como había sido men
ionado anteriormente, la señal 
orrespondiente a laspartí
ulas ele
tromagnéti
as depende de su energía. La pérdida de energía de losfotones y ele
trones es aproximadamente propor
ional a la distan
ia re
orrida enel agua, E(l) = E − αl, donde E es la energía ini
ial, α es una 
onstante y les la longitud de la traza. Por lo tanto, la distan
ia re
orrida por una partí
ulaele
tromagnéti
a en el agua es l = E/α. La distribu
ión de la señal depositada



5.2. Modelo Sen
illo de las Flu
tua
iones 89por una partí
ula ele
tromagnéti
a 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 partí
ula ele
tromagnéti
a 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 partí
ulas ele
tromagnéti
as depende de la dis-tribu
ión de energía para una lluvia dada, Pe(E, r, t), la 
ual a su vez depende dela distan
ia al eje de la lluvia y del tiempo.La señal 
orrespondiente a las partí
ulas ele
tromagnéti
as está dada tambiénpor la e
ua
ión 5.2. Para 
al
ular la señal promedio primero hay que 
al
ular laseñal promedio 
orrespondiente a una partí
ula que llega al dete
tor en el tiempo
ti y a una distan
ia 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 partí
ulaele
tromagnéti
a 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 partí
ulas ele
tromagnéti
as 
omo fun
ión dela distan
ia al eje de la lluvia y de la energía del primario y TEM(t′, r, E0) es ladistribu
ión temporal de arribo.La varianza de la señal para las partí
ulas ele
tromagnéti
as se 
al
ula demanera similar al 
aso de los muones. Teniendo en 
uenta la dependen
ia 
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 enton
es f(r, t) ∼= (〈E2(r, t)〉/E2
c ) VEM2.La señal total es la suma de las señales depositadas por los muones y por laspartí
ulas ele
tromagnéti
as, 〈S(t)〉 = 〈Sµ(t)〉 + 〈SEM(t)〉 y la varianza total es
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tua
iones de la Forma de Pulsotambién la suma de las varianzas 
orrespondientes a los muones y a las partí
ulasele
tromagnéti
as, 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 es
ala temporal de la distribu-
ión temporal de la señal depositada por una partí
ula que entra al tanque y τsha la es
ala temporal de la distribu
ión temporal de las partí
ulas de la lluvia.Típi
amente τtank
∼= 60 ns [98℄ y τsh es una fun
ión de la distan
ia 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 
er
a del ejede la lluvia, enton
es, Tµ(t

′, r, E0) ≈ δ(t′) y TEM(t′, r, E0) ≈ δ(t′). Introdu
iendoestas aproxima
iones 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, enton
es ξ(t − t′) ≈ δ(t − t′). La respuesta temporal del dete
torpuede ser aproximada por ξ(t) ∼= τ−1
tank exp(−t/τtank) [98℄, si τsh >> τtank enton
es

ξ2(t−t′) ≈ 2−1 τ−1
tank δ(t−t′). Introdu
iendo estas aproxima
iones en las e
ua
iones(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 e
ua
iones (5.20), (5.21), (5.22) y (5.23) se puede obtener la rela
iónentre la señal y σ para los muones y las partí
ulas ele
tromagnéti
as 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 (resolu
ión temporalde los dete
tores de super�
ie de Auger) se obtienen expresiones aproximada para

σ 
omo fun
ión 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 �u
tua
iones en la forma de los pulsos apartir de los datos experimentales se 
onsideraron los eventos dete
tados desdeMayo de 2002 hasta Marzo de 2004. Para la re
onstru

ión de di
hos eventos seutilizó la librería Er versión v2r0 del paquete CDAS [142℄. El paquete CDAS esun 
onjunto de librerías y programas es
ritos en lenguaje de programa
ión C++espe
í�
amente desarrollados para la re
onstru

ión de los eventos dete
tados enAuger.Para la re
onstru

ión sólo se tuvieron en 
uenta eventos 
on un número deesta
iones mayor que 
uatro. A su vez, de di
has esta
iones se analizaron lospulsos promedio (
arga promedio de los tres PMTs 
omo fun
ión del tiempo) desólo aquellas 
on señal total mayor que 20 VEM y distan
ia al eje de la lluviamenor que 2000 m. De los eventos que fueron bien re
onstruidos se sele

ionaronlos que 
umplían la 
ondi
ión θ ≤ 30◦, o sea eventos que in
idieron en forma 
asiverti
al.Se obtuvieron 292 eventos y 814 pulsos en total. La �gura 5.1 muestra ladistribu
ión de energía y la distribu
ión angular de los eventos sele

ionados. 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 fun
iones distintas,
f1(t) =

Q1

τ 2
t exp(−t/τ) (5.28)

f2(t) =
Q2 c

Γ(d)
(ct)d−1 exp(−tc) (Distribu
ión Γ) (5.29)

f3(t) =
Q3

σ
√

2π t
exp(−(ln(t) − µ)2

2σ2
) (Distribu
ión Log-Gauss) (5.30)donde Qi 
on i = 1, 2, 3, τ, c, d, µ, y σ son parámetros a ajustar. Los ajustesfueron he
hos 
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 di
ha �gura se puede ver quelos ajustes realizados utilizando las tres fun
iones 
onsideradas son prá
ti
amenteequivalentes y que además, los pulsos son mejor ajustados para distan
ias 
ortas,
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Figura 5.1: Distribu
iones (a) del logaritmo de la energía y (b) del ángulo 
enitalde los eventos sele

ionados.o sea, valores mayores de la señal total. La fun
ión (5.28) es la más sen
illa delas tres 
onsideradas ya que tiene sólo dos parámetros para ajustar y es por estarazón que se de
idió utilizarla para los análisis que siguen a 
ontinua
ión.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 propor
ional al parámetro τ . Las siguientes 
anti-dades, x50 = t50/τ y x10 = t10/τ , son solu
iones de,
exp(x50) = 2 (1 + x50) (5.33)
exp(x10) =

10

9
(1 + x10). (5.34)Resolviendo numéri
amente las e
ua
iones (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 fun
ión de la distan
ia al eje dela lluvia. Se ajustaron los datos 
on una fun
ión 
uadráti
a 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 referen
ia [143℄. Los errores utilizados para ha
er el ajuste fueron obtenidosdel trabajo de H. Bui
 y A. Watson [140℄, quienes estudiaron los errores en t1/2
omo fun
ión de la distan
ia 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 in
iden
ia 26◦ aproximadamente. Las señales de las esta
iones
onsideradas son mayores que 20 VEM y las distan
ias al eje de la lluvia sonmenores que 2000 m. También se muestra la distan
ia de 
ada esta
ión al eje dela lluvia.5.3 también muestra los resultados obtenidos por H. Bui
 y A. Watson, quienesobtuvieron t1/2 dire
tamente 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 fun
ión de la distan
ia
omparados 
on los obtenidos por H. Bui
 y A. Watson.El ajuste de t1/2 
omo fun
ión de la distan
ia obtenido di�ere 
on respe
to alobtenido por H. Bui
 y A. Watson para valores grandes de distan
ia. Para estaTesis se sele

ionaron 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 distan
ia al eje de la lluvia lo 
ual 
orresponde a mayores in
ertezas estadísti
as.El ajuste de la forma de pulso fue he
ho tomando todos los pesos de los datosiguales a uno, lo 
ual no es 
ierto. Por lo tanto, la determina
ión del parámetro τy por ende la determina
ión de t1/2 no debería ser muy pre
isa. Sin embargo, ladiferen
ia entre los valores de t1/2 obtenidos en este trabajo y por H. Bui
 y A.
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tua
iones 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. Bui
y A. Watson [140℄.
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Figura 5.3: t1/2 
omo fun
ión de la distan
ia 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 referen
ia [140℄.Watson es menor que aproximadamente 50 ns.El estudio de las �u
tua
iones en la forma de pulso fue realizado mediante tresmétodos diferentes. El primero (método 1) 
onsiste en ajustar el pulso promediode un dete
tor dado mediante la fun
ión (5.28). Luego, σ es 
al
ulada 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 fun
ión 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 la
antidad de parámetros libres de la fun
ión de ajuste (en este 
aso npar = 2).La e
ua
ión (5.36) se obtiene suponiendo que σ es 
onstante en 
ada intervalotemporal 
onsiderado y que χ2 = 1 (té
ni
a llamada χ2 = 1).El segundo método (método 2) 
onsiste en ajustar la forma de pulso 
on lafun
ión (5.28) en 
uatro intervalos de tiempo diferentes, [0, 200℄ ns, [200, 400℄ ns,[0, 150℄ ns y [250, 400℄ ns. Luego σ es 
al
ulada apli
ando la té
ni
a χ2 = 1 en 
adaintervalo de tiempo 
onsiderado utilizando la 
orrespondiente fun
ión ajustada.Para el ter
er método (método 3) se asume que la fun
ión des
ribe ade
uada-mente la forma de pulso para todas las distan
ias al eje de la lluvia 
onsideradas.Para 
ada pulso se �jó el parámetro Q1 
on el valor de la señal total en VEM
orrespondiente a la esta
ión 
onsiderada. Para 
al
ular el valor de τ se utilizó laexpresión de t1/2 
omo fun
ión de la distan
ia al eje de la lluvia obtenida por H.Bui
 y A. Watson, la 
ual está dada por la e
ua
ión (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 
al
ulada 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 fun
ión de lae
ua
ión (5.28) 
on los parámetros libres �jados de la forma expli
ada 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 apli
arle ningún 
orte extra endistan
ia) obtenido mediante la e
ua
ión (5.36) dividido por 〈s〉, señal promedioen el intervalo de tiempo 
onsiderado, 
omo fun
ión del logaritmo de la distan
iaal eje de la lluvia para eventos de energías entre 1018 eV y 1019 eV.El tiempo de subida de los pulsos, t1/2, 
re
e 
on la distan
ia al eje de la lluviay es tal que a 500 m toma el valor t1/2(500 m) ≈ 155 ns. Los intervalos de tiempo
onsiderados para realizar los estudios de las �u
tua
iones son de 150 ns y 200ns, por lo 
ual, se 
onsiderarán úni
amente a las esta
iones que están a distan
iasmayores que 500 m del eje de la lluvia. Como ha sido men
ionado en la se

ión5.2, la distribu
ión temporal de la señal 
orrespondiente a una partí
ula puedeaproximarse por una exponen
ial de 
onstante de de
aimiento del orden de 60 ns,
on lo 
ual, podemos suponer que la respuesta temporal del dete
tor no es muyimportante en di
ho rango de distan
ias y por lo tanto, las e
ua
iones (5.26) y(5.27) son una buena aproxima
ión de σ para el 
aso en que los muones dominanla señal y para el 
aso en que las partí
ulas ele
tromagnéti
as dominan la señal,respe
tivamente.Debido al he
ho de que los muones llegan a la super�
ie de la tierra antes quelas partí
ulas ele
tromagnéti
as sólo se 
onsiderarán los primeros 400 ns a partirdel 
omienzo de la señal.
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168 eventosFigura 5.4: Logaritmo del error relativo obtenido mediante el método 1 
omofun
ión del logaritmo de la distan
ia al eje de la lluvia. La energía de los eventosestá entre 1018 eV y 1019 eV y el ángulo de in
iden
ia es menor que 30◦. Paramayor 
laridad no se gra�
aron los errores de los datos.Las �guras 5.5, 5.6 y 5.7 muestran los resultados obtenidos utilizando los méto-dos 1, 2 y 3 respe
tivamente para 
al
ular σ en los intervalos de tiempo [0, 200℄ns, [200, 400℄ ns, [0, 150℄ ns y [250, 400℄ ns. También se 
al
uló, mediante el valormedio de la señal en 
ada intervalo de tiempo, el valor esperado para el 
aso enque la señal está dominada por los muones (e
ua
ión (5.26)) y para el 
aso en quela señal está dominada para las partí
ulas ele
tromagnéti
as (e
ua
ión (5.27)).Las �guras 5.5, 5.6 y 5.7 también muestran los ajustes de los datos 
on fun
ioneslineales. El error de 
ada punto se 
al
uló mediante la siguiente expresión,
∆ǫ =

ǫ√
nof

+
ǫ2

√
N

. (5.38)donde ǫ = σ/〈s〉.El 
o
iente entre la señal muóni
a y la proveniente de las partí
ulas ele
tro-magnéti
as 
re
e 
on la distan
ia al eje de la lluvia. Por lo tanto, es de esperarque el error relativo obtenido por los distintos métodos se a
erque, al aumentar ladistan
ia al eje de la lluvia, a la re
ta 
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 
ompara
ión 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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 [250, 400] ns∈t Figura 5.5: Logaritmo del error relativo 
omo fun
ión del logaritmo de la distan
iaal eje de la lluvia 
orrespondiente al método 1 para r ≥ 500 m. La energía de loseventos está entre 1018 eV y 1019 eV y θ ≤ 30◦. Los puntos 
orresponden a los datosobtenidos mediante el Método 1 y las re
tas 
orresponden a los ajustes de los datosy del error relativo para el 
aso en que la señal está dominada por los muones o porlas partí
ulas ele
tromagnéti
as. Para mayor 
laridad no se gra�
aron los erroresde los datos.los datos obtenidos mediante el método 1. Por lo tanto, de la �gura 5.8 se puedever que los resultados obtenidos mediante los métodos 2 y 3 están 
ontenidos enla región de un σ 
orrespondiente al ajuste lineal de los resultados obtenidos através del método 1.A pesar de que los resultados obtenidos mediante los métodos 2 y 3 no muestranel 
omportamiento esperado, los valores de los errores relativos obtenidos son
onsistentes para los tres métodos. A
er
a del método 2 se puede de
ir que losajustes en 
ada intervalo temporal no son tan buenos debido a la es
asa 
antidadde puntos que intervienen en el ajuste de la señal 
orrespondiente a 
ada intervalode tiempo y para el método 3 no se realizó ningún ajuste de la forma de pulso.La �gura 5.9 muestra el 
o
iente entre el ajuste 
orrespondiente al error rela-tivo obtenido mediante el método 1 y al ajuste del error relativo esperado parael 
aso en que los muones dominan la señal en los 
uatro intervalos de tiempo
onsiderados. Se puede ver que R 
re
e 
on la distan
ia al eje de la lluvia 
omoera de esperar y que es mayor en los intervalos de tiempo [0, 150℄ ns y [0, 200℄ns que en los intervalos [200, 400℄ ns y [250, 400℄ ns, lo 
ual es 
onsistente 
on elhe
ho de que los muones llegan a la super�
ie de la tierra antes que las partí
u-
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 [250, 400] ns∈t Figura 5.6: Logaritmo del error relativo 
omo fun
ión del logaritmo de la distan
iaal eje de la lluvia 
orrespondiente al método 2 para r ≥ 500 m. La energía de loseventos está entre 1018 eV y 1019 eV y θ ≤ 30◦. Los puntos 
orresponden a los datosobtenidos mediante el Método 2 y las re
tas 
orresponden a los ajustes de los datosy del error relativo para el 
aso en que la señal está dominada por los muones o porlas partí
ulas ele
tromagnéti
as. Para mayor 
laridad no se gra�
aron los erroresde los datos.las ele
tromagnéti
as. Por lo tanto, el parámetro R puede ser utilizado 
omo unindi
ador del 
ontenido muóni
o de las señales, lo 
ual es relevante para los estu-dios de 
omposi
ión he
hos a través de la utiliza
ión de la informa
ión a
er
a dela naturaleza del primario 
ontenida en la estru
tura temporal del frente de laslluvias.En resumen, en este 
apítulo se estudiaron las �u
tua
iones en los pulsos 
o-rrespondientes a un 
onjunto de datos obtenidos en los primeros tiempos de fun-
ionamiento de Auger. Se desarrolló un modelo simpli�
ado de la �u
tua
iones quepermitió analizar e interpretar los datos experimentales. Finalmente, se de�nió unnuevo parámetro el 
ual podría ser usado 
omo indi
ador del 
ontenido muóni
ode los pulsos.
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Capítulo 6Dete
tores de Muones: Simula
ionesy Método de Re
onstru

ión
6.1. Introdu

iónSe 
ree que la transi
ión entre la 
omponente galá
ti
a y la extragalá
ti
a delos rayos 
ósmi
os se en
uentra en algún lugar entre 1017 eV y 1019 eV. Existenvarios modelos para expli
arla pero debido a la 
aren
ia de datos experimentalesex
luyentes, ninguno de ellos puede ser aún 
on�rmado o des
artado. En
ontrardire
tamente las fuentes se torna muy difí
il en este rango de energías debido ala
oplamiento 
on los 
ampos magnéti
os galá
ti
os y extragalá
ti
os y por endela mejor manera de dilu
idar entre los distintos modelos es a través del estudiodetallado de la 
omposi
ión quími
a en di
ho rango de energías (ver se

ión 1.5.3).El dete
tor de super�
ie de Auger en su diseño original de base, estaba opti-mizado para altas energías, en parti
ular la separa
ión de 1500 m entre dete
toresha
e que la e�
ien
ia sea del 100 % a partir de una energía de 3 × 1018 eV, por lo
ual no es posible estudiar la zona del espe
tro en donde se 
ree que se en
uentrala transi
ión de la 
omponente galá
ti
a a la extragalá
ti
a ya que para energí-as menores que 3 × 1018 eV la e�
ien
ia depende fuertemente de la 
omposi
iónquími
a del primario. Ademá de 
ontar 
on un sistema de dete

ión independientede la naturaleza del primario, es ne
esario medir los parámetros relevantes para ladetermina
ión de la 
omposi
ión. En este sentido 
abe desta
ar que, 
omo ya hasido men
ionado en la se

ión 2.4, todos los parámetros sensibles a la 
omposi
ión,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 
omposi
ión ambos sonne
esarios.Con el objetivo de extender el rango de energías de Auger dos grupos de la
olabora
ión interna
ional impulsaron mejoras al diseño original. Una de ellas,liderada por el grupo del laboratorio Tandar, 
onsistía en la 
onstru

ión de dosarreglos de dete
tores �erenkov iguales a los de Auger pero 
on espa
iado de 433m y de 750 m entre tanques (�Graded In�ll�, inser
ión de dete
tores en arreglosde mayor densidad o inserto denso por brevedad) 
uyas áreas o
upadas serían101



102 Capítulo 6. Dete
tores de Muonesde 5.9 km2 y de 23.5 km2, respe
tivamente. Con estos dos arreglos el umbral deenergía de Auger disminuiría hasta 1017 eV. Se propuso además, la instala
ión dedete
tores de muones ubi
ados en las proximidades de 
ada dete
tor �erenkov 
o-rrespondientes a los dos arreglos para realizar estudios detallados de 
omposi
ión.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-ti
ular el área de los dete
tores y la segmenta
ión, y de los posibles resultados deestudios de 
omposi
ión 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 
onstru

ión de tres teles
opios de �uores
en
ia adi-
ionales a ser instalados en las proximidades del edi�
io de teles
opios de CerroCoihue
o y 
uyo ángulo de eleva
ión sería de ∼ 58◦ (el ángulo de eleva
ión a
tualde los teles
opios de Auger es de 30◦) también 
on el objetivo de bajar el umbral deenergía de dete

ión. A esta propuesta se la llamó HEAT (High Elevation AugerTeles
ope). Los teles
opio de �uores
en
ia son 
apa
es de medir al parámetro
Xmax dire
tamente, el 
ual, junto 
on el número de muones al nivel del suelo per-mitirá la realiza
ión de estudios sin pre
eden
ia de la 
omposi
ión quími
a de losrayos 
ósmi
os.En Septiembre de 2006 la 
olabora
ión Interna
ional Pierre Auger aprobó lain
lusión de las dos propuestas anteriores al diseño del dete
tor del ObsevatorioPierre Auger, lo 
ual, impli
a una extensión muy importante del objetivo 
ientí-�
o perseguido por Auger, el 
ual, además de 
onsistir en el estudio de los rayos
ósmi
os de las energías más altas ahora se le suma el estudio de la transi
iónentre los rayos 
ósmi
os galá
ti
os y extragalá
ti
os.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 enton
es, a través de simula
iones numéri
as, sobre el diseñode los dete
tores de muones tales 
omo su área y segmenta
ión para el arreglo de
750 m así 
omo también los estudios realizados sobre la fun
ión de distribu
iónlateral de muones y el método de re
onstru

ión desarrollado para su obten
ión apartir de los datos experimentales.6.2. Dete
tores de MuonesEl dete
tor de muones 
onsiste en un 
ontador de muones segmentado en vari-llas 
entelladoras he
has de polietileno estrudado dopado 
on �uor, PPO (1 %) yPOPOP (0.03 %). Cada varilla tiene un sur
o a lo largo, en el 
ual se adhiere, 
onpegamento ópti
o Bi
ron 600, una �bra ópti
a 
onversora de longitud de onda,Kuraray Y-11 175 ppm de 1.2 mm de diámetro. La �bra se en
uentra 
ubiertapor una lámina re�e
tiva de Mylar aluminizado. Las varillas están 
o-estrudadas
on una 
apa re�e
tiva de T iO2 la 
ual previene las pérdidas de luz. Este tipo de
entelladores son los desarrollados y utilizados por el experimento MINOS [148℄.La �gura 6.1 muestra un prototipo 
onstruido para AMIGA basado en las varillas
entelladoras del experimento MINOS.
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Figura 6.1: Izquierda: varillas 
entelladoras montadas en un envase de PVC.Dere
ha: Detalle del 
one
tor ópti
o de 64 píxeles.Las varillas 
entelladoras de MINOS tienen un an
ho 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 dete
tor será de 4 m. Las �bras son
uidadosamente 
urvadas y terminan en un 
one
tor ópti
o de PVC preparadopara 
one
tarse a un fotomultipli
ador de 64 píxeles (ver �gura 6.1). Para mayoresdetalles a
er
a del las varillas 
entelladoras ver la referen
ia [144℄.Cuando una partí
ula 
argada atraviesa una de las varillas 
entelladoras seemiten fotones y una fra

ión de los mismos entran en la �bra ópti
a. Estos sonabsorbidos y reemitidos a una fre
uen
ia diferente. La �bra 
ondu
e la luz hastauno de los píxeles de un fotomultipli
ador multi
átodo Hamamatsu H7546B de 64píxeles. A la salida del PMT se en
uentra la ele
tróni
a 
apaz de 
ontar pulsosprovenientes de 
ada píxel 
on una resolu
ión temporal dada por el an
ho 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 an
ho 
ara
terísti
o deun pulso la ele
tróni
a los 
uenta 
omo una sola partí
ula. Este efe
to de 
ontarmenos partí
ulas de las que in
idieron sobre el dete
tor limita la super�
ie máximade los segmentos que forman al dete
tor siendo éste un parámetro de diseño.6.3. Simula
iones de Lluvias Atmosféri
asPara realizar los estudios ne
esarios para el diseño del dete
tor de muonesse generó, a través de simula
iones numéri
as, una librería de lluvias atmosféri-
as. Para generar di
ha librería se utilizó el programa AIRES versión 2.8.2 (paramayores detalles ver la se

ión 2.5.1).La librería de lluvias fue generada utilizando el modelo QGSJET02 (ver se

ión2.5.2), energía de �ltrado relativa de 10−6 (Eth/E0 = 10−6 donde E0 es la energíadel primario) y fa
tor de peso estadísti
o 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
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tores de Muonesg 
m−2. Se simularon lluvias ini
iadas por nú
leos de hierro y por protones parados ángulos de in
iden
ia 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 in
iden
ia y tipo deprimario se generaron 50 lluvias, 
on lo 
ual, suman un total de 2000.6.4. La Segmenta
ión6.4.1. La Esta
ión más Cer
anaLa segmenta
ión del dete
tor depende de la 
antidad de muones que se quieremedir en el intervalo de tiempo dado por la resolu
ión temporal del dete
tor. Lafun
ión de distribu
ión lateral de muones de las lluvias de partí
ulas de
ae muyrápidamente 
on la distan
ia al eje de la lluvia. Por lo tanto, para determinarla segmenta
ión primero hay que 
al
ular la distan
ia promedio, en el plano dela lluvia (plano perpendi
ular a la dire

ión de in
iden
ia), 
orrespondiente a laesta
ión más 
er
ana al eje de la lluvia.La distan
ia a la que se en
uentra el dete
tor más 
er
ano depende de la ge-ometría del arreglo que forman los dete
tores y de la distribu
ión angular de arribode los rayos 
ósmi
os. El 
ál
ulo de di
ha distan
ia para un arreglo triangular de
750 m de separa
ión entre dete
tores se realizó a través de una simula
ión numéri
autilizando el método de Monte Carlo.Para obtener la distan
ia de la primera esta
ión se distribuyeron, en formauniforme, puntos de impa
to en un 
ír
ulo de 750 m de radio, ubi
ado en el 
entrode un arreglo hexagonal de dete
tores que forman una grilla triangular de 750 mde espa
iado (ver �gura 6.2
). A 
ada punto de impa
to se aso
ió una dire

ión dein
iden
ia 
uyo ángulo 
enital θ se distribuyó según la distribu
ión 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 distribu
iones de los ángulos dein
iden
ia y las posi
iones de los puntos de impa
to utilizados para obtener ladistribu
ión de la distan
ia de la esta
ión más 
er
ana.Dada una dire

ión de in
iden
ia 
on su 
orrespondiente punto de impa
to sepuede 
al
ular la distan
ia ri de 
ada esta
ión 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 impa
to y (xi, yi) son las 
oorde-nadas de la i-ésima esta
ión.La �gura 6.3 muestra la distribu
ión de la distan
ia de la estan
ión más 
er
anaal eje de la lluvia para un total de 20000 eventos. El valor medio de la distribu
iónse en
uentra en 230 m. Por lo tanto, para un arreglo triangular de 750 m de
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Figura 6.2: Distribu
iones (a) del ángulo 
enital y (b) del ángulo azimutal 
orres-pondientes a la dire

iones de in
iden
ia de los eventos utilizados para obtenerla distribu
ión de la distan
ia de la esta
ión más 
er
ana al eje de la lluvia. (
)Puntos de impa
to.distan
ia entre dete
tores la esta
ión más 
er
ana al eje de la lluvia se en
uentra,en promedio, a 230 m.6.4.2. Muones en la Esta
ión más Cer
anaPara prevenir la 
ontamina
ión de las partí
ulas ele
tromagnéti
as, 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, prin
ipalmente por ioniza
ión, alpropagarse a través de la tierra y por lo tanto sólo una fra

ión de estos llegan aldete
tor. Suponiendo que la pérdida de energía de los muones en tierra es propor-
ional a la distan
ia re
orrida, la energía de un muon que re
orrió una distan
ia
x está dada por,

Eµ(x) = Eµ0 − αρx, (6.4)



106 Capítulo 6. Dete
tores de Muones

r [m]
0 100 200 300 400 500

0

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000

 = 230 m〉r〈

Figura 6.3: Distribu
ión de la distan
ia de la esta
ión más 
er
ana al eje de lalluvia. El valor medio de la distribu
ión es de 230 m.donde Eµ0 es la energía ini
ial de la partí
ula, ρ = 1.8 g 
m−3 [149℄ es la densidadde la tierra en el 
ampo donde están instalados lo dete
tores de Auger y dondese planea instalar a los dete
tores de muones de AMIGA y α = 1.808 MeV 
m2/g[43℄ es la pérdida de energía por unidad de profundidad del medio 
orrespondientea ro
a estándar (〈Z〉 = 11 y 〈A/Z〉 = 1/2).Las lluvias ini
iadas por nú
leos de hierro produ
en más muones que aquellasini
iadas por protones de la misma energía. Por lo tanto, sobre la esta
ión más
er
ana al eje de la lluvia van a in
idir, 
omo máximo, la 
antidad de muones
orrespondiente a las lluvias ini
iadas por nú
leos de hierro. La �gura 6.4 muestralas distribu
iones 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 dete
tores demuones proye
tada en el plano de la lluvia) 
orrespondientes a nú
leos de hierro deenergía E = 1018 eV, ángulos de in
iden
ia θ = 30◦ y θ = 45◦ y modelo hadróni
ode altas energías QGSJET02.Para obtener las distribu
iones temporales de la �gura 6.4 se propagaron losmuones en tierra según la e
ua
ión (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 dete
tores y θi es el ángulo de in
iden
ia 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.



6.4. La Segmenta
ión 107

t [ns]
-20 0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

(t
)

µ
N

0

10

20

30

40

50

60

70

80

90

100

Hierro

°
 = 30θ

 = 170〉µ N〈

(a)

 eV18E = 10

t [ns]
-20 0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

(t
)

µ
N

0

10

20

30

40

50

60

70

80

90

100

Hierro

(b)

 eV18E = 10
°

 = 45θ

 = 109〉µ N〈

Figura 6.4: Distribu
iones 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 lluviasini
iadas por nú
leos de hierro de E = 1018 eV y (a) 30◦ y (b) 45◦ de ángulode in
iden
ia. Para 
ada ángulo 
enital se utilizaron 50 lluvias para obtener lasdistribu
iones. Las barras de error muestran las �u
tua
iones lluvia a lluvia.6.4.3. Apilamiento de los MuonesCuando un �ujo de muones in
ide sobre un dete
tor segmentado hay una pro-babilidad no nula de que más de un muon 
aiga en un mismo segmento. Estaprobabilidad depende del número de muones in
identes en un intervalo de tiempodado y del número de segmentos del dete
tor. La distribu
ión 
orrespondiente auna 
on�gura
ión 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 partí
ula 
aiga en el i-ésimo segmentoviene dada por pi = 1/Nseg para todo i = 1 . . .Nseg.Cono
iendo la distribu
ión subya
ente al problema se puede 
al
ular 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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tores de Muonesde NC
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 in
idente de partí
ulas el dete
tor va a 
ontar NC
µ . Para inferirel número real de partí
ulas in
identes se puede invertir la e
ua
ión (6.7), 
on lo
ual 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 fun
ión delnúmero de muones in
identes para 192 segmentos lo 
ual 
orresponde a 3 PMTsde 64 píxeles 
ada uno. A medida que aumenta el número de muones in
identesel número de muones 
ontados di�ere 
ada vez más del 
aso de segmenta
iónin�nita ya que a medida que aumenta el número de muones se produ
e más y másapilamiento.Dado un número de muones 
ontados se obtiene el número de muones in
i-dentes por medio de la e
ua
ón (6.9), la 
ual, se obtuvo invirtiendo la expresión
orrespondiente al valor medio del número de muones 
ontados. Debido a que elefe
to de la segmenta
ión en la determina
ión del número de muones es un pro
esoestadísti
o la utiliza
ión de la 
orre

ión dada por la e
ua
ión (6.9) tiene aso
iadoun error. Este error se puede 
al
ular resolviendo las siguientes e
ua
iones,

< 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 e
ua
iones se pueden obtener NMin
µ y NMax

µ 
omo fun
ión de NC
µ . Debidoa la forma de NC

µ 
omo fun
ión de Nµ el error en NCorr
µ es asimétri
o. Si se de�ne

σ+ = NMax
µ − NCorr

µ y σ− = NCorr
µ − NMin

µ se puede ver que σ+ > σ− y que ladiferen
ia aumenta 
on NC
µ .La importan
ia del error debido a la segmenta
ión depende de que tan grandees 
omparado 
on las �u
tua
iones Poissonianas que surgen del pro
eso de 
ontara los muones que arriban al dete
tor en un intervalo de tiempo dado. El error totaldebido a las �u
tua
iones Poisoneanas y a la segmenta
ión viene dado por,

∆N±
µ =

√

σ2
± + σ2

Poiss, (6.12)
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Figura 6.5: Número de muones 
ontados 
omo fun
ión del número de muonesin
identes para 192 segmentos. La línea re
ta (NC
µ = Nµ) 
orresponde al 
aso desegmenta
ión in�nita. Las líneas punteadas 
orresponden a la región de un sigma.donde σPoiss =

√

NCorr
µ es el error debido a las �u
tua
iones Poissonianas sola-mente.La �gura 6.6 muestra el 
o
iente entre el error total, debido a la segmenta
ióny a las �u
tua
iones Poissonianas, dividido el error Poissoniano 
omo fun
ión 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. Simula
ión del Dete
torPara estudiar la importan
ia de la informa
ión proveniente de los muones enla determina
ión de la 
omposi
ión quími
a se ne
esita disponer de un programaque simule la respuesta de los dete
tores de Auger in
luyendo los dete
tores demuones. Para esto se modi�
ó el programa SDSim versión v3r0 [150℄, es
rito enlenguaje de programa
ión C++, mediante el 
ual se puede simular el arreglo dedete
tores �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 alma
enados los eventos de Auger, 
on lo 
ual, los eventossimulados pueden ser re
onstruidos 
omo si fueran datos reales y por lo tanto,
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Figura 6.6: Co
iente entre el error total y el error debido a las �u
tua
iones Poi-ssonianas 
omo fun
ión del número de muones 
orregido 
orrespondiente a 192segmentos. Las dos 
urvas 
orresponden al error total 
al
ulado utilizando σ+ y
σ−.utilizando los programas desarrollados para tal �n.Además de la in
lusión de la simula
ión de los dete
tores de muones, se desa-rrolló una estru
tura de datos para guardar la informa
ión proveniente de los de-te
tores de muones equivalente a la desarrollada para guardar los datos de Auger.El pro
edimiento de �ltrado (ver se

ión 2.5.3), utilizado para simular 
as
adasatmosféri
as, introdu
e �u
tua
iones arti�
iales, en parti
ular en el número departí
ulas que in
ide sobre un dete
tor. La in
erteza estadísti
a del número departí
ulas en un área dada es,

σN =
√

〈N2〉 − 〈N〉2 =

√

√

√

√〈
(

n
∑

i=1

wi

)2

〉 − 〈
n
∑

i=1

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

i=1 wi. Si W = 1
n

∑n
i=1 wi lae
ua
ión (6.13) se es
ribe,

σN =
√

〈n2W 2〉 − 〈nW 〉2. (6.14)La e
ua
ión (6.14) toma una forma muy sen
illa si se supone que W ≈ cte. yasumiendo que las �u
tua
iones de las partí
ulas pesadas siguen la estadísti
a de
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tor 111Poisson, o sea, σ =
√

〈n〉,
σN = W

√

〈n〉 =
√

W 〈N〉. (6.15)Por lo tanto, valores grandes de los pesos de las partí
ulas se tradu
en en �u
-tua
iones arti�
iales también grandes las 
uales superan a las naturales o físi
as(�u
tua
iones lluvia a lluvia y Poissonianas). Notar que las �u
tua
iones arti�-
iales se redu
en a las �u
tua
iones Poissonianas físi
as en el número de partí
ulas
N , σN →

√

〈N〉, solamente para el 
aso en que W → 1.Por lo 
ual, no es posible 
onsiderar sólo a las partí
ulas, 
on sus pesos estadísti-
os, que atravesaron al dete
tor ya que di
has �u
tua
iones arti�
iales dominaríansobres la �u
tua
iones físi
as. Para resolver este problema, P. Billoir desarrolló unmétodo llamado �UnThinning� [151℄ mediante el 
ual se 
onsideran a las partí
u-las, 
on sus pesos estadísti
os, en un área de muestreo, AM , alrededor de un dadodete
tor. El tamaño de di
ha zona es mu
ho más grande que el área del dete
tor.Los pesos de las partí
ulas son luego modi�
ados según, wn
i = wiADet/AM . Laslimita
iones de este método vienen del efe
to del suavizado en el área de 
ole

ión,la 
ual 
ontiene gradientes laterales de las densidades de partí
ulas, gradientes delos tiempos de llegada de las partí
ulas al la super�
ie de la tierra, 
orrela
ionesentre las partí
ulas pertene
ientes a sublluvias, et
. Para mantener el área de
ole

ión 
hi
a y así redu
ir di
hos efe
tos es muy importante utilizar la energíade �ltrado óptima ya que pesos de las partí
ulas 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 partí
ula sea tenida en 
uenta en la simula
ión deldete
tor.El programa SDSim utiliza el método de UnThinning de P. Billor para inye
tarpartí
ulas en los tanque de Auger. Para la simula
ión de los dete
tores de muonestambién se implementó di
ho método, el 
ual se detalla a 
ontinua
ión.Dado el punto de impa
to de una lluvia simulada se de�ne la zona de muestreo
orrespondiente a la i-ésima esta
ión 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 las
oordenadas polares de la k-ésima esta
ión 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 a
uerdoa 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◦ respe
tivamente. La�gura 6.7 muestra la de�ni
ión de la zona de muestreo para una dada esta
ión.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 in
iden
ia de la lluvia.Los pesos de las partí
ulas que 
aen en la zona 
orrespondiente al k-ésimodete
tor son modi�
ados de la manera des
rita anteriormente, wn
i = wiADet/AM .
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Figura 6.7: Area de muestreo aso
iada a una dada esta
ión. ∆ϕ = 2α y ∆r = 2δrk.Para 
ada partí
ula de la zona de muestreo se genera un número entero ni, el 
ual,se distribuye según la distribu
ión de Poisson 
uyo valor medio está dado por wn
i .Luego esta partí
ula es inye
tada ni ve
es en el dete
tor de muones si su energíaes tal que le permite al
anzarlo 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 inye
tan en el dete
tor 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 simula
ión de la e�
ien
ia del dete
tor se realiza por medio de la distribu
iónde Bernoulli (si m se distribuye según Bernoulli enton
es m toma el valor 1 
onprobabilidad ǫf y 0 
on probabilidad 1−ǫf). Por 
ada muon que es inye
tado en eldete
tor se genera un número m que se distribuye según Bernoulli 
on probabilidad
ǫf (e�
ien
ia del dete
tor), si m = 1 el muon es dete
tado y si m = 0 no.El tiempo de arribo de los muones al dete
tor 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 partí
ula, (xdet

k , ydet
k , zdet

k ) son las
oordenadas del k-ésimo dete
tor, (xi, yi, zi) son las 
oordenadas de la i-ésima
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ula y θ y ϕ son los ángulos 
orrespondientes a la dire

ión de in
iden
ia dela lluvia.Los muones que tienen energía su�
iente para atravesar la tierra y llegar aldete
tor y que luego son dete
tados, en un intervalo de tiempo ∆t (resolu
ióntemporal), son inye
tados uniformemente en los segmentos que forman al dete
tor.Finalmente, el número de muones en 
ada intervalo de tiempo ∆t está dado porel número de segmentos en los 
uales impa
tó por lo menos un muon. De estamanera se simula el efe
to del apilamiento de los muones dis
utido en 6.4.3.En resumen, el programa SDSim+MuonSim tiene 
omo entrada a las lluviasde partí
ulas simuladas 
on AIRES o CORSIKA. Las partí
ulas que llegan al sue-lo son inye
tadas en los dete
tores �erenkov de Auger y, sólo los muones, en lodete
tores de muones aso
iados a 
ada tanque. La salida del programa 
onsisteen dos ar
hivos tales que uno de ellos 
ontiene la informa
ión de los dete
tores�erenkov, en el formato en que se guardan los eventos de Auger, mientras que elotro 
ontiene la informa
ión de los dete
tores de muones en un formato desarro-llado espe
ialmente.6.6. Método de Re
onstru

ión6.6.1. Fun
ión de Distribu
ión Lateral de MuonesA diferen
ia de los ele
trones y fotones, los muones no sufren prá
ti
amentedesvíos en su traye
toria debidos a la intera

ión Coulombiana. Por esta razón, lafun
ión de distribu
ión lateral de muones (FDLM) 
ontiene informa
ión a
er
a delas traye
torias de sus progenitores los piones.Una de las primeras parametriza
iones de FDLM para lluvias verti
ales 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 normaliza
ión que depende de laprofundidad t.Algunos años más tarde, S. Vernov y 
olaboradores propusieron una FDLMsemi-analíti
a [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 Colabora
ión SUGAR [154℄. Las pendientes de las fun
iones(6.19) y (6.20) son muy similares para distan
ias intermedias, pero la pendientede la fun
ión (6.20) es menor para distan
ias 
er
anas al punto de impa
to dela lluvia y además de
ae más fuertemente a distan
ias grandes. Estas FDLMshan sido usadas para ajustar los datos experimentales pero ninguna de ellas son
apa
es de reprodu
ir a la FDLM en todo el rango de distan
ias de las lluviasatmosféri
as.
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tores de MuonesRe
ientemente la Colabora
ión KASCADE propuso una nueva forma para laFDLM [155℄, la 
ual es una modi�
a
ión 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 a
tualmente paraajustar los datos de KASCADE-Grande, la 
ual, des
ribe satisfa
toriamente a lasFDLM en todo el rango de distan
ias de las lluvias.Para el método desarrollado para la re
onstru

ión de la FDLM de AMIGA sede
idió 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 nú
leos de hierrode ángulos 
enitales θ = 30◦ y θ = 45◦ y para energías de 1017.6 eV, 1018 eV y
1018.4 eV. Para 
al
ular la pérdida de energía de los muones en la tierra se utilizóla e
ua
ión (6.4). La �gura 6.8 también muestra los ajustes de las FDLMs he
hosutilizando la FDLM tipo KASCADE-Grande dada por la e
ua
ión (6.21). Pararealizar di
hos 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 simula
iones.Los ajustes he
hos utlilizando la FDLM tipo KASCADE-Grande son muybuenos en todo el rango de distan
ias 
onsiderado. Los ajustes de las fun
iones dedistribu
ión 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 re
onstru
-
ión de la FDLM de AMIGA (ver se

ión siguiente) se lo �jó en γ = 3, dejandosolamente a los parámetros Nµ y β libres.6.6.2. Re
onstru

ión de la FDLMEl úni
o �n de los dete
tores de muones es el de obtener el 
ontenido muóni
ode las lluvias. No se han realizado estudios de su posible utiliza
ión en la señalde disparo para distinguir lluvias de ruido, la 
ual será dada por los dete
tores desuper�
ie y de �uores
en
ia de Auger al igual que la re
onstru

ión de la dire

iónde in
iden
ia y del punto de impa
to de las lluvias. La energía se obtendrá de losdete
tores de �uores
en
ia o de la 
alibra
ión de los dete
tores de super�
ie porestos últimos.Si bien la informa
ión de los dete
tores de muones será utilizada para mejorarla re
onstru

ión de la energía obtenida a partir de lo tanques [147℄ y tal vezla re
onstru

ión de las dire

iones de arribo de las lluvias, en esta Tesis nos
entraremos en la importan
ia de la informa
ión aportada para el estudio de la
omposi
ión quími
a del primario y de los modelos hadróni
os de altas energías.Dado un evento, la informa
ión de los muones que se quiere re
onstruir es lafun
ión de distribu
ión lateral. Se ne
esita enton
es 
ono
er el número de muonesin
identes en 
ada dete
tor. La �gura 6.9 muestra la distribu
ión temporal demuones, 
orrespondiente a la esta
ión más 
er
ana al eje de la lluvia, para un
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Figura 6.8: Fun
iones de distribu
ión lateral de muones para tres energías diferen-tes 
orrespondientes a lluvias ini
iadas por (a) protones de θ = 30◦, (b) nú
leosde hierro de θ = 30◦, (
) protones de θ = 45◦ y (d) nú
leos de hierro de θ = 45◦.El modelo hadróni
o utilizado es QGSJET02 y se utilizaron 50 lluvias para ob-tener 
ada FDLM. Las líneas 
ontinuas son los ajustes he
hos 
on la FDLM tipoKASCADE-Grande.evento simulado ini
iado por un nú
leo de hierro de E = 1018 eV y 30◦ de ángulo de
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Figura 6.9: Distribu
ión temporal de muones 
orrespondiente a la esta
ión más
er
ana al eje de la lluvia para un evento simulado de E = 1018 eV y θ = 30◦. Semuestra también la distribu
ión temporal medida y a la 
orregida. Se 
onsiderarondete
tores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resolu
ión temporal de 20ns y e�
ien
ia igual a uno.in
iden
ia. Se 
onsideraron dete
tores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos,resolu
ión temporal de 20 ns y e�
ien
ia igual a uno. La �gura 6.9 muestra ladistribu
ión real de muones, a la medida (que in
luye el efe
to del apilamientodebido a la segmenta
ión) y a la 
orregida, obtenida 
orrigiendo el número demuones medido en 
ada intervalo de 20 ns mediante la e
ua
ión (6.9). El númerototal de muones 
orrespondiente a la distribu
ión 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 distribu
ión 
orregidaes ncorr
µ = 163, aproximadamente un 5 % menos que el valor real, lo 
ual muestrala importan
ia de la 
orre

ión en la determina
ión del número total de muones.Debido al efe
to produ
ido por la segmenta
ión del dete
tor no se puede medir
on pre
isión el número de muones a distan
ias muy 
er
anas al eje de la lluvia.Por lo tanto, para realizar el ajuste de la FDLM hay que tratar de una maneradistinta a las esta
iones 
uyo 
ontenido muóni
o sea muy grande. El efe
to delerror debido a la segmenta
ión sobre el error total (debido a la segmenta
ión ya las �u
tua
iones Poissonianas) no supera el 13 % para NC

µ ≤ 72, lo 
ual, setradu
e, por medio de la e
ua
ión (6.9), en NCorr
µ ≤ 90 (ver se

ión 6.4.3). Porlo tanto, se van a 
onsiderar 
omo esta
iones saturadas a las 
uales NC

µ ≥ 72 en
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onstru

ión 117algún intervalo de tiempo (dado por la resolu
ión temporal) de la distribu
ióntemporal de muones medidos.Las esta
iones 
on 0, 1 o 2 muones son tratadas 
omo esta
iones silen
iosas 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 esta
ionessilen
iosas que están a una distan
ia menor que 5000 m del eje de la lluvia.La distan
ia de 
ada dete
tor de muones al eje de la lluvia se obtiene de lainforma
ión dada por los tanque �erenkov ya que la misma se obtiene utilizandola posi
ión del punto de impa
to de la lluvia.Asumiendo que el efe
to de la segmenta
ión es despre
iable para las esta
ionesno saturadas, el número de muones para di
has esta
iones se distribuye según ladistribu
ión de Poisson. Para realizar el ajuste de la FDLM, o sea, ρµ(r; ~p) 
on
~p = (Nµ, β) (ver (6.21)), se minimiza la fun
ión 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 produ
toria 
orresponde a las esta
iones saturadas, la segunda alas esta
iones �buenas�, no saturadas ni silen
iosas y la ter
era a las silen
iosas.Además, ri es la distan
ia de la i-ésima esta
ión al eje de la lluvia, Nsat es elnúmero de esta
iones saturadas, N es el número de esta
iones �buenas�, Nsil esel número de esta
iones silen
iosas, nmed
µi es la 
antidad total de muones medidos
orrespondiente a la i-ésima esta
ión y ncorr

µi es la 
antidad total de muones para la
i-ésima esta
ión después de haber apli
ado la 
orre
ión en 
ada intervalo temporalde la distribu
ión temporal de muones medida.La expresión 
orrespondiente a las esta
iones saturadas, proviene del he
ho deque para valores medios grandes la distribu
ión 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. Enton
es, 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 fun
ión, Erf(x) =
2√
π

∫ x

0

dt exp(−t2). (6.24)La expresión 
orrespondiente a las esta
iones silen
iosas 
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 �e
hasindi
an las posi
iones de las esta
iones silen
iosas.La �gura 6.10 muestra el ajuste de FDLM para el evento simulado 
orrespon-diente a la �gura 6.9. Para la re
onstru

ión de la dire

ión, del punto de impa
toy de la energía se utilizó el paquete de re
onstru

ión estándar de Auger, CDASEr-v3r4 [142℄. Las �e
has 
orresponden a las esta
iones silen
iosas.6.6.3. Muones a 600 m del Eje de la LluviaPara realizar estudios de 
omposi
ión se suele utilizar 
omo parámetro alnúmero de muones a una distan
ia dada del eje de la lluvia. Debido a la sepa-ra
ión entre dete
tores del arreglo de mayor super�
ie de AMIGA, 750 m, es
onveniente utilizar 
omo parámetro al número de muones a 600 m del eje de lalluvia, Nµ(600), [17℄.La in
erteza en la determina
ión de Nµ(600) debida al método de re
onstru
-
ión de la FDLM tiene una gran in�uen
ia en la determina
ión de la 
omposi
ióny es por esto que el diseño del 
ontador se realizó de forma tal de optimizarla. Lasdistribu
iones de Nµ(600) son el resultado de la 
onvolu
ión de la distribu
ión realde muones a 600 m del eje de la lluvia (NReal
µ (600)) 
on la distribu
ión que tieneen 
uenta a las �u
tua
iones debidas a la medi
ión y al método de re
onstru

ión.Por lo tanto, el efe
to de di
ha 
onvolu
ión es el ensan
hamiento de la distribu-
ión de NReal

µ (600) y por 
onsiguiente, el aumento del área de superposi
ión de lasdistribu
iones 
orrespondientes a primarios distintos. Para estudiar la insetreza en
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Figura 6.11: In
erteza en la determina
ión de Nµ(600) 
omo fun
ión de la energíapara protones y nú
leos de hierro de ángulos 
enitales (a) θ = 30◦ y (b) θ = 45◦.Se 
onsideraron dete
tores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resolu
ióntemporal de 20 ns y e�
ien
ia igual a uno.la determina
ión 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 distribu
iones de ǫ, 
omo fun
ión del logaritmo dela energía para lluvias ini
iadas por protones y nú
leos de hierro de ángulos dein
iden
ia θ = 30◦ y θ = 45◦. Se 
onsideraron dete
tores de muones de 30 m2 deárea, 192 segmentos, resolu
ión temporal de 20 ns y e�
ien
ia igual a uno.De la �gura 6.11 se puede ver que el error en la determina
ión de Nµ(600) esmenor para nú
leos de hierro que para protones. Esto se debe a que las lluviasprodu
idas por los hierros tienen más muones y por lo tanto, el número de dete
-tores de muones que intervienen en la re
onstru

ión es mayor. También se puedever que el error en Nµ(600) de
re
e 
on la energía 
omo era de esperar y que, enparti
ular, para energías del orden de 1018 eV es menor que el 13 % tanto paraprotones 
omo para nú
leos de hierro.Para estudiar la robustez del método de re
onstru

ión desarrollado se realizóel mismo análisis pero asumiendo una resolu
ión temporal mu
ho más grande queel an
ho de las distribu
iones 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 po
o 
on respe
to al 
aso de resolu
ión temporal de

20 ns, menos que el 2 %, lo 
ual muestra la robustez del método de re
onstru

ión.La in
erteza en la determina
ión de Nµ(600) (menor que el ∼ 20 %) obtenidapara el rango de energías 
onsiderado es muy buena ya que la in
erteza en ladetermina
ión de la energía de las lluvias es de, típi
amente el 25 %, por lo 
ual es
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Figura 6.12: In
erteza en la determina
ión de Nµ(600) 
omo fun
ión de la energíapara protones y nú
leos de hierro de ángulos 
enitales (a) θ = 30◦ y (b) θ = 45◦.Se 
onsideraron dete
tores de muones de 30 m2 de área, 192 segmentos, resolu
ióntemporal mu
ho mayor que el an
ho de las distribu
iones temporales de muones(
aso más desfavorable) y e�
ien
ia igual a uno.la in
erteza que va a dominar en la determina
ión de Nµ(600) ya que el número demuones es aproximadamente propor
ional a la energía del primario. Por lo tanto,el área de 30 m2 para los dete
tores de muones y el número de segmentos igual a
192 optimizan los parámetros de diseño en 
uanto a la determina
ión de Nµ(600)y a los 
ostos de los dete
tores.6.7. Parámetros Sensibles a la Composi
ión Quí-mi
aLos distintos tipos de primarios pueden ser 
lasi�
ados fundamentalmente entres grupos: fotones, nú
leos pesados y nú
leos livianos. Los fotones son más fá
ilesde individualizar debido a que se desarrollan más abajo en la atmósfera [32℄ ytienen mu
hos menos muones [18℄. Por lo tanto, la separa
ión entre fotones yhadrones es signi�
ativamente más sen
illa de ha
er que entre nú
leos pesados ylivianos. Es por esta razón que en esta Tesis se estudiará sólo la separa
ión entrehadrones pesados y livianos.Para la determina
ión de la 
omposi
ión quími
a del primario se utilizan variosparámetros, obtenidos tanto de los dete
tores de super�
ie 
omo de los teles
opiosde �uores
en
ia. La diferen
ia entre los parámetros sensibles a la 
omposi
ión 
o-rrespondientes a distintos primarios se basa en el he
ho de que las lluvias ini
iadaspor nú
leos pesados se desarrollan más rápido, a mayor altura y tienen un mayor
ontenido muóni
o que las ini
iadas por nú
leos livianos.Como ha sido men
ionado anteriormente, todos los parámetros sensibles ala 
omposi
ión dependen de dos fundamentales, el número de muones, Nµ, y laprofundidad del máximo de la lluvia, Xmax. Cuando se termine la 
onstru

ión de
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Figura 6.13: log(Nµ(600)) 
omo fun
ión del logaritmo de la energía para nú
leosde hierro y protones de ángulos de in
iden
ia 30◦ y 45◦. P indi
a 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 dire
tamente y 
on gran pre
isión para energías entre 1017eV y 1019 eV.La �gura 6.13 muestra el logaritmo de Nµ(600) 
omo fun
ión del logaritmode la energía para protones y nú
leos de hierro obtenido mediante el método dere
onstru

ión des
rito en la se

ión anterior. Se puede ver que, si bien las distribu-
iones para protones y nú
leos de hierro se solapan, la separa
ión es muy buena.Cabe re
al
ar que un 
ambio en 
omposi
ión, por ejemplo de primarios pesadosa livianos 
omo se espera en la transi
ión de fuentes Galá
ti
as a extragalá
ti
as,impli
ará un 
ambio en la pendiente de Nµ(600) 
omo fun
ión de la energía el 
ual,en prin
ipio, podrá ser dete
tado en forma independiente del modelo hadróni
o.Algunos de los parámetros más importantes utilizados para determinar la 
om-posi
ión son (ver se

ión 2.4):El tiempo de subida de las señales en los dete
tores �erenkov, t1/2 (ver
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apítulo 5), el 
ual es menor para lluvias ini
iadas por nú
leos pesados.El radio de 
urvatura del frente de la lluvias, R, el 
ual es mayor para nú
leospesados.La pendiente de la fun
ión de distribu
ión lateral de la señal en los dete
tores�erenkov, β, la 
ual es mayor para nú
leos pesados.En 
ada evento del dete
tor de super�
ie parti
ipan una 
antidad determinadade dete
tores �erenkov para 
ada uno de los 
uales se puede 
al
ular ti1/2. Conel propósito de obtener un úni
o parámetro por evento rela
ionado a los valoresindividuales ti1/2 
orrespondientes a 
ada esta
ión 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 esta
iones 
on señal mayor que 10 VEM y distan
iaal eje de la lluvia mayor que 400 m, ti10 y ti50 son los tiempos para los 
uales se
ole
ta el 10 % y el 50 % respe
tivamente, de la señal total 
orrespondiente a la
i-ésima esta
ión y ri es la distan
ia al eje de la lluvia de la i-ésima esta
ión. La
onstru

ión de este parámetro se realizó de forma tal de maximizar la diferen-
ia entre el valor medio de t1/2 
orrespondiente a lluvias ini
iadas por nú
leos dehierro y por protones. De manera análoga se 
onstruyó el parámetro tF 
orrespon-diente al tiempo de 
aída de la señal en los dete
tores �erenkov, el 
ual se obtienereemplazando ti1/2 = ti50 − ti10 por tiF = ti90 − ti50 en la e
ua
ión (6.27).En el rango de energías de AMIGA también van a fun
ionar los teles
opios deHEAT. Se planea situar a los dete
tores de super�
ie de AMIGA a unos ∼ 6 kmdel ojo ubi
ado en Cerro Coihue
o donde se instalarán los teles
opios de HEAT deforma tal de que los eventos de �uores
en
ia también sean híbridos. La �gura 6.14muestra el error en la determina
ión de Xmax 
omo fun
ión de la energía, obtenidode la re
onstru

ión del per�l longitudinal de eventos híbridos simulados para losteles
opios de Auger+HEAT (los datos fueron obtenidos de la referen
ia [156℄).Para energías del orden de 1018 eV el error en la determina
ión de Xmax es menorque 24 g 
m−2, lo 
ual es muy bueno, ya que la diferen
ia de los valores medios de
Xmax para protones y nú
leos de hierro para di
has 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 in
luir la respuestade los dete
tores de �uores
en
ia y los efe
tos introdu
idos por el método dere
onstru

ión, se utilizó por 
ada lluvia, el valor de Xmax 
al
ulado internamentepor AIRES, el 
ual, es el resultado del ajuste del per�l longitudinal de la lluvia
on la fun
ión de Gaiser-Hillas. Se generarón valores de Xmax tomados al azar deuna distribu
ión Gaussiana 
uyo valor medio estaba dado por el valor de Xmaxdado por AIRES y 
uya desvia
ión estándar estaba dada por la e
ua
ión (6.28).
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Figura 6.14: In
erteza en la determina
ión de Xmax para Auger+HEAT. Los datosfueron obtenidos de la referen
ia [156℄. La línea re
ta 
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 nú
leo A, 〈qA〉 es el valormedio y σ(qA) la desvia
ión estándar de la distribu
ión 
orrespondiente a di
hoparámetro, da una idea o mide el poder de dis
rimina
ión entre hierro y protón
orrespondiente 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 desvia
ión 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 ve
es σ(x) está el 
erode la diferen
ia entre los valores medios de qpr y qfe. Por lo 
ual, a parámetros 
onmuy po
o poder de dis
rimina
ión le 
orresponden valores muy 
hi
os de η.La �gura 6.15 muestra los ajustes, a través de fun
iones lineales, de la variable
η 
omo fun
ión del logaritmo de la energía para los distintos parámetros dis
utidosanteriormente. Se in
luyó también al parámetro S600, señal a 600 m del eje de lalluvia en unidades de VEM, obtenido al re
onstruir la fun
ión de distribu
iónlateral 
orrespondiente a la señal de los dete
tores �erenkov. Para el arreglo dedete
tores de Auger de espa
iado 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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tores de Muonesarreglo de 750 m de AMIGA se planea utilizar al parámertro S600 
omo estimadorde la energía.
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Figura 6.15: Ajustes lineales de η 
omo fun
ión 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 separa
ión entreprotones y nú
leos de hierro es Nµ(600) seguido por Xmax. Además, en promedio,
η 
re
e 
on la energía para todos los parámetros menos para Xmax. Esto se debea que los errores debidos a la re
onstru

ión disminuyen 
on la energía y además,a que al haber mayor 
antidad de partí
ulas que in
iden sobre los dete
tores las�u
tua
iones disminuyen. A pesar de que el error en la determina
ión de Xmaxdisminuye 
on la energía, η(Xmax) de
re
e lentamente y esto se debe a que lo quedomina es el he
ho de que la diferen
ia entre los valores medios de Xmax paraprotones y nú
leos de hierro también disminuye lentamente 
on la energía [156℄.Dada la energía, el parámetro Nµ(600) es muy bueno para separar protones denú
leos de hierro. A diferen
ia de los otros parámetro, los 
uales presentan unadependen
ia logarítmi
a 
on la energía, Nµ(600) tiene una dependen
ia aproxima-damente lineal 
on la energía, 
on lo 
ual, su poder de dis
rimina
ión disminuyeal tener en 
uenta el error en la determina
ión de la energía de 
ada evento. Esteefe
to será tenido en 
uenta en los análisis de 
omposi
ión del 
apítulo siguiente.En resumen, en este 
apítulo se han presentado los estudios realizados, a travésde simula
iones, a
er
a del diseño de los dete
tores de muones de AMIGA. Paraeste �n se modi�
ó uno de los programas ya existente 
apaz de simular la respuestade los dete
tores �erenkov de Auger 
on el propósito de in
luir a los dete
toresde muones. Utilizando di
ho programa se desarrolló un método de re
onstru

iónde la fun
ión de distribu
ión lateral de muones, el 
ual sirvió para validar losparámetros de diseño de los 
ontadores. Finalmente, se realizó un estudio de lain
erteza en la determina
ión 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 
omposi
ión.



Capítulo 7Determina
ión de la Composi
ión
7.1. Introdu

iónCon el objetivo de determinar la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
osse han desarrollado e implementado una gran variedad de té
ni
as diferentes las
uales pueden ser divididas en dos 
lases, las té
ni
as de determina
ión de la
omposi
ión en forma estadísti
a y la 
lasi�
a
ión evento a evento. Las té
ni
asestadísti
as tienen 
omo objetivo la determina
ión de la masa media 
omo fun
iónde la energía mientras que la 
lasi�
a
ión evento a evento tienen 
omo propósitodeterminar la masa de 
ada eventos en forma individual. Todas estas té
ni
as sebasan en la 
ompara
ión de los datos reales 
on eventos simulados por lo 
ual,para estos análisis, es de suma importan
ia poseer una muy buena simula
iónde las lluvias atmosféri
as y de los dete
tores. Sin embargo, la determina
ión de
ambios en la 
omposi
ión 
omo fun
ión de la energía son menos dependientes delas simula
iones y de las in
ertezas sistemáti
as [147℄.Las té
ni
as estadísti
as se basan en general en la determina
ión de la 
om-posi
ión media a través de la apli
a
ión de la té
ni
a de máxima verosimilitudentre las distribu
iones obtenidas experimentalmente, para un parámetro dado, ylas 
orrespondientes a eventos simulados (ver por ejemplo [10, 19, 20℄).Existen varias té
ni
as de 
lasi�
a
ión evento a evento, en parti
ular algunas delas más importantes son las que involu
ran a redes neuronales [22℄ y los métodosbasados en la estima
ión de las densidades de probabilidad multi-paramétri
asprovenientes de las simula
iones [157, 158℄.En este 
apítulo se estudia y presenta en detalle una nueva té
ni
a para laobten
ión de la 
omposi
ión en forma estadísti
a que permitirá obtener la masamedia en forma independiente del modelo hadróni
o de altas energías en el 
on-texto de AMIGA y HEAT, utilizando prin
ipalmente a los parámetros Xmax y
Nµ(600). También se estudia la posibilidad de obtener una 
lasi�
a
ión evento aevento a través de la apli
a
ión de té
ni
as no paramétri
as para la estima
ión dedensidades de probabilidad en el espa
io multidimensional de parámetros sensiblesa la 
omposi
ión. 125
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ión de la Composi
ión7.2. Métodos Estadísti
os7.2.1. Parámetro ξDadas las fun
iones de distribu
ión para un parámetro q, sensible a la 
omposi-
ión quími
a 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 abundan
ia de nú
leosde 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 
omposi
ión 
orrespondiente al primario a para lamuestra formada por los N eventos1. Después de ha
er 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 
omposi
ión.De la e
ua
ión (7.4) se puede ver que a medida que el solapamiento entre lasdistribu
iones fa(q) y fb(q) disminuye, 〈ξq〉(ca) se pare
e 
ada vez más a la fun
iónidentidad y que 〈ξq〉(1/2) = 1/2 independientemente de las fun
iones fa(q) y fb(q).De la misma forma que para el 
ál
ulo del valor medio de ξq se puede 
al
ularla 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 
omposi
ión quími
a de las muestras 
omo 
omposi
ión,
omposi
ión quími
a o abundan
ia de a y se la notará: ca. Para referirse a la 
omposi
ión quími
ade los rayos 
ósmi
os, la 
omposi
ión 
orrespondiente al universo, se lo hará en forma explí
itay se la notará: Ca.
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on lo 
ual, la varianza de ξq también es una fun
ión lineal de la 
omposi
ión y esinversamente propor
ional a N .De igual forma que para el 
ál
ulo de la varianza se puede 
al
ular la 
ovarianzade las variables ξq 
orrespondientes a dos parámetros distintos. Sean fA(qµ, qν) lafun
ión de distribu
ión 
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 e
ua
ión (7.11) se puede ver que la 
ovarianza entre las variables ξqµ y ξqνtambién es propor
ional a la 
omposi
ión y que una 
ondi
ión 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 lo
ual, para valores de N su�
ientemente grandes y debido al teorema 
entral dellímite di
ho parámetro se distribuye según la distribu
ión de Gauss.A modo de ejemplo, la �gura 7.1 muestra la pendiente y la ordenada al origen
orrespondiente al valor medio de ξ 
omo fun
ión de η (ver e
ua
ión (6.29)) parados distribu
iones Gaussianas de valor medio x y −x y σ = 1 para las dos, 
on lo
ual η = x/
√

2. A medida que η aumenta, la ordenada al origen tiende a 
ero y lapendiente a uno, es de
ir, 〈ξ〉(ca) tiende a la fun
ión identidad.7.2.2. Simula
iones y AnálisisSimula
iones de las lluvias y de los dete
toresCon el propósito de realizar estudios de 
omposi
ión a energías del orden de
1018 eV y estudiar la in�uen
ia de la indetermina
ión 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 espe
tro, el 
ual sigue una ley depoten
ias de índi
e espe
tral 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 fun
ión de η para dosGaussianas de σ = 1.uno de energía de �ltrado relativa de 10−6 y fa
tor de peso estadísti
o 0.2 para dos
lases distintas de primarios, nú
leos de hierro y protones, dos valores de ángulo
enital, θ = 30◦ y θ = 45◦ y dos modelos hadróni
os de altas energías, QGSJET02y Sibyll 2.1. Se generaron en total 1328 lluvias.Di
has lluvias fueron utilizadas para generar eventos de AMIGA y HEAT. Lasimula
ión del dete
tor de super�
ie se realizó por medio del programa SDSim+MuonSim. Se utilizó 
ada lluvia 40 ve
es distribuyendo los puntos de impa
toen forma uniforme en el arreglo triangular de 750m de espa
iado. Se utilizarondete
tores de muones de 30m2 de área formados por 192 segmentos y enterradosa 2.5m de profundidad. Se utilizó además, una resolu
ión temporal de 20 ns ye�
ien
ia igual a uno. Para la re
onstru

ión de la dire

ión y del punto de impa
tode las lluvias se utilizó el paquete CDAS Er-v3r4 y la re
onstru

ión de la FDLMse realizó utilizando el método de re
onstru

ión des
rito en la se

ión 6.6.Para in
luir el efe
to de los dete
tores de HEAT y del método de re
onstru
-
ión del per�l longitudinal en la determina
ión de Xmax se llevó a 
abo el mismopro
edimiento utilizado en la se

ión 6.7. Con lo 
ual, para 
ada evento simulado,además de obtener la informa
ión de los dete
tores �erenkov y de los dete
toresde muones, se obtuvo el valor de Xmax 
on las �u
tua
iones 
orrespondientes.
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ión del intervalo de energía óptimoLa 
alibra
ión en energía de los eventos de AMIGA se realizará a través delparámetro S600, la señal interpolada de los dete
tores �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 teles
opios deHEAT. Por lo tanto, para in
luir el efe
to de la indetermina
ión 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 
omposi
ión a energías del orden de E0 = 1018 eV primero hayque determinar en que intervalo de energías re
onstruidas, 
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 fra

ión de eventos del intervalo de energías reales I0 = [(1−δ)E0, (1+δ)E0].Los intervalos I e I0 no son iguales debido al espe
tro, la 
ontamina
ión debida aeventos de energías menores que 1018 eV que no pertene
en a I0 es mayor que ladebida a eventos de energías mayores que 1018 eV que tampo
o pertene
en 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 re
onstruidas 
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 pertene
e a I0 y su energía re
onstruidapertene
e 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 fra

ión de eventos pertene
ientesa I0 que 
aen en I es máxima se obtiene minimizando el 
o
iente F (Er0) =
fB(Er0)/fA(Er0). La �gura 7.2 muestra F (Er0) 
omo fun
ión de Er0 para δ = 0.25,se puede ver que tiene un mínimo el 
ual no 
oin
ide 
on E0 = 1018 eV de-bido al efe
to del espe
tro. El valor que minimimiza a la fun
ión 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: Co
iente entre el número de eventos que no pertene
en a I0 y que 
aenen I y el número de eventos pertene
ientes a I0 que 
aen en I 
omo fun
ión del valor
entral de I, Er0, para δ = 0.25. El mínimo se al
anza para Er0
∼= 1.14181 × 1018eV.Estima
ión de las densidades de probabilidadPara estimar las distribu
iones de los distintos parámetros, sensibles a la 
om-posi
ión del primario, a partir de los datos obtenidos de las simula
iones se utilizóla té
ni
a de superposi
ión de kernels detallada en el apéndi
e A. Con el propósitode obtener las densidades de probabilidad de los distintos parámetros in
luyendola in
erteza en la determina
ión 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 distribu
ión Gaussiana de valor medio

E y σ = 0.25 E. Si el valor de energía obtenido pertene
ía al intervalo I enton
esese evento era agregado a la muestra. Este pro
edimiento se realizó 10 ve
es para
ada tipo de primario, ángulo 
enital y modelo hadróni
o de altas energías de lalibrería de lluvias generada.Para 
ada muestra obtenida se 
al
ularon 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�ni
ión de los parámetrosestá dada en la se

ión 6.7.Una primera estima
ión de la fun
ión de distribu
ión 
orrespondiente al par
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al
uló a través de (ver e
ua
ión (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 distribu
ión 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 estima
ión de las fun
iones de distribu
ión se utilizó laté
ni
a de estimadores adaptativos (ver se

ión A.1). Primeramente se obtuvo unaestima
ión de las fun
iones de distribu
ión f̂0(~x) por medio de la e
ua
ión (7.15)y luego se 
al
ularon los siguientes parámetros,
λi =







f0(~xi)
(

∏N
j=1 f0(~xj)

)1/N







−1/2

. (7.16)Finalmente la estima
ión adaptativa de las fun
iones de distribu
ión se 
al
ulópor 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 fun
ión de distribu
ión estimada f̂(~x) tiene aso
iada una in
erteza debidoa que está 
onstruida a partir de un 
onjunto �nito de N elementos. Di
ha in
ertezafue estimada a través de la té
ni
a llamada �Smoothed Bootstrap� (ver se

iónA.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 apli
ó el mismo pro
edimientoutilizado para obtener f̂(~x). Por lo tanto, por 
ada par de parámetros, tipo deprimario, ángulo 
enital y modelo hadróni
o de altas energías se obtuvieron 110estimadores adaptativos de las fun
iones de distribu
ión del universo. Notar que sibien la té
ni
a �Smoothed Bootstrap� permite 
al
ular la varianza del estimadorno di
e nada a
er
a del Bias[f̂ (~x)] = E[f̂(~x)] − f(~x).Las �guras 7.3 y 7.4 muestran el promedio de las 110 fun
iones de distribu
ión
orrespondientes a los parámetros Xmax y Nµ(600) para protones y nú
leos dehierro respe
tivamente, de ángulo 
enital θ = 45◦ y QGSJET02 
omo modelohadróni
o de altas energías.La �gura 7.5 muestra el valor medio y la región de un sigma 
orrespondientea las distribu
iones marginales de los parámetros Xmax y Nµ(600) para protonesy nú
leos de hierro de θ = 45◦ y modelos hadróni
os 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 diferen
ia entre los valoresmedios de las distribu
iones de Xmax para QGSJET02 es menor que para Sibyll2.1.
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Figura 7.3: Distribu
ión promedio para los parámetros Xmax y Nµ(600) 
orres-pondiente a lluvias ini
iadas por protones de θ = 45◦ y QGSJET02 
omo modelohadróni
o de altas energías.Método para la determina
ión de la 
omposi
iónCon el propósito de utilizar a las variables ξq, 
orrespondientes a los distintosparámetros 
onsiderados, para determinar la 
omposi
ión de una mez
la dadade protones y nú
leos de hierro, se generaron muestras de N = 100 y N = 1000eventos tomando valores al azar, para 
ada par de parámetros, de las distribu
ionespromedio. 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 dedistan
ia entre dete
tores 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 fun
ionamiento de Auger, tiempo parael 
ual fue diseñado, que 
aen en el intervalo de energía I.Para 
ada par de parámetros, ángulo 
enital y modelo hadróni
o se generaron
1000 muestras de N = 100 eventos y 300 muestras de N = 1000 eventos para 
adavalor de abundan
ia de protones desde cp = 0 hasta cp = 1 en pasos de ∆cp = 0.1.Para 
ada muestra generada 
orrespondiente a un dado modelo hadróni
o, ángulo
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Figura 7.4: Distribu
ión promedio para los parámetros Xmax y Nµ(600) 
orres-pondiente a lluvias ini
iadas por nú
leos de hierro de θ = 45◦ y QGSJET02 
omomodelo hadróni
o de altas energías.
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Figura 7.5: Valor medio y región de un sigma 
orrespondiente a las distribu
ionesmarginales de Nµ(600) y Xmax estimadas para protones y nú
leos de hierro de
θ = 45◦ y modelos hadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1.
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enital y 
omposi
ión se 
al
ularon 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 abundan
ia 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 fun
ión f̂k

p,ν(qν) es la k-ésima fun
ión de distribu
ión marginal estimada paraprotones 
orrespondiente al parámetro qν y f̂ l
fe,ν(qν) es la l-ésima fun
ión de dis-tribu
ión marginal estimada para nú
leos de hierro 
orrespondiente al parámetro

qν . Para 
al
ular P kl
p,ν(qν) se utilizó úni
amente QGSJET02, el 
ual es tomado
omo el verdadero modelo de las intera

iones hadróni
as de altas energías.Por 
ada muestra 
orrespondiente a un modelo hadróni
o dado, un ángulo
enital y una dada abundan
ia de protones se obtuvieron 110 × 110 valores de

ξqν 
orrespondientes a las posibles 
ombina
iones de las fun
iones de distribu
iónpara protón y nú
leos de hierro estimadas.Finalmente, para 
ada par de parámetros, modelo hadróni
o, ángulo 
enital yabundan
ia de protones se 
al
ularon 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 fun
ión de la abundan-
ia de protones para θ = 45◦, N = 1000 y N = 100 eventos y para muestras
orrespondientes a los dos modelos de las intera

iones hadróni
as 
onsiderados.La �gura 7.6 también muestra las regiones de uno y dos sigmas para ξ las 
ualesrepresentan, respe
tivamente, 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 di
has regiones. Como era de esperar los valores de sigma 
orres-pondientes a 100 eventos son mu
ho mayores que para 1000, esto se debe a que lavarianza de la variable ξ es inversamente propor
ional al número de eventos (vere
ua
ión (7.5)).De la �gura 7.6 se puede ver que el valor medio de la variable ξ aumenta enforma lineal 
on la 
omposi
ión pero el ángulo que forman tales fun
iones lineales
on el eje x es menor que 45◦, el 
ual 
orresponde al 
aso ideal en que los valoresmedios de las distribu
iones para protones y nú
leos de hierro están in�nitamenteseparados y por lo tanto el área de solapamiento de las mismas es 
ero. También sepuede ver que la re
ta 
orrespondiente a ξµ para QGSJET02 tiene pendiente muypare
ida a la 
orrespondiente a ξXmax , también para QGSJET02, lo 
ual impli
aque el poder de dis
rimina
ión de Nµ(600) es del orden de el de Xmax. En la se

ión6.7 se en
ontró 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 distribu
iones de los parámetros
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N = 1000Figura 7.6: Valores medios y regiones de uno y dos sigmas 
orrespondientes a

ξµ y ξXmax 
omo fun
ión de la abundan
ia de protones para θ = 30◦, N = 100y N = 1000 y para muestras generadas usando QGSJET02 y Sibyll 2.1. Parael 
ál
ulo de ξ 
orrespondiente a los parámetros 
onsiderados se utilizaron losestimadores de las fun
iones de distribu
ión 
orrespondientes a QGSJET02.
ontienen un batido de energías debido al error que existe en la determina
ión dela energía de las lluvias y 
omo el número de muones depende 
asi linealmentede la misma, di
ho error in�uye de forma tal que el poder de dis
rimina
ión de
Nµ(600) disminuye.La �gura 7.6 también muestra el parámetro ξ 
omo fun
ión de la 
omposi-
ión para el 
aso en que Sibyll 2.1 es en realidad el modelo hadróni
o 
orre
to,pero debido a que ξ se 
al
ula suponiendo que QGSJET02 es el modelo verda-dero se obtienen 
omportamientos diferentes, en parti
ular ya no pasa que paraabundan
ia de protones igual a 0.5 el valor medio de ξ también es 0.5. La re
ta
orrespondiente al valor medio de ξµ para Sibyll 2.1 se en
uentra por en
ima de la
orrespondiente 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 hadróni
overdadero se obtiene una mayor abundan
ia de protones. Para el 
aso de ξXmax lo



136 Capítulo 7. Determina
ión de la Composi
iónque se puede ver es que para valores 
hi
os de la abundan
ia de protones, o sea,valores grandes de la abundan
ia 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 nú
leos de hierro 
orrespondiente a Sibyll 2.1 es menor que el
orrespondiente a QGSJET02. Para valores grandes de la abundan
ia 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 po
omayor que para QGSJET02. Como resultado �nal se obtiene, para el valor mediode ξXmax 
orrespondiente a Sibyll 2.1, una re
ta 
uya pendiente es mayor que la
orrespondiente a QGSJET02.La �gura 7.7 muestra las variables ξµ y ξXmax 
omo fun
ión de la abundan
iade protones para θ = 30◦, N = 1000 y N = 100 eventos y para muestras 
orres-pondientes a los dos modelos hadróni
os 
onsiderados. Al igual que para el 
aso de
θ = 45◦, se puede ver que las �u
tua
iones disminuyen drásti
amente al pasar de
100 a 1000 eventos y que los valores medios de di
has variables 
re
en linealmente
on la abundan
ia de protones. También se puede ver, de las pendientes de lare
tas que forman los valores medios de los parámetros ξµ y ξXmax que el poder dedis
rimina
ión de Xmax es mayor que el de Nµ(600). Al igual que para θ = 45◦,esto se debe a la in
erteza en la determina
ión de la energía del primario.Si bien los 
omportamientos de ξµ y ξXmax para θ = 45◦ y θ = 30◦ son 
uali-tativamente pare
idos, di
has variables dependen fuertemente del ángulo 
enitaldebido a la dependen
ia de las distribu
iones de los parámetros 
on θ.La distribu
ión 
onjunta de los parámetros ξq1

y ξq2
es Gaussiana y es tal quelos valores medios y la matriz de 
ovarianza dependen de la abundan
ia de protón(ver se

ión 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 hadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1. Como era de esperar las elipses
orrespondientes a 1000 eventos son mu
ho más 
hi
as que las 
orrespondientes a
100 eventos.La forma en que se ubi
an las elipses 
orrespondientes a los dos modeloshadróni
os 
onsiderados permiten obtener, a partir de una muestra de eventosobtenida experimentalmente, la 
omposi
ión independientemente del modelo ha-dróni
o.Para obtener la 
omposi
ión a partir de las distribu
iones 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 matri
es de 
ovarianza 
orres-pondientes a los dos modelos hadróni
os 
onsiderados. De esta manera se obtu-vieron, para 
ada ángulo 
enital y 
antidad de eventos, las siguientes fun
ionesinterpoladas, ~µ(cp, λ) = (〈ξµ〉(cp, λ), 〈ξXmax〉(cp, λ)) y V(cp, λ) donde cp ∈ [0, 1]es la abundan
ia 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 hadróni
os 
uyos parámetros ξµ y ξXmax
aen entre los valores 
orrespondientes a QGSJET02 y Sybill 2.1. Por lo tanto,el parámetro λ parametriza a las líneas de iso
omposi
ión que barren los posiblesmodelos hadróni
os 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 fun
ión de la abundan
ia de protones para θ = 30◦, N = 100y N = 1000 y para muestras generadas usando QGSJET02 y Sibyll 2.1. Parael 
ál
ulo de ξ 
orrespondiente a los parámetros 
onsiderados se utilizaron losestimadores de las fun
iones de distribu
ión 
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 abundan
ia de protones, ĉp, resolviendo el sistema de e
ua
iones,
~µ(cp, λ) = ~ξexp. También se pueden obtener, para un dado nivel de 
on�den
ia, losvalores de cp y λ 
ompatibles 
on ~ξexp, los 
uales son solu
ión 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�den
ia (por ejemplo, α = 0.68,
α = 0.95, et
.).La �gura 7.9 muestra las regiones 
orrespondientes al 95 % de nivel de 
on-�den
ia obtenidas para los puntos en el espa
io (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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Figura 7.8: Elipses 
orrespondientes al 68 % y al 95 % de probabilidad para lasfun
iones de distribu
ión Gausianas 
orrespondientes a ξµ y ξXmax para cp ∈ [0, 1],
θ = 30◦ y θ = 45◦, N = 100 y N = 1000 y para muestras generadas 
on los modeloshadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1. Los grá�
os 
orrespondientes a N = 1000muestran los puntos Pi y Qi 
on i = 1, 2, 3 utilizados 
omo ejemplo para el 
ál
ulode la 
omposi
ión.
orrespondientes a θ = 45◦ (ver grá�
o inferior dere
ho de la �gura 7.8) para
N = 100 y N = 1000 eventos. Los puntos fueron elegidos 
on el propósito deilustrar el método de obten
ión de la 
omposi
ión a partir de las fun
iones dedistribu
ión de ξµ y ξXmax . Las regiones de�nidas en el espa
io formado por losparámetros (cp, λ) 
orrespondientes a los puntos Pi y Qi 
on i = 1, 2, 3 fueronobtenidas resolviendo la ine
ua
ión (7.20).Para obtener la 
omposi
ión inferida en forma independientemente del mode-lo hadróni
o de altas energías 
orrespondiente a 
ada punto, solamente hay queproye
tar las regiones obtenidas para 
ada punto sobre el eje x, el 
ual 
orrespondea la abundan
ia de protones. La tabla 7.1 muestra los valores de las 
omposi
ionesinferidas 
on sus in
ertezas obtenidas al 95 % de nivel de 
on�den
ia.El método hasta aquí des
rito permite obtener la 
omposi
ión de una muestradada, la 
ual no es la de los rayos 
ósmi
os debido al tamaño �nito de las muestras.
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N = 1000Figura 7.9: Regiones en el espa
io (cp, λ) 
orrespondientes al 95 % de nivel de
on�den
ia para los puntos Pi y Qi 
on i = 1, 2, 3 para N = 100 y N = 1000eventos.Si la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os es Cp la 
antidad de protones np de unamuestra de N eventos se distribuye en forma binomial, P (np; N, Cp), donde Cp esla probabilidad de que un evento sea protón. En el apéndi
e B se detalla el métodoa través del 
ual se puede obtener la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os a partirde la 
omposi
ión de una muestra dada a un dado nivel de 
on�den
ia. La tabla7.2 muestra los valores de la 
omposi
ión 
on sus errores 
al
ulados al 95 % denivel de 
on�den
ia para los puntos Pi y Qi 
on i = 1, 2, 3. Como era de esperar,la in
erteza proveniente del tamaño �nito de las muestras es mayor para N = 100que para N = 1000.Volviendo a la 
omposi
ión quími
a de las muestras, para θ = 30◦ la in
ertezaen su determina
ión varia po
o 
on la abundan
ia de protones y esto se debe a laforma en que se ubi
an las elipses en el plano (ξµ, ξXmax) 
orrespondientes a los dosmodelos hadróni
os 
onsiderados. Los segmentos formados por los valores mediosde las variables ξµ y ξXmax , 
uyos puntos 
orresponden al 
entro de las elipses,para QGSJET02 y Sibyll 2.1 son bastante paralelos y si bien el 
orrespondientea Sibyll 2.1 es de menor longitud, la diferen
ia 
on respe
to al 
orrespondiente aQGSJET02 es 
hi
a.Para θ = 45◦ la in
erteza en la determina
ión de la 
omposi
ión sí dependede la abundan
ia de protones, en parti
ular, el error es mayor para valores de cp
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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: Composi
ión 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: Composi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os obtenida para los puntos Piy Qi 
on i = 1, 2, 3 para N = 100 y N = 1000 eventos.
er
anos a uno. Esto se debe a que los segmentos 
orrespondientes a QGSJET02y Sibyll 2.1 no son paralelos y se a
er
an 
ada vez más a medida que aumenta cpde forma tal que los puntos 
orrespondientes a valores de cp 
er
anos a uno paraSibyll 2.1 están muy 
er
a de los puntos 
orrespondientes a cp entre 0.8 y 0.9 paraQGSJET02.A 
ausa del tiempo muerto de los dete
tores de �uores
en
ia 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 
ombina
ión de ξµ 
on ξt1/2
, ξβ y ξR, todos parámetrosobtenidos de los dete
tores de super�
ie. Se 
onsideró a N = 1000 
omo el númerode eventos ya que es la 
antidad esperada para 2 años de observa
ión para losdete
tores de super�
ie.De la �gura 7.10 se puede ver que la ubi
a
ión de las elipses permite nuevamentela determina
ión de la 
omposi
ión en forma independiente del modelo hadróni
o yademás, en general, para todos los pares de parámetros 
onsiderados, el error en ladetermina
ión de la 
omposi
ión es mayor para puntos 
orrespondientes a valoresde cp 
er
anos a uno. Este efe
to 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 lasfun
iones de distribu
ión 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 hadróni
os 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 dete
tar unos 100 (1000) eventos híbridos (de



142 Capítulo 7. Determina
ión de la Composi
iónsuper�
ie) en dos años y 1000 (10000) en los veinte años de fun
ionamiento deAuger, las dire

iones de arribo de los mismos seguirán una distribu
ión angu-lar determinada. La in
erteza en la re
onstru

ión de la dire

ión 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 in
erteza en la dirre

iónes despre
iable para los análisis de 
omposi
ión ya que las es
alas angulares paralas 
uales las distribu
iones de los parámetros utilizados varían 
onsiderablementeson mu
ho mayores que la in
erteza en la determina
ión de la dire

ión.Para estimar el efe
to debido a la distribu
ión angular de los eventos se supusoque la distribu
ión de ángulos 
enitales está dada por Psc(θ) = (8/3) sin(θ) cos(θ)para θ ∈ [0◦, 60◦]. Se realizó el mismo pro
edimiento he
ho 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 a
uerdo 
on la distribu
ión
Psc(θ). Para el 
ál
ulo de ξ (ver e
ua
ión 7.18) se utilizaron las fun
iones de dis-tribu
ión estimadas 
orrespondientes al ángulo 
enital de 
ada evento intervinienteen la suma,

ξkl
qν

(cp) =
1

N





N(30◦)cp
∑

i=1

P kl
p,ν(q

p
νi, 30◦) +

N(45◦)cp
∑

i=1

P kl
p,ν(q

p
νi, 45◦)+

N(30◦)(1−cp)
∑

i=1

P kl
p,ν(q

fe
νi , 30◦) +

N(45◦)(1−cp)
∑

i=1

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 fun
iones de distribu
ión 
orrespondientes a ξµ y ξXmax, para
cp ∈ [0, 1], N = 100 y N = 1000 y para muestras generadas 
on los modeloshadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1. Como era de esperar, la ubi
a
ión de laselipses para este 
aso más realista, permite la determina
ión de la 
omposi
iónen forma independiente del modelo hadróni
o de altas energías y al igual que los
asos antes estudiados la mayor in
erteza en la determina
ión de la 
omposi
iónse da para valores de la abundan
ia de protones 
er
anos a uno.La �gura 7.12 muestra las elipses 
orrespondientes al 68 % y al 95 % de pro-babilidad para las fun
iones de distribu
ión 
orrespondientes a la 
ombina
ión de
ξµ 
on ξt1/2

, ξβ y ξR, para cp ∈ [0, 1], N = 1000 y para muestras generadas 
onlos modelos hadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1. Nuevamente, la ubi
a
ión de laselipses permite la determina
ión de la 
omposi
ión en forma independiente delmodelo hadróni
o de altas energías y la mayor in
erteza en la determina
ión de la
omposi
ión se da para valores de la abundan
ia de protones 
er
anos a uno.La importan
ia de los análisis bidimensionales presentados no sólo reside enla obten
ión de la 
omposi
ión en forma independiente del modelo hadróni
o dealtas energías, debido a su gran sensibilidad también permitirán estudiar y even-tualmente des
artar modelos hadróni
os 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 lasfun
iones de distribu
ión Gaussianas 
orrespondientes a ξµ y ξXmax para cp ∈ [0, 1],
N = 100 y N = 1000, para una mez
la de ángulos 
enitales 
orrespondiente a ladistribu
ión sin(θ) cos(θ) y para muestras generadas 
on los modelos hadróni
osQGSJET02 y Sibyll 2.1.7.3. Clasi�
a
ión Evento a EventoLa 
lasi�
a
ión evento a evento 
onsiste en de
idir, para un evento dado, que
lase o tipo de nú
leo lo originó. Estos estudios, 
omo todo análisis de 
omposi
ión,se basan en la 
ompara
ión de los datos experimentales 
on las simula
iones.El método utilizado para estudiar la 
lasi�
a
ión evento a evento se basa en laestima
ión de las densidades de probabilidades multidimensionales a través de lasuperposi
ión de kernels Gaussianos (ver apéndi
e A) [160, 169, 161, 162℄.Dado un evento 
uyo ve
tor ~x formado por d parámetros sensibles a la 
om-posi
ión, se lo quiere 
lasi�
ar en las 
lases CL = {Ai/i = 1 . . . L} (para el 
aso dela 
omposi
ión las 
lases Ai 
orresponden a los distintos tipos de nú
leos). 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 
al
ular 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 
ono
imiento a priori se puede utilizar la distribu
ión 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 lasfun
iones de distribu
ión Gaussianas 
orrespondientes a los pares de parámetros
(ξµ, ξt1/2

), (ξµ, ξβ) y (ξµ, ξR) para cp ∈ [0, 1], N = 1000, para una mez
la de ángulos
enitales 
orrespondiente a la distribu
ión sin(θ) cos(θ) y para muestras generadas
on los modelos hadróni
os QGSJET02 y Sibyll 2.1.Finalmente la 
lasi�
a
ión del evento está dada por la 
lase que tiene mayorprobabilidad dado el ve
tor ~x, A∗ = max{P (Ai|~x)/i = 1 . . . L}. Para el 
aso en queel 
onjunto CL tiene sólo dos elementos, por ejemplo nú
leos de hierro y protones
CL = {Pr, Fe}, la 
lasi�
a
ión se redu
e 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�
a
ión evento a evento 
onsiderando ob-servables sensibles a la 
omposi
ión provenientes de los dete
tores de AMIGA yHEAT se 
onsideraron o
ho muestras extraídas de los eventos simulados utilizadospara el análisis de la se

ión 7.2.2. Cada muestra 
orresponde a lluvias ini
iadaspor nú
leos de hierro o protones de θ = 30◦ o θ = 45◦ y modelos de intera

ioneshadróni
as QGSJET02 o Sibyll 2.1. Al igual que en la se

ión 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 pertene
ientes a las muestras son talesque la energía re
onstruida pertene
e 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 se

ión 7.2.2). La �gura 7.13 muestra Xmax 
omo fun
ión de Nµ(600) 
orres-pondiente a nú
leos de hierro y protones de θ = 30◦ y QGSJET02 
omo modelo de
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Figura 7.13: Xmax versus Nµ(600) 
orrespondiente a una de las muestras utilizadaspara el estudio de la 
lasi�
a
ión evento a evento 
orrespondiente a θ = 30◦ y aQGSJET02. Se 
onsideró una in
erteza en la energía del 25 %.las intera

iones hadróni
as de altas energías. De di
ha �gura se puede ver que lasepara
ión entre hierro y protón es bastante buena ya que la región en la 
ual haypérdida de 
lasi�
a
ión, es de
ir en donde 
aen esen
ialmente eventos de los dostipos, es bastante más 
hi
a que la o
upada por el total de los eventos. Este he
hose verá re�ejado en la obten
ión de una alta probabilidad de 
lasi�
a
ión al 
on-siderar a los parámetros Xmax y Nµ(600) para realizar los análisis de 
lasi�
a
iónevento a evento.Para 
al
ular la probabilidad de 
lasi�
a
ión dado un 
onjunto de parámetrosse utilizó la té
ni
a llamada �leave-one-out�. Di
ha té
ni
a 
onsiste en tomar uno delos eventos 
orrespondiente a una 
lase dada, en este 
aso hierro o protón, separarlode la muestra a la que pertene
e y 
onstruir los estimadores de las fun
iones dedistribu
ión 
orrespondientes a 
ada 
lase para luego 
lasi�
arlo de a
uerdo a loexpuesto anteriormente. Este pro
edimiento se realiza para todos los eventos delas distintas muestras 
orrespondientes a las distintas 
lases 
onsideradas. De estamanera se puede 
al
ular la probabilidad de 
lasi�
a
ión de los eventos de una
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ióndada 
lase a través de,
PCL(Ai) =

NCorr
Ai

NAi

, (7.24)donde NCorr
Ai

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

es la 
antidad total de eventos de la muestra Ai. Finalmente se puede 
al
ularla probabilidad de 
lasi�
a
ión de los eventos pertene
ientes a alguna de las 
lases
onsideradas por medio de,
PCL =

L
∑

j=1

NCorr
Ai

L
∑

j=1

NAi

. (7.25)Para estimar las fun
iones de distribu
ión multidimensionales se utilizó unkernel Gaussiano (ver e
ua
ión (A.13)) y el método de parámetros adaptativosdes
rito en la se

ión A.1 del apéndi
e A.La �gura 7.14 muestra la distribu
ión de las probabilidades de ser protonesdados eventos ini
iados por protones (pPr = P (Pr|~xj) donde ~xj pertene
e a la
lase Pr) y a la distribu
ión de las probabilidades de ser nú
leos de hierro dadoseventos ini
iados por nú
leos de hierro (pFe = P (Fe|~xj) donde ~xj pertene
e ala 
lase Fe) utilizando los parámetros Xmax y Nµ(600), θ = 30◦ y QGSJET02.La probabilidad de 
lasi�
a
ión 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�
a
ión evento a eventoen forma exa
ta todos los eventos tendrían probabilidades de ser el nú
leo del
ual provienen iguales a uno. Si bien los eventos se 
on
entran 
er
a del uno, lasdistribu
iones muestran que no es posible una 
lasi�
a
ión evento a evento exa
ta.De la �gura 7.14 también se puede ver que hay una fra

ión mayor de eventos
er
anos a uno para el histograma 
orrespondiente a pPr. Esto se debe a que lafun
ión de distribu
ión 
orrespondiente a protones �ensu
ia� más a la 
orrespon-diente a nú
leos de hierro que esta última a la de protones. Es de
ir, los valoresde pPr 
er
anos a uno provienen de regiones en el espa
io de parámetros para las
uales la fun
ión de distribu
ión 
orrespondiente a nú
leos de hierro toma valoresmu
ho más 
hi
os que la 
orrespondiente a protones. Lo mismo su
ede para va-lores 
er
anos a uno 
orrespondientes a pFe, estos provienen de regiones para las
uales la fun
ión de distribu
ión 
orrespondiente a protones toma valores mu
homás 
hi
os que la 
orrespondiente a nú
leos de hierro. Por lo tanto, di
has regionesen el espa
io de parámetros son mayores para la distribu
ión de protones. Este
omportamiento, 
omo se puede ver de la �gura 7.13, se debe prin
ipalmente alparámetro Xmax.La �gura 7.15 muestra las distribu
iones de las probabilidades de ser nú
leosde hierro o protones dados eventos ini
iados por nú
leos de hierro o protonesrespe
tivamente, 
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: Distribu
iones de pPr y pFe obtenidas utilizando a los parámetros
Xmax y Nµ(600) para θ = 30◦ y QGSJET02 
omo modelo hadróni
o de altasenergías.
orrespondientes a los parámetros {Xmax, Nµ(600)} presentan mayor 
antidad deeventos para valores 
er
anos a uno y por lo tanto, las distribu
iones obtenidaspara di
hos parámetros se pare
en más al 
aso ideal de 
lasi�
a
ión evento a eventoexa
ta.Con el propósito de 
omparar los resultados obtenidos para los distintos 
on-juntos de parámetros estudiados, se obtuvieron las fun
iones 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 fun
ión de distribu
ión 
orrespondiente a la variable pA. Lafun
ión 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-te
tores �erenkov, se puede ver que la 
lasi�
a
ión evento a evento se pare
e 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�
a
ión 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 teles
opios de �uor-es
en
ia. A su vez, el valor de la probabilidad de 
lasi�
a
ión 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�-
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Figura 7.15: Distribu
iones de pPr y pFe obtenidas utilizando a los distintos 
onjun-tos de parámetros 
onsiderados para θ = 30◦ y QGSJET02 
omo modelo hadróni
ode altas energías.
a
ión para eventos 
orrespondientes a nú
leos de hierro, a protones y la probabi-lidad de 
lasi�
a
ión para eventos 
orrespondientes tanto a nú
leos de hierro 
omoa protones (ver e
ua
ión (7.25)) para θ = 30◦ y QGSJET02. Para el 
onjunto deparámetros {Xmax, Nµ(600)} se obtiene una probabilidad de 
lasi�
a
ión del 90 %,
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Figura 7.16: P (≥ pPr) y P (≥ pFe) para los 
onjuntos de parámetros 
onsiderados
orrespondientes a θ = 30◦ y QGSJET02.solamente el 10 % de los eventos resultan 
lasi�
ados in
orre
tamente.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�
a
ión 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 valores
orrespondientes a la probabilidad de 
lasi�
a
ión para eventos 
orrespondientesa nú
leos de hierro, a protones y la probabilidad de 
lasi�
a
ión para eventos
orrespondientes tanto a nú
leos de hierro 
omo a protones. Si bien los resultadosson similares a los obtenidos para θ = 30◦, se puede ver que, a diferen
ia del 
aso
orrespondiente a θ = 30◦, la probabilidad de 
lasi�
a
ión para los parámetros
{Nµ(600)} + DC es mayor que para {Xmax} + DC, esto se debe esen
ialmente aque el poder de dis
rimina
ión de Xmax para θ = 45◦ es menor que para θ = 30◦.Para estudiar la in�uen
ia del des
ono
imiento de las intera

iones hadróni
asde altas energías se realizó el mismo análisis he
ho para QGSJET02 pero 
on-struyendo los estimadores de las fun
iones de distribu
ión de 
ada 
onjunto deparámetros utilizando las muestras pertene
ientes a QGSJET02 y 
al
ulando lasprobabilidades de pertene
er 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
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ión de la Composi
iónParámetros 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�
a
ión para los distintos 
onjuntos de paráme-tros 
onsiderados para θ = 45◦ y QGSJET02.
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Figura 7.17: Distribu
iones 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 modelohadróni
o verdadero.forma de los histogramas 
ambió 
on respe
to al análisis he
ho para QGSJET02,se puede ver que se obtiene una 
lasis�
a
ión evento a evento tan buena 
omo laobtenida para di
ho análisis. Esto se debe fundamentalmente a que, 
omo ha sidomen
ionado en la se

ión 2.5.2, los observables de las lluvias 
orrespondientes aQGSJET02 y Sibyll 2.1 di�eren po
o en 
ompara
ión 
on versiones anteriores dedi
hos 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 más
laramente que la mejor 
lasi�
a
ión 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�
a
iónmás pobre.La tabla 7.5 muestra los valores 
orrespondientes a las probabilidades de 
lasi-�
a
ión para eventos 
orrespondientes a θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo queQGSJET02 es el modelo hadróni
o verdadero. Al igual que para los análisis he
hos
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Figura 7.18: Distribu
iones de pPr y pFe obtenidas para los distintos 
onjuntos deparámetros 
onsiderados para θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 esel modelo hadróni
o verdadero.para QGSJET02, para el 
onjunto de parámetros {Xmax, Nµ(600)} se obtiene unaprobabilidad de 
lasi�
a
ión del orden del 90 %.Se realizó también el mismo análisis he
ho para Sibyll 2.1 y θ = 30◦ asu-miendo que QGSJET02 es el modelo hadróni
o verdadero pero para θ = 45◦. Latabla 7.6 muestra los valores 
orrespondientes a las probabilidades de 
lasi�
a
ión
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Figura 7.19: P (≥ pPr) y P (≥ pFe) para los 
onjuntos de parámetros 
onsiderados
orrespondientes a θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es el modelohadróni
o 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�
a
ión para los distintos 
onjuntos de pará-metros 
onsiderados para θ = 30◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es elmodelo hadróni
o verdadero.obtenidos. Nuevamente se obtiene la probabilidad de 
lasi�
a
ión más alta para losparámetros {Xmax, Nµ(600)} y la más baja utilizando solamente a los parámetrosprovenientes de los dete
tores �erenkov.Por último, se realizaron los mismos análisis des
ritos anteriormente, es de
ir,
onsiderando que QGSJET02 es el modelo hadróni
o verdadero para el 
aso enque el modelo 
orre
to es QGSJET02 y para el 
aso en que el modelo 
orre
toes Sibyll 2.1, para θ = 30◦ y θ = 45◦, pero utilizando a todos los parámetrosdisponibles, {Xmax, Nµ(600)} + DC, para el 
ál
ulo de la probabilidad de 
lasi-�
a
ión. Los resultados obtenidos son 
omparables a los obtenidos mediante losparámetros {Xmax, Nµ(600)}, se obtuvo una probabilidad de 
lasi�
a
ión de apro-ximadamente 90 %, lo 
ual sugiere utilizar úni
amente (para los eventos híbridos)a {Xmax, Nµ(600)} para realizar estudios de 
lasi�
a
ión evento a evento ya quela in
lusión de la informa
ión de los demás parámetros no aporta mu
ho más yha
e que los 
ál
ulos sean más 
ompli
ados y dependientes de 
ualquier posiblesesgo introdu
ido por las simula
iones de los dete
tores y de las lluvias.En resumen, en este 
apítulo se introdujo una nueva té
ni
a estadísti
a la 
ual
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a
ión 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�
a
ión para los distintos 
onjuntos de pará-metros 
onsiderados para θ = 45◦ y Sibyll 2.1 asumiendo que QGSJET02 es elmodelo hadróni
o verdadero.permitirá determinar, en forma independiente del modelo hadróni
o, la 
omposi-
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os, asumiendo sólo dos tipos de primarios, nú
leosde hierro y protones y en el 
ontexto de AMIGA y HEAT. A su vez, di
ha té
ni
atambién permitirá el estudio y la eventual dis
rimina
ión entre modelos hadróni-
os de altas energías, lo 
ual es de suma importan
ia ya que la mayor in
ertezaen los análisis de 
omposi
ión proviene del des
ono
imiento de las intera

ioneshadróni
as de altas energías. También se estudió la posibilidad de una 
lasi�
a
iónevento a evento a través de análisis multi-paramétri
os dando 
omo resultado unamuy buena probabilidad de 
lasi�
a
ión entre protones y nú
leos 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 efe
tos introdu
idos por losdete
tores y las in
ertezas provenientes de los métodos de re
onstru

ión. No sehan 
onsiderado los efe
tos de los posibles errores sistemáti
os provenientes de lare
onstru

ión de la energía utilizando a los dete
tores de �uores
en
ia ya que seespera que en po
o tiempo se logren 
omprender y 
ontrolar.





Capítulo 8Con
lusionesEn los tres primeros 
apítulos de esta Tesis se pretendió dar una breve intro-du

ión a la físi
a de los rayos 
ósmi
os de altas energías (
apítulo 1), a la físi
a delas 
as
adas atmosféri
as (
apítulo 2) y al sistema de dete

ión del ObservatorioPierre Auger junto 
on los primeros resultados obtenidos (
apítulo 3). Los aportesoriginales realizados durante el desarrollo del do
torado se han presentado en los
uatro 
apítulos restantes.En el 
apítulo 4 se han presentado los resultados de experimentos realizados
on el prototipo Tandar. Se ha obtenido la distribu
ión del VEM a través de unteles
opio de muones formado por dos 
entelladores plásti
os ubi
ados uno arribay otro abajo del tanque. También se han obtenido las distribu
iones de 
arga para
ada PMT bajo la 
ondi
ión de triple 
oin
iden
ia. El pi
o 
orrespondiente a losmuones de la distribu
ión obtenida en 
oin
iden
ia de tres para 
ada PMT se
orre en ∼ 3 % a valores menores de 
arga 
on respe
to al obtenido por medio delteles
opio de muones. En esto se basa el método de 
alibra
ión de Auger y es loque se utiliza hoy en día para obtener el valor del VEM de 
ada PMT para 
adatanque en forma remota, automáti
a y rápida.A diferen
ia de lo que su
ede para 
ada PMT por separado, el pi
o 
orrespon-diente a la distribu
ión de 
arga promedio de los tres PMTs, obtenida mediantela triple 
oin
iden
ia, se 
orre a valores mayores de 
arga en (14 ± 2) %. Para ex-pli
ar di
ho 
orrimiento se ha desarrollado un modelo semi-analíti
o basado en ladistribu
ión de la longitud de la traza de los muones que atraviesan el tanque y enla estadísti
a de la 
ole

ión de 
arga. La distribu
ión del promedio de las 
argas
orrespondiente a la triple 
oin
iden
ia se obtiene a partir de la 
onvolu
ión de ladistribu
ión de la longitud de la traza 
on la distribu
ión de 
arga para una lon-gitud de la traza dada obtenida a partir de la distribu
ión del VEM previamentesuavizada e interpolada. El modelo semi-analíti
o reprodu
e satisfa
toriamentelos resultados experimentales en la región del espe
tro dominada por los muones,tanto para el prototipo Tandar 
omo para el tanque de Auger llamado Laura. Asu vez, el modelo semi-analíti
o reprodu
e satisfa
toriamente a los datos experi-mentales para los 
asos en que la desvia
ión estándar de la distribu
ión de 
argaes propor
ional a la longitud de la traza y a la raíz 
uadrada de la longitud de latraza y esto se debe a que el espe
tro obtenido depende po
o de la forma fun
ionalde la misma. 155



156 Capítulo 8. Con
lusionesEl resto del trabajo original de esta Tesis se 
entró en el estudio de la 
om-posi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os. Los estudios detallados de la 
omposi
ión
omo fun
ión de la energía para E > 1017 eV son de 
ru
ial importan
ia para ladetermina
ión de la transi
ión entre las 
omponentes Galá
ti
a y extragalá
ti
ade los rayos 
ósmi
os. Todos los análisis de 
omposi
ión son he
hos en base a la
ompara
ión de los datos experimentales 
on las simula
iones tanto de las lluvias
omo de los dete
tores. La mayor in
erteza para la determina
ión de la mismaproviene del des
ono
imiento de las intera

iones hadróni
as de altas energías.En el 
apítulo 5 se han estudiado, a partir de datos experimentales, las �u
-tua
iones en la forma de los pulsos de los tanques de Auger generados por laslluvias ini
iadas por los rayos 
ósmi
os. Para poder interpretar los datos expe-rimentales se ha desarrollado un modelo simpli�
ado. A su vez, para estudiardi
has �u
tua
iones se han ajustado los pulsos por medio de tres fun
iones distin-tas obteniéndose buenos resultados para las tres. A partir de los ajustes realizadosa través de la fun
ión más sen
illa, la 
ual fue utilizada para todos los análisissubse
uentes, 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 fun
ión dela distan
ia al eje de la lluvia son 
ompatibles 
on los obtenidos por H. Bui
 yA. Watson, quienes obtuvieron los valores de t1/2 dire
tamente de los pulsos, sinrealizar ningún ajuste. Este he
ho muestra que los ajustes, a pesar de haber sidorealizados asumiendo un peso 
onstante, des
riben ade
uadamente la forma de lospulsos.Para estudiar las �u
tua
iones en la forma de los pulsos se han desarrolladotres métodos. Para el método 1, el error relativo, σ/〈s〉, se a
er
a a los valores
orrespondientes para el 
aso en que la señal está dominada por los muones amedida que aumenta la distan
ia al eje de la lluvia. Además, toma valores más
er
anos a la predi

ión para la señal dominada por los muones para los inter-valos de tiempo más 
er
anos al 
omienzo de la señal. Este 
omportamiento esel esperado y se debe al he
ho que los muones llegan a la super�
ie de la tierraantes que las partí
ulas ele
tromagnéti
as y además a que el 
o
iente entre laseñal 
orrespondiente a los muones y a las partí
ulas ele
tromagnéti
as 
re
e 
onla distan
ia al eje de la lluvia. Si bien los resultados obtenidos a través de losmétodos 2 y 3 no presentan exa
tamente el 
omportamiento esperado, los ajustespor medio de fun
iones lineales del logaritmo del error relativo 
omo fun
ión dellogaritmo de la distan
ia al eje de la lluvia están 
ontenidos en la región de unsigma 
orrespondiente al método 1. Para el método 2 el valor de σ 
al
ulado paralos distintos intervalos de tiempo 
onsiderados se realiza a través de los ajustes endi
hos intervalos que tienen 
omo máximo 
in
o puntos y para el método 3 no serealiza ningún ajuste de la forma de pulso. Por lo tanto, el método 1 resulta elmás ade
uado para el estudio de las �u
tua
iones. Finalmente, se ha 
onstruidoun nuevo parámetro formado por el 
o
iente entre los ajustes 
orrespondientes alerror relativo obtenido mediante el método 1 y a la predi

ión para el 
aso enque los muones dominan la señal. Este nuevo parámetro muestra más 
laramentelos resultados obtenidos y además puede ser utilizado 
omo un indi
ador del 
on-tenido muóni
o de las señales, he
ho que es de suma importan
ia para los estudios



157de 
omposi
ión.En el 
apítulo 6 se han presentado los estudios realizados a
er
a de los de-te
tores de muones de AMIGA. Se ha in
luido, en el programa SDSim versión3.0 es
rito para simular la respuesta de los dete
tores �erenkov de Auger, unasimula
ión simpli�
ada de los dete
tores de muones. Se ha desarrollado un nuevoformato de datos equivalente al utilizado para los datos de Auger, el 
ual permiteguardar la inforama
ión proveniente de los dete
tores de muones de una formaade
uada para su posterior utiliza
ión. Se ha estudiado el efe
to produ
ido por lasegmenta
ión de los dete
tores y se ha desarrollado una 
orre

ión la 
ual permiteobtener al número de muones in
identes en un dete
tor en un intervalo de tiempodado a partir del número de muones 
ontados. Se ha estudiado también la in
ertezaen el número de muones in
identes obtenidos por medio de di
ha 
orre

ión dando
omo resultado que para un número total de muones in
identes menor que 90 elerror 
ometido es menor que el ∼ 13 % para un dete
tor segmentado en 192 partes(
orrespondiente a tres fotomultipli
adores de 64 píxeles 
ada uno). A su vez, seha desarrollado un método de re
onstru

ión de la fun
ión de distribu
ión lateralde muones a patir de la informa
ión proveniente de los dete
tores de muones, el
ual in
luye la 
orre

ión debida al efe
to de la segmenta
ión. Para di
ho méto-do se han de�nido las esta
iones saturadas, las 
uales, junto 
on las silen
iosas,son tratadas de forma espe
ial permitiendo redu
ir las in
ertezas sistemáti
as. Se
ree que el método de re
onstru

ión implementado re�eja los mejores avan
esexistentes.El parámetro que aportarán lo dete
tores de muones para los estudios de 
om-posi
ión será el número de muones a 600 m del eje de la lluvia (para el arreglode 750 m de distan
ia entre dete
tores). A di
ho parámetro se lo obtendrá deajuste de la fun
ión de distribu
ión lateral. Por lo tanto, se ha estudiado en de-talle el error 
ometido en la determina
ión de Nµ(600) 
omo fun
ión de la energía
onsiderando dete
tores de muones de 30 m2 de área segmentados en 192 partes.Como resultado se obtuvo que el error en la determina
ión de di
ho parámetro esmenor que el ∼ 20 % para E = 1017.6 eV, umbral de energía para el arreglo de 750m de distan
ia entre dete
tores, y de
re
e 
omo fun
ión de la energía de forma talque para energía mayores o iguales que 1018 eV es menor que el ∼ 13 %. El error
ometido en la determina
ión de Nµ(600) es muy bueno en 
ompara
ión 
on el
∼ 25 % de error que se estima que habrá en la determina
ión 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 determina
ión de Nµ(600) ya los 
ostos.En el 
apítulo 7 se han presentado los estudios a
er
a de la determina
ión dela 
omposi
ión a energías del orden de 1018 eV en el 
ontexto de AMIGA y HEAT.Se ha desarrollado un método para la determina
ión de la 
omposi
ión, asumiendouna mez
la de protones y nú
leo de hierros, en forma independiente del modelo ha-dróni
o teniendo en 
uenta las �u
tua
iones estadísti
as de las lluvias, la respuestade los dete
tores y los efe
tos provenientes de los métodos de re
onstru

ión. Nose han tenido en 
uenta a los posibles errores sitemáti
os provenientes de la de-termina
ión de la energía a través de los dete
tores de �uores
en
ia, los 
uales,
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lusionesse espera que sean dete
tados y 
ontrolados en un futuro 
er
ano. 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 
omposi
iónprovenientes de los dete
tores �erenkov tales 
omo: t1/2, el radio de 
urvatura delas lluvias y la pendiente de la fun
ión de distribu
ión lateral 
orrespondiente a laseñal de los tanques. La ventaja que hay al 
onsiderar úni
amente parámetros desuper�
ie radi
a en que se pueden utlizar todos los eventos. Debido a la gran sen-sibilidad 
on respe
to a los modelos hadróni
os del método desarrollado, tambiénserá posible el estudio y el posible des
arte o valida
ión de los mismos.También en el 
apítulo 7 se han presentado los estudios a
er
a de la posibili-dad de una 
lasi�
a
ión evento a evento a través de análisis multi-paramétri
os,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�
a
ión eventoa evento exa
ta, los mejores resultado se obtienen al 
onsiderar a los parámetros
Nµ(600) y Xmax. Para el modelo hadróni
o QGSJET02 se ha obtenido una pro-babilidad de 
lasi�
a
ión del ∼ 90 %. También se ha 
onsiderado la posibilidadde que si bien el modelo hadróni
o utilizado para los análisis sea QGSJET02 elverdadero sea Sibyll 2.1. También para este 
aso se ha obtenido una probabili-dad de 
lasi�
a
ión del orden del 90 %. Al 
onsiderar solamente a los parámetrosprovenientes de los dete
tores �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 
alibra
ión de los dete
tores de super�
ie, deldiseño de los 
ontadores de muones y del desarrollo de nuevas té
ni
as para elestudio de la 
omposi
ión quími
a de los rayos 
ósmi
os.



Apéndi
e AEstima
ión 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 an
ho 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 fun
iónsimétri
a 
entrada en x = 0 y tal que,
∫ +∞

−∞
K(x) dx = 1. (A.2)Di
ho estimador es una generaliza
ión del histograma. f̂K(x) es de�nido positivoy está normalizado a uno, por lo 
ual, es también una densidad de probabilidad.El an
ho de banda h 
ontrola el grado de suavizado, valores 
hi
os de h dan
omo resultado estimadores 
on pi
os espúreos y valores grandes de h puedenborrar detalles de la fun
ión de distribu
ión a estimar. El 
omportamiento delestimador está dominado por h mientras que la forma fun
ional 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 estima
ión se debe utilizar algún 
riterio. Paradi
ho �n se de�ne el error 
uadráti
o 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
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ión 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 he
ho de que K está normalizada y es una fun
ión 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 diferen
ia de Bias[f̂ (x)] depende del tamaño n de la muestra.De las e
ua
iones (A.7) y (A.8) se obtiene la expresión asintóti
a para el error
uadráti
o medio integral,

ECMI ≈ h4

4
σ4

K R(f ′′) +
1

nh
R(K). (A.9)De la e
ua
ión (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 fun
ión a esti-mar, no se lo puede determinar a priori, a pesar de este he
ho existen diferentesté
ni
as para tener en 
uenta di
ha imposibilidad.Si se quiere estimar una distribu
ión Gaussiana de la forma, f(x) = exp(−(x−
µ)2/2σ2)/

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

√
2πel an
ho 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 ha
er una primera estima
ión de ladistribu
ión reemplazando σ por la desvia
ión estándar de la muestra.La generaliza
ión 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 distribu
iones marginales tienen valormedio nulo. Notar que el an
ho de banda h es �isotrópi
o�, todas las 
oordenadasestán divididas por el mismo h. Debido a que los rangos de varia
ión de las variables
orrespondientes a las distintas 
oordenadas del espa
io d-dimensional puden sermuy distintos, lo que se ha
e en general es realizar una transforma
ión lineal a unnuevo sistema de 
oordenada en el 
ual la matriz de 
ovarianza de la muestra esdiagonal.Un 
aso parti
ular 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 mu
has situa
iones para las 
uales utilizar un an
ho de banda �jo 
on-du
e a estima
iones muy pobres. Es difí
il en
ontrar un úni
o valor de h ade
uadopara todas las regiones del dominio de la fun
ión de distribu
ión a estimar. Unan
ho de banda extremadamente 
hi
o podría introdu
ir pi
os espúreos mientrasque un an
ho de banda extremadamente grande podría o
ultar 
ara
terísti
as dela fun
ión de distribu
ión a estimar.Los métodos adaptativos utilizan an
hos de banda lo
ales, los 
uales dependende la densidad de probabilidad en 
ada punto de la muestra de forma tal queregiones de gran densidad poseen an
hos de banda grandes, es de
ir, an
ho delkernel 
hi
o, mientras que regiones de baja densidad poseen an
hos de banda
hi
os, es de
ir, an
ho del kernel grande.El algoritmo desarrollado por B. Silverman [164℄ para estimar fun
iones dedistribu
ión in
luyendo parámetros adaptativos 
onsiste en ha
er una primeraestima
ión de la fun
ión de distribu
ión f̂0(~x) la 
ual, usualmente, se realiza usandoel an
ho de banda Gaussiano, h0. Luego se 
al
ulan 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 e
ua
ión A.5) del estimador obtenido es menor que el del estimador dean
ho de banda �jo [170℄ y es por esta razón que se utiliza, en general, di
ho 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)
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ión 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 estima
ión 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 distribu
ión 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 ve
es hasta obtener una familia de estimadores
{f̂ ∗

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



Apéndi
e BDetermina
ión de la Composi
ión 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 a
iertos(en nuestro 
aso protones) para una muestra de N eventos. Un estimador delparámetro p de la distribu
ión binomial esta dado por: p̂ = n0/N y los valores
pmax y pmin entre los 
uales se en
uentra el verdadero valor de p obtenidos a unnivel de 
on�den
ia α son solu
ión de las siguientes e
ua
iones,

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 respe
tivamente y se puede obtener una 
ota superior, pcs, 
uando

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

√
1 − α (B.4)

pci = N
√

1 − α. (B.5)Utilizando el método des
rito en 7.2.2 se obtiene un estimador de la 
omposi-
ión de la muestra y el intervalo, al nivel de 
on�den
ia α, en que se en
uentrael verdadero valor, [c1, c2]. Por lo tanto, el número de protones de la muestra alnivel de 
on�den
ia 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 seen
uentra la verdadera 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os resolviendo la e
ua
ión(B.3) 
on n0 = n1 y el límite superior, Cmax

p , a través de la e
ua
ión (B.2) 
on163
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ulo de la Composi
ión
n0 = n2. Para el 
aso en que n1 = 0 sólo es ne
esario 
al
ular el límite superior delintervalo el 
ual se obtiene resolviendo la e
ua
ión (B.2) 
on n0 = n2. Lo mismosu
ede para el 
aso en que n2 = N , sólo hay que 
al
ular el límite inferior delintervalo el 
ual se obtiene resolviendo la e
ua
ión (B.3) 
on n0 = n1. El 
riterioadoptado para obtener el valor 
entral de la 
omposi
ión de los rayos 
ósmi
os esel de tomarlo igual al de la muestra, es de
ir, Ĉp = ĉp.
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