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Resumen

Los detectores de partículas son herramientas fundamentales en la investigación científica, es-
pecialmente en el campo de la física de partículas, donde permiten la observación y el análisis de
fenómenos que ocurren a escalas subatómicas. Estos dispositivos son esenciales para la detección
de partículas cósmicas, como los muones, que son generadas por la interacción de rayos cósmicos
con la atmósfera terrestre. La capacidad de medir propiedades como el tiempo de vida medio de
estas partículas ofrece información que es importante para entender procesos físicos a niveles sub-
atómicos.

En este trabajo de investigación, se desarrolló y construyó un detectores de partículas, con
el objetivo de detectar muones y medir su tiempo de vida media. Este detector consiste en un
recipiente de aluminio lleno de líquido centellador BC-503 acoplado a un Tubo Fotomultiplicador
y una placa electrónica comercial utilizada como instrumento de adquisición, la cual ofrece una
resolución temporal de 8 nanosegundos. Este arreglo experimental nos permitió detectar muones
de forma eficaz y de esta manera conseguir un valor para � de 2;1684�s, el cual muestra ser
aceptable frente al valor teórico, teniendo en cuenta que la medición se realizo dentro de un medio
con fricción.

Los resultados obtenidos muestran este arreglo como una manera innovadora, accesible y efec-
tiva de detectar muones y medir su tiempo de vida.

Este proyecto no solo confirma el buen funcionamiento del detector, sino que también abre
la puerta a futuras mejoras y configuraciones que pueden mejorar estos experimentos y, de esta
manera, dirigir su aplicación para fines pedagógicos y de investigación científica.
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Capítulo 1

Los Rayos Cósmicos

1.1. Antecedentes históricos

El estudio de los rayos cósmicos cumplió recientemente un siglo de existencia. Su investigación
se remonta a principios del siglo XX, cuando se realizaron experimentos sobre la llamada corriente
oscura de la electricidad. Este fenómeno, en el cual un electroscopio pierde su carga eléctrica,
había sido observado desde 1785. C. T. R. Wilson postuló que una radiación misteriosa generaba
continuamente iones en el aire dentro del electroscopio, facilitando la conducción eléctrica que
causaba su descarga. En 1895, W. C. Roentgen descubrió los rayos X, y H. Becquerel descubrió la
radiactividad un año después. Ambos tipos de radiación eran capaces de descargar electroscopios,
por lo que se asumió que la misteriosa radiación era causada por materiales radiactivos en el medio
ambiente.

Figura 1.1: Victor Hess el 7 de agosto de 1912 en Austria en el aterrizaje del vuelo en el cual
alcanzó una altitud de aproximadamente 5,300 m.

Durante la primera década del siglo XX, se realizaron varios experimentos a diferentes altitudes
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para medir la ionización producida por esta radiación. Dado que la superficie terrestre era conside-
rada la principal fuente de materiales radiactivos, se anticipaba que la ionización disminuyera con
la altura. En 1910 y 1911, T. Wulf y A. Gockel midieron la radiación ionizante primero en la torre
Eiffel, a 300 metros de altura, y luego en globos, a alturas de hasta 4500 metros. Sus experimentos
mostraron que la ionización disminuía con la altura, pero menos de lo esperado [11].

No fue sino hasta 1912 que Victor Hess, un físico austriaco a quien se le considera como el
pionero en el descubrimiento de los rayos cósmicos, durante una serie de diez ascensos en globo a
altitudes de hasta 5 km, Hess utilizó electroscopios similares a los empleados por Wulf para medir
la radiación ionizante ambiental. Como se esperaba, al ascender el primer kilómetro, se observó
una disminución en la tasa de radiación, lo que indicaba que al menos una fracción de la radiación
ambiental provenía del suelo. La teoría predominante en ese entonces sostenía que esta descarga
era causada por la radiación ionizante emitida por materiales radiactivos en las rocas. Por lo tanto,
se esperaba que al alejarse de la superficie terrestre, la radiación disminuyera. Sin embargo, al
continuar su ascenso, los instrumentos de Hess registraron un aumento continuo de la radiación
con la altitud. Esta observación llevó a Hess a postular que la radiación ionizante tenía un origen
extraterrestre. Las mediciones de Hess fueron confirmadas posteriormente por W. Kolhörster en
vuelos a mayor altitud [17]. Esta observación lo llevó a concluir que la causa de la descarga era
una radiación de origen externo a la atmósfera. Descubrimiento que le valdría el premio Nobel en
1936.

Figura 1.2: Intensidad del flujo de rayos cósmicos, dependiente de su energía. En un enorme inter-
valo de energía, es casi proporcional a 1=E3 (línea punteada). Cerca de E = 6� 1019 electronvolts,
se espera una reducción abrupta del flujo; esto es, el “corte GZK” [6].

En el año de 1938, el físico francés Pierre Auger llevó a cabo una serie de experimentos en
los Alpes utilizando contadores y cámaras de niebla para medir partículas en la atmósfera. Estos
experimentos revelaron la existencia de cascadas extensas de partículas [4]. A partir de esto, se
determinó que la mayoría de las partículas que llegan a la superficie de la Tierra son, en realidad,
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partículas secundarias creadas por la interacción de los rayos cósmicos primarios con átomos en la
parte superior de la atmósfera. A esta serie de partículas secundarias o rayos secundarios en con-
junto se les denomina como Chubascos Atmosféricos. Auger estimó que un rayo cósmico primario
necesita una energía superior a 1015 eV para generar la densidad de partículas observadas en la
superficie terrestre.

Figura 1.3: Representación de un chubasco atmosférico de rayos cósmicos.

Desde el descubrimiento de los rayos cósmicos hace un siglo, se ha avanzado significativamente
en la comprensión de sus principales características, como su composición y espectro de energía.
No obstante, identificar las fuentes de estos rayos sigue siendo un desafío persistente.

Gran parte de los estudios sobre el origen de los rayos cósmicos se basa en comparar observa-
ciones de ondas electromagnéticas de diversas longitudes, desde emisiones de radio de baja energía
hasta rayos gamma de alta energía. También se utilizan la detección de rayos cósmicos y otros
mensajeros cósmicos, como los neutrinos de alta energía. Esta tarea es complicada debido a las di-
ficultades en la interpretación de las observaciones experimentales y porque no se pueden observar
directamente las fuentes de los rayos cósmicos.

El modelo predominante actualmente propone que los rayos cósmicos con energías que van
desde TeV hasta PeV se originan en aceleradores astrofísicos situados dentro de nuestra galaxia.
Estas partículas, que están compuestas principalmente por electrones, protones y núcleos de átomos
más pesados, son impulsadas por fenómenos astrofísicos como los remanentes de supernovas o los
chorros masivos generados por la acreción de materia en agujeros negros. A energías aún mayores,
se teoriza que estas partículas también son aceleradas en los núcleos galácticos activos (AGN) o
durante los estallidos de rayos gamma (GRB).

La teoría de la aceleración de choque difuso en los remanentes de supernovas de origen galáctico
fue inicialmente propuesta por Baade y Zwicky en 1934 y formalizada por Fermi en 1949 [11].
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1.2. Composición de los rayos cósmicos

En la galaxia, alrededor del 79 % de los núcleos primarios son protones libres, mientras que
aproximadamente el 20 % son núcleos de helio, una distribución que se presume universal [8]. Para
determinar la composición elemental de los rayos cósmicos, se llevan a cabo experimentos directos
mediante globos en la alta atmósfera o satélites en órbita terrestre. También se puede estudiar
la composición a través de cascadas o chubascos de partículas en la atmósfera en experimentos
terrestres, aunque esta información es menos precisa debido a las incertidumbres en los modelos
hadrónicos utilizados en las simulaciones de estos fenómenos.

La composición química de los rayos cósmicos es similar a la de los elementos en el Sistema Solar,
sugiriendo un origen estelar. No obstante, existen algunas diferencias en los núcleos secundarios
(Li, Be, B, Mn, V, Sc) que se producen por la desintegración de núcleos más pesados (C, O,
Fe). Los positrones y antiprotones también forman parte de los rayos cósmicos. Se cree que estos
componentes son mayormente de origen secundario, y un estudio detallado de su espectro de energía
podría proporcionar información nueva sobre los mecanismos de propagación de los rayos cósmicos.
Elementos como el antihelio o el antideuterio no han sido detectados en la radiación cósmica.
Experimentos como el Espectrómetro Magnético Alfa (AMS) tienen como objetivo buscar materia
oscura y antimateria en la radiación cósmica, además de analizar detalladamente la composición
y el flujo de los rayos cósmicos de baja energía desde el espacio. AMS investiga la composición de
los rayos cósmicos primarios, explorando nuevas fronteras en la física de partículas, en busca de
antimateria y materia oscura [20].

Figura 1.4: : Abundancias relativas de los elementos químicos en los rayos cósmicos galácticos y en
el Sistema Solar como función de la carga nuclear Z [20].
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1.3. Fuentes de rayos cósmicos

Una hipótesis inicial sugiere que las estrellas de baja masa son responsables de la inyección
de rayos cósmicos de baja energía en el medio interestelar debido a su actividad en la corona.
Estas estrellas, al ser muy activas, se espera que contribuyan significativamente. Se propone que
el mecanismo comienza con la aceleración de ciertos elementos a energías supra termales debido
a la actividad coronaria, y luego son expulsados al medio interestelar; una vez allí, son acelerados
por ondas de choque generadas por remanentes de supernova, fuentes galácticas y el centro de la
galaxia, entre otros [5].

Otra teoría sobre el origen de los rayos cósmicos sugiere la ionización de partículas de polvo
interestelar. En 1949, L. Spitzer propuso que las partículas de polvo interestelar podrían ser ace-
leradas a velocidades cercanas a la de la luz por la presión de la radiación de las supernovas. En
1954, H. Alfvén observó que el polvo cósmico se carga eléctricamente y es acelerado por procesos
electromagnéticos que también podrían generar rayos cósmicos [15]. Esta teoría explica bien la
abundancia de elementos químicos en los rayos cósmicos, complementando la teoría de la inyección
de rayos cósmicos por actividad estelar.

Además, las estrellas masivas son otra posible fuente de rayos cósmicos. Estas estrellas pueden
clasificarse en tres tipos [5]: 1. Estrellas con una masa entre 8 y 15 masas solares, que pueden
explotar en el medio interestelar. 2. Estrellas con una masa de entre 15 y 25 masas solares, que
explotan enriqueciendo el viento estelar principalmente con hidrógeno. 3. Estrellas con una masa
superior a 25 masas solares, que explotan al alcanzar la etapa de gigantes azules.

En esta teoría, los rayos cósmicos son inyectados en el medio interestelar a través del viento
estelar, lo que también explica la diversidad de elementos químicos presentes en los rayos cósmicos.

1.3.1. Fuente de los rayos cósmicos extragalácticos

Las fuentes extragalácticas, alimentadas por agujeros negros masivos en los centros de las
galaxias, son abundantes y lo suficientemente poderosas para ser responsables del espectro de
energía más allá de la rodilla ("knee") en el espectro de rayos cósmicos. Estas fuentes son conocidas
como núcleos de galaxias activas (AGN, por sus siglas en inglés). Otra fuente importante podrían
ser los estallidos de rayos gamma (GRB).

1.4. Cascadas Atmosféricas

1.4.1. Introducción a las Cascadas Atmosféricas

Los rayos cósmicos de baja energía, debido a su alta intensidad, son fácilmente detectados por
instrumentos en globos aerostáticos o en observatorios a gran altitud. Sin embargo, este método
es ineficaz para rayos cósmicos de mayor energía, ya que su flujo disminuye rápidamente con el
aumento de la energía. No obstante, a medida que aumenta la energía del rayo cósmico, se genera
un fenómeno en la atmósfera que facilita su detección: la cascada atmosférica.

Las partículas que forman la cascada, conocidas como rayos cósmicos secundarios, llegan a la
superficie en grupo, formando lo que se denomina un Chubasco de Rayos Cósmicos. Las primeras
pruebas de su existencia fueron obtenidas en 1929 por el físico ruso D. Skobeltzyn, quien observó
trayectorias de partículas de carga negativa en fotografías tomadas en una cámara de niebla.

1.4.2. Formación de las Cascadas Atmosféricas

Cuando un rayo cósmico de alta energía entra a la atmósfera terrestre, colisiona con los núcleos
de átomos, principalmente de nitrógeno y oxígeno. En estas colisiones, una parte significativa de la
energía incidente se convierte en materia en forma de partículas subatómicas, que a su vez chocan
con otros átomos de la atmósfera, originando una cascada atmosférica.
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Al comienzo de la cascada, las partículas viajan a velocidades tan altas que pueden superar
la velocidad de la luz en la alta atmósfera (ligeramente menor que en el vacío), emitiendo ra-
diación Cherenkov [9]. Además, las interacciones de las partículas secundarias con las moléculas
atmosféricas generan luz ultravioleta, que es detectada con fotomultiplicadores en telescopios con-
centradores. Debido a la conservación del momento, la mayoría de la materia creada en la cascada
sigue la misma dirección del rayo cósmico inicial, excepto los fotones, que pueden ser emitidos en
todas direcciones.

Las partículas que alcanzan el suelo pueden ser detectadas utilizando diversas tecnologías,
destacando por su simplicidad los tanques Cherenkov. En la Figura 1.5 se muestra un detector
híbrido que combina detectores de fluorescencia con detectores de superficie.

Figura 1.5: Arreglo del detector Híbrido que emplea dos tipos de detectores que monitorean com-
plementariamente.

La interacción del haz primario con una molécula atmosférica produce la primera generación
de partículas, cuyo número se estima en miles [22], iniciando así la cascada. Al llegar a la superficie
terrestre, la cascada contiene no menos de 100 mil millones de partículas.

1.4.3. Componentes de las Cascadas

Las cascadas atmosféricas están formadas por diferentes componentes:

Cascada Electromagnética: Electrones y rayos gamma.
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Figura 1.6: Desarrollo de una cascada atmosférica. En las interacciones nucleares entre los rayos
cósmicos y la materia, se libera energía electromagnética y se generan nuevas partículas. Entre
estas partículas se encuentran los piones (�) y los muones (�), siendo la vida media de los muones
un poco más de 2 �s, mientras que la de los piones es aún más corta.

Cascada Mesónica: Mesones pi y mu.

Cascada Nucleónica: Protones y núcleos.

Cuando un rayo cósmico de alta energía colisiona con la atmósfera, se desencadena una cascada
atmosférica. Si el rayo cósmico primario es un núcleo o nucleón [8], la cascada se inicia con una
interacción hadrónica. El número de hadrones crece con cada generación de interacciones entre
partículas. En cada generación, aproximadamente el 30 % de la energía se transfiere a la cascada
electromagnética debido al rápido decaimiento de mesones neutros.

La cascada electromagnética finalmente disipa cerca del 90 % de la energía de la partícula
primaria a través de la ionización. Los mesones y neutrinos, que provienen del decaimiento de piones
cargados, transportan la energía restante. La energía disipada por la componente electromagnética
y el número total de partículas de baja energía en la cascada son aproximadamente proporcionales
a la energía del chubasco. Sin embargo, el número de muones que alcanzan el suelo aumenta muy
lentamente con la energía del rayo primario, dado que la energía de la interacción hadrónica se
transfiere principalmente a la cascada electromagnética. Este fenómeno es esencial para distinguir
entre chubascos atmosféricos generados por núcleos pesados y aquellos generados por protones o
núcleos ligeros. Las simulaciones muestran que el número total de muones que llegan al suelo,
producidos por un chubasco iniciado por un protón, incrementa con la energía primaria siguiendo
una relación de E0;85.

A continuación se muestra una tabla que muestra las partículas principales que se generan en
una cascada clasificada en cada familia.
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Los Rayos Cósmicos
1.4 Cascadas Atmosféricas

Familia Nombre Símbolo A Masa
(MeV) Espín Carga Vida

Media
Modo típico de

decaimiento
Bosones Fotón � � - 1 0 Estable -

Leptones� Neutrinos Ne Me 0 1/2 0 Estable -
N� M� 0 1/2 0 Estable -

Electrón a m 1 1/2 - Estable -

Muones x w 206.8 1/2 - 2;2 �
10�6 x! a + Me + N�

w x 206.8 1/2 - 2;2 �
10�6 w! m + Ne + M�

Mesonesy Piones �+ �� 273.2 0 + 2;6 �
10�8 �+ ! w + N�

�� �+ 273.2 0 - 2;6 �
10�8 �� !x + M�

�0 �0 264.2 0 0 1;8 �
10�16 �0 ! 
 + 


Barionesy Protón p n 1 836.1 1/2 + Estable -
Neutrón n n� 1 838.7 1/2 0 1 013 n! d + a + Me

Tabla 1.1: Principales partículas generadas durante un chubasco o cascada atmosférica (A-Símbolo.
�-Interacción débil. y-Interacción Fuerte.)

La altitud promedio en la que ocurre la colisión entre el rayo primario y la molécula de la
atmósfera es aproximadamente de 20 kilómetros y es aquí donde inicia el proceso de cascada o
shower de partículas.

En este punto la atmósfera, debido a su gran volumen de materia, presenta diversas caracterís-
ticas relevantes para las interacciones, entre las que destacan:

Su baja densidad atómica. Esto le permite tener una mayor dispersión a las partículas se-
cundarias resultado de la colisión.

El espesor vertical. Este es el responsable de que las cascadas alcancen un desarrollo máximo,
permitiendo así una correlación proporcional entre el número total de partículas y la energía
total.

La inhomogeneidad en el perfil de densidad. Permite identificar diferentes zonas de desarrollo
de las cascadas durante su análisis, en este punto se logran producir grandes procesos de
multiplicación así como de absorción. Dado que la densidad no es constante, es decir que
varía, el estudio de las cascadas se realiza mediante la relación entre la altura determinada
del fenómeno y el número de partículas secundarias que alcanzan llegar al nivel del mar.

La cascada generada por la interacción entre la partícula primaria y la alta atmósfera adopta,
en cada instante, la forma aproximada de un disco centrado en el eje de la lluvia, aumentando su
diámetro conforme avanza. Este disco se desplaza casi a la velocidad de la luz y alcanza su máxima
extensión cuando coexisten el mayor número de partículas secundarias, en lo que se conoce como el
máximo de la lluvia. La profundidad atmosférica correspondiente a este máximo se denomina Xmax.
Después de alcanzar este desarrollo máximo, el número de partículas disminuye gradualmente, ya
que no tienen suficiente energía para continuar produciendo nuevas partículas [21].
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Capítulo 2

Detectores de muones

2.1. IceCube Neutrino Observatory

El IceCube Neutrino Observatory, ubicado en el corazón de la Antártida, representa un logro
monumental en la física de partículas y astrofísica. El detector IceCube es un detector diseñado
principalmente para captar neutrinos procedentes de fuentes astrofísicas [16]. Sin embargo, IceCube
también es capaz de registrar muones, partículas cargadas que resultan de las interacciones de
neutrinos con el hielo antártico, las cuales son provocadas por rayos cósmicos primarios con energías
superiores a los TeV.

Figura 2.1: El Laboratorio IceCube (ICL) es el edificio central de operaciones del experimento. Dos
torres de cables conectan los cables de superficie del conjunto con los ordenadores de lectura de la
segunda planta [1].

Este detector tiene 5,160 módulos ópticos situados a profundidades que oscilan entre 1,450 y
2,450 metros bajo la capa de hielo en el Polo Sur. Anualmente, IceCube detecta cerca de 1010

muones inducidos por rayos cósmicos secundarios, estos representan un fondo considerable en
muchos análisis, superando la cantidad de muones inducidos por neutrinos en una proporción de
500,000 a 1.

El IceCube Neutrino Observatory está ubicado en una de las regiones más inhóspitas de la
Tierra: la Antártida. Este proyecto tuvo su culminación en diciembre de 2010 y ocupa un kiló-
metro cúbico de hielo puro y transparente. Esta ubicación no es casual, ya que la claridad del
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Detectores de muones
2.1 IceCube Neutrino Observatory

hielo antártico es crucial para la detección de partículas subatómicas extremadamente difíciles de
capturar, como los neutrinos.

Dado que los neutrinos son partículas subatómicas muy ligeras y sin carga eléctrica, les es
posible atravesar la materia sin apenas interactuar con ella. Esta característica los convierte en
herramientas valiosas para estudiar eventos astrofísicos lejanos y violentos, como las explosiones
de supernovas, las fusiones de estrellas de neutrones y los núcleos activos de galaxias.

2.1.1. Funcionamiento y Estructura de IceCube

Figura 2.2: El Observatorio de Neutrinos IceCube con el conjunto en hielo, su subconjunto DeepCo-
re y el conjunto de ducha de aire cósmico IceTop. Los diferentes colores de las cadenas/estaciones
representan las diferentes estaciones de despliegue [1].

El IceCube opera detectando la luz Cherenkov, una forma de radiación emitida cuando una
partícula cargada, como un muon, viaja a través de un medio transparente a una velocidad mayor
que la de la luz en ese medio. En el caso de IceCube, este medio es el hielo antártico, cuya pureza
permite que la luz Cherenkov se propague sin demasiada dispersión.

La detección de la luz Cherenkov se hace mediante una matriz de módulos ópticos (DOMs, por
sus siglas en inglés), que son esferas de vidrio equipadas con tubos fotomultiplicadores (PMTs)
y electrónica de detección. Estos PMTs detectan la luz Cherenkov producida por partículas y se
encuentran conectados a 86 cables verticales, con 60 módulos en cada uno con una separación de 17
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Detectores de muones
2.1 IceCube Neutrino Observatory

metros entre cada módulo, separados a 125 metros horizontalmente que brindan soporte, energía
y canal de comunicación de datos a todos los módulos ópticos hacia la superficie.

Figura 2.3: (Izquierda) DOM desplegado en el cable principal de hielo, mostrando la salida del
cable hacia el conjunto penetrador y el sistema de soporte mecánico. (Derecha) Esquema de las
conexiones de cable para un conjunto de cuatro DOM atendidas por dos pares de cables desde la
superficie que transportan energía y comunicaciones. Las etiquetas "Tïndican dónde está instalada
la terminación eléctrica (140 
) está instalada en uno de los dos DOM que comparten dicho par de
cables. Otros pares de cables se utilizan para la señalización bidireccional entre los DOM vecinos,
con el fin de comprobar las detecciones coincidentes en el tiempo [1].

En la parte inferior, IceCube cuenta con un componente llamado IceTop, compuesto por 160
tanques de agua, con dos módulos ópticos en cada uno. IceTop detecta rayos cósmicos que ingresan
a la atmósfera terrestre y proporciona información adicional para la calibración y verificación de
los datos del detector subterráneo.

2.1.2. Tubos fotomultiplicadores (PMTs)

Los tubos fotomultiplicadores (PMT) son dispositivos extremadamente sensibles diseñados para
detectar y amplificar los rayos de luz. Su funcionamiento se basa principalmente en el efecto
fotoeléctrico y la amplificación secundaria de electrones.

Detección Inicial de Fotones:
Un fotón incidente entra en el PMT y golpea una fotocátodo, un material fotosensible. El
impacto del fotón libera un electrón gracias al efecto fotoeléctrico.

Primera Etapa de Amplificación:
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Detectores de muones
2.1 IceCube Neutrino Observatory

El electrón liberado es acelerado hacia una serie de electrodos llamados dinodos. Al chocar
con el primer dinodo, el electrón libera varios electrones secundarios.

Multiplicación de Electrones:
Estos electrones secundarios son acelerados hacia el siguiente dinodo, repitiendo el proceso.
En cada dinodo, el número de electrones se multiplica, creando una cascada de electrones.

Recogida de Señal:
Los electrones finalmente llegan al ánodo, donde se recoge la señal amplificada. La corriente
resultante es proporcional a la cantidad de luz incidente original.

Características clave de los PMT y aplicaciones

Los PMT son capaces de detectar niveles extremadamente bajos de luz. Además, pueden am-
plificar la señal inicial de un solo fotón hasta producir una corriente eléctrica significativa. Tienen
tiempos de respuesta muy rápidos, lo cual es crucial en experimentos que requieren alta resolución
temporal.

Los PMT se utilizan en una variedad de campos, incluyendo la física de partículas, la astro-
nomía, la medicina (por ejemplo, en PET scans), y en experimentos como el IceCube Neutrino
Observatory, donde detectan la luz Cherenkov producida por las partículas cargadas que viajan a
través del hielo antártico.

2.1.3. Sistema de reconstrucción de IceCube

Cuando los módulos ópticos detectan la luz producida por los muones, la señal se registrada con
marcas de tiempo, se digitaliza y se envía al centro de control en la superficie. Si una misma señal
es detectada por varios módulos, se puede hacer una reconstrucción de la trayectoria del muón y, a
través de una transformación de coordenadas, se puede puede determinar el origen exacto del que
proviene el neutrino o rayo cósmico que generó dicho muón.

Cada pulso eléctrico que generan los PMTs se digitaliza directamente dentro del DOM mediante
electrónica especializada [2]. Esto incluye la conversión del pulso analógico a una señal digital, la
cual posteriormente es temporizada y almacenada. La precisión temporal es crucial, ya que la
llegada de los fotones debe registrarse con exactitud para permitir una reconstrucción precisa de
los eventos. La información digitalizada incluye tanto la amplitud de los pulsos como el tiempo de
llegada de cada uno.

Una vez digitalizadas, las señales son transmitidas a la superficie mediante cables de fibra óptica
integrados en las cadenas. En la estación base, los datos son recopilados y enviados a servidores
ubicados en el Polo Sur para un procesamiento inicial. Posteriormente, estos datos son transmitidos
a centros de computación más grandes en el norte, donde se realiza un análisis más detallado.

2.1.4. Reconstrucción de Eventos

En la reconstrucción de eventos se interpretan los datos digitalizados y se determinan las carac-
terísticas de los neutrinos incidentes. Este proceso implica varios pasos sofisticados, que incluyen
la identificación de eventos válidos, la estimación de sus trayectorias y energías, y la clasificación
de los tipos de neutrinos.

El primer paso en la reconstrucción es identificar los eventos de interés entre la gran cantidad
de datos capturados. Esto incluye filtrar señales de fondo, como los rayos cósmicos que también
pueden producir luz Cherenkov en el hielo. IceCube utiliza varios algoritmos de preprocesamiento
para descartar estos eventos no deseados.

Una vez identificados los eventos de interés, el siguiente paso es reconstruir la trayectoria de
las partículas cargadas (principalmente muones) producidas por la interacción de los neutrinos.
Los patrones de llegada de la luz Cherenkov a los diferentes DOMs permiten trazar la dirección
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