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Resumen

E l O bservatorio F ierre  Auger ha  sido diseñado p ara  observar los rayos cósmicos de las 
m ás altas energías, E ¿lO’^ eV  (con eftciencia 1 para  E ¿10^®'^ eV). Sin em bargo es posible, 
con su configuración actual, registrar chubascos cósmicos con energías de hasta  iO'® eV y 
sobre este tipo  de eventos se desarrolla este trab a jo  en el que se incluye adem ás un nuevo 
diseño del arreglo geométrico del Observatorio p ara  extender el rango dinám ico del mismo 
h as ta  10^^ eV. Incluir este rango de energía es crucial p a ra  la astrofísica de a ltas  energías pues 
en tre 10*^’̂  y 10'^ eV podría  estar ocurriendo la transición en tre la com ponente galáctica 
y  la  extragaláctica del flujo de rayos cósmicos. Los resultados existentes al d ía  de hoy en 
este intervalo energético son poco concluyentes, con respecto a  la transición, a  la  forma del 
espectro, a  la iiatiualeza y  origen de los rayos cósmicos y  a  las posibles anisotropías en sus 
direcciones de arribo. Es por esto ([ue este trab a jo  se centra  en los datos obtenidos con el 
arreglo de superficie de Auger en las energías m ás bajas «letectables por el mismo.

Com enzando con el estudio de la respuesta del detector de superficie del O bservatorio 
F ierre Auger al paso de partículas cargadas dando se determ inan los parám etros de calibración 
del mismo y  se desarrolla un  iuétodo p ara  el posterior m onitoreo de su funcionam iento. A 
partir de allí, el siguiente paso consiste en constru ir un algoritm o de selección y  limpieza 
de los eventos de bajas energías. Estos eventos poseen una b a ja  m ultiplicidad de detectores 
(3 estaciones) y la contam inación por coincidencias casuales se vuelve m uy im portajite . Con 
el m étodo propuesto se logra una eficiencia de selección de m ás dcl 98% . C ontando con 
un conjunto de datos confiable y  estadísticam ente im portan te este trab a jo  contina con la 
determ inación em pírica de distin tos parám etros de detección como la probabilidad de disparo 
de un detector aislado, que se usa posteriorm ente p ara  el cálculo experim ental de la aceptancia 
del arreglo de detectores de superficie. La aceptancia p ara  energíiis menores que 10^® '̂  eV 
no e s tá  sa tu rad a  y  es sensible a  diversos factores externos. Se estudia aquí la dependencia 
de la m ism a con la  variación de las condiciones atm osféricas locales (tem peratu ra , presión y 
densidad atm osféricas). La param etrización encontrada se u tihza  finalm ente p ara  corregir el 
m apa de cobertu ra del O bservatorio con el cual se norjiializa el m apa de densi<lad de eventos 
p ara  la  bsqueda de anisotropía en las direcciones de arribo  a  m eiliana y  gran  escala. Este 
m apa de co b ertm a corregido se utilizo p ara  los prim eros resultados publicados por Auger en 
relación a  la ausencia de anisotropía en la dirección del C entro Galáctico.

F inalm ente, a  p a r tir  de la com presión profunda de los datos de bajas energías del Obser­
vatorio, se sugiere extender el rango dinám ico del m ismo hacia energías menores agregando un 
pequeño arreglo de detectores separados a  u n a  <listancia menor a  la astaljlecida originalm ente 
pai'a Auger {Infill). A través de simulaciones M onte Casio de to tla  la  cadena de detección y



reconstrucción dü los eventos, se m uestra como con una separación de 750iii en tre detectores 
la eficiencia de detección es com pleta hasta  eV y que los parám etros reconstruidos de 
las cascadas m ejoran en factores que van de 2 a  4.

P a la b ra s  claves: Observatorio P ie n e  Auger, Rayos Cósmicos de bajas energías lO'* 
eV), Detectores Cherenkov. Anisotropt'a. Infill
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Abstract

T he Observar,ory Fierre Aiiger was desigiiecl tü  observe tlie cosmic riiys üf the  highest 
energies (w ith efficiency 1 for energies E  >  10^^ eV). Nevertlieless it is possible, w ith  its 
a ir re n t configuration, lo  register cosmic cascades w ith energies of even 10’^ eV and  on this 
type of events we will develop the  present work. We also iiiclude iiew desigii of th e  gcoinctric 
arruiigciiient of the  O bservatory to  extend its  dynam ic range <iown to  10*^ eV. Incliidiiig this 
eiiergy range iii A uger if crucial for the  high cncrgy astrophysics because between ~  10^^ ® 
and  10^^ eV the  transitio ii betweeii GaUictic and  E x tra  Galactic cosmic rays should occnr. 
T ile previous resulta iii th is energetic range are  iiot conclusive w ith respect to  the  transition . 
the  spectrum  shape, the  natu re  of these particles, their origin ñor the  anisotropics on thcir 
arrival directions.

Begiiming v.nth the  study  of th e  F ierre Auger Observatory surface detector response to 
the  charged particles. in th is work we determ ine its calibration param eters aiul we develop 
a  inethod for rnonitoring its  perform ance using th is param eters.From  there  the  next atep 
consist on build an  event selection algorithni for the low energy events w ith a  procedurc for 
cleaning them . These events have low m ultiplicity of triggered detectors (just 3) and the  con- 
tam ination  by random  coincidences is very im portan t. W ith  the  proposed m ethod  we have 
an  efficiency of selection bigger th an  98% . W ith  a  d a ta  set trustab le  and statistica lly  im por­
ta n t th is work continué with tlie em pirical determ ination of different detection param eters 
as th e  detector trigger probabihty  which is used to  determ ine the  experim ental surface array 
aceptance. This aceptance for energies below eV  is no t sa tu ra ted  and it is sensible to
a  lot of external factors. Here we study its  dependence w ith the  local atm ospheric conditions 
(tcm perature, pressure and  density). T he found param etrlzation is introduced as a  correction 
to  thedeterrn ination of th e  coverage m ap of the  Observatory. This m ap is used to  normaiize 
the  event density nia¡) for the  anisotropy searches. T his corrected coverage m ap w’as used for 
analyzing the  first d a ta  set searching for anisotropy on the  G alactic C enter direction.

Froin the deep coinprehension of the  low energy d a ta  of the  Observatory, it was suggested 
to  extend the  dynam ic range of the  O bservatory down to  very m uch m inor energies. T he 
proposal consists of adding, in a  sm all arca, detectors a t  a  shorter distance th an  the  establis- 
hed originally for Auger. It com plete th is work the  s tu d y  of the  efficiency of detection aiul 
reconstruction of th is extensión depending on  its  size and geometry.
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Introducción

E l O bservatorio F ierre  Auger se encuentra en la e tap a  final de la construcción del sitio 
Sur en la provincia de M endoza en A rgentina habiendo comenzado la  adquisición de datos 
en form a estable en el año 2004. Auger fue diseñado p ara  observar los rayos cósmicos de las 
raás altas energías, E  >  lO'^ eV, (con eficiencia 1 para  E  >  10*®-® eV) con el propósito de 
resolver el enigm a c],ue envuelve a  la  existencia de estas partículas. Es posible además, con su 
configuración actual, reg istrar chubascos cósmicos con energías de h as ta  10̂ ® eV y sobre este 
tipo de eventos se desarrollará el presente trab a jo  incluyéndose un  nuevo diseño del arreglo 
geométrico del O bservatorio p ara  increm entar en m ás de un orden de m agnitud, E  >  10^' 
eV la operación del O bservatorio con eficiencia saturada. Incluir este rango de energía es 
crucial p a ra  la astrofísica de altas energías pues entre ~  y  10*^ eV, ocirrre la transición 
en tre la com ponente galáctica y  la  extragaláctica del flujo de rayos cósmicos. Los resultados 
existentes de experim entos anteriores en este intervalo energético son ¡>oco concluyentes y 
aún  má.s, contradictorios, con respecto a  la transición, form a del espectro, naturaleza, origen 
y  posibles anisotropías en la dirección de arribo de los rayos cósmicos. C abe destacar, que 
a  estas energías extrem as dentro  de nuestra  galaxia, u n a  partícu la  n eu tra  como el neutrón 
p odrá  aiTibar a  la tie rra  sin decaer desde el centro de la galaxia apuntando  hacia su fuente a 
través de una anistropía en la dirección de arribo. Sabiendo c^ue Auger posee vma exposición 
actual de m ás de 2 x 10^ m^ sr s (4 veces mayor a  la de AGASA, Akeno G iant Airshower 
Surface Array) es posible pensar que, en poco tiem po, se pueda contar con suficientes datos 
y  de excelente calidad en esta  zona del espectro para  arro jar luz sobre los interrogantes aún 
sin respuesta.

E l O bservatorio Fierre Auger tiene un cai'ácter liíbrido, es decir que com bina dos técnicas 
de observación com pletam ente distintas: los detectores de fluorescencia y  los detectores Che- 
renkov de superficie p a ra  registrar la cascada de partícu las producida por im rayo cósmico 
en  la atm ósfera. Considerando solam ente el arreglo de detectores Cherenkov de superficie 
del O bservatorio, el conjunto de datos disponible en el rango de energías com prendido entre 
~  10*® eV y 10^®’® eV  es estadísticam ente m uy significativo aunque adolece de los inconve­
nientes asociados con trab a ja r  en una zona del espectro donde la eficiencia de detección es 
m enor que 1. El hecho de que estos datos sean adquiridos con una eficiencia no sa tu rad a  
in troduce una serie de dificultades en el mom ento de «.segurar su confiabilidad. Variables ciue 
en el régimen de eficiencia to ta l no influyen en la iidquisición de los datos, comienzan a  ser 
im portantes a  la hora de trab a ja r con los que se encuentran  apenas j)or encim a del nivel 
inferior de disparo. E stas variables tienen que ver con la  geom etría del arreglo, las condi­
ciones atm osféricas y  la sensibilidad del detector a  las condiciones externas. Es im portante



notar tam bién que las señales obtenidas en el caso de  eventos de bajas energías se encuentran  
apenas por encim a del nivel de disparo individual y, por lo tan to , las fluctuaciones que sufre 
el m ismo por variables externas serán im portantes en el m om ento de la detección. También, 
la identificación de la natura leza quím ica del prim ario se to rn a  dificultosa pues la eficiencia 
de disparo dej)enderá fuertem ente de ella.

Hay tanibién  otro inconveniente aparejado. E n tre  estos datos existirá u n a  a lta  proporción 
de lo que se podría  definir como ruido. E ste ruido está  formado p o r eventos “falsos” producidos 
por el disparo fortu ito  de por lo menos tres detectores de superficie en cierta ventana tem poral. 
La diferenciación en tre este tijK) de eventos y  los que realm ente corresponden a  una cascada 
de partículas form ada por el arribo  de un rayo cósmico de b a ja  energía a  la atm ósfera resulta 
com plicada debida a  la b a ja  m ultiplicidad de estaciones que poseen ambos.

Todos estos factores deben ser tenidos en cuenta p a ra  efectuar las correcciones pertinentes 
en  el m om ento del análisis de los datos, especialm ente si este análisis está  orientado a la 
búsqueda de anisotropía a  gran  o m ediana e^scala en la distribución de las direcciones de 
arribo.

Siguiendo este razonam iento, este trab a jo  comienza con el estudio de la respuesta del 
detector ile superficie de Augcr a  la  llegada de partículas y de cómo cam bia esta  respuesta al 
variar distintos factores. G racias a  estos estudios y al desarrollo de una re-calibración continua 
de los detectores de superficie, estos cambios pueden ser seguidos en forma perm anente y para  
cada evento registrado, dicha información se encuentra disponible ju n to  con datos sobre las 
condiciones atm osféricas locales.

El siguiente objetivo fue la  determ inación de un proceso de selección de eventos que elimine 
el mayor porcentaje de ruido posible sin sacrificar gran cantidad de eventos físicamente reales 
pero confundibles con coincidencias casuales. U na vez que la selección de eventos es óptim a, es 
necesario tam bién lim piar estos eventos de estaciones disparadas en forma casual que podrían  
influir en u n a  m ala reconstrucción posterior de los observables du la cascada.

U na vez que se posee un conjunto de datos fiable, la  búsqueda de anisotropía en sus 
direcciones de arribo  se realiza com parando la densidad de eventos en el cielo con un  m apa 
de densidades esperado si la  distribución de fuentes de rayos cósmicos fuese isotrópica (m apa 
de cobertura). El cálculo de esta  distribución puede realizarse de diferentes m aneras, pero 
fuera cual fuese el m étodo que se utilice, es necesario introducir un  valor de la aceptancia del 
arreglo. P ara  a ltas  energías esta  aceptancia es independiente de factores externos, m ientras 
que p ara  el caso de eventos de ba ja  energía presenta c ierta  variabilidad en el tiem po. El 
estudio de esta  variabilidad y  su param etrización en función de las condiciones atmosféricas, 
es el prim er paso p ara  la determ inación del m apa de cobertu ra del Observatorio. Finalm ente, 
como .se dijo anteriorm ente, esta  determ inación puede hacerse usando distintos métodos. En 
particular, en este trab a jo  se estudian ios m étodos que utilizan solam ente datos p a ra  los 
cálculos en lugar de l)asarse en  simulaciones M onte Cario. Es necesario decidir cuaJ de los 
m étodos propuestos es el m ás adecuado p ara  nuestro detector y  justificar la elección.

Usando los m étodos de selección de eventos de bajas energías i)ropuestos, y el cálculo de 
la aceptancia del arreglo con las correcciones por su dependencia tem poral, se obtuvieron los 
])rimeros resultados del O bservatorio F ierre Auger en relación a  la búsqueda de anisotropía 
a  gran escala y  en la dirección del centro galáctico p ara  energías de ~1 EeV (1 EeV =  10̂ *̂  
eV).
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A pesar de haberse probado que los datos usados son de calidad y las distintáis variables 
que influyen en la detección pueden ser conocidas y  m anejadas de m anera correcta p ara  el caso 
en que la aceptancia no este sa tu rada, se sugiere extender el rango dinám ico del Observatorio 
h a s ta  energías mucho menores. Esto se podría  lograr con u n a  modificación del arreglo de 
superficie; en un área pequeña se ubican detcctor&s a  m enor d istancia  que la  establecida 
originalm ente pai'a Auger. El siguiente pa.so consistió entonces en estud iar la separación entre 
detectores y  el área ideales p ara  obtener un conjunto de eventos estadísticam ente significativo 
y  libre de cualquier efecto espiuio externo en el rango de energías deseado, E >  10^^ eV.

Resumiendo, este trab a jo  está  organizado de la siguiente m anera: un  prim er capítulo 
(C ap .l) con una introducción a  la física de los rayos cósmicos u ltra  energéticos, un capítulo 
con la descrij)ción de la  fenomenología de la.s lluvias de partícula:? producidas por los rayos 
cósmicos a! in teractuai' con la  atm ósfera terrestre  y  cómo las variaciones en esta  ú ltim a 
pueden influir en el desarrollo de la lluvia (Cap.2). E n  el tercer capítu lo  nos atlentram os 
en el Observatorio F ierre Auger, sus principios de detección y  en p articu lar se deta lla  el 
funcionam iento del detector de superficie incluyendo una descripción de su calibración, de 
las condiciones de disparo y de su com portam iento con la variación del volumen de agua 
contenido (C ap.3). El proceso de reconstrucción de los parám etros de las lluvias se incluye 
en este capítulo, haciéndose hincapié en las incertezas involucradas en el mismo. E l siguiente 
capítu lo  t ra ta  sobre el mecanismo p ara  la selección de eventos desarrollado (C ap.4). En 
el capítu lo  que le sigue (C ap.5), se estudia en detalle la dependencia de la aceptancia del 
detector de superficie en función de d istin tos factores jjara  la  zona de ba jas  energías y  cómo 
esta  variación puede paranietrizarse p ara  ser ten ida  en cuenta en el m om ento de calcular la 
cobertu ra celeste del Observatorio. A éste le sigue el estudio de los distintos m étodos para  
la búsqueda de anisotropía y el im pacto de la variabilidad <le la aceptancia en los mismos 
(Cap-6). E l últim o capítu lo  (C ap.7) se dedica a  m ostrar que la adición de un pequeño arreglo 
de m ayor densidad de estacionc*s ( '‘infill” ) con detectores separados a  la  m itad  de la  d istancia 
actual entre laa estaciones (1500 m) es suficiente p íu a  conseguir una aceptancia sa tu rada 
liasta energías E  >  10*^'^), lo que garantizaría  un conjunto de datos libres de todos los efectos 
espurios estudiados en capítulos anteriores. Las conclusiones finales del trab a jo  siguen a  este 
últim o capítulo (Conclusiones).
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Capítulo 1

Rayos Cósmicos de altas energías

1.1. Reseña histórica

Hace casi uii siglo que el enigm a de los rayos cósmicos m otiva la im aginación de físicos de 
todo  el mundo. Los prim eros indicios de su existencia d a tan  de 1912 y 1913, cuando Hess[l] 
y Kolhürster[2) descubrieron que la  ionización de la  atm ósfera aum entaba a  p a r tir  de 15ÜU 
m  de altu ra , llegantlo a  ser 16 vc*ces m ayor a  unos 5000 m. Esto indicaba claram ente que 
esta  ionización era provocada por algo proveniente del espacio exterior y  no por radiación de 
la T ierra. E l nom bre de “rayos cósmicos” fue introducido por Millikan en 1925 [4], haciendo 
referencia a  su origen ex tra te rrestre  y presuponiendo que se tra ta b a n  de rayos gam m a c:un im 
gran poder de penetración. E sta  idea fue d esterrada a  p artir de los experim entos llevados a 
cabo por Bothe y Kolhorster[3] pero  la designación se conservó. Estos experim entos m ostraron 
que el agente ionizante estaba constituido p o r partícu las caxgadaü de m uy altas  energías. La 
prim era estim ación de la energía de estají partícu las que realizaron Bothe y  K olhorster fue 
de lÔ ’ a  10̂ *̂ eV.

En 1938 P ierre Auger [5] propone, al observar el arribo  sinuiltánco de ¡jartículas a  de­
tectores ubicados a  cientos de m etros en tre  sí, la existencia de grandes lluvias de partículas 
( “Extensive A ir Showers” o EAS) producidas por el paso de los rayos cósmicos a  través de 
la atm ósfera. Auger y  sus colegas estim aron q\ie la  energía de las partícu las prim arias que 
iniciaban estas lluvias e ra  aproxim adam ente de eV.

P a ra  explicar como adquieren ta l energía, en 1949 Enrico Fermi [6] propuso un mecanismo 
de aceleración a  p a rtir  de la interacción con los cam pos magnéticos interestelares. Según este 
mecanismo, las partículas ganan energía al chocar con u n a  nube de p lasm a m agnetizado en 
movimiento. La teo ría  original de Fermi fue m odificada en 1954 [7], proponiéndose un proceso 
de aceleración m ás eficiente. Conforme a  ésta, las partículas serían aceleradas en sucesivos 
encuentros con gi-andes ondas de choque astrofísicas, ganando energía en form a m ás rápida 
y  alcanzando energías de hasta  10̂ ® eV.

A pai'tir del seguimiento de las trazas dejadas por las partículas de las EAS en cám aras de 
mebla, se pudo dem ostrar la  existencia de u n a  canti<la<l im portan te de partículas elementales 
como los positrones (1932), los m uones (1936), los kaones (1945), y  las partículas A (1945). 
Al m ejorarse las técnicas de adquisición y análisis de las trazas de his partícu las en placas 
fotográficas fue posible descubrir adem ás la existencia de los piones, su decaim iento en niuoncs
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y de éstos en electrones, positrones y  neiitrinos.

El uso de conjuntos de detectores con c ierta  configiiracion espacial p a ra  el estudio de 
las EAS se popularizó y se construyeron arreglos cada vez m ás grandes, reem plazando los 
contadores Geiger - M üller usados originalm ente por detectores de centelleo. Entre 1954 y  
1957 el espectro de energía de rayos cósmicos se extendió desde 3 x  lO'^ eV hasta  10^“ eV con 
datos provistos por la E stación Agassiz en Harvard[8]. A penas unos años despuás Volcano 
R anch [9] sería el prim ero de estos arreglos gigantes en de tec tar nn  evento u ltra  energético 
( ~  eV) en el año 1963.

H asta  principio de los años 6Ü nada im pedía que la  energía de los rayos cósmicos alcance 
valores de h asta  10^^ eV. Esto im pulsó el desarrollo do nuevos m étodos alternativos de detec­
ción de las EAS. Así nacieron observatorios basados en la captación de la  luz de fluorescencia 
producida en  la atm ósfera por la interacción de las partículas de la  cascada con las moléculas 
de N2. El prim er observatorio donde se usó esta  técnica fue el de F ly ’s Eye [19] obteniendo 
excelentes resultados. En la actualidad  este ha  sido reem plazado por el observatorio HiRes 

111].
Luego del descubrim iento del fondo de radiación cósmica (CMB) por Penzias y  Wi¡- 

son ¡13], K enneth  Greisen, Vadem Kuzmin y  Georgi Zatsepin[l4] [15| dem ostraron que para 
energías superiores a  5 x  10^^ eV, los protones que v iajan  p o r el espacio exterior comienzan a 
in teractuar con los fotones del fondo de radiación de m icroondas, produciendo piones secun­
darios. E sta  interacción degrada la energía del protón, impidiendo que partículas que viajen 
distancias mayores que ~  100 M pc ’ alcancen energías superiores a  ~  5 x  10̂ ® eV (energía 
conocida como GZK cutoff). Desde el evento de Volcano Ranch (1963) h as ta  nuestros días 
se han  detectado  m ás de una veintena de eventos con energías superiores al GZK cutoff por 
diversos experim entos como Yakutsk [IG] (Rusia), Haverah P ark  [17](Reino Unido), AGASA 
[18|(Japon) y  F ly’s Eye (10](USA). La existencia de estas partículas y su distribución espec- 
triil representan una nueva ])ieza del rom pecabezas de los rayos cósmicos que llevó finalmente 
a  la construcción del observatorio F ierre  Auger. Este, adem ás de ser el m ás grande del mundo, 
com bina las dos técnicas usadas h asta  ahora en forma independiente en la detección de las 
EAS: un  arreglo de detectores de superficie registran  las partículas que llegan al piso m ientras 
que telescopios de fluorescencia registran la  luz UV producida en la atm ósfera i)or el paso de 
estas partículas. G racias a  e s ta  configuración se pretende dism inuir los errores sistem áticos 
en la determ inación de la energía de la cascada, determ inar la composición de la partícu la  
prim aria  con m ayor precisión y reducir la incerteza en la  dirección de arribo de la misma..

1.2. Espectro de rayos cósmicos

Como ya se ha  dejado entrever en la  sección anterior, se han observado rayos cósmicos 
en un am plio rango de energías,que abarca desde energías menores a  10^ eV  h as ta  valores 
mayores a  10̂ *̂  eV. La figura 1.1 m uestra el flujo de rayos cósmicos po r m^, por im idad de 
ángulo sólido, por segundo y  por GeV de energía {d4>ldE) en función de la energía. Una 
característica signiflcativa <le este espectro es que se expande unos 13 órdenes de m agnitud

'p a rse c : u n id ad  R stronóiuica co rre sp o n d ien te  a  la  d is ta n c ia  que  se  e n c u e n tra  u n a  e s tre lla  que  suhti<>ndo un 
án gu lo  d e  1 seg u n d o  de a rco . 1 pa rsec  =  3.3 añ o s lu z  =  206.000 U A  =  3 x lO '^km .
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en energía y  unos 32 órdenes de m agnitud  en el flujo. D istintos m étodos experim entales 
se utilizan pai'a de tec tar rayos cósmicos según la energía que posean. En la figura 1.1 se 
m uestran  adem ás las técnicas usadas en cada zona del espectro.
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F ig u r a  1 .1 : Espectro de rayos cósmicos [20] (flujo en función de la energía). La línea 
verde p im teada corresponde a  una ley de potencias en la energía de la form a E  Se 
m uestran  tam bién los lím ites p ara  las diferentes técnicas de detección usadas h as ta  la 
fecha.

Como se puede ver en la figura l . I ,  el flujo observado dism inuye ráp idam ente con la 
energía, desde aproxim adam ente 10^ partículas por segundo y  por m^ p ara  10^ eV hasta  
10”  ̂ partícu las por m^ y  po r año p a ra  10^° eV. La dism inución del flujo con la energía sigue 
una ley de potencia.s simple E ~ ^  en casi todo  el rango conocido. Sólo se observan algunos 
pequeños cambios en la pendiente. E l prim ero de estos quiebres se presenta a  ~  10^^'^ eV 
donde se pasa de E  a  E  form ando lo que se conoce como la rodilla. El segundo 
cam bio se produce a  aproxim adam ente 10^^'^ eV y corresponde a  una nueva dism inución de 
la  pendiente hasta  - 3 .3  y  recibe el nom bre de segunda rodilla. Luego de ésta, el espectro 
vuelve a  aplanarse recuperando el exponente - 2 .7  y  se forma el tobillo alrededor de lO’®^
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eV.
H asta la  wdillay el flujo de rayos cósmicos puede ser producido p o r partículas cargadas 

aceleradiis en los frentes de choque formados en rem anentes de supernovcis (SXR) [21, 22, 23] 
galácticos. La energía cinética liberada en una explosión de supernova es m ás que suficiente 
p ara  producir rayos cósmicos galácticos de h asta  10^^ eV. A p a rtir  de la rodilla la aceleración 
de núcleos livianos en SNR deja de ser eficiente y la composición se vuelve m ás pesatia. 
El origen de las partículas con energías entre la prim era rodilla y  la segunda rodilla es aún 
poco claro pero existe un  consenso general en su natu ra leza galáctica. Existen dos posibles 
mecaiñsmos sobre la producción de estas partículas: según el prim ero, éstas serían núcleos 
pro-acelerados en las cromosferas de estrellas tipo  F  y  G, m ientras que en el segundo se 
tra ta n  de granos de polvo eléctricam ente cargados que se condensan en los densos vientos de 
las estrellas gigantes rojas o azules [24, 25, 44].

Con respecto a  la segunda rodilla, aunque ha sido observada por diversos experim entos 
(Akeno [26],Fly’s Eye [19, 27, 28],Yakutsk [30, 31] y  HiRes [32]), su interpretación física es 
todavía incierta (ver figura 1,2). Puede ser el fin de la contribución galáctica al fiujo de rayos 
cósmicos [33, 34] o tam bién el apilam iento debido a  la creación de pares en la interacción de 
protones con el fondo de radiación cóstnica de m icroondas m ientras se propagmi por el medio 
Intergaláctico.

El tobillo ha  sido observado por F ly 's Eye [19, 27, 28] alrededor de los 3 x 10̂ ** eV. 
E sta  observación fue confirm ada p o r Haverah F ark  [29], Y akutsk [30, 31] y  HiRes [32] (ver 
figura 1.2). Al igual que con la rodilla se han  elaborado diversas interpretaciones físicas 
(jue se relacionan estrecham ente con la natu ra leza de la segim da rodilla. El tobillo ])odría 
representar el punto  de transición en tre las com ponentes galáctica y extragaláctica del flujo 
de rayos cósmicos [137], el resultado de la creación de pares por protones propagándose on el 
fondo de radiación cósmica [127, 128, 139] o el resultado de propagación difusiva de núcleos 
extragalác’ticos a  través de campos magnéticos intergalácticosi [138].

A p artir de 10̂ ® eV, la  dism inución regular del espectro podría  sugerir la existencia del 
corte GZK predicho por la  teoría en ~  6 x  10*^ eV. Aún así, la form a del fin del espectro no 
está  del todo establecida. La figura 1.2 m uestra  lo que las experiencias de AGASA y  HiRes 
registraron p ara  estas energías con dos técnicas de detección diferentes. La discrepancia entre 
am bos es evidente. Pero  si se supone que uno de ellos posse un error sistem ático de alrededor 
de 2 0 % en la determ inación de la  energía (que se traduce en un factor ~  2 en el fiujo). la 
p a r te  de b a jas  energías parece concordar m ientras que a  a ltas  energías los resultados siguen 
siendo diferentes.

P a ra  concluir con la descripción del espectro de rayos cósmicos de a ltas  energías, se puede 
decir que hay suficiente evidencia de la existencia de los tres quiebres en la pendiente del 
espectro: la segunda rodilla, el tobillo y  el corte GZK. Con respecto a  los prim eros dos existe 
un am plio consenso en el valor de las pendientes aju stadas antes y después del cambio pero el 
acuerdo es m enor cuando se t r a ta  de determ inar la energía exacta  a  la que ocurre el quiebre.

Los distin tos cambios en el espectro se encuentran relacionados tam bién con cambios en 
la naturaleza de las partícu las que arriban  a  nuestro p lane ta  y  por lo tan to  con el espectro 
de energía y  de m asa en las posibles fuentes astrofísicas. El estudio de la física actuando en 
catla intervalo energético debe incluir las ])osibles evidencias en un cambio de composición y 
la existencia de patrones ele anisotropía en las direcciones de arribo.
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F ig u r a  1.2: F lujo diferencial de rayos cósmicos nuiltiplicado por E'^ m ostnm do la ivdilla. 
la segunda rodilla y  el tobillo. Este gráfico fue modificado de [12] y contiene datos de 
AKEN O [37],Y akutsk [38], Haverah P ark  [132], F ly ’s Eye Stereo [39], y  AGASA [135].

1.3. Origen de los rayos cósmicos de altas energías

Además de la  form a que tom a el espectro de energía de los rayos cósmicos de  a ltas  energías, 
existen das preguntas fundam entales ciue aiiii se encuentran  sin respuesta  concluyente; cual es 
su natu ra leza y cómo adquieren la energía observada. Existen en la  actualidad  dos propuestas 
al respecto: la prim era consiste en que las partícula^á inicialm ente con b a ja  energía alcanzan 
altas energías en forma progresiva por algiín medio acelerador natxiral ( “ho ttom  - up"), 
m ientras que en el segundo caso, es el decaim iento de partículas s\ij)ermasivas (creada-s en 
procesos que d a tan  del Universo prim itivo) el responsable de las partículas u ltra  energéticas 
observadas. C ualquiera de las dos opciones es igualm ente probable en la  actualidad  pero 
pueden ser descartadas o confirmadas a  p a r tir  de fu turas observaciones. La distribución de 
las direcciones de arrif)o de las partícu las u ltra  energéticas debería ser determ inante p ara  la 
decisión sobre uno y  o tro  mecanismo. Si las partícu las provienen de un  acelerador astrofísico 
ubicado a  una distancia menor al corte GZK, deberían ap im tar a  dicho acelerador al no sufrir 
grandes desviaciones por la presencia de cam pos magnéticos, m ientras que si son producto  del 
decaim iento de partículas superinasivas la distribución de las direcciones de arribo  debería 
ser esencialm ente isotrópica correlacionada sólo, si se desea, con la distribución de m ateria
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en el Universo.

1.3.1. M ecan ism os de  aceleración  convencionales

El mecanismo de aceleración aceptado como el m ás eficiente es el que com prende la  ace­
leración de partículas por choques difusivos en campos magnéticos turbulentos en escenarios 
astrofísicos como los puntos calientes eii las radiogalaxias. La base p ara  este mecanismos se 
encuentra en las ideas de Fermi publicadas en los años 50 [6 , 7]: las irregulariciades m agnéti­
cas presentes a  am bos lados de una onda de choque juegan una especie de partido  de tenis 
relativ ista con las partículas cargadas que ganan energía cada vez que pasan  de un lado a 
o tro  h asta  que eventualm ente escapan. E ste mecanismo de aceleración produce típicam ente 
partículas con un  espectro de energía que sigue una ley de potencia de la forma E La 
ganancia fraccional de energía por choque es proporcional a  la  velocidad relativa de la onda y 
es i>or esto que este mecanismo recibe el nom bre de aceleración de prim er orden de Fermi[7].

1.3.2. P osib les A celeradores Cósm icos

La energía cinética liberada en u n a  explosión de supernova es m ás que suficiente para  
producir rayos cósmicos galácticos de hasta  10̂ ® eV, existiendo adem ás la  ventaja  de que el 
fenómeno de las supernovas es b astan te  com ún en to d a  la Galaxia. El mecanismo de acele­
ración de partícu las es la versión estándar de la aceleración difusiva de Ferm i en frentes de 
onda de choque relativistas, dam lo lugar a  cantidades im portantes de rayos •>. Los electrones 
sufren pérdidas sincrotrónicas produciendo radiación no térm ica desde radio hasta  RX obser­
vada en general en los SNRs. Rayos cósmicos de b a ja  energía tam bién pueden ser acelerados 
en asociaciones OB a  través de movimientos turbulentos y efectos colectivos de los viento.s 
estelares. La zona donde se produciría la aceleración de partícu las h asta  los TeV sería el 
borde exterior de la snper-burbuja producida por la asociación estelar. Si liay un grupo de 
estrellas cercano, .sus vientos pueden ser iluminados p o r los protones acelerados localmente, 
produciendo rayos 7  detectablcs.

A p artir  de la Todílla el com bustible que pueden proveer los SNRs es insuficiente ]jara 
movilizar estar partículas desde sus fuentes hasta  nosotros atravesando grandes distancias de 
medio interestelar, por lo que o tro  tipo  de fuente debería com enzar a  contribuir. E stricta­
mente, hasta  el m om ento no está  m uy claro cual es el proceso por el cual se obtienen rayos 
cósmicos con energías com prendidas a  p a rtir  de la rodilla hasta  el tobillo, dentro  de nuestra 
Galaxia.

A p a rtir  del tobillo se ha  llegado a  un consenso sobre el origen extragaláctico de los rayos 
cósmicos de a ltas  energías. Sin embargo, hasta  el m om ento no se han encontrado fuentes 
evidentes en el Universo cercano que puedan correlacionarse con los rayos (-(Ssiuicos de u ltra  
a lta  energía. Adem ás de estar ubicadas a  distancias relativam ente cortas, estas fuentes deben 
ser lo suficientemente poderosas como p ara  producir el flujo de partícu las de u ltra  a lta  energía 
observadas.

La energía m áxim a que se puede alcanzar a  través del mecanismo de aceleración de Fermi 
depende de la can tidad  de tiem po que las partículas pueden in teractuar con el plasm a m ag­
netizado. E ste  tiem po puede ser el tiem po en que el acelerador e s tá  “encendido” o el tiem[)o 
que la partícu la  perm anece confinada en la región aceleradora antes de escapar por procesos
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difusivos o porque el cam po m agnético ya  no puede mantenerla-s confinadas. E n  e! últim o 
caso, las partícu las (con carga Z e)  dejarán  de acelerarse en un medio m agnetizado cuando 
su radio de Larm or (r¿  ~  kpc) se aproxim e al tam año del acelerador, donde E 2O es

la  energía de 1a partícu la  expresada en unidades de 10 '̂  ̂ eV  y  es la in tensidad de cam po 
m agnético expresada en im idades de ¡j,Gauss.

Si adem ás se incluye el efecto de la velocidad característica de los centros de dispersión 
magnéticos presentes en el p lasm a m agnetizado ciue sigue a  la onda de choque, la energía 
m áxim a que puede alcanzar una partícu la  atravesando con m ía velocidad 0  este medio con 
im cam po m agnético B  será:

2 0  c Z e  B  r i- (1.1)

L a expresión (1 .1) se conoce como el criterio de '‘Hillas” y puede resum irse en la forma 
de un famoso diagram a que se m uestra en la figura 1.3.
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F ig u r a  1.3: D iagram a de Hillas m ostranilo la relación en tre el tam año y  el cam]jo 
m agnético de las posibles escenarios de aceleración de rayos cósmicos. Los objetos que 
se encuentran  por debajo de las líneas diagonales no pueden acelerar las partículas que se 
indican liasta las energías señaladas.



Es claro que muy pocos sitios pueden generar partícu las con energías superiores a  10̂ *̂  
eV. Esto puede ocurrir en objetos com pactos con grandes campos magnéticos o en objetos 
m uy extendidos. U na düscri{)ción detallada, de todos ios jiosibles escenarios propuestos en los 
últim os tiem pos corao fuentes extragalácticas de los rayos cósmicos m ás energéticos se puede 
encontrar en [44], A continuación sólo se presen tarán  3 de ellos con u n  poco m ás de detalles 
p ara  ubicar al lector en el tipo  de acelerador que se está  buscando. E stas posibles fuentes son; 
Uis estrellas de nciitrones o púlsares, las galaxias con núcleos activos o AGNs y los destellos 
G am m a o GRB.

P ú ls a re s :  Los púlsares son estrellas de neutrones ro tando  rápidam ente altam ente m agne­
tizadas. Estas se form an por la  explosión y  colapso de una estrella superm asiva. Por 
la conservación del m om ento cinético, al ro ta r rápidam ente, el radio de estas estrellas 
sólo puede ser de unos cuantos kilómetros. Su m asa es aproxim adam ente 1.4 veces la 
m asa solar. Con una densidad de ~  10® tn /cm ^ los electrones y  protones no pueden 
existir por separado y  se fusionan p ara  form ar neutrones. Los púlsares están rodeados 
po r una m agnetósfera donde las partícu las cargadas pueden acelerarse convirtiéndose en 
po ten tes m otores cósmicos gracias a  sus intensos cam pos m agnéticos ( B »  10^^ G) que 
pueden producir una diferencia de potencial aceleradora del orden de A $  =  Con­
siderando un valor típico de  T = 1  m s p ara  el periodo de rotación del pulsar, D =  10^^ 
G (=10^ T ) y  un radio  de /? =  10 km, la.s partículas cargadas podrían  acelerarse hasta 
energías del orden de eA<& =  100 EeV. Sin embargo, en este sistem a las perdidas por 
radiación sincrotrón son m uy im portan tes p ara  electrones y  protones. Si se tra ta  de 
núcleos pesados, estos pueden acelerarse gracias a la  presencia de supervientos u ltra  
relativ istas en los alrededores del pulsar. P ara  m ás detalles ver [45].

A G N s: Algunas galaxicis se llam an activas al p resentar un núcleo m uy brillante y  m uy denso 
con una huiiinosidad típ ica de ~  e rg /s  que em ite por sí solo la mayor p arte  de la
radiación electrom agnética to ta l de la  galaxia. Estos Núcleos Activos de Galaxias (AGN) 
están  en tre las fuentes m ás poderosas del Universo. A ctualm ente existe un escenario de 
uinñcación en el que todos los tipos de AGN conocidos hasta  el m om ento poseen ima 
estruc tu ra  sim ilar y su diferenciación se relaciona con su orientación espacial en relación 
a  la  línea de visión del observador (ver figura 1.5). E n  general todos los .^^GN tienen 
un agujero negro de 10® a  IQ '̂  ̂ masas solares, alrededor del cual se forma im disco de 
acreción. El agujero negro y el disco de acreción están  rodeados por un toro molecular 
y  nubes de gas en movimiento que absorben izarte de la  radiación. Los distin tos tipos 
de AGN pueden resum irse en:

• G alaxias Seyfert

■ Q uasars

■ Blazars

■ Hadiogalaxias FanarofF-Riley (FR-1 y FR-TI)

P a ra  más detalles sobre las d istin tas clasificaciones ir a  [46, 47, 43]. Estos núcleos ac­
tivos pai-ecen ser lo suficientemente energéticos como p ara  acelerar píirtículas hasta
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energías extrem as. E n  las regiones centrales de los AGN se producen fenómenos a lta ­
m ente energéticos pero la  densidad de fotones en esas zona.s es muy im portante, hacien­
do que las partículas u ltra  relativista.s em itidas por el núcleo p ierdan gran  p arte  de su 
energía. Los je ts  relativ istas de las radiogalaxias parecen representar un escenario m ás 
propicio p ara  la producción de partículas. Estos je ts  tran sp o rtan  u n a  cantidad  im por­
tan te  de energía hasta  “puntos calientes” ubicados a  varias decenas de kpc del núcleo. 
E n  astos puntos se generan ondas de clioque relativistas muy intensas que disipan gran 
p arte  de la energía cinética calentando el p lasm a y generando cam pos m agnéticos del 
orden de B  ~ 0 .5  mG. Son sitios aceleradores eficaces d ad a  la  b a ja  densidad <le fotones 
de am biente y menores pérdidas de energía. E n  [48] se m uestra cierta  correlación an­
gular en tre la.s direcciones de arribo de los rayos cósmicos u ltra  energéticos reportados 
por Yakut-sk y  AGASA por encim a de 2 x 10^^ eV y las BL Lacs m ás potentes. La 
elección de las BL Lacs se basa inicialm ente en el hecho que la T ierra  e s tá  en la línea 
de visión de los je ts  em itidos por estas AGN y la ausencia de líneas de emisión indica 
que no hay mucho gas rodeando al objeto, lo que garantiza una deiLsidad b a ja  de m a­
teria  q\íe favorece la aceleración sin pérdidas im portantes de energía. Sin em bargo, la 
función de correlación tiene un tam año angular m uy pequeño, lo que significa que las 
partículas deberían propagarse de m anera casi rectilínea, hecho que sólo pnede darse si 
las partícu las son neutras o los camj)os magnéticos extragalácticos son mucho menores 
a  los estim ados.

G R B  { G a m m a  R a y  B u r s t s ) :  los GRB soji los eventos m ás energéticos observados t;n el 
Universo conocido (ver figura L 6). Son destellos de fotones de a lta  energía (0.1 - 100 
MeV) que du ran  en tre 10 ms y decenas de segundos y  son seguidos por im a emisión de 
radiación posterio r(“afterglow” ) en d istin tas longitudes de onda que puede d u ra r ha.sta 
sem anas. De m anera sim ilar a los rayos cósmicos u ltra  energéticos, la distribución <le 
GRBs en el cielo es isotrópica (según la  información experim ental disponible h asta  
este m om ento). Además la energía em itida en form a de G RBs por unidad de tiem po 
y  por m iidad de volumen es com parable a  la correspondiente a  los rayos cósmicos más 
energéticos: erg Mpc^ s“  ̂ suponiendo que las fuentes se distribuyen en forma 
homogénea en el Universo sin tener en cuenta el corrim iento al rojo. Sin embargo, 
r&sultados recientes m uestran  im a fuerte evolución cosmológica de las fuentes de GRBs 
lo que lleva a  que el finjo de rayos cósmicos asociado a  las fuentes m ás cercanas es 
muciio m enor que el observado [49].

1.4. Mecanismos Exóticos

El mecanismo de aceleración de partículas en ondas de choque astrofísicas es un  proceso 
auto-lim itante. Existe un m áxim o en la energía que puede ganar u n a  partícu la  que depende del 
tam año  de la la región aceleradora y  de la intensidad y  form a del cam po m agnético presente 
en la misma. C uando la energía de ¡a partícu la  excede el lím ite im¡)uesto por el producto  
de estas dos cantidades escapa y no gana m ás energía. A ún p ara  los objetos astrofísicos niíís 
poderosos (como las AGNs) es casi imposible entregíu- energías superiores a  10^* GeV. Se 
sum a a  esta  dificultad la fa lta  de evidencia d irecta  de fuentes cercanas, lo que hace pensar en
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F ig u r a  1.4: El pulsar del Cangrejo. E sta  es una composición de imágenes en el óptico 
(rojo) y  en X (azul), tom adas respectivam ente por el telescopio espacial Hubble y  el 
observatorio C handra  [50, 51j.
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F ig u r a  1.5: Esquem atización de las diferentes clases de AGNs. E sto  representa ima 
especie de “Modelo E stándar’’ para  las AGNs y es una versión m odificada de [56|. Según 
el ángulo de observación se definen los distin tos tipos de galaxias activas.

algún mecanismo alternativo  para  la producción de estas partículas. En ])art¡cular se propone 
que los rayos cósmicos u ltra  energéticos son el producto  del decaim iento de ciertas jiartículas 
X  superm asivas (con m asas superiore.s a  10*  ̂ GeV) originadas en procesos ocurridos en el 
Universo tem prano. Según los modelos disponibles, dichas partículas X  decaen en quarks 
y leptones. Los ciuark producen u n  je t  de hadrones formado principalm ente jior mesones 
livianos (piones) y  un  pequeño porcentaje de bariones (en su m ayoría nucleones). Los piones 
decaen en fotones, neutrinos (antineutrinos) y  electrones (positrones) como se puede ver en 
la  figura 1.7. Así, se producen fotonc-s, neutrinos, leptones cargados y nucleones <wn energías
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F ig u r a  1.6: Destello G am m a GRB99012312 detectado por Hubble [51], Es el G RB más 
energético detectado hasta, el momento. La luz em itida eu la  explosión eciuivale a  la de 
lO^^estrellas. E l detalle m uestra bien el destello luminoso así como la  galaxia que lo aloja, 
visiblemente afectada por la colisión con u tra  galaxia.

cercanas a  la de los rayos cósmicos m ás energéticos observados sin estar involucrado ningún 
m ecanismo de aceleración.
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F ig u r a  1 .7 : Esquem a del decaim iento de una partícu la  supermasiva, prim ero en quarks y 
leptones. Los quarks producen un  je t hadrónico de piones y  algunos nucleones. Los piones 
decaen en fotones, ncutrinos y  electrones.

La distinción m ás im portan te entre este mecanismo y  el proceso de aceler<xción conven­
cional reside en la  gran  cantidad de fotones y  ncutrinos que predice el prim ero. P a ra  cjue los 
productos del decaim iento de las partícu las X  sean observados como rayos cósmicos u ltra  
energéticos en la  época «ictual, se deben satisfacer tres condiciones bá.siccis;

■ Las partículas X  deben decaer en una época actual o a  distancias m enores u  iguales



a  100 M pc de la  T ierra. Si fuese de o tra  m anera, los productos del decaim iento de las 
partícu las X  perderían p arte  de su energía al In teractuar con el fondo de radiación. Una 
excepción posible serían los neutrinos originados a  p a r tir  de las partículas X .

■ Las partículas X deben tener una m asa »  10’  ̂ GeV.

■ La densidad num érica y  la ta sa  de decaim iento de las partículas X  deben ser suficientes 
como p ara  producir un flujo detectable de rayos cósmicos u ltra  energéticos.

Las partículas superm asivas pueden ser producidas teóricam ente por:

D e fe c to s  to p o ló g ic o s : las partículas X  se producen por la  radiación o decaim iento de estos 
defectos que, dada su co rta  vida media, se desintegran inm ediatam ente. La formación 
de los defectos topológicos se d aría  como producto  de transiciones de fase con rom pi­
m ientos de sim etría  en el Universo Prim itivo, predichas en la GUT^. La gran cantidad 
de modelo.s relacionados con los defectos topológicos y  el gran núm ero de parám etros 
involucrados en estos modelos dificulta la  ta rea  de hacer una revisión com pleta de todos 
ellos. Muchos autores se han dedicado a  esta  ta rea  [52, 53]. Los defectos topológicos 
se clasifican según sus dimensiones en: monopolos magnéticos (dimensión O, puntiial), 
cadenas cósmicas (imidimensionales), paredes de dominios (bidimensionales) y tex tu ras 
(tridim ensionales). De todos estos, sólo los monopolos y  las cadenas cósmicas son de 
interés como fuentes de rayos cósmicos de a ltas  energías. El flujo de rayos cósmicos de 
altas energías está  ligado a  la ta sa  de producción, la densidad de defectos n x  y  su tasa  
de decaim iento. Es difícil predecir la densidad de estos defectos ya  que se conoce muy 
poco sobre las transiciones de fase en el Universo Prim itivo. La ta sa  de producción es 
entonces:

d n x  Qo
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dt m x  \ tQ /
(1.2 )

donde f. es el tiem po de Hubble, Q q es la  ta sa  de energía inyectada en la forma de 
partículas X  de m asa por unidad de volumen en la actualidad, siendo to la e<lad dol 
Universo. F inalm ente, p  es una constan te cuyo valor depende del modelo de defectos 
usado.

R e liq u ia s  s u p e rm a s iv a s :  son partícu las m etaestables superm asivas que vienen de un cam ­
po cuántico prim ordial producido después de la  fase de inflación del Universo. El tiem po 
de vida de estas partículas debe ser del orden de la  edad del Universo p ara  que sean 
los responsables de loa rayos cósmicos de a ltas  energías. E stas reliquias sienten la ac­
ción de la  gravedad como la m ateria  com ún y  ac túan  como un com ponente m ás de la 
m ateria  oscura fría. Esto im plica que su distribución no será  uniform e al ser atra ídas 
por las grandes estructuras de m ateria  como las galaxias y los cúmulos galácticos, acu­
m ulándose en los halos galácticos en  form a sim étrica alrededor del centro galáctico. El 
flujo de rayos cósmicos de altas energías está  ligado a  la ta sa  de desintegración de estas

^T eoría  d e  la  G ra n  Unificación (G ra n t  U rified  T h eo ry ); te o r ía  q u e  u n ifica  las intcraccioneK clRCtrom agnética, 
d éb il y  fu e rte . E! ro m p im ien to  de  ta  s im e tría  G U T  se  p ro d u ce  con la  sep arac ió n  de  e s ta s  tre s  in te racc iones 
q ue  Hucede a  10 s  a  p a r t i r  del B ig  B ang.
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partículas de la siguiente manera:

drix  Ur
dt T (1.3)

donde r  es el tiem po de vida de la reliquia, iir es la  densidad de reliquias calculada 
a  p a r tir  de la densidad crítica del Universo pc. =  1.05 x  10 ^K ^G c V a n  ^ (con h  igual 
a  la  constante de Hubble en la época actual en unidades de 100 km M pc“ ^). La 
densidad de reliquias se puede expresar entonces como:

. V  =  ( 1 .4 )
m x

con es la densidad m ásica prom edio de las reliquias. E n  [52] se da  un lím ite inferior 
a  la ta sa  de desintegración de estas reliquias p ara  explicar el Hujo de rayos cósmicos de 
alta.s energías a  100 EeV: d n x /d t  >  10“ '̂ ® cm  ^ /s .  Si se considera un  valor máximo de 
Ílx lí^  -  1 y  ynx  =  10 '̂  ̂ «V se obtiene un tiem po de producción de ~  3 x  10^^ años. 
Como la edad del Universo es de alrededor de 13 billones de años, esto representa un 
problem a que se ev ita  si se cum ple que Ílx^í^  ~  4 x 10 ®.

1.5. Anisotropía en las direcciones de arribo

El estudio de las direcciones de arribo de rayos cósmicos de altas energías de los últim os 
años ha dado una serie de resultados jjoco concluyentes sobre la existencia de excesos en 
alguna dirección privilegiada (a  pequeña o gi-an escala). Se dejará p ara  el capítu lo  6 el desa­
rrollo en detalle de este ítem , incluyendo los últim os resultados experim entales y los distintos 
m étodos de búsqueda de correlaciones con las posibles fuentes cercanas.

1.6. Propagación

Como se mencionó U lteriorm ente el origen de los rayos cósmicos de u ltra  alta, energía 
parece ser extragaláctico. Esto significa que en el trayecto  que realizan desde .sus fuentes 
h asta  nosotros sufren una .serie de interacciones que afectarán su energía, dirección de arribo 
y composición de d istin tas m aneras. Conociendo la forma d d  espectro de las partícu las que 
llegan a  la T ierra  es necesario conocer, o por lo m enos estim ar, la  im portancia de estas 
interacciones p ara  poder determ inar el esjjectro de emisión ini<-jal y  así poder identificar 
posibles fuentes.

Las partículas pierden energía al in teractuar principalm ente con el fondo difuso de fotones 
intergaláctico. E ste  fondo está  formado p o r fotones que em iten  en el m icroondas (CM B) con 
energía com prendida entre 2 f¡éV  y  4 nieV, y por los fotones infrarrojos (IR) emitido.s {)or 
las galaxias con energías de hasta  ~ 0 .8  eV. A continuiición se presentan los efectos de la 
interacción de los diferentes tipos de partículas con estos fotones de fondo y  como puede esto 
afectar el espectro de rayos cósmicos de a ltas  energías.

P a ra  describir la pérdida de energía de una partícu la  se u tiliza la  longitud característica 
a  la  cual la partícu la  perdió una fracción 1/ e  de su energía, definida como é =  -  ( - ¿ ^ )  ' y 
que recibe el nombre de longitud de atenuación.
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Eli la figura 1.8 se puede ver la  longitud de atenuación p ara  fotones, protones y  núcleos 
de hierro propagándose por los distin tos fondos de radiación: de m icroondas, infrarrojo y  de 
radio.

oo.
s
VOc<D
Vi

O

lo g io  E  {eV )

F ig u r a  1 .8 : Longitud de atenuación de fotones en distintos fondos de radiación(IR , 
CMB y radio) en función de la energía. Tam bién se m uestra la longitud de atenuación 
para  protones en el fondo de radiación m icroondas y  la  de núcleos de Fe. La línea roja 
pun teada representa el lím ite “red  shift” a  p a rtir  del cual las partícu las pierden energía 
po r la  expansión del Universo.

1.6.1. P ro p ag ac ió n  de Fotones

Los fotones de altas energías v iajando a  través del Universo in teractúan  con los fotones 
de los fondos de radiación (CMB, IR  y  Radio) a  través de la  producción de pares:

e^e (1-5)

Estos electrones y  positrones producirán  fotones por C om pton Inverso, que a  su vez 
d arán  lugar a  o tros pares e~ y  al desarrollo de una cascada electrom agnética que no 
contribu irá  a  los rayos cósmicos de altas energías. Como se puede ver en la figura 1.8 fotones 
con energías com prendidas en tre 10^^ eV y 10^^ eV  tienen una longitud de interacción menor 
a  lüü M pc. Con apenas eV, un  fotón no puede propagarse m ás de 10 Mpc. Sin embargo, 
a  e s ta  distancia no existen fuentes evidentem ente poderosas como p ara  producir este tipo  de 
fotones. Así, si Auger d e tec ta  fotones de estas energías se los podría  asociar solam ente con el 
decaim iento de partículas supermasivas.



1.6.2. P ro p ag ac ió n  de  N ucleones

P ara  protones relativistas con energías com prendidas entre eV y eV, las pérdi­
das de energía m ás im portan tes son las debidas a  la expansión dcl Universo. En este ca-so la 
longitud de atenuación es igual a  la  longitud de Hubblc ~  ^  ~  4200 M pc si H =  71 Mpc 
k m -i  s

A p artir  de allí, las pérdidas de energía signiHcativa.s son las producidas por la interacción 
con el CMB. P a ra  el rango de energías com prendido en tre  lO'®-® eV y eV el mecanismo 
de ])érdida <le energía im portan te es la producción de pares con los fotones de los fondos 
de radiación; p ')cM R  —* p +  . La longitud de atenuación p ara  este proceso tiene un 
mínimo en aproxim adam ente eV, con un valor de í  de aproxim adam ente 1500 Mpc.

P a ra  energías u ltra  a ltas  las pérdidas de energía están  dom inadas por la fotoproducción 
de piones:

. í  P +  7T° . í  n  +  .
P +  7CA/fl — A - * <  , n  +  -*  A -* < (1.6)

[ n + 7T+ I p-1

L a energía um bral p a ra  este proceso puede expresarse en el sistem a de referencia en el 
que el pión em ergente y  el nucleón se encuentran  en reposo de la siguiente m anera:

7n^{mn +  2nip) 7 x 1 0 ^ ^  ,,

Si He considera que la energía prom edio de un fotón del CMB es <le 1 MeV, el um bral de 
energía p ara  el pro tón  en este proceso es de 7 x  10'® eV. E sta  energía, como se puede ver en 
la figura 1.8, m arca el lím ite en tre la  zona dom inada por la producción de pares y la  zona 
dom inada por la fotoproducción de piones.

De igual m anera puede calcularse el um bral de energía p ara  la producción de pares como:

me{nip + m ,)  4 ,8 x 1 0 '^
^th ,e*e- ~  -------- c ---------  “  ~En-----(^ '8)Ey[me.V)

E ste  valor depende ele la  energía de los fotones del fondo considerada. Pero como esta  
energía sigue c ierta  distribución espectral el valor considerado puede alejarse h asta  en un 
factor 10 del valor medio de 1 MeV. Pero, si se tom a E y = k T  =  0.24 meV, los um brales 
p ara  am bos procesos serán Eth,e+e~ =  2 x lO '̂* eV y  Eth,„ =  2.9 x  10^° eV.

P a ra  energías extrem as el proc&so im portan te  es la fotoproducción de piones. La pérdida 
fraccional de energía en este caso, considerando un  corrim iento al rojo nulo (z =  0), e.stá de­
term inada por la integral de la pérd ida de energía de mi nucleón por colisión, nm ltiplicada 
por la probabilidad por unidad de tiem po de que ocurra  una colisión del nucleón den tro  de 
un gas isotrópico de fotones. E sta  integral puede expresarse como:

donde T es el factor de Lorentz del protón, e y  f,/; son la energía dcl fotón y la energía um bral 
respectivam ente en el sistem a de referencia del p ro tón  en reposo, i7(e) es la sección eficaz de 
la  interacción, y f ( e )  es la fracción de energía prom edio perd ida por el pro tón  en u n a  colisión.
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Finalm ente n(e) es la deiLsidad de fotones y  en el caso del fondo de radiación cósmica sigue 
el espectro de im cuerpo negro con T  =  2.73 K: n{e) =  siendo k  la constante
de Boltzm ann. Así, la pérdida de energía se puede expresar como:

Si se determ inan los valores de la sección eficaz y la fracción de energía perd ida por 
colisión en relación a  las energías um brales de la interacción se puede determ inar la  longitud 
de atenuación p a ra  dos casos (i)ara detalles sobre estos cálculos ver [35]):

P a ra  Ep <Si Eth,T: (con eth ~  145 M eV), £ ~  6 x  cxp  (  *e(cK) > m ientras que p ara  Ep 

£'th,ir> y  / ( e )  son constantes (ct(í) ~  10 cm  y / (e )  ~  0.5) y resu lta  que f  ~  20 Mpc.

A altas energías, los neutrones sufren las mismas interacciones que los protones. Sin 
embargo, su tiem po de vida es relativam ente corto, por lo que no pueden [)ropagarse más 
allá de ~ ¡c t  ~  9.2 kpc. P a ra  un neutrón de 1 EeV, esta  d istancia  es de ~  10 kpc

que representa aproxim adam ente 1 /3  del diám etro  de nuestra  Galaxia.

1.6.3. P ro p ag ac ió n  de N iicleos P esados

D urante su propagación a  través del Universo, los núcleos in teractiian  con los fotones de 
los fondos de radiación de m icroondas e infrarrojo principalm ente. Un núcleo se define por un 
núm ero másico Z  y  un núm ero atóm ico A  y puede considerarse como la  sum a de A  nucleones. 
Como rrip m „ la m asa en reposo del núcleo será tua =  A  rripC^ siendo su factor de Lorentz
r = ^A TTlj, '

Los núcleos de a ltas  energías (a p a r tir  de ~  5 x 10^^ eV h asta  10^^ eV) pierden energía 
en su v iaje principalm ente por fotoproducción de piones y producción <le pares. A p a rtir  de 
10^” eV el proceso im portan te pasa a  ser la fotodesintcgración al in teractuar el núcleo con 
los fotones del CMB. E n  la figura 1.9 se puede ver la  longitud de atenuación resu ltan te  de las 
d istin tas interacciones de \m núcleo de hierro con los distin tos fondos de radiación en función 
de la energía inicial del núcleo.

La producción de pares es particu larm ente im portan te para  los núcleos m ás pesados. 
El um bral p a ra  este proceso viene dado por:
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_  m e { m e - \ - A r i i p )  A m e n i p  . 4 . 8 x 1 0 ^^
E t h , e < c -  =  — ^ ^E f  E-j E-y[meV)

en sistem a del Universo siendo A  veces m ayor que p ara  un nucleón. La fracción de pérdida 
de energía (inelasticidad promedio) es <le aproxim adam ente siendo un factor A  más

pequeño que para  el protón. Con esto, una sección eficaz proporcional a  se obtiene una 
pérd ida de energía Z'^ ¡A  m ás grande que p ara  un  protón. Así, p a ra  un núcleo de hierro, con 
Z=2Q  y  /4=56, las pérdidas de energía son 12 veces mayores q u e 'p ara  un  protón.

De m anera sim ilar, el um bral p a ra  la fotoproducción de piones viene d ad a  por:

Eth
m-„{2Amp + m„) ^m „m p  „

4 E-i 2 E f
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F ig u r a  1.9: T iem po de pérdidn de energía /  longitud de atenuación de la  fotode,sin- 
tegración de núcleos de hierro e los fotones de fondo de m icroondas (CM B), infrarrojo 
(IR) y  óptico (O P) ju n to  a  la sum a de todas las contribuciones (línea llena).A dem ás se 
representa la creación de pares (PC ) y  el lím ite im puesto por la expansión del Universo. 
Modificado de [54|.

(145 McV en el sistem a del núcleo en reposo). La inelasticidad vale, p a ra  un  fotón de energía 
(th — 145 MeV :

(1,13)

para  el hierro. E n  este caso, la sección eficaz es A  veces m ás grande que un nucleón, lo que 
lleva a  que las pérdida.s por fotoproducción de piones sean sim ilares p a ra  núcleos que para 
nucleones.

La.s pérdidas por producción de pares son m ás im portantes que por producción de piones. 
Sin embargo, a  energías m uy altas la  fotodesintegración es mucho m ás im portan te que estos 
dos procesos. En la fotodesintegración prim ero se produce la  absorción del fotón ])or parte  
del núcleo p ara  form ar un estado com puesto y luego se produce un proceso estadístico de 
decaim iento cjue involucra la emisión de uno o m ás nucleones.

El ritm o de desintegración con producción de i nucleones viene dado por:

1

2 T2

2T u>
dWr oJrf^Ai (Wr) (1.14)

donde n{uj) es la <lensidad de fotones con energía uj en el sistem a de referencia donde la 
tem p era tu ra  asociada al CMB es de 2.73 K, es la  energía del fotón en el sistem a de 
referencia del núcleo, F  es el factor de Lorentz y es la sección eficaz de la  interacción.

La pérdida fraccional de energía de un  núcleo de hierro jjuede parainetrizarse en función



de sil factor de Lcrciitz como:

R r
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=  3 ,2 5 x l0 - * 'r  "•‘̂ ■^exp(-2.15 X l O 'v r )  s i  T G (1. x  10^ 3,68 x 10̂ *̂ ] (1,15)
F e

Rr ^  =  1.59 X 10 s " ’ s i r  £  [1 , X 1Ü^3.68 X 10’”] (1.16)

Si se t ra ta  de niíclcos livianos o pertenecientes al grupo del Silicio, C arbono e Hierro, el 
ritm o  de desintegración se puede calcular como:

dA  í  A \
dt V'-

P ara  la  fotodesiutcgiación la pérdida fraccional de energía prom edio re sa lta  igual a  la 
pérd ida fraccional del núm ero másico del micleo, ya  que la  emisión de nucleones es isotrópica 
en el sistem a de referencia del núcleo en reposo. D urante el proceso de fotodesintegración. 
el factor de Lorentz del niícleo se coiLserva y  la degradación de la energía puede expresarse 
(para F >  10^^) como:

E {t)  =  (1.18)

donde E q es la energía con la que el núcleo fue em itido en la fuente. C’ada nucleón em itido 
ten d rá  el m ismo factor de Lorentz del núcleo emisor, es decir son partículas relativistas pero 
no contribuyen al flujo de rayos cósmicos ya que in teractúan  con los fondos de radiación.

La ecuación 1.18 im pone una fuerte restricción sobre la ubicación de las posibles fuentes 
de núcleos como rayos cósmicos u ltra  energéticos: menos del 1 % de lo.s núcleos de hierro (o 
cualquier fragm ento que sobreviva a  p a rtir  de él) puede sobrevivir m ás de 3 x  s con una 
energía m ayor a  eV, P ara  una propagación en línea rec ta  este tiem po correspondería a 
una distancia m áxim a de ~ 3  Mpc.

1.6.4. El c o rte  GZK

En la.s secciones anteriores se vio que los rayos cósmicos u ltra  energéticos poseen uiui 
longitud de propagación en el Universo lim itada. A estas energías, los fotones no pueden 
viajar m ás de 10 Mpc. Los protones y  núcleos m ás pesados pueden recorrer d istancias más 
grande pero sufrirán en el camino u n a  degradación catastróñca de su energía.

E n  la figura 1.10 se puede ver cómo se degrada la  energía de protones y  núcleos pesados 
en función de la d istancia  recorrida p o r los mismos. A la izquierda de dicha figura se puede 
ver que un protón que haya viajado aproxim adam ente 100 M pc siem pre ten d rá  una energía 
m enor que 10̂ *̂  eV, sin im p o rtar la energía con la que partió  de su fuente. De igual m anera, 
a  la derecha de la  figiu'a 1.10 se puede ver que la energía final de los fragmentos resultantes 
llega h asta  ~  200 EeV en 10 M pc y  h a s ta  100 EeV en 100 Mpc. A p a rtir  10^^ eV el núcleo 
se desintegra to talm ente antes de los 10 M pc y  la energía de los fragm entos producidos es 
menor que la  energía de corte p a ra  nucleones relativ istas (recordemos que p ara  un  núcleo de 
hierro de 10^’ eV, la energía de los nucleones es de 1,8 x 10^^ eV).

Así, cualquiera sea la energía inicial del rayo cósnúco, si v ia ja  u n a  distancia promedio 
de 100 M pc su energía se degradará h a s ta  menos de 100 EeV. E sta  degradación aparece 
natu ra lm ente a  p a r tir  de la interacción de las partícu las con los fotones del fondo cósmico
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F ig u r a  1 .10: E nergía m edia de las partícn las en función de su d istancia  de propagación 
p ara  tliferentes energías iniciales: a  la  izquierda para  un protón[20] a  la  derecha para  
un núcleo de hierro. P a ra  el Fe se considera el fragm ento má.s energético después de la 
desintegración. [54]

y produce un corte en el espectro de rayos cósmicos que recibe el nom bre de corte GZK en 
honor a  K enneth Greisen, Vadem Kuzm in y  Georgi Zatsepin. E ste corte se puede definir de 
d istin tas m aneras: como el um bral de la fotorproducción de piones por protones o el um bral 
p a ra  la  fotodesintegración de núcleos (E q z k  =  6.8 x 10^  ̂ eV), o como la energía a  la cual la 
pendiente de la  curva de la longitud de atenuación aum enta cuando la  producción de piones 
cx>mienza (E g z k  — 7 x  10^® eV).

1.6.5. P ro p ag ac ió n  en  cam pos m agnéticos

Además de perder energía por la interacción con los fotones de los distintos fondo.s de 
radiación, las partículas cargadas sentirán  la influencia de los cam pos magnéticos presentes 
en el medio en que se propagan, ya sea galáctico o intergaláctico.

N uestra G alaxia es un disco de aproxim adam ente 20 kj)C de radio y  unos cuantos pe 
de espesor con un cam])o m agnético regular de in tensidad de ~  3 ^íG con variaciones de 
la escala del kpc. Con respecto a  los cam pos m agnéticos intergalácticos es poco lo que se 
sabe con precisión. A p artir  de mediciones realizadas por emisión sincrotrón y  rotación de 
Faraday se determ inó la intensidad del cam po m agnético en el Cúm ulo de Virgo (a  20 Mpc 
de la V ía Láctea) en ~  1.5 ^G . E n  el Super Cúm ulo de Com a (a 90 M pc) la in tensidad del 
cam po está  entre 0.2 /.iG y 0.6 ^G . Finalm ente, p a ra  los cam pos m agnéticos cosmológicos las 
mediciones se realizan usando la  rotación de Faraday y da como resultado:

B  <  1 nG  si 4  =  L ho = c/H o > 4 Gpc,

B  < 6 nG  si 4  =  5QMpc.

donde 4  es la longitud de coherencia del cam po magnético.
Lam entableniente, los cam pos magnéticos presentes en la G alaxia y  en el medio in ter­

galáctico no son uniformes. T ienen u n a  com ponente “regular” y  u n a  tu rb u len ta  <nie, en 
general, no es despreciable y tam bién  influirá en la trayectoria de la partícula . En nuestra



Galaxia, é s ta  es casi del orden de la  com ponente regular. La com ponente tu rbu len ta  se explica 
en general con u n a  distribución de Kolraorogov con una longitud de coherencia í,-. de liasta 
100 pe p ara  la V ía L áctea y de ~ 1  M pc para  los cam pos extragaJácticos (con 5  ~  1 nG).

La fuerza m agnética no realiza ningún trab a jo  sobre la partícu la  y  la interacción con 
la  m ism a se traduce en u n a  desviación angular en su dirección sin pérdidas im portan tes de 
energía. La propagación de una partícu la  cargada en un cam po m agnético tenderá  a describir 
u n a  trayectoria curvada cuyo radio de giro o radio de Laxmor (r¿ ) depende de la carga de la 
m ism a y de la intensidad del cam po m agnético de la siguiente manera:

20______________________________________________ Rayos C ósm icos de a ltas energías

1 (  E
z  V 10*8V

k-pc (1.19)

donde E  es la energía de la partícula . Z  su carga y  B  \ñ inteiLsidad del cam po magnético. 
U na partícu la  perm anecerá confinada en cierta  región m agnetizada de tam año L  m ientras 
que se cum pla que r¡ < L. P a ra  el cam po m agnético galáctico regular, to d a  partícu la  con 
E  < lü '^  eV perm anecerá confinada dentro  del disco galáctico. E sto  im plica que todas los 
rayos cósmicos observados hasta  la segunda rodilla tendrían  un origen galáctico. El radio de 
Larm or p ara  protones con energía E  >  10^® eV es >  300 pe, valor del espesor del disco de 
nuestra galaxia. P a ra  núcleos de hierro, es necesaria una energía superior ( ~  lO’  ̂ eV) para  
alcanzar dicho valor.

En definitiva, a  p a r tir  de la región de la segunda rodilla el cam po m agnético galáctico 
en la dirección paralela a  los brazos espirales es dem asiado débil corno para  confinar las 
partículas en su interior. Esto lleva a  peiLsar que a  p a r tir  de esa energía los rayos cósmicos 
son de naturaleza extragaláctica.

Según la intensidad del cam po que atraviese una partícu la  y el valor de su energía, una 
p artícu la  puede estar som etida a  dos regímenes de propagación: difusivo, cuando < 4  y 
balístico cuando v i  < f.r. siendo la trayectoria de la partícu la  casi rectilínea en el últim o caso. 
La energía crítica que define la transición en tre am bos regímenes puede expresarse como;

r, /  r  \  /  B  \t e )  (nfej (iF̂ J ( 1.20 )

Así, las partícu las con E  > Ec se. p ropagarán prácticam ente en linca rec ta  m ientras que 
las partícu las con E  <  Ec d ifundirán en el campo. En el caso de nuestra  Galaxia, debido a 
la presencia de la comjjonente tu rbu len ta , los protones se propagarán en form a balística a 
p artir  de i? ~  10*' eV, m ientras que los núcleos de hierro se p ropagarán  en form a difusiva 
ha-sta E  ~  10’  ̂ eV.

P a ra  el caso de la propagación extragaláctica, si se considera que la  longitud de coherencia 
es del orden de 1 M pc p ara  valores de cam po generalm ente inferiores a  1 nG, los rayos cósmicos 
con E  >  10*® eV deberían tener u n a  trayectoria casi rectilínea apuntando  hacia sus fuentes 
con una desviación angular que disminuye a  m edida que su energía aum enta.

1 .6 .6 .  D e s v ia c ió n  m a g n é t i c a

La desviación angular típ ica que sufre un  rayo cósmico a  p a rtir  de una fuente situada 
a  una distancia  r  >  puede estim arse suponiendo que la  partícu la  realiza inia cam inata
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aleatoria en el cam po magnético[55]:

e{E,r) =

VlO^^eV 10 A/pc /

1/2

- V "1 M-pc.)
ic . D

10 9 G
( 1.21)

Si se consideran cam pos del orden del nG, con longitudes de coherencia í f  ~1  Mpc, el radio 
de Larnior p a ra  partículas con E  > 10̂ *̂  es mucho m ás grande que 4  y  la desviación angulai- 
es de unos pocos grados. Sin embargo, si la  intensidad del cam po aum enta, el radio de Larnior 
dism inuye y  la desviación angular puede Hogar a  ser m uy grande. Como la m agnitud y  la 
natura leza del cam po m agnético extragaláctico es aún  i)roducto de especulaciones, establecer 
una correlación c ierta  y físicamente posible en tre las direcciones de arribo de los rayos cósmicos 
m ás energéticos con la distribución de m ateria  local ha sido ha-sta el m om ento una ta rea  
infructuosa.
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Capítulo 2

Cascadas de Partículas

2.1. Fenomenología Básica

Luego (le atravesar el espacio exterior y  de iiiteractuar con los fotones de fondo perdiendo 
energía en su propagación (ver capítu lo  1), algunas partículas term inan  de d ispersar el rosto 
de su energía en la. atm ósfera terrestre. La interacción de e s ta  partícxüa prim aria  con las 
moléculas de aire j)resentes en la  atm ósfera genera o tras partícula-s que in tcractúan  a  su vez 
con el aire o se desintegran. Así se d ispara una reacción en cadena que d a rá  como resultado 
u n a  “avalancha” de partículas propagándose por la  atm ósfera Ilaraatla lluvia, chubasco, o 
cascada atm osférica de partícu las ( “Extensive A ir Showcrs” o EAS, ver figura 2.1). De ahora 
en adelante se denom inará al rayo cósmico incidente “¡)rimario” y a  los constituyentes de las 
cascada.s ‘‘partícula^s secundarias” .

El desarrollo de e s ta  cascada de partícu las depende de las características del prim ario 
(naturaleza química, energía inicial, ángulo de incidencia) y  en cierta  medida, de laa condi­
ciones atm osféricas locales. E l núm ero de partícu las producitlas aum enta hasta  alcanzar un 
m áxim o y  luego com ienza a  dism inuir por disi¡)ación y  porque la energía de las partículas 
secundarias com ienza a  estar por debajo  dcl valor necesario para  la creación de nuevas. A 
m edida que la  lluvia se desarrolla, las partícu las se dispersan alejándose del eje determ inado 
p o r la dirección de incidencia del prim ario. Las partículas se esparcen lateralm ente formando 
un “panqueque” norm al al eje de la lluvia, que crece a  m edida (jue la cascada se propaga j)or 
la atm ósfera. E ste “panqueque” puede alcanzar algunas decenas de kilómetros cuadrados al 
llegar al nivel del suelo, dependiendo de la energía dcl 5)riinario, su ángulo cenital y  la a ltu ra  
a  la que se produzca el máximo de la m isma. La m ayor densidad de partícu las se genera en 
la zona cercana al eje principal, disminuyen<lo ráp idam ente a  m edida que uno se aleja del 
m ismo (ver figura 2.2).

P rim arios con energías superiores a  lO’® eV producirán  cascadas que es probable que 
lleguen h as ta  ía  superficie terrestre. C uanto  m ás a lta  sea la  energía inicial, el tam año de 
la lluvia será mayor. Las cascadas iniciadas por nucleones o núcleos, llamarlas hadrónicas, 
pueden dividirse en tres c<jmponentes; una electrom agnética, u n a  m uónica y  una hadrónica 
(ver figura 2.2). E n  im a lluvia iniciada por un  fotón sólo la com ponente electrom agnética e.s 
im portante, por lo que recibe el nom bre de cascada electrom agnética. D urante el proceso de 
formación de la  cascada se producen interacciones de d istin to  carácter. C uando el prim ario
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fotones
electrones/positrones

6  km

12 km

F ig u r a  2 .1 : U na lluvia de incidencia vertical sim ulada con M OCCA (lO*® eV). Las líneas 
azules corresponden a  las trayectorias de los muones, las verdes a  las de los fotones y las 
ro jas a  los electrones y  positrones. N otar que la abundancia de un color no im plica la de 
la partícu la  sino el orden en que la trayectoria fue dibujada.

es un nucleón, la  prim era interacción es hadrónica. Algunas de las partículas producidas en 
interacciones de este tijio son piones neutros (tt®) que pueden decaer en 2 fotones;

7T 7 + 7 (2 ,1)

Los fotones producidos en este ilecalm iento d arán  inicio a  la com ponente elei:Lromagnética 
de la lluvia a  través de la creación de pares Los dos leptones creados producirán
otros fotones p o r B rem sstrahlung, cine a  su vez d arán  lugar a  nuevos pares. E ste proceso de 
im iltipücación es m uy rápido, lo que lleva a  que las partícu las m ás abundantes en la lluvia sean 
los positrones, electrones y fotones. En cada interacción hadrónica, m ás de la tercera parte  
de la energía se va a  la com ponente electrom agnética de la lluvia, que luego se disipará por 
la ionización que producen estas partícu las en los átom os de la atmósfera.

O tras partículas generadas en la  prim eras interacciones hadrónicas son los mesones carga­
dos. cuyo decaim iento genera muones. Los modos de decaim iento dom inantes en el desarrollo 
de la cascada .son;

7T̂  -»  /i*  +  1/  (2 .2 )

7T± +  TfO
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F ig u r a  2 .3 : E stru c tu ra  vertical de la atm ósfera te rrestre  [57]. Los valores correspoiuleii 
al modelo estándar norteam ericano pero las d istin tas divisiones son válidas p ara  cualquier 
modelo atmosférico. A la derecha se encuentra  el esquem a del dasarrollo de una EAS.

y  atóm ico, lo que hace aum entar la  tem p era tu ra  desde ~  300 a  1700 °C  en función de la 
ac tiv idad solar.

Las cascadas de partículas se desarrollan dentro  de los prim eros 50 km  snm , es decir, a 
p a rtir  de la cstratopausa. E l m áxim o de la lluvia se encuentra entre los prim eros 5 km sm n  
p a ra  prim arios de u ltra  a lta  energía y  aún  piieden no desarrollarse com pletam ente pai'a los 
m ás energéticos.

2.2.2. M odelización  de  la  a tm ó sfera : P ro fu n d id a d  A tm osférica

P ara  la descripción de u n a  cascada de partículas atm osférica, la  unidad de “longitud’’ 
que se u tiliza en lugar de la  a ltu ra  geom étrica, es lo que so llam a “profundidad atmosférica" 
que se define como la cantidad  de m ateria atravesada en un cierto trayecto. La profundidad 
atm osférica vertical se define como;

Á h ) =  í  p[z )dz ,
Jh

(2.4)

donde p represen ta la densidad de la atm ósfera a  la a ltitu d  h.  O tra  cantidad que se u tiliza 
en el cálculo de cascadas de partícu las es la profundidad atm osférica longitudinal o Xg  (/i), 
definida como Xu{h)  pero con el camino de integración a  lo largo tlel eje de la lluvia. U na



La atm ósfera puede ser descrita usando d istin tas variables de estado. La riiás in tu itiva es la 
tem p era tu ra  T{h)  que es una m edida de la energía cinética de las moléculas. La ten ip era tiu a  
e s tá  influenciada por nmchos factores como;

■ la cantidatl de calor, que depende de la  posición del sol y  de la  can tidad  de nubes;

■ el intercam bio vertical de calor en tre la  superficie de la T ierra  y la atm ósfera;

■ tran sp o rte  horizontal de calor por movimiento de aire;

■ tipo  de superficie de la  tie rra  (nieve, agua, bosque, desierto,etc);

■ altitud;

■ vientos;

■ topografía.

La presión p(h)  es o tra  variable que define a  la atm ósfera y  representa el peso del aire 
sobre la  superficie debido a la fuerza gravitacional. La densidad del aire p  es un cantidad 
derivada. P ara  aire seco, la densidad puede escribirse como:

donde R  es la con.stante universal de los gases y  vale 8.31451 l/(K m o l)  y  es la m asa 
m olar del aire en  g/niol.

2.2.1. E s tru c tu ra  V ertical

P ara  describir la e s tru c tu ra  vertical de la atm ósfera terrestre  se la divide en varias regiones 
según la variación de la tem p era tu ra  y  la  composición (ver figura 2.3). H asta  aproxim adam en­
te  80 km  de altu ra , la m asa molecular es prácticam ente constante. E sta  zona se denom ina 
homó.’ifera. Por encim a de ésta, en la  heterósfera, los átom os m ás pesados se ubican en el 
fondo de la capa m ientras que los m ás livianos Rotan en la p a rte  superior.

D entro de la hom ósfem  se puede realizar una clasificación m ás fina a  p artir  del gradiente 
de tem peraturas. E n  la troposfera ocurren variaciones a  corto plazo y  tienen lugar la m ayoría 
de los fenómenos meteorológicos. La tem p era tu ra  decrece linealm ente con la  altura, en esta 
región (a  razón de 6.5 °C por lOÜO m h asta  ~  -75 °C). La banda que separa la troposfera de 
la  estratósfem  es la tropopausa, donde la tem p era tu ra  se m antiene má.s o menos constante 
pero su valor depende de la la titud . La estratófera comienza a  aproxim adam ente 50 km snm  
y  contiene varias capas a  tem peratu ras d istin tas. U na de estas capas es nm y rica en Ozono. 
E s ta  se extiende hasta  la estratopausa donde la presión es del orden de 1 h P a '.  Le sigue a 
ésta  la  mesósfera, donde la  tem jje ra tu ra  decrece como en la  troposfera. Es la capa má.s fría 
de la atm ósfera llegando a  tem peratu ras del orden de -100 °C. E n  la heterósfera se encuentra 
la teiinósfera. donde la radiación ultravioleta del sol es absorbida p o r el oxígeno molecular
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' 1 P a 'ica l es la  u n id ad  de p resión  de l S I y  vale  l  P a  =  l  N /m ^  =  1 J /m ^  =  1 k g m ' s^ . E qu iva le  a  lü  b a r  
y a  9.Í) X 11)"® atm ósferaíi.
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F ig u r a  2 .4 : Profundidad atm osférica calculada usando la  param ctrización de Liiisley 
para  el modelo de atm ósfera estándar (Us-StdA) y  p ara  las meíliciones realizatlas en 
M alargüe p ara  las estaciones de verano e invierno [57|. E n  el acercam iento se puede ver 
las diferencias en la profundidad atm osférica o  "gram aje" p ara  la a ltitu d  a  la (jue se 
encuentra  el O bservatorio Auger.

La figura 2.5 m uestra  las variaciones de presión y  tem p era tu ra  p ara  unas decenas de días. 
Los datos fueron tom ados por la  estación m eteorológica insta lada en el cerro Los Leones a 
m etros de imo de los edificios de Fluorescencia del Observatorio F ierre Auger.

La densidad ftie calculada usando la expresión (2.3). Se puede observar que las variaciones 
relativas de la presión son menores y  m ás lentas que las de la tem perat\ira . La densidad varía 
en el mismo sentido que l / T .

El perfil de tem p era tu ra  en a ltu ra  tam bién parece p resentar variaciones estacionales, como 
se puede ver en la figura 2.6 {izquierda). La dism inución de la  tem p era tu ra  con la a ltu ra  parece 
ser m ás ráp id a  du ran te  el verano que dui'ante el invierno. En e s ta  época dcl año, la atm ósfera 
se acerca m ás a  la descripción estándar de la misma.

El com portam iento en a ltu ra  de la presión atm osférica parece ser altam ente Huctuante 
en tre verano e invierno. E sto  se puede apreciar en la figura 2.6 (derecha) donde se m uestra 
ña  diferencia en tre  el perfil estándar y  los distin tos perfiles de presión en a ltu ra  p ara  las 
d istin tas estaciones en M alargüe. P a ra  el desarrollo de las cascada-s de partículcis, las dife­
rencias de presión im portantes serán las que se produzcan a  a ltu ras  en tre 3 km y  9 km sinn  
aproxim adam ente.

2.2.4. V ariaciones d ía  - noche de  la  a tm ósfera

Según las mediciones realizadas en M alargüe en [57] no existen diferencias significativas 
en los ¡)erfiles en a lttjra  de la tem p era tu ra  y  presión atm osférica p ara  el d ía  y  la  noche, lo 
que im plica que no h ab rá  variación apreciable en el desarrollo global de las EAS. Como ya 
se mencionó anteriorm ente, si la tem p era tu ra  a  la a ltu ra  donde se producen los piones no



aproxim ación razonable, que vale liasta áiigulos cenitales de 70° es la  siguiente:

X . W  =  (2.5)
eos tí

Es claro que la profundidad atm osférica dependerá del modelo o pararaetrización de la 
densidad atm osférica con la a ltu ra  que se utilice en el cálculo. Existen muchos modelos pero 
en general se u tiliza el perfil de densidad llam ado “US S tandard  A tm osphere 197C’’ (US-StdA) 
[58]. E ste modelo está  descrito por la param etrización de Linsley que h a  sido iniplem eiitada 
en por lo menos dos program as de simulación de lluvias como CORSIKA[59| y AlRES[CO].

El modelo de Linsley separa la  atm ósfera en d istin tas capas teniendo en cuenta la varia­
ción de su tem peratu ra . Sirve para  h < hmax =  112,8 km, valor a  p a rtir  del cual considera 
que la  «lensidad es nula. Como se vio anteriorm ente, en este rango de alturas, la m asa mo­
lecular del aire puede considerarse constante. T ípicam ente, la atm ósfera se divide en 5 capas, 
com preudidaa en tre  /i, y  , donde i  es el núm ero de capa, siendo h \=  O y /ig =  /¡max' Así, 
se describe la profim didad atm osférica en función de la a ltu ra  geom étrica como:
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X ,{ h )  =
a, -t- b,e hi < h  < h,+\, ¿ =  1. ....4
o .h -h { h ¡ C z )  h t < h < hmax (2 .6 )

Los coeficientes fcj y  son los parám etros que se deben a ju s ta r con los datos experim entales 
con los que se cuenta. Recientem ente se realizaron mediciones de la  atm ósfera en elevación en 
el sitio donde se encuentra ubicado el O bservatorio F ierre Auger. en M alargüe [57]. A partir 
de estos datos se calcularon los coeficientes correspondientes p ara  las 4 estaciones del año, 
tom ando valores prom edios p ara  cada uno de ellos |61|.

En la figura 2.4 se m uestra la profundidad atm osférica en función de la a ltu ra  calculada 
usando la param etrización de Linsley y los datos obtenidos en M alargüe p ara  verano e invier­
no, com parándolo con lo obtenido p a ra  la atm ósfera estándar (üS -S tdA ) uKn<la regularm ente. 
Como se puede apreciar en el detalle de la figura, la  diferencia en la profundidad óptica para  
la a ltu ra  a  la  que se encuentra el O bservatorio F ierre Auger (1,4 km  snm)  con respecto a  la 
de una atm ósfera estándar es apreciable. E stas diferencias van a  influenciar ¡principalmente 
la energía dejíositada p o r las partíc idas en el paso por la atmósfera.

Es por esto que a p a rtir  de ahora, sólo se ten d rá  en cuenta las modelizaciones realizadas 
específicamente p ara  la atm ósfera de M alargüe.

2 .2 .3 .  V a r ia c io n e s  e s t a c io n a l e s  d e  l a  a t m ó s f e r a

La tem p era tu ra  es el parám etro  que presenta la  variabilidad m ás im portante, m ostrando 
un ciclo jieriódico diario y  amial. Depende fuertem ente de la hum edad relativa, si se asume 
que la  lum iedad absoluta es constante.

Con respecto a  la variación diaria, la tem p era tu ra  m ínim a es alcanzada tem prano a  la 
m añana, ju sto  después del am anecer. D \irante la  m añana la  tem p era tu ra  aum enta rápidam en­
te. El ritm o de aum ento se vuelve m enor alrededor del m ediodía y  la m áxim a tem p era tu ra  se 
alcanza aproxim adam ente 2 horas después de que el sol alcanza su m áxim a altu ra . Después 
la tem p era tu ra  com ienza a  decrecer rápidam ente de nuevo hasta  el anochecer, siendo el ritm o 
máa lento duran te la  noche.
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F ig u r a  2 .4 : Profundidad atm osférica calculada usando la  param ctrización de Liiisley 
para  el modelo de atm ósfera estándar (Us-StdA) y  p ara  las meíliciones realizatlas en 
M alargüe p ara  las estaciones de verano e invierno [57|. E n  el acercam iento se puede ver 
las diferencias en la profundidad atm osférica o  "gram aje" p ara  la a ltitu d  a  la (jue se 
encuentra  el O bservatorio Auger.

La figura 2.5 m uestra  las variaciones de presión y  tem p era tu ra  p ara  unas decenas de días. 
Los datos fueron tom ados por la  estación m eteorológica insta lada en el cerro Los Leones a 
m etros de imo de los edificios de Fluorescencia del Observatorio F ierre Auger.

La densidad ftie calculada usando la expresión (2.3). Se puede observar que las variaciones 
relativas de la presión son menores y  m ás lentas que las de la tem perat\ira . La densidad varía 
en el mismo sentido que l / T .

El perfil de tem p era tu ra  en a ltu ra  tam bién parece p resentar variaciones estacionales, como 
se puede ver en la figura 2.6 {izquierda). La dism inución de la  tem p era tu ra  con la a ltu ra  parece 
ser m ás ráp id a  du ran te  el verano que dui'ante el invierno. En e s ta  época dcl año, la atm ósfera 
se acerca m ás a  la descripción estándar de la misma.

El com portam iento en a ltu ra  de la presión atm osférica parece ser altam ente Huctuante 
en tre verano e invierno. E sto  se puede apreciar en la figura 2.6 (derecha) donde se m uestra 
ña  diferencia en tre  el perfil estándar y  los distin tos perfiles de presión en a ltu ra  p ara  las 
d istin tas estaciones en M alargüe. P a ra  el desarrollo de las cascada-s de partículcis, las dife­
rencias de {)resión im portantes serán las que se produzcan a  a ltu ras  en tre 3 km y  9 km sinn 
aproxim adam ente.

2.2.4. V ariaciones d ía  - noche de  la  a tm ósfera

Según las mediciones realizadas en M alargüe en [57] no existen diferencias significativas 
en los ¡)erfiles en a lttjra  de la tem p era tu ra  y  presión atm osférica p ara  el d ía  y  la  noche, lo 
que im plica que no h ab rá  variación apreciable en el desarrollo global de las EAS. Como ya 
se mencionó anteriorm ente, si la tem p era tu ra  a  la a ltu ra  donde se producen los piones no
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Días desde el 01/01/2004

Días desde e l01/01/2004

F ig u r a  2 .5 : Variación de la  presión {arriba), de la  tem p era tu ra  y  de la densidad (nAnjo). 
en fundón  del núm ero de días a  p a r tir  del le ro  de enero de 2004 h asta  el 14 de febrero de
2004. Como se ve en la figura de abajo, las variaciones de densidad tienen el mismo patrón  
que las de la inversa de la tem peratu ra , salvo un factor de norm alización expresado por 
una constante.

T«m pcrarura (>0 A llu r«  {km  asi)

F ig u r a  2 .6 : Izquierda'. Diferentes perfiles de tem p era tu ra  atm osférica en función de la 
a ltu ra  p ara  d istin tas épocas del año, jun to  al perfil estándar (US-StdA).í)erec7;a; Dife­
rencia en tre el perfil estándar (US-StdA) y  los distintos perfiles de presión atm osférica en 
función de la a ltu ra  p ara  d istin tas épocas del año en Malargüc[57].

difiere en tre  el d ía  y la noche, el desarrollo de la  cascada producida por un prim ario de una 
d ad  energía será  igual p a ra  am bas situaciones.

La atm ósfera terrestre  funciona como las capas pasivas de absorción de un calorím etro de 
los típicam ente usados en los experim entos de partículas elementales, en las cuales se crean 
las cascadas de partículas secundarias. Se detallarán  a  continuación las d istin tas interacciones 
en la atm ósfera pertinentes al desarrollo del chubasco cósmico.



2.3. D istintas Interacciones

Antes de com enzar con la descripción de los distin tos tipos de interacción involucrados en 
el proceso de formación de una lluvia de partículas en la atm ósfera, es necesario definir una 
m agnitud  característica de los procesos electrom agnéticos: la longitud de radiación. É sta  se 
define p ara  una partícu la  cargada como la can tidad  de m ateria prom edio que atravesó antes 
de perder 1 /e  (63.2 %) de su energía. Se expresa en general como X q y  en im idades de g/cm ^.

En el aire y  con condiciones normales de tem p era tu ra  y  presión, la longitud de radiación 
vale^;

/  72 '
An
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~  36,66 g/cm ^ (2.7)

donde M a  =  6'02 x  10^^ m ol“  ̂ es el núm ero de Avogadro, Z  y  A  son el núm ero atóm ico y 
la m asa atóm ica prom edio del aire, respectivam ente, es el radio clásico del electrón y a k  
constante de es tru c tu ra  fina. La profundidatl de la  atm ósfera equivale a  ~  1030 g/cm ^, lo que 
da  alrededor de 28 longitudes de radiación a  nivel de m ar. En M alargüe, a  1400 m  de a ltu ra  
y  con ~  875 g/cm ^, se llega a  24 longitudes de radiación.

2.3.1. P é rd id a s  de  energ ías  de  p a rtíc u la s  carg ad as  m ás p esadas que  el 
e lec tró n

Los electrones de a lta  energía pierden energía en hu interacción con la m ateria  principal­
m ente por B rem sstrahlung y  los fotones de altas energías por creación de pares ft *'e .

Laü i)artícula.s cargatias m oderadam ente relativ istas (con energías del orden del MeV) 
distin tas a  los electrones (muones, piones cargados, protones, m ídeos, e tc.) pierden energía 
principalm ente por ionización y  excitación. Si la  pérdida de energía prom edio por unidad de 
longitud en un medio de densidad p es se puede definir el poder de frenam iento ttiáüico 
como ^  E ste  viene dado p o r la ecuación de Betlie - Blocli:

d E  . 1 - 2  2 2  ̂ / 1  2 nieC? 0^  7  ̂Tmux o (5 \  9 1---------f i - - j  (MeVcn^g ‘) (2.8)

siendo ze  la cíirga de la partícu la considerada, Z  y  A  (en g/m ul) son respectivam ente el 
núm ero y la  m asa atóm ica del medio, I { Z )  es el potencial de ionización del medio ( ~  85.7 
eV para  el aire) y  ¿ es la corrección ¡>or los efectos de la densidad de carga (apantallam iento 
del campo eléctrico con el que in teractúa la  partícu la  incidente; ts te  parám etro  depende de 
la densidad del medio). Tmax es la energía cinética m áxim a que puede adquirir un electrón 
libre luego de un a  colisión simple. E sta  energía vale;

2m pc’̂ /3^7^
~  l  +  2 y m e / M  +

donde M , ¡3 y  son respectivam ente la masa, la  velocidad (con respecto a  c) y el factor de 
Lorentz de la partícu la  incidente.

A fines prácticos y  de ahora en adelante, se define K  =  =  0.3071 MeV
cm^.

Se define así p a ra  un e lec tró n  q u e  sufre. B re in sstrah lin g
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2.3.2. E lec trones y  p o s itro n es

Laij principales pérdidas de energía p ara  electrones y  positrones con energías desde el MoV 
h as ta  GeV son (ver ftgiira 2.7):

F ig u r a  2 .7 : Pérdida de energía por longitud de radiación X q en el aire p ara  electrones 
(líneas llenas) y  p ara  positrones (líneas punteadas) en función do su energía [62. 63|.

A n iq u ila c ió n  d e l p o s i t ró n :  Cuando un positrón perdió to d a  su energía cinética en el 
medio en el cual se encuentra, éste se aniquilará con un electrón;

+  e - * 2 ') (2 .10)

Si la aniquilación se produce en reposo, se obtienen dos fotones de 0.511 A/eV cada 
uno, em itidos form ando un ángulo de 180° en tre  ellos.

D ifu s ió n  d e  M o lle r : es la dispersión elástica de un electrón con o tro  electrón:

e e e e (2.11)

D ifu s ió n  B h a b h a :  es la dispersión de im electrón con un positrón (o la inversa):

e+ e". (2 .12)

Io n iz a c ió n  y  e x c ita c ió n : los electrones incidentes in teractúan  principalm ente con los elec­
trones de los átom os del medio que atraviesan. Si la  energía transferida por el electrón 
incidente es superior a  la energía de ligadura de un  electrón del á tom o blanco, éste es 
.sacado de la coraza electrónica y  el átom o queda ionizado:

e +  átom o —► ion'^ +  2e ' (2.13)

P or el contrario, si la energía transferida por el electrón incidente es exactam ente igual 
a la diferencia entre dos niveles electrónicos del átom o, un electrón de éste pasará a  una



capa menos ligada y  el átom o se excita. Los electrones que partic ipan  en este caso son 
los electrones ligados débilm ente en las capas externas.

Las pérdidas de energía por este proceso son sim ilares a  la de Bethe-B loch pero modifi­
cadas p ara  tener en cuenta el hecho de que las colisiones se realizan entre i)artículas de 
la m ism a naturaleza. P ara  electrones relativ istas, la  pérd ida de energía puede expresarse 
como;
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2 P { Z )  2^2 ' 16 V 7  y

donde T  =  E  — nie es la energía cinética del electrón incidente.

De igual m anera, p a ra  los positrones se obtiene:

d E  , ,  Z  / l ,  14 10

(2,14)

=  A'
d X  A / í H 2  2 /2 (Z )  24 V 7  +  1 (7 + 1 ) 2  (7 +  1)3

~ In — - rT/ ------ tt: I 23 H------—  + — —rr? +

(2.15)

R a y o s  6 : los electrones creados por ionizatúon con la suficiente energía como p ara  volver a 
ionizar el medio son los rayos (o electrones) La distribución de los electrones secun­
darios producidos por éstos se puede expresar como;

(Í^N K  Z  F {T )
d T d x  2 A  0^ T2

(2.16)

donde /  < <  T  < es la energía cinética del electrón resu ltan te  (T„mi sale
de la ecuación (2.9)). E l factor F {T )  depen<le del spin de la partícu la  incidente 
pero puede valer 1 en el caso en que T  «  T,nax- P a ra  las partículas con spin Ü, 
V {T )  =  (1 -  f i ^ T / T ^ ) .

B re m s s t r a h iu n g :  La partícu la  cargada incidente es desviada de su trayectoria por su in­
teracción con el cami)o electrostático de los núcleos de la m ateria  atravesada, y cada 
desviación resu lta  en la  emisión de c ierta  radiación de frenado. Si la d istancia  en tre la 
trayectoria de la partícu la  y  el núcleo del átom o es inferior al radio  atóm ico, el cam po 
actuando sobre la partícu la  incidente se puede considerar como el cam po couloinbia- 
no producido por una carga Z e  pun tual cen trada en el núcleo. Pero, si la d istancia  es 
del orden o  m ayor (¡ue el radio atóm ico, se debe tener en cuenta el apantallam iento 
protiucido por los electrones atóm icos al cam po nuclear.

L a influencia de este apantallam iento en el proceso radiativo  está  deterrainaxlo por la 
cantida<l 6  denotada por:

136 rrirC  ̂ e

siendo E¡) la energía del electrón y  £ =  ^  la fracción de energía del fotón em itido. C uan­
to  mayor es el apantallam iento, m enor es 6 , y  viceversa. P a ra  <5 »  1, el apantallam iento 
se considera despreciable y peira ¿ ~  O se dice que es to tal.



De acuerdo a  la ecuación (2.17), si la  energía dcl electrón es muy grande, el apantalla- 
iiiiento siem pre resu lta  total.

Así, p a ra  1 <  <  ^^^73, el efecto del apantallam iento es despreciable y  la pérdida 

de energía es:
d E   ̂ 2 ^ 2
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/
In

1 \

\
(2.18)

..2
y para  altas energicis {Eq »  ^ T ^ ) i  apantallam iento  total:

d E  . . r  nZ'^
d X

con b =  (18 ln(183 Z  ■ ^^^))“  ̂ =  0.012 que se puede despreciar, la energía rad iada 
viene dada por E { X )  =  £ o ( l  ~  Así, al recorrer una longitud de interacción,
la  pérdida de energía es del C3.2 % de la energía inicial.

A bajas energías, los electrones y  positrones pierden energía principalm ente por ionización 
y  los dem ás procesos descritos tienen un efecto mucho menos im portante.

El B rem sstrahlung pasa a  ser dom inante a  p a r tir  de la  energía crítica ¿V. En el aire 
Ec  ^ 8 0  MeV, según la Hgiira 2.7. Este valor está  en concordancia con el valor que sale de 
usar la aproxim ación p ara  gases de [G4|:

=  (2 .20 ) 
Z  +  0.92 ^

P a ra  el aire se obtiene E¿ =  84 MeV. P or encim a de Ec las pérdidas p o r Brem.sstralilung 
dom inan y, a  p a rtir de 1 G eV son prácticam ente constantes. E l efecto de apantallam iento es 
to ta l y  se puede u tilizar la ecuación (2.19) p ara  calcular la  pérdida de energía.

2.3.3. Fotones

Las interacciones dom inantes en tre los fotones y  la atm ósfera te rrestre  son la dispersión 
C om pton y  la  producción de pares en el cam po nuclear de los átom os del íüre a  p a r tir  de ~  

25 MeV (ver figura 2.8).

E fe c to  C o m p to n :  una p arte  de la  energía del fotón incidente es transferida a  un electrón 
de una capa externa:

■) + e~ —> 7 ' +  e “ '.  (2.21)

L a energía inicial del fotón incidente se reparte  entre el electrón C om pton y el fotón 
dispersado.

C re a c ió n  d e  p a re s :  la energía h v  del fotón incidente es to talm ente absorbida en la creación 
de un  par electrón/positrón:

7 - » e + + e - .  (2 .22)
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F ig u r a  2 .8 : Coeficiente de atenuación de fotones en ei aire [65j.

E ste  proceso es seguido por una aniquilación dcl positrón con un electrón dcl inodiu, 
produciendo un  jjar de fotones.

La creación de pares proviene de la interacción del fotón con el cainpo eléctrico do una 
partícu la  cargada del medio:

■ si se t ra ta  de un núcleo atóm ico, ella ten<lrá Ingar si se cum ple que hu > InipC? = 
1.022 MeV ;

■ en el caso de un  electrón atóm ico, ella se producirá si hi> > inicC^ =  2.044 MeV ; 
el electrón golpeado será eyectado.

Sin embargo, la, interacción es m ás im portan te  con el cam po coulombiani) del núcleo 
(el potencial eléctrico del núcleo es máa intenso que el del electrón): >

w  =  ¿ 7 ) -

Este fen(3raeno es muy pai'ecido al B rem sstrahlung y  las ecuaciones que describen arabos 
procesos son m uy jiarecidas. De la  m ism a inajiera que con el B rem sstrahlung, liay que 
tener en cuenta el efecto dcl apantaJlam iento electrónico sobre el cam po nuclear, que 
en este caso está  caracterizado por:

136 m-rĈ
Z i/3  hi^ e ( l - f ) ’ (2.23)

con e =  jjj;, y  es la energía de una de las 2 paitícu las que form an el par.

Así, p a ra  energías que cum plan que mcC^ Iw  C  ^ ¿ 1)3 , el efecto de apantallaraieiito 
es despreciable (S 3> 1), y  la  sección eficaz de producción de pares es :

, 2 r , 2 Í 7 ,  2/11.  109 (2.24)
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P ara  fotones de energía hi/ »  (— MeV en el aire), el apantallam ientc es
to ta l, y se obtiene:

.  =  (2,25)

E sta  relación im plica que la creación de pares es constante p ara  altas energías. Despre­

ciando el térm ino b/3  se tiene:
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donde Xp^r (en g/cm ^) corresponde al cam ino libre medio de la  producción de pares.

O tras interacciones menos iniiiortantes de los fotones con la atm ósfera son:

D is p e r s ió n  d e  R a y le ig h : es la dispersión por los átom os o moléculas de la  atm ósfera. El 
tam año del átom o o m olécula debe ser mucho m enor que la  longitud de onda del fotón. 
Rayleigh m ostró en 1899 que la intensión de esta  dispersión es función de Así,
la radiación de longitud de onda co rta  (azul), es m ás dispersada que la de longitud de 
onda grande. E sto  es lo que explica el color azul del cielo.

E fe c to  fo to e lé c tr ic o : la energía hu  del fotón incidente es to talm ente transferida a  un 
electrón de una capa in terna de un átom o del medio:

7 +  átom o —♦ e“  +  io n * . (2.27)

La energía resultante del electrón liberado es Eg =  hu -  E¡, con E¡ siendo la  energía de 
ligadura dcl electrón dentro  del átom o. E l retroceso del niicleo en este i>roceso en general 
es despreciable. La vacancia creada en la capa in ternn es llenada por un electrón de una 
capa superior. E l exceso de energía se libera con la emisión de un RX o se retransm ite 
a  o tro  electrón periférico que es igualm ente liberado (electrón Auger).

2.3.4. M uones

Los muones de a lta  energía in teractúan  con la atm ósfera a  través de la ionización, Bremss- 
tralilung, creación de pares e+ e” y  por interacciones fotonucleares. La energía perdida por 
un m uón luego de atravesar im a cierta  can tidad  de aire se puede ver en la figura 2.9.

Las pérdidas por ionización vienen dadas por la fórmula de Betlie - Bloch (ec. 2.8). P ara  
las interacciones fotonucleares de muones de altas energías sólo existen extrapolaciones de 
secciones eficaces medidas con aceleradores de partículas. Las interacciones inelá-sticas de 
nmones con los núcleos del aire comienzan a  dejar de ser despreciables a  p a rtir  de 100 GeV, 
pero las pérdidas de energía siguen siendo pequeñas frente a  la  de o tros pro<;esos radiativos.

La energía crítica p ara  los muones es de ~  1115 GeV (ver figiu'a 2.9), m uy superior a  la 
de los electrones. A p artir de esa energía, la producción de pares com ienza a  ser im portante.

El tiem po de v ida <le los muones es relativam ente grande (r^ =  2.2 ¡xs) y  las pequeñas 
secciones eficaces hacen que éstos sean iiuiy penetrantes; pueden atravesar to d a  la atm ósfera 
y ser detectados fácilmente en la  superficie.
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F ig u r a  2 .9 : Poder de frenado m ásico de m uones en aire. Los datos fueron obtenidos de 
[66 ]

2.3.5. H ad ro n es

Los liadrones son partículas com puestas por quarks. Hay 2 ti]jos de hadrones: los que 
están  com puestos por 3 quarks o Bariones  (protones, neutrones) y los com puestos por 2 
quivrks (quark y  antiquark) llam ados Mesones  (kaones cargados y  neutro , piones cargados y 
neutro, ...). El tra tam ien to  de estas partícu las es m ás delicado ya que sus interacciones con 
los núcleos aún  no han  sido com prendidas del to d o  y  la medición de ias secciones eficaces 
todavía es insuficiente.

2.3.6. B ariones

Un protón altam ente energético in tcrac túa  violentam ente con un núcleo. E n  la colisión se 
l)roduccn piones carga<ios y  neutros, nucleones y  partícu las extrañas. Los núcleos, nucleones 
y piones em ergentes son m uy energéticos y  se concentran  en im fino cono ah-ededor de la 
dirección determ inada por las colisiones m ás energéticas. A su vez, cada partícu la  secundaria 
puede dar lugar a  o tra  colisión. Es m uy probable que se evaporen varios fragm entos nuclea­
res del núcleo blanco original, llam ados fragm entos de “espalación” . Puede tam bién haber 
evaporación de nucleones.

Si la partícu la  incidente es un  núcleo, en una colisión con un núcleo del aire se van a 
pro<lucir piones, (luedando poco de los núcleos iniciales si el choque es frontal, lo qne no es 
muy probable. Luego de una colisión no frontal los núcleos rem anentes quedarán en un estado 
excitado pudiendo dar lugar a  fragmentos de espalación relativ istas que pueden iniciar a  su 
vez sulvlluvicuá indistinguibles den tro  de la  cascada global.

Al final de la traza  y ya a  bajas energías (keV a  MeV), las pérdidas de energía se deben 
principalm ente a  las interacciones electrom agnéticas entre las partícu las cargadas pe-sadas 
(protones o núcleos) y  los electrones presentes en  la.s moléculas de aire.

E n  el caso del neu trón , este es mucho m ás penetran te  y  no es afectado por las interacciones



co\iloml)ianas. Solam ente partic ipa de las interacciones nucleares que son de corto alcance. 
Sin embargo, las neutrones de a ltas  energía-s ( »  100 MeV) in teractúan  con un medio como lo 
hacen las hadrones cargados (o sea a  nivel de quarks), produciendo una cascada hadrónica. 
A m ás bajas energías, las interacciones posibles son; difusión elástica, difusión inelástica, 
cap tu ra  radioativa y fisión. Además, con un tiem po de vida de 885.7 s (c r =  2.655 x 10® 
km ), el neutrón puede eventualm ente desintegrarse siguiendo ei canal n  —* p  + e +
Sin embargo, es mucho m ás probable que sea captiurado por un núcleo antes de que logre 

d ispersar su energía h asta  la energía térmica.

2.3.7. R esu m en  de  in teraccioness

P ara  resum ir, las interacciones m ás im portantes en el desarrollo de cascadas son la  creación 
de pares por los fotones, y  el B rem sstrahlung po r los electrones. Los uniones iiiils energéti­
cos llegan h asta  la superficie y  constituyen la  com ponente m ás im portan te de las lluvias 
“tem pranas” . Los hadrones son m inoritarios pero m uy energéticos.

Al m om ento de m odelizar el desarrollo de u n a  cascada es necesario tener en cuenta todos 
estos procesos y  su im portancia relativa para  ev itar errores no deseados.

2.4. Modelización de las cascadas

En su máximo desarrollo una cascada de  10̂ *̂  eV producirá ~  10^^ partículas- La m ayoría 
de éstas son fotones ( ~  86 %) de algunas decenas de MeV y  electrones/positrones (~  14 %) con 
energías en tre algunos MeV y decenas de MeV. E l resto  (menos del 0.3 %) e s tá  constituido por 
nmones de algunos GeV. M ás allá de u n  radio de MoUére (ver sección 2.4.4) estas proporciones 
pueden cam biar siendo los muones un  poco m ás numerosos (~  1% ). Tam bién hay liadromsi 
jiero no contri})uyen significativam ente en la energía.

Las pérdidas por ionización de electrones y  positrones son las m ás im portan tes en la 
degradación de la energía de la lluvia. En la figw a 2.10 se observa que el núm ero de muones 
aum enta a  m edida que la  cascada se desarrolla, pasa por un máximo y  después se a tenúa 
muy lentam ente porque sus pérdidas de energía son despreciables. En contraste  el núm ero de 
electrones ilisminuye rápi<lamente después de su máximo porque la radiación de frenado y la 
producción de pares b a ja  la energía por debajo  de la energía crítica (~  80 MeV), a  p a r tir  de 
la  cual los electrones pierden energía por ionización y  se disipan en la atmósfera.

Se pue<le estim ar la  energía to ta l de la lluvia a  p a r tir  del núm ero de muones o del núm ero 
de partícu las electrom agnéticas. Sin embargo, al sor estas últim as m ás num erosas las fluctua­
ciones estadísticas son mucho menores.

2.4.1. C o m p o n en te  m uónica

Consideremos un pro tón  de energía E q que inicia u n a  cascada en la atm ósfera y  que en 
la prim era interacción hadrónica se producen globalm ente sólo piones. En cada etaim  del 
desarrollo de la cascada se producen n  piones, de los cuales 2 /3  son cargados. Los muones se 
producirán por el decaim iento de estos piones cuando la  energía de los mismos alcancen un 
valor E¿ p a ra  el cual la probabilidad do decaer es m ayor que la de las deiná-s interacciones.

38 C ascadas de Partículas
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E n e r g í a  ( C i e V )

F ig u r a  2 .10 : D istribución de energía de las partícula.s de una c{usra<Ja producida por \m 
pro tón  de 10^“ eV  con La lluvia fue sim ulada con AIRES 2.6.0 [CO].

Supongamoa que se llega a  esta  energía crítica luego de k  etapas. H abrá (2n /3 )^  piones 

cargados, cada uno con una energía E o /n ^ .  Si E q/ u^ =  E¿ cntoncas k  =  In  / /n (n ) .  SiEn

se supone que to<los los piones se desintegran, el núm ero de uniones en la cascada será:

\

.3

li(n)
¡n (2 n /3 )

E q \  '"(’O

E , .
oc (£o )“ ( 2 .2 8 )

L a m ultiplicidad n  aum enta con la energía y  a  energías nm y altas tom a valores entre 
200 y  600. E l núm ero de muones es entonces proporcional a  y  respectivam ente. 
Es im portan te señalar que a  <  1, hecho sobre el cual yace la diferenciac.ióri en tre cascadas 
prodncida-s por un núcleo liviano o las producidas por núcleos pesiidos. Teniendo en cuenta 
el principio de superposición, la cascada ¡)roducida i)or un  núcleo de núm ero atóm ico A  y 
energía E'o jniede considerarse como la  sum a de las cascadas producidas j)or A  nucleones con 
energía E q¡A.  El núm ero de muones entonces será:

iV ,i c< A a  (¿o )" (2.29)

Ahí, p a ra  un  núcleo de hierro con A=56, se obtiene ~  i.38  p ara  n  =  200 y  c:;
1.27 p ara  n  =  600. Esto significa que un núcleo de Fe produce un 30%  msís de muones que 
un pro tón  con la  m ism a energía. La incorj>oración de contadores de m uones a  AMIGA (ver 
capítulo 7) se basa en e s ta  diferencia.

2.4.2. C o m p o n en te  e lec tro m ag n é tica

En cada interacción hadrónica se producen piones cargados y  neutros. E l decaim iento de 
estos últim os d a  lugar a  un p a r de fotones que luego originaran un  p a r e‘*‘e que a  su vez gene­
ra rán  nuevos fotones. La m ayor parte  de la  energía de la lluvia se transfiere a  la  com ponente



electrom agnética. Además, la ráp id a  im ütiplicación de las cascadas electroinagiiéticas hace 
que los electrones y positrones sean las partículas m ás num erosas do las lluvias atmosféricas. 
La com ponente electrom agnética disipa ~  90 % de la  energía dol prim ario. Por esto la me­
dición d irecta  de esta  com ponente p erm itirá  una estim ación mucho m ás precisa de la energía 
de la  partícu la  incidente que la realizada con el núm ero de m uones presentes en la cascada. 

El núm ero de partículas producidas por un pro tón  es entonces:

donde e es la energía prom edio de un elemento electrom agnético. Aplicando nuevamente el 
principio de superposición, p a ra  un  núcleo formado por A  nucleones, la com ponente electro­

m agnética será:
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Así. p a ra  un  núcleo pesado el núm ero de partículas electrom agnéticas será el mismo, m ientras 
el núm ero de muones es mayor. Aquí radica o tra  ven ta ja  de asignar la  energía a  través de 
la com ponente electrom agnética ya  que ésta  es independiente de la natu ra leza quím ica del 
prim ario.

P or lo antedicho es esta  sección. Auger calibra en energía con su sistem a de telescopios de 
fluorescencia que m iden el perfil longitudinal de la com ponente electrom agnética de !a lluvia.

2.4.3. Perfil L ong itud inal

En la sección anterior se habió del núm ero to ta l de partícu las producidas por un  pro tón  o 
núcleo pesado en su interacción con la  atm ósfera. Pero, como ya se mencionó anteriorm ente la 
cajitidad de partícu las producidas depende de cuánta atm ósfera es atravesada por la misma. 
L a distril)ución del núm ero de partículas producidas por unidad de profundidad atm osférica 
es lo que se conoce como perfil longitudinal de u n a  lluvia.

Este perfil se mide por la  luz de fluorescencia (UV cercano) producida en la desexcitación 
de las moléculas de N 2 del aire, luego de haber sido excitadas (e ionizadas) por los electrones 
secimdarios de la com ponente electrom agnética de la cascada. E sta  luz de fluorescencia puede 
representarse c;omo u n a  fuente pun tual de luz descendiendo a  lo largo <.lel eje de la lluvia. La 
intensidad de esta  luz a  d istin tas profundidades refleja d irectam ente el perfil longitudinal de 
su com ponente electrom agnética. La integral de esta  distribución dará  finalm ente la energía 
to ta l depositada por la cascada en la atm ósfera.

P a ra  describir el perfil longitudinal se usa la expresión desarrollada de Gaisser-Hillas que 
p ern n te  ex traer del a juste  de la medición de la luz de fluorescencia los principales parám etros 
de la  lluvia;

m X )  =  i  /  ~  ‘ (2-32)
> ̂ max J

con A =  70 g/cm ^. N ^ a x  es el núm ero máximo de pai'tículas en el desarrollo de la  lluvia. 
^mni. es la  profundidad a  la  que se produce este máximo y X q es la profundidad de la prim era 
interacción. Después de el núm ero de partícu las secundarias com ienza a  dism inuir. Las 
partícu las comienzan a  alcanzar el um bral de la  energía crítica y  el proceso de nniltiplicación 
se detiene.
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En la ligura 2.11 se puede apreciar el perftl longitudinal de un evento de ~10^^ eV re­
gistrado por el detector de fluorescencia del O bservatorio F ierre A uger ju n to  al a juste  de la 
expresión de Gaisser - Hillas.
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F ig u r a  2 .11 : Perfil longitudinal del evento 737165 [67] con el a ju ste  (línea ro ja) de la 
expresión de Gaisser - Hillas. E ste  evento fue detectado  el 19 de abril de 2ÜD4 por el 
ojo de fluorescencia ubicado en el cerro Coihueco y  sinniltáneaiuente por 5 detectores de 
superficie del O bservatorio F ierre  Auger. Su energía fue calculada en [67| en 177 ±  4ó 
EeV con un ángulo cenital de 48°.

L a posición del Xmax depende de la  energía y  de la  natu ra leza de la partícu la  prim aria. Se 
puede deducir e s ta  dependencia en prim era aproxim ación de m anera sencilla. E xtrapolando 
el modelo simple de Heitler [68] p ara  la  descripción de cascadas se puede representax la 
m ultiplicación de las partícu las después de cada interacción con una longitud característica 
A como se m uestra en la  figura 2.12.
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C ada segm ento representa una partícu la  y  en cada interacción la  energía se divide en las 
n  partícu las resultantes (2 p ara  los procesos electrom agnéticos).

Luego de X ¡ \  divisiones el núm ero de partículas es;

N [ X )  =  (2,33)

y la energía por partícu la  será E { X )  =  E qI N { X ) .  La m ultiplicación continuará, h asta  la 
energía crítica ¿V a  p artir de la cual no se producen m ás partículas. El núm ero máximo de 
partículas en e s ta  simplificación será N{X,nax) =  EajEc,  de donde se desprende que:

£<0 v / \  ^
N{X^ -  f l  -  .,A7A 

Ec
T f U l l )  ----  —  — Xmmr —

log{n
■log[Eü) +  cíe (2.34)

E n  general, X ^ a x  aim ionta en prom edio 55 g/cm ^ por década de energía. En la figura 
2.13 se puede ver la  variación del Xj^ax con la  energía del prim ario p ara  lluvias sim uladas 
con AIRES 2.6.0 considerando dos prim arios: protones y  núcleos de Fe.

2 0  21

loglO(E(eV))

F ig u r a  2 .13: X,nax en función de la energía [65). Los valores provienen de simulaciones 
realizadas con AIRES 2.6.0 p ara  protón y núcleos de Fe y  varios ángulos cenitales (0° <
6 < 72°). Izqjiierdu: diferencia en tre protones {azul) y  núcleos de Fe (rojo). Derecha: 
m ezcla de am bos prim arios. El a juste  de estos datos da  una variación de X ^ a r  de ~  53 
g/cm ^ por década de energía.

Con respecto a  la  dependencia de Xmax la composición, el núm ero de partículas en 
el m áxim o de la lluvia es el m ismo p ara  un núcleo formado por A  nucleones que para  un 
protón, m ientras que X ^ n x  se encontrará desplazado en -55 log(A). La cascada de un micleo 
pesado se desarrolla m ás ráp idam ente que la producida por \m p ro tón  de la m ism a energía. La 
diferencia en tre pro tón  e hierro es aproxim adam ente 100 g/cm ^, disminuyendo lentam ente 
a  m edida que la energía del prim ario aum enta (ver figura 2.13). E sta  diferencia en X,„ax 
ju n to  con la  diferencia en el núm ero de muones, son los dos instrum entos experim entales 
fundam entales p ara  distinguir la composición quím ica del rayo cósmico jirim ario y base de 
los estudios de composición a  realizarse con HEA T y AMIGA.

Auger es un sistem a híbrido de detección y  registra tan to  el perfil longitudinal de una 
lluvia con sus telescopios como el la teral sobre la  superficie de la tie rra  con su arreglo de 
detectores de superficie.



2 .4 .4 .  P e r f i l  L a t e r a l

Las cascadas electroniagiicticas tienen un cierto  desarrollo lateral que se debe en gran 
parte  a  la  dispersión conlom biana. La densidad de partículas al nivel del suelo es muy grande 
en las cercanías del core (punto  de im pacto del eje de  la la lluvia) y  disminuye rápidam ente 
con la d istancia  al mismo.

El frente de una lluvia es en general rejiresentado p o r un disco ligeram ente ciu-vado y ftno 
de partícu las avanzando a  u n a  velocidad cercana a  la de la  luz, perpendicular al eje de la lluvia. 
El ensancham iento transversal de un frente de partículas cargadas es causado por diferentes 
procesos. La dispersión de C om pton y  fotoeléctrica generan electrones secmidarios que no 
van a  estar m ás alineados con la dirección del fotón incidente. Tam poco los fotones C om pton 
secuntlarios producidos ten d rán  la m ism a dirección del fotón prim ario, contribuyendo a  que 
la cascada se vaya abriendo a  m edida que se propaga.

El parám etro  que caracteriza la  dispersión de líis partícu las de bajas energías del>ido a  la 
interacción coulorabiaiia es e! radio  de Moliere, definido como:

r„i =  -t t X o =  9.2 g/cm ^ (2.35)
¿I'C

donde Ee =  nic(47r/fv)‘-''  ̂ =  21.2 MeV, Ec  es la energía crítica definida por la  expresión (2.20) 
y  .X'ü es la longitud de radiación en el aire (ver ecuación (2.7)). E sta  depende de la  clensidari 
del aire y  por lo tan to  del nivel de observación (/íoí,.,). El radio de M oliere es inversamente 
proporcional a  la densidad del medio y  puede expresarse como;

P a ra  la  cdtitud a  la que se encuentra el O bservatorio P ierre Auger, la densidad prom edio es 
de 1.07 kg/m ^, lo que d a  un  valor p ara  R„x de :ii8C.4m.

La densidad de partículas cerca del punto  de im pacto de la lluvia es ta l que alrededor 
del 90 % de la energía de la  lluvia está  contenida en un cilindro de radio  ~  1 El perfil 
lateral de la densidad de partículas en función de la  distancia perpendicular al eje r  para  
u n a  cascada electrom agnética puedo aproxim arse con la llam ada fórmula NKG (N ishinuira - 
K am ata  - Greisen) [6ü, 70]:

/  \  s — 2  /  \  í — 4-5
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iV.de/) /  r V /, rV"'-" r(4.5 -s) , ,
P N K cir)  = ----- —  U  + —  • ^ , (2.37)

\  T'mJ 27T1 (s) 1 (4.5 — 2s)

donde;

Ng &s el núm ero to ta l de partícula-s de la  lluvia a  nivel del suelo. Este núm ero depende 
de la profundidad efectiva de la lluvia L^j  en longitudes de radiación. Lf_¡ depende de 
la prim era interacción en la  atm ósfera, de la composición del rayo cósmico jiriniario, 
de la  a ltm a  del sitio, del ángulo cenital de la lluvia y de forma débil de la energía. 
Pero, si se considera que la  presión es constante, la profim didad de la lluvia y Nc son 
independientes de la  tem p era tu ra  p ara  una d ad a  lluvia.

s es el parám etro  de “edad” de la lluvia que caracteriza el estado de desarrollo de la lluvia 
en térm inos de la ¡profundidad de la m ism a en longitudes de radiación y  e s tá  definida
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como:

.  =  3 --------------^ ^1 +  - -  = 3 - — . (2.38)\  t /  t + ¿tm

donde E q es la energía del prim ario, t  =  p { z )d z /X o  |71) y  tm  es la profimdidad 
a  la cual se produce el m áximo de la  lluvia en anidada'; de longitud de radiación. La 
edad de la lluvia aum enta con la profundidad de la cascada y se define de m anera que 
5 = 1  para el máximo de la lluvia, s, al igual que Nc y ¿e/> es independiente de la 
tem peratura.

■ Finalm ente, las 1' son funciones gam m a que sirven para  norm alizar la expresión para 
la densidad de partículas , de m anera que r  dr  =  1.

■ r,n es el radio de Moliere.

Aunque la fórmula NKG (2.37) se aplica estrictam ente a  las lluvias electromagnéticas, se 
puede extender para ser usada en la descripción de las cascadas hadrónicas en general.

2.5. Simulaciones

P ara  el análisis de los datos obtenidos en la  detección de estas grandes cascadas atmosféri­
cas o EAS fue necesaria la construcción de una  modelización teórica de estas ca-scadas para 
poder predecir por ejemplo la respuesta de los detectores o estim ar la energía del primario. 
Los códigos u tilizan los m étodos de M onte Cario y el conocimiento de las interacciones (fuerte 
y  electrom agnética) a  altas energías perm iten sim ular en detalle el desarrollo de las grandes 
lluvias en la atmósfera. Estos program as generan las lluvias a  p a rtir  de condiciones iniciales 
que elige el usuario y realizan el seguimiento de producción y propagación de las partículas 
producidas po r las d istintas interacciones en la  atmósfera. P a ra  esto se realizan una serie de 
suposiciones sobre los modelos de interacciones, simplificaciones p ara  reducir el tiem po de 
cálculo y extrapolaciones de las secciones eficaces.

Las simulaciones de cascadas realizadas para  este trab a jo  fueron llevadas a  cabo con 
el código AIRES (AIR shower Extended Simulations) [60], desarrollado en la Universidad 
NacionaJ de La P la ta . E stá  basado en el program a M OCCA y se encuentra en perm anente 
evolución.

Las interacciones im plementadas en  AIRES son:

■ Procesos electrodinámicos

•  producción de pares y aniquilación electrón - positrón

•  Brem sstrahhing (electrones, positrones y muones)

•  Producción de pares muónicos

•  Electrones S

•  Efecto fotoeléctrico y  Com pton

• Efecto Landaii-Pomeranchuck-M igdal (LPM ) y la supresión dieléctrica.

■ Desintegración de partículas inestables



■ Procesos hadrónicos

•  Colisiones inclásticaa hadrón  - núcleo, núcleo - núcleo, fotón - núcleo

•  Reacciones foto-micleares

•  Fragm entación nuclear

■ Propagación de partícu las cargadas.

•  Pérdidas de energía por ionización del medio

•  Dispersión m últiple de Coulomb

•  Desviaciones eu el cam po m agnético terrestre.

P a ra  la  simulación de las interacciones hadrónicas AIRES usa Q G SJet [73] y  SIBYLL[72j. 
L a mayor fuente de incerteza en  las simulaciones de las cascadas proviene de la. utilización de 
estos modelos hadrónicos p ara  la  descripción de las prim eras interacciones en la  atm ósfera. 
Estos modelos se basan  en la  extrapolación de la.s secciones eficaces de las interacciones 
liadrónicas a  baja.s energías. Eii este trab a jo  se usó como modelo hadrónico Q G SJet I.

En este capítu lo  se han reseñado laa d istin tas facetas pertinentes al desarrollo de un 
chubasco cósmico sobre las cuales se hará  lúncapié en los siguientes capítulos.

2.5 Sim ulaciones 4 5
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Capítulo 3

El Observatorio Auger y Estudios 
sobre su Arreglo de Superficie

El Observatorio F ierre  Augcr ñie concebido p ara  m edir con buena estad ística el flujo, las 
direcciones de arribo y  la composición de rayos cósmicos con energías superiores a  lO''* eV 
con una precisión mucho mayor que los experim entos de rayos cósmicos precedentes siendo 
to talm ente capaz de resolver el espectro en la zona correspondiente al corte GZK (ver capítulo
1, sección 1.2).

Como el flujo de rayos cósmicos po r sobre 10^" eV es del orden de 1 partícu la  por siglo y 
por km^ es necesario que el Observatorio cubra una superficie de miles de km^ p ara  lograr la 
estadística suficiente {varias decenas de eventos) en un tiem po de fimcionamiento razonable 
(20 años). E l proyecto consiste en la construcción do dos observatorios similares, uno (’u el 
hemisferio su r y  o tro  en el norte  cubriendo cada uno un área de por lo menos 3000 km^. 
A dem ás de lograr la suficiente estadística de eventos, con esta  configuración se logrará una 
cobertu ra to ta l del cielo, perm itiendo una mejor determ inación de posibles fuentes [74].

Auger es adem ás un detector híbrido. E sto  significa que com bina las dos técnicas usadas 
p o r distintos experim entos p ara  la detección de las EAS producida.^ por rayos cósmicos. Estas 
dos técnicas consisten en la detección de las ¡)artículas que llegan a  la superficie usando un 
arreglo de detectores (Cherenkov en Auger) sum ado a  la  captación de la luz de fiuoresceiicia 
producida por las partícu las al in teractuar con las moléculas de N-2 en su paso por la atm ósfera 
usando cierto  tipo de telescopios. Esto le b rinda a  Auger su característica míls im portante: la 
posibilidad de reconstruir un mismo evento de dos m aneras com jiletam ente independientes 
l)ero com j)leraentarias. E sto  im plica una im portan te  reducción de los errores sistem áticos. 
U na lim itación de la  detección h íbrida es in troducida por los telescopios de fluorescencia que 
sólo pueden tra b a ja r  en noche claras y  sin luna. E sto  reduce el tiem po de observación a  un 
10 % del total-

En la  figura 3.1 se puede observar una representación artís tica  del principio de la detección 
híbrida de lluvias en el observatorio F ierre Augcr. En las siguientes secciones se expondrán 
las característiciis principales de las dos técnicas experim entales m encionadas en esta  intro­
ducción.
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F ig u r a  3 .1 : P rincipio de detección h íbrida irnplem entada en Auger. E n  esta  figura se 
representa el desarrollo de la  cascada de partículas en la atm ósfera, el plano que contiene 
al eje de la m ism a y  al detector de fluorescencia (representado por el casquete serai esférico 
en el que se m uestra la  traza  dejacia p o r la luz de fluorescencia. En la  siíperficie se observan 
los cilindros que representan los detectores de Cherenkov.)

3.1. Pam pa Amarilla

A ctualm ente se encuentra en construcción el Observatorio Sur de Auger. E ste  está  ubicado 
en A rgentina, al su r de la provincia de M endoza (ver figura 3.2), extendiéndose en im a zona 
relativam ente desértica que recibe el nom bre de “P am pa Am arilla” y  que está  com prendida 
en tre el departam ento  de M alargiie y  el de San Rafael. E ste sitio se encuentra  a  35,3® latitud  
Sur y  69,0° longitud O este con una a ltitu d  prom edio de 1400 m  sobre el nivel del m ar. Cerca 
del sitio se encuentra la ciudad de Malaxgüe (con 18000 habitantes) y  a  180 km está  la ciudad 
de San Rafael con 100000 habitantes. E ste sitio fue elegido por diversos motivos:

■ Su a ltitud  (1400 m snm: las grandes cascadas atm osféricas (>  lO'®) tienen su máximo 
descirrollü cerca de la  superficie.)

■ C laridad atm osférica

■ Terreno plano (])ampa) sobre el cual se pueila tran sp o rta r las 12 toneladas de agua 
hiper p u ra  de cada detector de superficie

■ T em peraturas m oderadas
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F ig u r a  3 .2 : Izquierda: eniplazainiento del O bservatorio F ierre A uger Sur en Argentina, a! 
sur de la provincia de M endoza, en los departam entos de M alargüe y San Rafael.Derec/ia: 
distribución de los detectores de  superficie [puntos negros) y  de los cua tro  telescopios 
de fluorescencia (puntos blancos). Tam bién se m uestra la ciudml de M alargüe, donde se 
encuentra el centro de adquisición de los datos y de arm ado de los detectores.

Se espera que la  construcción de la prim era fase del O bservatorio Sm' term ine en el 
año 2007 y  la segunda en 2010. E sta  segunda fase consiste en la  construcción de HEAT y 
AMIGA (ver capítu lo  7). E l sitio N orte será em plazado en Colorado, EE.UU. y  su construcción 
com enzará luego de com pletar la  construcción del sitio Sur.

3.2. D etector de fluorescencia

El Observatorio F ierre Auger Sur cuenta con 4 edificios de fluorescencia ubicados en la 
periferia del arreglo de detectores de superficie, cada uno formado ])or 6 bahías que alojan 
sendos telescopios que ai>untan al centro del arreglo como se m uestra en la figura 3.3.

C ada bah ía  cuenta con un espejo esférico de 3,5 m x 3,5m, con una distancia focal de 
1.7 m  que refleja la luz colectada a  través de un  diafragm a de 1.10 m  de diám etro  hacia 
tm a cám ara form ada por 440 fotonm ltiplicadores (FM Ts) hexagonales (ver figura 3.4). C ada 
P M T  cubre u n a  porción del ciclo de ~1 ,5° de diám etro. La superficie de la cám ara es de 
forma esférica concéntrica con el espejo. El tam año  del spot de lu?. en la superficie focal es de 
15 m m , lo que corresponde a  0,5° p ara  cualquier dirección de la  luz incidente. F ara  red íid r 
la» pérdidas de señal cuando el spo t cae en  los lím ites en tre  PM Ts, se agregai-on pequeños 
reflectores de luz llam ados “mercedes” en tre los mismos. El cam po de visión de una bahía es 
de 30° en aciim it por 28,0° en elevación [75).
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F ig u r a  3 .3 : Izquierda: v ista aérea del edificio de fluorescencia en el cerro Los Leones. 
Dere.cha: esquem a de las seis bahías que form an el edificio. C ada bah ía  contiene un  teles­
copio.

F ig u r a  3 .4 : Izquierda: esquem a de una bahía en un  edificio de fluorescencia. Dc.rc.cha: 
com ponentes que forman el sistem a de detección de la luz de fluorescencia. Se pueden 
ver el diafragm a, el filtro UV que cierra la ventana por donde ingresa la hiz a  la bahía, 
el anillo corrector, el espejo segm entado esférico y  la cám ara de PM Ts que cap ta  la luz 
colectadla por el mismo.

El interior de la bahía e s tá  aislado por un filtro UV (entre 300 nm  y 400 nm ) ubicado en 
el diafragm a que perm ite mejorair la  relación señal-ruido. P a ra  aiunentar la colección efectiva 
de luz se agregó un anillo corrector de 0,85 m  de diám etro  interno y  1,10 m  de radio exterior, 
dividido en 24 segm entos como se m uestra en la figura 3.4.

Se espera que cada EAS de m ás de 10̂ ® eV que caiga sobre el sitio de Auger sea registrada 
por lo menos por un  telescopio de fluorescencia y  un 60 % de Uis misma.s sean v istas por 
al menos 2 detectores [75]. Además, el disparo conjunto de por lo menos un detector de 
superficie con un  telescopio de fluorescencia (detección híljrida), garantiza u n a  resolución 
angular sim ilar a  la  lograda con u n a  detección estéreo (0,5°) [88].

3 .2 .1 .  P r i n c i p i o  d e  d e te c c ió n

El paso de las partículas por la atm ósfera es registrado por el telescopio de fluorescencia 
como un pun to  de luz que d ispara rá  una serie de PM T s de la cám ara con im cierto  patrón
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y una secuencia tem poral coherente con la  propagación de las partícu las a  la velocidad de la 
luz.

E studiando el patró n  de los P M T s alcanzados p o r la luz de fluorescencia es posible d eter­
m inar el plano que contiene ai detector y  al eje de la lluvia (llam ado ‘‘Shüwer D etector P lañe”
o SD P  -  ver fig u ra3.5). E n  el caso de que la lluvia haya sido de tec tada  por dos telescopios 
separados unos kilómetros, i.e. en “estéreo” , se pueden determ inar dos SDP, siendo el eje de 
la lluvia la intersección de los mismos. Do esta  forma, la dirección de incidencia se determ ina 
con m ayor precisión que cuando sólo se cuenta con la  información proveniente de un  telesco­
pio (m odo “m ono” ). E n  este caso se debe recurrir a  los tiem pos de disparo de los distintos 
PM Ts de la cám ara. P a ra  obtener una buena reconstrucción de la dirección de incidencia es 
necesario que haya una cantidad razonable de PM T s disparados ta l que no estén alineados y 
que por ende perm itan  reconstruir los tres parám etros de la  geom etría de la lluvia (ver m ás 
abajo). A p artir de esquem a de la derecha de la figura 3.5, el tiem po de arribo de la  Inz sobre 
el pixel i  de una cám ara de PM T s viene dado por la fórmula (3.1).

ti — J() H------
1 1 \  R p  a i

------------------ I — 3o -I------- tan  —v^senQj t a n t t j /  c 2
(3.1)

donde Rp es la d istancia  perpendicular al eje de la lluvia que pasa por el detector y  Tq es el 
tiem po correspondiente a  la  m áxim a aproxim ación del eje de la lluvia al ojo de fluorescencia.

p la n o  S D P

F ig u r a  3 .5 : Esquem a del plano que contiene al telescopio y  al eje de la lluvia. Se m uestran 
los parám etros a  reconstruir. Un pixel i de la cám ara ve el punto  do luz fluorescente jiasar 
en el m om ento U con m ía elevación ipi

Los valores de Rp, i/'o (=  180 -  -  ^¿) y Tq son obtenidos a  p a rtir  de la  minimización 
de un <1^ la forma:

N ÍT^ÍW: -..-jl — T: __ ll-
(3-2)

i=l



con ti^med sienclo el tiem po de arribo de la  luz m edido en el pixel i y  ^>i,med la elevación 
correspondiente en el SDP. (Tí es la incerteza en los tiem pos y  dependen del finjo de fotones 
recibido por el pixel i.

P ara  trazas cortas (menores a  20° de apertu ra) depende linealm ente con lo
que resulta en una indeterm inación im portan te  en el cálculo de Rp y  ^̂>0 (del orden de varios 
grados) y Tq. P a ra  trazas m ás largas (mayor cantidad de P M T s con señiU) la  curvatu ra que 
aparece perm ite elim inar esta  degeneración.

Como la medición de '0 am bigua, es de u tilidad  usar la  inform ación proveniente del 
arreglo de superficie si c*sta existiera p ara  el evento en cuestión. Es suficiente con una estación 
d isparada p ara  determ inar geom étricam ente el valor de Tq de la siguiente manera:

=  +  (3.3)
c

donde tcM «s el tiem po en que el frente de la lluvia pasó por la estación, Ü es el vector director 
del eje de la  lluvia y  es el vector director de la  estación. Así, al ingi'asar el valor de Tq ya 
calculado en la reconstrucción precedente, se obtiene una resolución angular inferior a  0,5°.

3.2.2. C alib rac ión  y  m on ito reo  dol d e te c to r  y  de  la a tm ó sfera

P ara  determ inar el núm ero de partículas presentes en la  cascada en función de la  pro­
fundidad atm osférica, es necesario conocer con exactitud  cómo es la producción de luz de 
fiuorescencia en la  atm ósfera, cuáles son las o tras fuentes de la luz cap tad a  por los PM Ts 
como la  luz Cherenkov, d irecta  y  difusa em itida p o r las partícu las secundarias, la atenuación 
de la luz en su viaje desde la fuente al detector y  realizar la calibración del sistem a óptico 
utilizado-

P a ra  realizar la  reconstrucción del perfil longitudinal de la lluvia es im portan te realizar 
correctam ente la conversión entre el m ímero de cuentas FADC (“F lash Analog to  Digital 
Converter” ) obtenidas aJ final de la cadena de adquisición y  el fiujo de fotones incidente inicial. 
La respuesta de cada canal a  este flujo estará  afectado por la proyección de la  apertu ra, la 
transm itancia  del filtro UV, las refiexiones en la superficie del anillo colector, la  refiectividail 
del espejo, la eficiencia de colección de cada pixel, la eficiencia cuántica del cátodo, la ganancia 
del P M T  y de los amplificadore,s y la  conversión digital de la señal. P a ra  caracterizar esta 
respuesta  en form a absoluta se desarrolló una técnica basada en u n a  fuente de luz ¡)ortátil 
de 2,5 m  de diám etro  que se m onta en el exterior de la ventana de cada baliía. E sta  fuente, 
omite luz sobre tam bor o "drum ” de una a lta  refiectividad difusa y  que por ende provee un 
fiujo uniforme de fotones que ingresa por la ventana y  d ispara en form a sim ultánea todos los 
PM Ts de la  cám ara [76]. La razón entre la intensidad del drim i (conocida) y  la  señal obtenida 
en cada P M T  d a  la calibración requerida. E n  la actualidad la precisión en la calibración 
de los PM Ts usando el drum  es de ~  12 % y se realiza en d istin tas longitudes de onda. 
Además, se d isparan  hacia la atm ósfera rayos láser ubicados en dos posiciones diferentes del 
arreglo de superficie [76|. Estos se disparan a  tiem pos, y con gc'ometría y  energía conocidos y 
son registradas por los distintos telescopios de fluorescencia. P erm iten  estudiar la resolución 
tem poral, la sincronización en tre los telescopios y  los detectores de superficie y  la atenuación 
atm osférica de la  luz. Asimismo, la diferencia entre la energía reconstru ida y la energía real 
del láser d a  una idea <le las incertezas existentes en la calibración y en la caracterización de la
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atm ósfera. E n  este m om ento, e s ta  diferencia se encuentra en tre el 7 y  10 %. Al realizar esta  
calibración se utilizan los pei-files de aerosoles medidos por el C LF ( ‘'C entral Láser Facility'’) 
ubicado en el centro del arreglo de superficie.

Las condiciones atm osféricas existentes influyen de m anera im portan te  en el desiu-rollo 
de la cascada y  en la emisión y  transm isión de la luz hasta  el detector. La luz producida 
será absorbida y  dispersada principalm ente po r Rayieigh y  por los aerosoles presentes en 
la atm ósfera, por lo que es necesario conocer la d istribución de aerosoles y  la densidad tie 
la atm ósfera a  diferentes alturas. P ara  el m onitoreo de la atm ósfera el O bservatorio Aiigcr 
cuenta con u n a  red  de elem entos en tre los que se encuentran  sistem as LIDAR [77|, cám aras 
de nubfs y  m onitores de estrellas, aparte  de las dos facilida<les láser mencionadas.

3.3. Calibración de los detectores de superficie

El sitio Sur del O bservatorio cuenta con un arreglo de 1600 detectores Cherenkov <le 
superficie form ando una red triangu lar de 1500 m  de lado. C ada detector de superficie [SD) 
es un tanque cilindrico de 10 por 1,2 m  <le a ltm a  conteniendo 12000 litros de agua híper 
pu ra  (resistividad mayor a  15 M i l  x  a n ) .  Diclia agua está  contenida en u n a  bolsa hecha de 
un m aterial reflectivo y  difusivo (Tyvek) que uniform iza la hiz Cherenkov producida por el 
paso de las partícu las de la  lluvia en el agua. E sta  luz es detec tada por tres P M T s (Photonis 
XP1805PA/1 de 9"' de diám etro) ubicados en su ta p a  superior que generan una señal que 
es d ig italizada por una electrónica local y los datos son enviados al sistem a de adquisición 
central (C D A S)  a  través de un sistem a de radio. L a  energía necesaria p a ra  el funcionam iento 
de los detectores se obtiene de dos baterías de 12 V. alim entadas por paneles solares. P ara 
determ inar el tiem po de disparo, cada detector posee un receptor GPS. E n  la figura 3.6 se 
pueden ver las diferentes com ponentes de estos detectores.
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F ig u r a  3 .6 : Foto y  esquem a de un detector Cherenkov de superficie del O bservatorio 
P ierre  Auger ubicado en  el cam po. Es alim entado localm ente ])or las batería.s de 12 V  y 
se com unica a  través de la an tena de comunicaciones con la Estación C entral p a ra  m andar 
información sobre la estación cuando exsta  ú ltim a lo requiera.



Los detectores SD  realizan un m uestreo de la  cascada que alcanza la superficie terrestre 
a  través de la señal depositada en las detectores. A justando cierta form a funcional a  dichas 
señales en función de la distancia al eje de la lluvia se obtiene la energía to ta l <lo la lluvia.

3.3.1. E lec trón ica

La salida de los PM Ts son convertidas en señales digitales por la electrónica local del 
detector. P a ra  aum entar el rango dinám ico se tom an las señales provenientes del ánodo y del 
últim o dínodo de cada PM T. La diferencia de amplificación entre estas dos salidas ha  sido 

determ inada en 32. Con el ánodo (de b a ja  ganancia) se puede registrar señales intensas, que 
satiurarían al dínodo de ganancia alta , sin perder nada de información de su forn¡a.

Las seis señales que salen de un detector {2 por cada PM T: ánodo y últim o dínodo) son 
digitalizada.s en 10 b its a  40 MHz (lo que produce un intervalo (com únm ente llam ado ‘‘bin”) 
de 25 ns) por convertidores analógicos digitales rápidos o FADC. La carga to ta l se calcula 
integrando la cantidad de cuentas en cada intervalo de 25 ns. La.s señales digitalizadas de esta 
m anera son enviadas a  una placa PLD ( “Program m able Logic Device") donde se realizan las 
decisiones de disparo.

C uando se realiza un  disparo se guardan  768 bines de 25 ns que cubren 18.2 ¡xs. De estos 
768 bines, 256 corresponden a  tiem pos anteriores al comienzo de la señal (bin p o r encim a del 
nivel de disparo) y 512 a  tiem pos posteriores. El tiem po del disparo de cada estación se mide 
con un sistem a G PS ( “Global Positioning System ” ) con una precisión de 8 ns. El a juste  de los 
niveles de disparo, tensiones de los PM T s y  el acceso a  los distintos sensores de m onitoreo se 
realiza a  través de una interfase de control ubicada en la  p laca de “Slow C ontro l" . A pesar de 
que la  inform ación se transm ite  a  través de una an tena a  la Estación C entral, existe además 
en la electrónica local una interfase E thernet p a ra  acceder al software del PLD en forma 
d irecta  en el caso de tener que realizar intervenciones directas en el detector.

F inalm ente, to d a  la ek?ctrónica de una estación SD  es controlada por una CPL’ local cím 
un procesador Power P C  403GCX de 80 MHz.

3.3.2. C alib rac ión  con m uones de  fondo

P ara  usar los datos provenientes de la.s estaciones SD  es necesario ])oder cuantificar la  señal 
prtiducida en las mismas ante el paso de las partículas usando algim a uiddad específica. Estas 
señales dependen de divc-rsos parám etros asociados tan to  a  la producción de la luz Cherenkov 
dentro  del agua como a  la. adquisición específicamente. Algunos de estos parám etros son la 
calidad del agua, la reflectividad del Tyvek, la ganancia de los PM T s, el acople óptico en tre 
ésto.s y la ventana a  través de la cual reciben la  luz producida en  el agua y  el m anejo de las 
señales por la electrónica instalada en cada estación.

P a ra  calibrar los detectores SD  se hace uso del flujo atm osférico natu ra l de muones (2000 
muones s ^  en la superficie terrestre. Estos muones en general son relativistas, atravie­
san com pletam ente el tanque y  tienen u n a  distribución en ángulo de arribo  6 como cos^9 x 
sen0.

D icha calibración en  energía es necesaria p a ra  m edir la  energía Cherenkov <lepositada en 
cada detector por las partículas secundarias de la lluvia p ara  luego reconstruir los parám etros 
de la lluvia (en particu lar la energía del prim ario). La unidad de calibración adop tada es
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el VEM  ( “Vertical Equivalent Muon” ), la carga prom edio colec:tada en un tanque cuando 
es to talm ente atravesado p o r un sólo niuón arribando  vcrticalriicnte sobre el centro de su 
ta p a  superior. Estos inuones podrían  en principio ser sencillam ente identificados con dos 
centelladores plásticos instalados p o r a rrib a  y  por debajo  del tanque, cerca de su centro. E ste 
m étodo sin em bargo se to rn a  im practicable por el tam año  del O bservatorio F ierre  Auger: no 
es posible insta lar un par de centelladores en cada tanque. Por lo tan to , las calibraciones son 
realizadas en forma rem ota y  au tom ática  colectando un  espectro de muones de fondo en cada 
tanque que luego es relacionado con el VEM.

E n principio, en los detectores SD no es posible identificar la dirección de arribo  de los 
muones que atraviesan com pletam ente al detector, lo que im pediría la diferenciación de los 
m uones verticales y centrales y por lo tan to  del VEM . Sin embargo, estos muones producen 
en la distribución to ta l de carga depositada por los muones atmosféricos un pico o hump  
llam ado U n hump  sim ilar se observa en la distrilnición de am plitud  de las señales
pro<lucidas por estos m uones y  recibe el nom bre de

C abe destacar que los prim eros experim entos de  calibración del Proyecto Auger ([79] y 
referencias allí citadas) fueron realizados en un p ro to tipo  de detector en escala 1;1 construido 
en el Laboratorio  T andar (figura 3.7) y que en  base a  ellos se estableció la  calibración de 
Auger.

Este p ro to tipo  es m uy versátil pues perm ite  variar la geom etría dentro  del mismo; los 
PM T s pueden ubicarse en  cualquier posición relativa al centro y  en cualquier ángulo entre 
ellos y  posee un piso falso de Tyvek que puede ser ubicado a  cualquier a ltu ra  en tre ~ 20  cm 
y 1,65 m  por debajo  de la  superficie del agua. Las paredes del detector están  recubiertas 
tam bién con Tyvek y un  disco del mismo m aterial flota en la superficie del agua actuando 
como una tap a  reflectora. El tanque de acero inoxidable se encuentra m ontado soljre nna 
p lataform a que perm ite  ubicar debajo del mismo, a  cualquier distancia de su centro, phicas 
de centelladores que, jim to  a  o tras sim ilares ubicadas en el techo o ptu-edes del tancjue, forman 
mi telescopio de nmones y  proveen la  señal de disparo del tanque perm itiendo seleccionar 
partícu las con una d ad a  traza  dentro  del tancjue. Diversos experim entos fueron realizados en 
dicho p ro to tipo  utilizando u n a  electrónica están<lar basada en módulos NIM y CAM AC y un 
osciloscópio digital de 4 canales. En particu lar, se caracterizaron las señales e histograinas 
tan to  de m uones incidiendo vertical y  centralinente como de nmones de fondo. Estos últim os 
se form an sim plem ente requiriendo una coincidencia tem poral de las señales de los 3 PM Ts 
del tanque ( “3-fold” ). T ienen su pico desplazado hacia  mayores carga.s que el VEM  (ver 
figura 3.8) debido a las trayectorias oblicuaíi de mayores longitudes dentro  del tanque de los 
nmones arribando en todas direcciones. E l valor de este desplazam iento puede ser obtenido 
experiraentalm ente. Los espectros pueden ser levantados en corrien te/vo lta je  m idiendo la 
am plitud  del pulso generado por el paso de un m uón o en carga ai realizar la integral tem poral 
pudiéntlose apreciar entonces un pico en cada uno de dichos histograiuaa adquiridos con 

centelladores y Q ^ e m ) °  y
El hallazgo im portan te  de este trab a jo  es haber establecido experim ental y  teóricam ente 

que el único parám etro  pertinen te en la calibración es la  longitud de la traza  del m uón dentro  
del tanque y  que el VEM  puede ser entonces ol)tenido con m uones de fondo, sin necesidad 
de contar con centelladores. Este es el principio básico de la  calibración de los detectores SD  
de Auger.
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F o to m u lt p lic a d o re s

C entellador Plástico
I

Ladrillo» de horm igón

F ig u r a  3 .7 : Tanque P ro to tipo  del Tandar. Panel superior: modelo en escala realizado 
en acero inoxidable con ta p a  removible. Los tres PM T s internos y  el recubrim iento eu 
Tyvek de la base del tauciue pueden ser desplazados perm itiendo una enorme versatilidad 
experim ental. Panel inferior: esquem a de m ontaje  del tanque sobre ladrillos de hormigón 
que perm iten  instalar centelladores pláticos p ara  la medición del VEM.

Con posterioridad, estos experim entos fueron repetidos y  am pliados en un tanqtie p ro to ­
tipo em plazado en el predio de la E stación C entral del O bservatorio en Malaxgüe [87, 78]. La 
relación entre el VEM  y el pico en el espectro de T im ones de fondo fue realizada con mucha, 
estadística (ver figura 3.9) y  establecida con m uy a lta  precisión.

El propósito final de la calibración es obtener el valor de 1 VEM  en unidades electrónicas 
(canales de ADC). A ctualm ente se realiza en el O bservatorio cada m inuto siguiendo tres pasos 
principales;

Se a ju s ta  las ganancias de los PM T s p ara  que caiga en aproxim adam ente 50
canales del ADC. Esto se consigue pidiendo que el ra te  de disparo en cada P M T  sea 
de 100 Hz a  15D canales por encim a de la línea de base, lo que corresi^onde aproxim a­
dam ente a  3 X  N otar entonces que con la frecuencia de contaje  a  altos canales 
del ADC se puede estal:)lecer la  posición del pico, hecho que se debe a que el flujo de 
muones de fondo es constan te en cada dirección de arribo; no es necesario m edir en el
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F ig u r a  3 .8 : D istribución de carga del VEM , Q v g \¡ ,  (gris) y de m uones de fondo,
{negro) obtenidas con el tanque p ro to tipo  ubicado en el predio del laboratorio  T andar en 
el C entro  Atómico C onstituyentes ¡79]. E n  el panel superior se m uestran  las distribuciones 
en escala lineal para  apreciar la  diferencia en los valores medios. E n  el panel inferior se 
m uestran  las mismiis distribuciones en escala logarítm ica p a ra  evidenciar las diferencias 
en las colas de las distribuciones, debido a  las trayectorias oblicuas de los muones de 
fondo.

C t ia r g e  I I i i te g r a tK l  A O C  d i a n n r i s ) A m p l l t i id e  I .AEHT rliH iin e ts )

F ig u r a  3 .9 : D istribución de carga {izquierda) y  am plitud  (derec/ía)d€l VEM  y de muones 
de fondo obtenidas con un tanque pro to tipo  ubicado en el [)redio del O bservatorio Fierre 
Auger en  M alargüe [78).

canal correspondiente a  ya que esto increinentaria mucho el tiem po m uerto do
los detectors, ver jiróximo ítem.



• Luego del a juste  inicial del voltaje p a ra  conseguir los 100 Hz mecionados en cada PM T, 
es necesario com pensar las variaciones en la ganancia de los mismos p ara  asegurar 
la uniform idad en el disparo del tanque y  poder así obtener la  señal to ta l. Como se 
m encionara arriba, en vez de m edir se usa un valor estim ado que se
define al ped ir p ara  un dado P M T  que el ra te  de eventos que satisfagan un disparo de 
“calibración” sea de 70 Hz. La condición de disparo de calibración consisto en pedir que 
la  señal sea mayor que 2.5 p ara  un  dado P M T  y que 1.75 P^^a los tres
PM Ts. Estos valores se obtuvieron de estudios realizados con un tanque de referencia.

■ Finalm ente, una vez que el procedim iento de calibración estabiliza el valor de 13!!/^^ se 
adquieren histogram as en intervalos de 60 segundos (aproxim adam ente 150000 cuentas 
por h istogram a). Estos histogram as se envían al CDAS ju n to  con los eventos y  corres­
ponden a  los histogram as de carga y am plitud de cada PM T , de la sum a de los 3, y  de 
la línea de base p ara  cada canal FADC. M ás tarde , en el análisis de los datos se a ju sta  
el histogram a 3-fold con una fimción cuadrática p ara  oljtener el valor de que
se usará  p ara  convertir la señal in tegrada en \m idades de VEM.

Todo esto im plica que por cada evento que se guarda existe una gran  cantidad de información 
sobre el estado de! detector en el m inuto precedente al evento. E sto  perm ite una calibración 
extrem adam ente precisa de cada detector de superficie alcanzándose u n a  precisión del 6 %.

La determ inación del valor de p ara  la  calibración de los detectores de superficie
depende de m anera crucial de las condiciones presentes en el interior de los tanques. Las 
características im portan tes en este sentido son la transparencia del agua, la reflectividad del 
Tyvek de la bolsa de contención y  el volumen de agua contenido por la misma.

Un cambio en la pureza del agua o en la reflectividad del Tyvek afectará directam ente 
la señal p roducida en los PM Ts por el paso de una partícu la  en el tanque. En particular, 
el tiem po de decaim iento de la  señal será  m ás corto si la pureza del agua disminuye o si la 
reflectividad de la bolsa es pobre. E sto  se debe a  que la luz Cherenkov será absorbida con 
m ayor facilidad.

P a ra  m onitoreai' posibles cambios en la calidad dcl agua y /o  reflectividad de la  bolsa que 
la contiene en los detectores se usa la razón en tre la carga to ta l p roducida por un m nón y 
la am plitud  de su señal, que dem ostró ser proporcional a  la constante de decaim iento de la 
m ism a [80].

Veamos ahora con m ás detalle los estudios realizados en este tral>ajo sobre el monitoreo 
del volumen de agua c;ontcnido en un tanque detector.

3.3.3. C alib rac ión  y  nivel de agua  en  los d e tec to res

Es claro que una disminución en el nivel de agua presente en el tanque afectará la relación 
entre la contribución de los nmones y  de la com ponente electrom agnética a  la señal to tal,
lo que puede afectar la determ inación final de la energía depositada en el tanque, habida 
cuenta que sólo se calibra con muones. La carga del VEM  depende linealm ente con este nivel, 
m ientras que la carga depositada p o r electrones y  fotones es en general independiente de la 
misma. P a ra  m onitorear el nivel de agua se desarrolló un  m étodo basado en el a juste  de la 
pendiente de los histogram as de carga adquiridos p ara  la calibración del detector [81, 82],
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El volumen de agua contenido en los detectores de superficie deliería perm anecer inalte­
rado por el tiem po to ta l de funcionam iento del O bservatorio p a ra  m antener constantes laa 
condiciones de tom a de datos. Sin embargo, por diversos motivos, este nivel podría  eventual­
m ente dism inuir y  es necesario poder determ inar esta  variación en form a rem ota, dada la 
im posibilidad de v isitar periódicam ente a  los 1600 detectores en busca de posibles fugas.

P a ra  conocer el nivel del agua contenida en los tajiques de una m anera sencilla, autom ática 
y  rem ota (sin u tilizar nuevo hardw are ni m odificar la  electrónica existente ni la red de comu­
nicaciones) es posible usar los datos que se adquieren perm anentem ente p ara  la calibratüón 
de los detectores SD.

A p a rtir  de mediciones realizadas en un tanque de  referencia ubicado en el predio del 
Observatorio F ierre Auger en M alargüe [81], donde se contaba con ia facilidad del vaciado y 
llenado del mismo de m anera sencilla y sin afectar el norm al funcionam iento del arreglo en 
general, y  con el tanque p ro to tipo  ubicado en el L aboratorio  T andar en Buenos Aires [82], se 
determ inaron los parám etros m ás wensibles id nivel del agua disponible en el detector. Varias 
posibilidades fueron estiidiadíis en am bos experimentos:

■ Posición del pico 3-fold p ara  cada uno de los tres PM Ts y p ara  el espectro sunia.

■ La j)endiente de caída del h istogram a de carga de cada P M T  y p ara  el espectro sum a 
luego del pico 3-fold.

■ La razón entre la posición del pico 3-fold en el espectro de carga de un P M T  y dicha 
posición en el histogram a de carga de la sum a de las señales do los 3 PM Ts.

■ El tiem po de decaim iento de la señal prom edio del h istogram a VEM

A continuación se presentarán los resultados experim entales de los Ítems a rrib a  mencionados 
y el análisis de datos. Los estudios fundam entales se realizaron con el p ro to tipo  construi<lo 
en T andar {ver figura 3.7), aprovechando la  versatilidad única que brinda su falso piso de 
Tyvek. Se sim ularon diferentes niveles efectivos de agua en el tanque ubicando el piso falso 
a  diferentes alturas, desde 1,2 m (a ltu ra  noniinal de los detectores SD) hasta  0,70 m  en 
pasos de 10 cm. E n  cada nivel se adquirieron los histogram as de carga y  am plitud  de ios 
nmones atmosféricos de ios 3 PM T s y  de su sum a, jiu ito  con el VEM  (usando un telescopio 
de muones).

El prim er ítem  hace referencia a  la posición del pico 3-fold. A la  izquierda de la figura 3.10 
se pueden ver los histogTamas de carga obtenidos para  uno de los PM T s con los diferentes 
niveles efectivos de agua. Se observa como la  posición del pico 3-fold se va desplazando 
hacia valores menores de carga a  m edida que la a ltu ra  del agua disminuye. E n  el panel de 
la derecha, se obser\'a que esta  relación es lineal e igual p a ra  los 3 PM Ts. Como el pico 3- 
fold e s tá  fundam entalm ente formado por muones con incidencia vertical y  central y  la carga 
¡>roducida por m uones energéticos es proporcional al cam ino recorrido por ellos dentro  del 
agua, este com portam iento es perfectam ente explicable.

U n com portam iento sim ilar se observa en la  distribución de carga de la  suma, de las señales 
de los 3 PM Ts, como se puede ver en la  figura 3.11.

E l siguiente ítem  hace referencia a  la pendiente de decaim iento de la carga a  valores 
superiores a  la del pico 3-fold. Dicho efecto se estudió sobre cada P M T  norm alizado a  su
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F ig u r a  3 .10: Izquierda: H istogram as de carga de un  P M T  individual (1) del p rototipo  
de T andar p ara  distin tos niveles de agua desde 70 ora hasta  120 era. Derecha: Dependencia 
de la posición del pico 3-fold con el nivel de agua en el detector para  los tres PM T s del 
mismo. La rec ta  corresponde al mejor a juste  de los datos del P M T  1.

F ig u r a  3 .11 : Izquierda: H istogram as de carga de la sum a de los 3 P M T s del p rototipo 
de T andar p ara  diferentes altu ras de colum na de agua, desde 70 cni hasta  120 cni. De­
recha: D ependencia de la posición del pico 3-fold con el nivel de agua efectiva. La recta 
corresponde al m ejor a ju ste  lineal de los datos.

propio máximo en el rango 1,5 - 2,5 veces el valor del pico 3-fold del histogram a. P ara  
encontrar la pendiente se realizó un a juste  con una simple exponencial de la forma;

(3.4)

con X  en unidades de picu 3-fold. Se eligió este rango al com probar experim entalm ente que 
la pendiente de la distribución cam bia por encim a de ~  3 VEM  al recibir la contribución de 
pequeñas lluvias que se desarrollan cerca del detector.

Los valores obtenidos p ara  un P M T  individual se m uestran  en la figura 3.12 (derecha) 
ju n to  con los histogram as norm alizados a  sus propios picos 3-fold (izquierda), donde se ve 
claram ente el cambio en la pendiente.
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F ig u r a  3 .12 : /ígw erdo;H istogram as de carga de un P M T  individual p a ra  d istin tos niveles 
de agua (70 cm  a  120 cm) norm alizados a  la posición del pico 3-fold y en escala logarítm ica 
p ara  evidenciar la  diferencia de pendiente después del máximo. Derec/iarVariacióii de la 
pendiente de los histogram as de carga de im P M T  individual p a ra  distin tos niveles de 
agua. La pendiente (k) se calculó aju stando  eii el intervalo entre 1,5 y 2,5 veces el valor 
del pico 3-fokl a  una simple exponencial F {x)  =  G  c x p { - k x ) .  Las curvas sólo sirven p ara  
guiar al ojo.

L a depenílencia de la pendiente con la altm-a del agua en el tanque parece a justarse  bien 
con una función cuadrática. E ste com portam iento puede explicarse al asum ir <iue al dism inuir 
la a ltu ra  de agua por debajo  de  90 cm  la asim etría es ta l que la  relación deja de ser lineal. 
Los 3 PM T s m uestran  u n a  tendencia sim ilar pero su com portam iento es un  poco diferente. 
L a fa lta  de uniform idad de la luz en tre P M T  y P M T  a  estas ba jas  alturaa pod ría  explicar 
este com portam iento. Sin embargo, a  p a r tir  de ~  1 m de a ltu ra  el com portam iento de los 
tres PM T s parece ser com parable. P a ra  evitaj' estar dom inados por las incerteziis presentes 
en los niveles de agua m ás bajos, se realizó un ajiuste lineal de los datos a  p a r tir  de ~  1 m 
p ara  determ inar la correlación.

Se podría  decir que esta  pendiente es una m edida de la uniform idad del detector: con 
un nivel a lto  de agua, cada P M T  recibe la m isma can tidad  de luz sin im p o rtar el lugar de 
ingreso del nuión, ya  que el Tyvek logra isotropizar la  luz dentro  del tanque. Al dism inuir el 
nivel del agua, la  luz es menos isotropica y  un m uón incidente d ará  una señal mayor en un 
PKÍT cercano y  una m enor en uno m ás alejado. E sto  produce una mayor dispersión en  las 
señales adquiridas, lo que se traduce en u n a  pendiente m ás p lana después dcl pico 3-fold (lo 
que corresponde a  mayores valores de k).

En la figura 3.13 se representan los histogram as de carga norm alizados (izquierda) y  ios 
valores de la  pendiente (derecha) p ara  la sum a de las señales de los 3 PM T s en coincidencia. 
El com portam iento observadlo es diferente al observado en los P M T s en form a individual. 
U na vez más, p a ra  ev itar las incertezas introducida.s por la fa lta  de sim etría ¡>ara altu ras 
menores a  ~  1 m, se realizó el a juste  de las datos sólo a  p a r tir  de este valor.

E l tercer ítem  es estudiado a  través de la figura 3.14 donde se analiza la  razón en tre la 
jjosición del pico 3-fold de un P M T  individual y la correspondiente a  la  sum a de la  señal de 
los tres PM Ts. Se puede ver que existe una relación lineal en tre esta  razón y la a ltu ra  del
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F ig u r a  3 .13 : Izquierda: H istogram as de carga de la señal sum a de los 3 P M T s del 
p ro to tipo  de T andar para  distin tos niveles de agua y normalizaílos a  sus propios picos 
3-fold p a ra  visualizar el cambio de la pendiente. Derecha: Variación de la pendiente del 
histogram a de carga de la  sum a de los 3 P M T s norm alizados en función do la a ltu ra  de 
colum na de agua en el detector. La pendiente [k) se calculó ajustando  en el intervalo 
en tre 1,5 y  2,5 veces a  la carga dcl histogram a 3-fold una simple exponencial
F (x ) =  G  e x p { - k x ) .

agua en el detector.

F ig u r a  3 .14 : Razón entre la  posición del pico 3-fold en el histogram a de un P M T  indi­
vidual con dicha posición p ara  la sum a de los 3 PM Ts.

En relación al ítem  cuatro  se m ontó un experim ento con un telescopio de m uones p ara  
poder m edir el V E^Í. El experim ento se realizó p ara  todas las altu ras consideradas y pro­
m ediadas en los 3 PM Ts. Se determ inó el tiem po de decaim iento de las mismas ajustando  
simple exponencial a  la cola del pulso. Los valores obtenidos varían en tre 55 ns a  1,2 m hasta
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38 ns para  70 cm, como puede verse en la figura 3.15.

W «tf Haloht tari

F ig u r a  3 .15 : T iem po de decaim iento de la señal prom edio del VEM adquirida cu el 
tanque p ro to tipo  de l i n d a r  p a ra  distintiis a ltu ras  de agiia.

El tiem po de decaim iento no es necesariam ente un buen jiarám etro  p a ia  determ inar una 
posible fuga de agua en el detector ya  que c.sta d irectam ente relacionado con la  pureza del 
agua y  la reflectividad del Tyvek. Sin embargo, como estas mediciones se realizaron en un 
periodo corto de tiem po, se puede sujjoner que las condicionéis generales de pureza del agua 
y  del Tyvek se m antuvieron constantes, lo que perm ite deducir que la  variación observada es 
debida solam ente a  la disminución del volum en de agua efectivo. E ste m étodo no es pertinente 
p ara  ser usatlo en el cam po pues allí hay que realizar un m onitorio a  lo largo de los años y 
tam poco es posible contar con telescopios de nmones.

El parám etro  m ás sensible resid tó  ser la jiendicnte de los histogram as de carga de los PM Ts 
individuales: im cambio en el nivel del agua de 1 cm  se traduce en un cam bio de 3 sigmas 
en la pendiente del histogram a de un sólo PM T , m ientras que los dem ás parám etros arro jan  
u n a  diferencia de 3 sigmas con 5 cm  de variación en el nivel del agua (C L E M E N T IN A : d e  
d o n d e  se  v e n  e s to s  n u m e re s ? ) .

3.3.4. A plicación  del m é to d o  en  el O bserva to rio

E n la actualidad  Auger adopto, de acuerdo a  lo sugerido por estos estudios, la  pendiente 
del lüstogram a de carga de im P M T  individual p a ra  m onitorear e¡ nivel de agua en los 
tanques. El rango considerado es 1,5 - 2,0 VEM . En la figura 3.16 se puede ver el valor de 
esta  pendiente p ara  todas las estaciones a  p a rtir  de O ctubre de 2004 y du ran te  todo  el año
2005. E n  el panel izquierdo se nm estra la variación del valor de la pendiente del hist.ograraa 
p ara  un  tanque de p rueba {Palauco o estación 256) al cual se le indujo u n a  pérdida de 3U 
cm  de agua a  un ritm o constan te a  lo largo de 4 días [80, 87|. A la derecha de la misma 
figura 3.16 se m uestra  un  resultado sim ilar p a ra  u n a  estación {Daiana o estación 37G) que 
resultó con una pérd ida de agua que se pudo detec tar a  través de la vai'iación de la pendiente
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F ig u r a  3 .16 : M onitoreo dol nivel de agua en  los años 2004 y  2005. Sü m uestra  el valor de 
la pendiente del h istogram a de carga de un P M T  individual de cada estación del arreglo 
de superficie en func;ión dcl tiem po. En el panel de la  izquierda se m uestra  el promedio 
de este valor p a ra  todas las estaciones funcionando (azul) y  el cambio en la pendiente del 
detector Palauco (Id=256) producida p o r la pérd ida de agua provocada en forma artificial. 
A la derecha se puede ver la com paración de u n a  estación con problem as de fuga de agua 
y el prom edio de las dem ás estaciones.

P a ra  concluir, en la figura3.17 se puede ver el coraportaraiento de este parám etro  duran te 
la prim era m itad  del año 2006. Como se puede apreciar, la estación D aiana (376) continua 
con un valor estable de nivel de agua hasta  el 24 de enero de 2006. sufre un pequeño salto 
y  la pendiente tom a un valor m ayor m anteniéndose constante a  p a r tir  de allí. Esto indicaría 
que la pérdida de agua no liabía sido del todo  resuelta y  que se ha  llegado finalm ente a un 
nivel den tro  de la  bolsa de contención donde el agua ya no puede escapar.

Con respecto al o tro  detector con problem as (D exter), aunque el valor de la pendiente 
es mucho mayor que p ara  el resto  del arreglo, su valor no presenta variaciones significativíis 
dentro  del error. Esto indica que el nivel de agua se m antiene constan te y  que este valor tiene 
que ver con que el P M T  usado p ara  el a ju ste  presenta grandes fluctuaciones de su ganancia 
con el tiem po’ .

Los estudios de calibración constituyen la  base p ara  la reconstrucción de eventos. Sin 
ellos no habría  una unidad de m edida y los datos del Observatorio no podrían  ser analizados. 
C uando se hab la  de la reconstrucción de un evento se está  haciendo referencia a  la determ i­
nación de los parám etros de interés científico de la partículas incidente a p a rtir  de la señal 
ob ten ida por los detectores, que en este caso son los detectores de superficie del Observatorio. 
En la siguiente sección se estud iará  el procedim iento p ara  determ inar estos parám etros de 
interés con el arreglo de detectores de superficie.

‘Kd re a lid ad  los 3 P M T s  de e s te  d e te c to r  p re sen ta n  a lgún  tip o  de p ro b lem a.
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F ig u r a  3 .17 : M onitoreo del nivel de agua duran te el año 2006. Aquí se m uestra el valor 
de la pendiente del histogram a de carga de un P M T  individual de cada estación del arreglo 
de superficie en función del tiem po p ara  la prim era m itad  de 2006. D iana continua con 
problem as y  u n a  nueva estación (D exter) parece tener jirobiem as pero  estos no implican 
necesariam ente una fuga de agua.

3.4. Reconstrucción de los eventos de superficie

Al producirse el disparo de u n a  c ie rta  cantidad de astaciones en coincidencia indicando 
que se produjo un  evento, la información que m anda cada detector que partit:ijni dcl mismo 
incluye im tiem po de disparo, las trazas FADC de los PM Ts y  los datos de  calibración. De 
esta  información se determ inan ciertos observables a  p a rtir  de los cuales se pueden estim ar 
la dirección de arribo, la  energía y  la natu ra leza del rayo cósmico prim ario.

P a ra  poder utilizarse en la  reconstrucción, estos datos deben ser pre-analizatios. El tiem po 
en nanosegundos es corregido dándose como resultado el tiem po al final de la traza  registrada 
(o sea el tiem po del últim o b in  de 25 ns) que se deno ta  como C ada b in  de las trazas 
FADC (a las c u í ü c s  ya se ie restó  la línea de base calculada a  p artir de los histogram as de 
calibración) se divide por el valor de  cada P M T  y la  señal in tegrada por el valor ■
Además se calcula una seña prom edio de los P M T s en  funcionam iento que perm ite obtener 
la  señal in tegrada de la estación (para m ía estación i é s ta  se deno tará  con Si).

Uno de los observables m ás im portantes que se calculan a  p artir  de los datos b ru tos de la 
estación es el tiem po de comienzo de la  señal en la traza  FADC, que corresponde al tiem po de 
arribo  del frente de la  lluvia al detector. E ste tiem po no puede conocerse en forma absoluta 
pero se puede estim ar usando la fórmula:

Ímí =  tcal -  25 X (768 -  i trig] ns (3.5)

donde flírig es el bin donde com ienza la  señal que corresponde a  d istin tos valores según la 
señal haya sido e tiquetada como T O T  o TH RESH O LD  (ver 3.4.1).

Los tiem pos estim ados de comienzo de las señales y  los valores de las señales integradas 
de las estaciones se utilizan p ara  reconstruir los siguientes parám etros de la  lluvia;

y  l/r.' el punto  de imi)acto del eje de la lluvia de partículas se denom ina “core” de la



cascada (ver figura 3.18). U na prim era aproxim ación se obtiene con el cálenlo del ba­
ricentro de las estaciones(la m edia de las coordenadas de las estaciones pesadas con la 
señal en las mismas):

_  _  Y .-  ,

donde Wj =  \ÍS¡  siendo Si la  señal en el detector i-ésimo. Lnego se determ ina en forma 
precisa m ediante un a ju ste  itera tivo  de tiem pos y señales (ver detalles m ás aba jo  sobre 
la reconstrucción del core y de la  energía).

Tq: tiem po que corr&sponde al im pacto del eje de la lluvia con la superficie. P a ra  im a lluvia 
inclinada el tiem po de disparo de las estaciones puede ser m ayor o m enor que este valor 
ya que el eje puede llegar al suelo después que p arte  del frente de la lluvia ya  haya 
incidido sobre algún detector.

u  y  v: son los cosenos directores del eje de la lluvia en el sistem a centrado en la posición 
del core y  que se definen de la siguiente m anera (ver figura 3.18);

ii =  s in 0 c o s0  =  cos^cosi^  (3.7)

siendo 6* y 0  los ángulos cenital y  azim utal respectivam ente del eje de la lluvia.

R : es el radio de curvatu ra del frente de la cascada. E ste  parám etro  es m uy im portan te en 
la asignación de los tiem pos a  las estaciones. P a ra  un frente plano este radio es infinito 
y  la cu rvatu ra nula.

E : es la  energía to ta l de la  lluvia que será la  energía de la partícu la  prim aria. E ste valor 
se ha  obtenido siem pre p ara  los arreglos de detectores de superficie a  p a r tir  de un 
cstim atlor que se calcula interpolando o extrapolando la señal a  una dada distancia 
óp tim a del core de la  lluvia [85],[86]. E sta  distancia se elige de m anera que la señal 
sea lo m ás independiente posible de las diferencias en tre los modelos liadrónicos, de 
las fluctuaciones en el desarrollo de las lluvias y  en la  señal en los detectores y  de la 
composición del prim ario. P a ra  el arreglo de Auger, con sus detectores separados 1500 
m  entre sí. la distancia óp tim a rgpt es 1000 m  (ver por ejemplo figura 3.19). Usando 
simulaciones y  datos obtenidos por el Observatorio se ha  com probado que esta  d istancia 
depende m uy poco de la energía del prim ario, su ángulo cenital o la forma funcional 
que se u.se p ara  realizar el a ju ste  [83][84].

Como prim era condición p ara  com enzar con el proceso de reconstrucción, es necesario 
cine en un evento haya p o r lo menos tres estaciones disparadas. E l prim er paso es estim ar la 
posición del pun to  de im pacto  del eje de la  lluvia a  p iirtir del baricentro de la.s estaciones con 
señal. Con es ta  prim era estim ación se hac’e u n  a juste  de los tiem pos de las estaciones para  
determ inar la dirección de arribo de la lluvia a  través de s\is cosenos directores u y  v. E ste 
prim er a ju ste  se realiza considerando que el frente de partículas es plano y se propaga a  la 
velocidad de la luz y  se determ ina el tiem po de disparo de cada estación como;

^  A xj u  +  A y j  V 
— **0 (^*^)
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F ig u r a  3 .18 : Parám etros de la  lluvia y  de las estaciones involucrados en la  reconstrucción.

F ig u r a  3 .19 : A juste de d istin tas funciones (LDF) a  la señal de los detectores de un evento 
de superficie. Los puntos rojos representan estaciones sin  señal. E n  el recuadro in terno se 
m uestra  la variación del valor de r„j,t p a ra  d istin tas separaciones en tre detectores (usando 
simulaciones) [83].

con A xj =  (xi — ic )  y  = iVi -  Ve) y  c la velocidad de la luz.

A ntes de continuar con la  reconstrucción el evento, el p a tró n  de señales y tiem pos de 
disparos de lais estaciones involucradas debe cum plir con ciertas condiciones que se explicarán 
en el capítulo 4. Si alguna de estas condiciones no se ctimple, se busca o tra  configuración de 
estaciones que las satisfaga y  si no se encuentra  ninguna el evento no se puede reconstruir.

Si en el evento hay 4 estaciones o m ás es posible realizar un nuevo a juste  de los tiem ­
pos considerauílo u n  frente curvo, re-calculando los tiem pos de disparo, introduciendo una 
corrección del orden de ^  a  <londe R  es el radio de cu rva tu ra  del frente de partículas 
que en general se conserva constante. Luego, el proceso de reconstrucción angular se basa en



el principio de cuadrados mínimos:
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,=1 '^i,t i=i

siendo <̂1 tiem po estim ado de disparo en la traza  FADC calculado con la ecuación 3.5 
y  ti,rec el tiem po reconstruido que se calcula con la fórmula 3.8 o con la corrección por la 
cu rvatu ra  del frente. Si se quiere una reconstrucción precisa, el radio  de curvatura debe ser 
un  parám etro  libre en la a ju ste  y  los valores de las incertezas CTj,¿ deben ser lo m ás reales 
posibles. La estim ación de estas incertezas ha  dado lugar u n  exhaiLstivo análisis de los datos 
p ara  constru ir una varianza ad ap tad a  a  lo m edido [65] [88]. Usando un  mo<ielo de varianza 
variable (dependiente de 6, de la distancia de la estación al punto  de im pacto y del radio R )  
es posible dism inuir los errores finales en la determ inación de los ángulos cenital y  azim utal.

Gracias a  estos procedim ientos, en la  actualidad  la resolución angular alcanzada ptua 
eventos del arreglo de supejficie de Auger es de menos a  2° p ara  evento.s con 3 estaciones, 
raenor a  1.2° p ara  el caso de 4 estaciones y  m enor a  0.9° p ara  eventos con m ayor m ultiplicidad 
de estaciones [88].

El paso siguiente es la reconstrucción de la energía energía to ta l de la lluvia y de la 
posición del core usando un a ju ste  iterativo de la  señal en los detectores en función de la 
distancia al core {xc, j/c)(ver figura 3.19). E sta  param etrización recibe el nom bre de “Lateral 
D istribution Fxmction” o L D F  y  d istin tas formas funcionales han sido probadas a  tal efecto. 
En general se usa una función NKG (ver sección 2.4.4). La determ inación de la energía y 
de la posición del core es mucho m ás difícil que la determ inación de la dirección de arribo. 
La señal en los detectores depende efectivam ente de la energía de la  partícu la  prim aria  y  del 
pun to  de im pacto de la lluvia; pero tam bién depende del desarrollo longitudinal y  de la edad 
de la cascada, de la naturaleza de la  partícu la  prim aria y  en m enor m edida de las condiciones 
atmosféricas.

Suponiendo que la señal en los detectores siguen distribuciones gaussianas, el a ju ste  de 
la  función se realiza hasta  que se m inim iza el siguiente valor de

2 V '' i^i,rec ~  Si^rne.d) /r, ,n \
Xs — 2 W-IU;

i=l
donde Si,„ied es la señal in tegrada de la estación i  y  Si,rer es la señal ob ten ida del a ju ste  de 
la  LOF". Las flu(-tuaciones en las señales se pueden m odeüzar suponiendo que provienen de 
procesos Poissonianos, lo que lleva a  (7;,» ~  \/-5i,rer-

Luego de obtener el m ejor a juste  con la m inimización del se obtiene el estim ador de 
la energía SIOOO, interpolando la señal a  1000 m  del core con el a ju ste  final. A este estim ador 
se lo corrige además por la atcm iación que produce la atm ósfera en  el <lesarrollo de la  lluvia a 
m edida que es m ás inclinada. El valor de SlOOO se corrige por un factor CIC(0) o "Constajit 
In tensity  C ut” [41], dando como resultado un nuevo parám etro  538 =  SlOOO/CIC{6) y  a 
p artir del cual se calcula la energía de la siguiente m anera [41]:

£’ =  0.165sV® (3.11)

P a ra  iniciar el proceso de reconstrucción de u n  evento, éste debe pasar los requerim ientos 
del sistem a de disparo del Observatorio.

i2



3.4.1. D isp aro  de! d e te c to r

C ada vez qne un evento es visto por un detector SD, el prim er paso coiujiste en decidir 
si se guarda la información del mismo y  si se envía e s ta  información a  CDAS ( “Central 
D a ta  Acciuisition System ” ). Los algoritm os de decisión son implemeiitados por la  electrónica 
local en forma au tom ática  y consisten en establecer d istin tos niveles de disparo que deben 
ser satisfechos por las señales o trazas FADC. E n  el nivel m ás básico existen dos modos de 
disparo:

■ en  el prim er ca.sc si alguno de los bines de 25 ns de la traza  FADC posee un valor 
superior a  1,75 la  traza  es e tiquetada como “TH RESH O LD ” . E n  este caso, se 
dem anda adem ás u n a  coincidencia entre los 3 PM Ts. E sta  condición de disparo no es 
m uy estric ta  y  las ganancias de los PM T s se a ju s tan  p ara  m antener su  contaje en ~  
100 Hz. Sirve p ara  de tec tar señales rápidas (<  200 ns) correspondientes a  cascadas muy 
energéticas m uy cercanas al detector o a  la com ponente m uónica generada por lluvias 
horizontales.

■ en el segundo caso, es necesario que por lo menos 13 bines de 25 us de la traza  tengan 
un valor de señal por encim a de 0.2 en una ventana tem poral de 3üü / í s . La traza  
es reg istrada entonces como “Tim e Ovcr Tiireshold” (T O T ). P a ra  este caso se pide 
solam ente u n a  coincidencia de  por lo menos 2 PM Ts, al ser la condición de disparo más 
restrictiva. E ste  disparo tiene im rato relativam ente bajo, de alrededor de 2 Hz. Es nmy 
eficiente p ara  distinguir en tre nmones de fondo aislados de señales extendidas típicas 
de las cascadas de bajas energías o de estaciones d istantes del pun to  de im pacto  de ia 
lluvia.

Una traza  {>uedc cum plir sim ultáneam ente am bas condiciones. Si este es el ca-so m an­
ten d rá  am bas etiquetas.

E ste  prim er nivel de disparo se llam a T I  ( “trigger” de nivel 1). C ada vez que se forma 
un T I ,  768 bines de 25 ns cada uno se g raban  en memoria, de los cuales 245 son previos al 
disparo. A piirtir de ah í el controlador loc'al de la estación a])lica un  segundo nivel de disparo 
T2 ( “trigger” de nivel 2), p a ra  seleccionar en tre los 100 Hz de la.s señales con T I  aquellas que 
podrían  provenir de una EAS y  p ara  reducir el ra te  de eventos a  ser enviados a  CDAS a  20 Hz. 
Todas las trazas T O T  son directam ente prom ovidas a  T2. m ientras que las TH RESH OLD 
deberán sobrepasar un  nivel de 3.2 con los 3 P M T s en coinci<lencia.

C ada detector envía la información relativa a  sus 20 Hz de T2 a  la  estación central. Allí, 
la  facilidad “C entral Trigger” o C t se encarga de buscar agrupam ientos de tanques con T2 
aplicando condiciones predefinidas en  la  configuración tem poral y espacial de las estaciones 
antes de tran sm itir su decisión de guardar o uo un evento en su to talidad.

E n  la figura 3.2U se puede ver como el C t considera al arreglo: cualquier estación <lel 
m ismo pnede considerarse como el centro de una serie de coronas hexagonales de estaciones 
vecinas. Las condiciones se definen según la fórmula n C m  que especifica que alrededor de 
c ierta  estación se debe encontrar u n  dado núm ero n  de estaciones (n  incluye la  estación 
central) en u n a  c ierta  can tidad  de coronas m .  Así, la  configuración m ás simple será la  3C1 
que corresponden a  por lo menos 2 estaciones ubicadas en la prim era corona alrededor de la
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4C1 3C2&4C4 3C1H

F ig u r a  3 .20 : D istintas configuraciones de disparo de los detectores de superficie según 
la  clasificación del C entral Trigger. Los eventos se cla-sifican según estas configuraciones 
teniendo en cuenta además que el patró n  tem poral corresponda a  la propagación de la 
cascada a  la velocidad de la luz.

estación tom ada como centro. En la figura 3.20 se puede ver tres condiciones p ara  la tom a 
de datos: 4C1 (iz<inierda) 3C2&4C4 (centro) y  3C1H (derecha). La prim era corresponde a 
por lo m enos tres  estaciones en la prim era corona rodeando im a estación, lo que da como 
resulta<]o un triángulo  formado po r las 3 prim eras vecinas más una estación adicional en la 
prim era corona. La segunda condición es una combinación de dos configuraciones, al menos 
2 estaciones en las prim eras 2 coronas y  al menos 3 estaciones en las prim eras 4 coronas. 
F inalm ente, la  3C1H es la m ism a configuración que 3C1 pero con las 3 estaciones alineadas; 
la H se asocia con “horizontal” ya que este tipo  de trigger se usa p ara  de tec tar las lluvias 
horizontales de b a ja  energía. Obviam ente, los tiem pos de disparo de estas estaciones deben 
ser coherentes con la propagación del frente de la lluvia a  la velocidad de la luz.

Si C t encuentra alguna de las diferentes configuraciones que cum pla con la correlación 
tem poral dentro  del conjunto de estaciones disparadas en un evento entonces se cum ple el 
tercer nivel de disparo T3. O tras configuraciones que están  im plenientadas de igual m anera 
son:

■ T O T  : formado por 3 estaciones m arcadas localm ente como T O T  en coincidencia. No 
necesitan form ar una configuración com pacta.

.  CARM EN.M IRANDA2, D IA J'JO C H E y MOULIN_ROUGE : cuando los dobletes de 
estaciones correspondientes son disparadas^.

■ RANDOM  : busca cada 30 m inutos las estaciones que posean datos en  una m isma 
ventana tem poral de 30 fis. Se u tiliza p ara  verificar de m anera aleatoria las trazas 
FADC que satisfacen las condiciones de disparo locales.

■ OBSERVER : un  usuario externo puede inducir un disparo y ol)servar los datos de 
cualquier estación del arreglo.

^U sadü  Holaineiite h a s ta  el inicio  de la  e ta p a  d e  p ro d u cc ió n  siendo  o b so le to  en  la  actlialidfu l 
^D obletes: p a r  d e  estac io n es se p a ra d a s  u n a  d ecen a  d e  m etro s  q u e  se  u tiliza n  p a ra  e s tu d ia r  la  precisión  en 

la  d e te rm in ac ió n  do diversos p a rá m e tro s  propio.s del d e tec to r.



Al tener un T3, CDAS envía un pedido a  las estaciones que partic iparon de la formación 
del mismo p ara  que envíen la información correspondiente a  sus T2. CDAS recibe esta  
información y  la p asa  por el sistem a de adquisición de datos que le da  el form ato ñnal de 
evento y  lo guarda en la m em oria local.

Los eventos de bajas energías, sobre los que se pone atención en este trab a jo  tienen en 
general sólo dos configuraciones de disparo de las m encionadas en esta  sección: T O T  y 4C1. 
M ás detalles al respecto se d ará  en el capítu lo  4.

3.5. Discusión y conclusión del capítulo

Como resum en de este capítulo en el cual se ha detallado los detectores del Observatorio 
Auger, se recalca los estudios realizados en la calibración de las detectores de superficie en 
base a  muones de fondo y  en la  determ inación del nivel de agua en los tanques detectores. 
Arabos estudios perm iten  una operación au tom ática  y rem ota del arreglo de superficie de 
A\iger y  han  sido adoptados por el Observatorio.

3.5 D iscusión  y  conclusión del cap ítu lo  7 1
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Capítulo 4

Selección de eventos

L a coiifigurac-ión de detectores conocida como “3 T O T  com pacta '’, descrita  en el capítulo
3 ha  dem ostrado ser un excelente inicio pai'a seleccionar eventos reales del enorm e conjunto 
de datos adqiiiridos diariam ente p o r el arreglo de superficie del O bservatorio. Sin embargo, 
lim itar esta  condición a  la  selección de eventos im plicaría perder información valiosa. Si un 
evento ha sido etiquetado como real por la presencia de 3 estaciones cum pliendo la condición 
m encionada, estos detectores deberían ser utilizarlos en la cadena de reconstrucción de la 
lluvia. Si el evento es reconstruido sin estos tanques significa que éste hab ía  paaado el proceso 
de selección p o r casualidad y no debería haber sido considerado como válido en  ninguna 
instancia- Además de contener información sobre si el evento es real o no, estos 3 detectores 
pueden ap o rta r m ucha m ás información. Como prim er paso, usando sus tiem pos de disparo 
y su señal in tegrada se pueden estim ar la  dirección de arribo de la lluvia y  la  posición del 
punto  de intersección del eje de la  m ism a con el suelo.

Como en eventos de a lta  nm ltiplicidad de detectores disparados puede haber m ás de un 
triángulo de 3 T O T  com pacto, p a ra  esta  prim era e tap a  de análisis del evento se elige el 
triángulo formado por los detectores cx)n las señales m ás grandes. Este triángulo deberá ser 
entonces el m ás cercano al punto  de im pacto y, por lo tan to , el m ás ú til p a ra  una determ inación 
m ás precisa del mismo y  de la dirección de arribo. U na vez cjue el triángulo es elegido, se 
usa la información de estas tres estaciones p ara  elim inar detectores disparados por accidente 
dentro  del evento. Este es el m étodo diseñado y adop tado  en  este trab a jo  de investigación 
[89], Los resultados obtenidos fueron com paradas con aquellos provenientes de un ajiálisis de 
eventos seleccionados con o tro  criterio to talm ente independiente [90], de forma ta l de validar 
am bos métodos. P a ra  la reconstrucción de eventos fue utilizado el paquete provisto p o r el 
equipo ODAS 3.

A continuación se deta llará  la  selección de eventos en base al m étodo im plementado.

4.1. Selección de triángulos

E ste estudio .se realizó hm itando el conjinito de datos a  eventos 3 T O T  de abril de 20(14, 
seleccionados por el nivel T4 (ver sección 3.4.1) de disparo im plem entado en ese entonces 
en  CDAS. Un m étodo sim ilar usando el triángulo de estaciones mayor señal de un evento 
4C1 pod ría  im plem entarse, pero  estos eventos son m ayorm ente horizontales y se necesita im



proceso de reconstrucción distinto. Se consideraron todas las configuraciones “3 T O T  com­
pacto” posibles (estaciones con disparo “3C1 T O T ” (ver sección 3.4.1) form ando triángulos 
equiláteros o isósceles com pactos, ignorando las estaciones alineadas). P ara  este estudio se 
elim inaron los tanques correspondientes al arreglo de ingeniería (EA) [74|. Una vez que se 
seleccionaron estos triángulos dentro  de im evento, se asignó a  cada uno un valor de energía 
depositada, correspondiente a  la sum a de la señal in tegrada en V E A I s  p a ra  cada u n a  de sus 
estaciones, y  el triángulo con la energía m ás a lta  es el que se usó para  la determ inación de la 
dirección y  de la posición del punto  de impacto.

4.2. Determ inación del punto de impacto y de la dirección de 
arribo

U na vez que se tiene el triángulo m ás energético, es triv ial estim ar la dirección de arribo de 
la lluvia aju stando  un frente plano propagándose a  la velocidad de la luz por los 3 tanques. 
Tom ando un tanque como referencia (xo,J/o,ío} se obtienen los cosenos directores de las 
expresiones:

iU  -  to){y2 -  yo) -  (í2 -  -  ya)
u  =  c -

74 Selección  de eventos

' ( x 2  -  x o X y i  -  y o) -  [ x i  -  x o ) { y 2  -  j/o)

(¿1 -  ío ) (a :2  - a ^ o )  -  (*2 - í o ) ( 3 : i  -  x q ) , .
V — c  ( 4 . 1 )

{ X 2  -  x o ) { y i  -  y o) -  [ x i  -  X o )( j/2  -  J/o)

donde c  es la  velocidad de la  luz y  (xj ,  y i , í i ) ,  (x2, 2/2> ¿2) son las coordenadas y el tiem po de 
disparo ( “S ta rt T im e” ) de los otros dos detectores que form an el triángulo.

Luego, la posición del punto  de im pacto de la lluvia (xc j/c ) se obtiene calculando el 
baricentro  de los tres  detectores, asignándole a  ca<la uno un peso de la raíz cuadrada de su 
señal integrada.

U na vez que los cosenos directores de la  lluvia y  la posición del punto  de im pacto fueron 
determ inadas, se com paró con o tra  selección independiente de eventos, a  través de 2 parám e­
tros característicos: el ángulo cenital (é>) y  la posición del punto  de impacto. El panel (a) de 
la figura 4.1 m uestra la diferencia entre el cálculo del baricentro y  la posición del punto  de 
im pacto ob ten ida usando el algoritm o de reconstrucción de [91]. El panel (b) de la figura 4.1 
m uestra la  diferencia en la determ inación de la dirección de arribo, en particu lar del ángulo 
cenital B. Se ve de estos dos gráficos que el 98,5 % de los eventos presentan diferencias en la 
determ inación del punto  de im pacto  m enor a  2 k m  y en la dirección de arribo  m enor a  15°. 
Por ende, im poner cortes de esta  m agnitud  a  nuestros estim ados es suficiente p ara  remover 
accidentales en la prim era e tap a  de selección (ver im plem entación de estos cortes en sección 
4.4.2). Se concluye tam ljién que los valores calculados p o r am bos m étodos son excelentes 
estim adores de punto  de p a rtid a  en la cadena de reconstrucción del evento.

4.3. Selección de estaciones

U na vez que los principales parám etros geométricos (pim to de im pacto y  dirección de 
arribo) de la  lluvia han sido estim ados, es posible determ inar la distancia en el plano de la
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F ig u r a  4 .1 : (a) Diferencia entre el piinto de im pacto estim ado en  este trab a jo  y el 
calculado usajido mi algoritm o de reconstrucción independiente, (b) Diferencia en tre  el 
ángulo cenital 9 estim ado y  el resultado de la m ism a reconstrucción imlependiente.

lluvia de cada estación partic ipan te  del evento al punto  de im pacto de la m ism a en el suelo 
y  el tiem po de re ta rd o  en su disparo con respecto a  la propagación de un frente plano. Este 
retardo, A t, se calcula como la diferencia en tre  el tiem po de inicio de la señal en la estación 
o “S ta rt T im e” y el tiem po asignado a  la  m ism a si se considera que fue alcanzada por uii 
frente plano de partícula.s v iajando a  la velocidad de la  luz (ver Cap. 2, sección 2.1). Estos dos 
piirám etros fueron utilizados como cortes de calidad en los eventos pues las lluvias no podrán 
d isparar tanques m\iy lejanos (a varios kilómetros) y el tiem po de disparo no p o d rá  diferir 
significativa (en m ás de unos pocos /iseg) del esperado por el pa.saje del frente dcl chubtisco 
por el tanque.

Tom ando solo los eventos del mes de abril de 2004 se obtuvieron los resultados que se 
m uestran  en la  figura 4.2. En el panel (a) de la figura 4.2 se m uestra la  relación existente entre 
la distancia al punto  de im pacto de cada estación y  A  t  p a ra  todos los eventos. La.s figuraa (b) 
y (c) corresponden a  dos selecciones d istin tas del mismo conjunto de datos. Las estaciones 
“reales” , es decir que registraron efectivam ente p arte  de la lluvia, corresponden a  puntos 
ubicados en las zonas correspondientes a  bajos A  í y  d istancia  al pun to  de impacto. El panel 
(d) nm estra la asiinetría esperada en la diferencia tem poral de las estaciones “reEÜes” . Las 
partículas de la lluvia siem pre llegarán retarrladas respecto de un frente ])lano. E sto  implica 
que A i  debería ser siem pre positivo y que no debería haber estaciones disparadas antes de 
que el frente comience a  propagarse.

Usando estas distribuciones, es posible llegar a  un buen criterio de selección de estaciones 
dentro  de un evento. Siendo nm y conservadore,s, los cortes que se eligieron son los siguientes;

■ D istancia de la estación al pun to  de im pacto  m enor a  3 km.

■ A i  en tre -1 ^ s  y 2 ; í s .

E ste  corte en la d istancia  al punto  de im pacto es m uy restrictivo. La condición <le estruc­
tu ra  com pacta de las estaciones tiene sentido solam ente p ara  lluvias poco inclinadas (~  40°).
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F ig u r a  4 .2 : D istribución de A i  en función de la  d istancia  al punto de iiupacto de las 
estaciones. E n  la figura (a) se nu iestraa todos los datos. En (b) y (c) se selecciona un 
subconjunto  de estos datos. La ú ltim a figura (d) corresponde a  la asim etría esperada en 
la diferencia tem poral A  t (este valor nunca puede ser negativo para  estaciones disparadas 
por u n a  cascada real).

Cuando las cascadas son m ás inclinadas la presencia de estaciones aisladas pero pertenecien­
tes al m ismo evento es m ás probable y rechazar estas estaciones afectaría la  reconstr\icciün 
final del evento. E n  la sección 4.6 se m ostrará cómo una pequeña modificación del algoritmo 
soluciona este problem a, pudiendo extender el criterio T 4  h as ta  lluvias m ás allá de los 60°.

Aplicando el criterio de selección propuesto en  esta  sección, se obtuvo m ía nueva lista de 
eventos, que no deberían poseer estaciones “accidentales” y  estar listos para  ser reconstruidos.

4.4. Reconstrucción de eventos “limpios”

Los eventos seleccionados fueron reconstruidas usando el código de reconstrucción de 
CDAS de Auger (versión v3r2). No se aplicó ningún o tro  mecanismo de selección o supre­
sión de estaciones adem ás del descrito anteriorm ente. Luego de realizar la reconstrucción, 
se com pararon los parám etros obtenidos con los que se obtuvieron aplicando o tro  criterio 
independiente de selección ¡92|. De los 5995 eventos seleccionados como T4 de abril de 20Ü4, 
5803 (97% ) pudieron ser reconstruidos con el program a oficial (CDAS). De estos eventos, 
5762 fueron rtH;onstruidos sin elim inar ninguna estación (99% ). Los 41 eventos restantes fue­
ron reconstruidos rechazando sólo una estación. E sto  significa que en el 96 % de los casos 3



T O T , los cortes im puestos en las estaciones dejaron a! evento con sólo estaciones realm ente 
d isparadas por la lluvia. Esto es alentiuior pero quedan por determ inar tres cosas:

■ ¿Qué sucedió con los eventos que no pudieron reconstruirse?.

■ ¿La reconstrucción final comi^atible con lo esperado?.

■ ¿Es com patible con los resultados de u n a  reconstrucción independiente?

4.4.1. E ven tos “lim pios” no  reco n stru id o s

U n 3%  de los eventos 3 T O T  seleccionados no pudieron ser reconstruidos después de la 
remoción de estaciones “accidentales” . Un análisis m ás profundo de este conjunto de eventos 
reveló que:

■ de los 192 (3 %) eventos no reconstruidos, 90 pueden reconstruirse si se fuerza el proceso 
de ajiLste, pero dando grandes errores en los valores reconstruidos. 80 de estos eventos 
tienen sus 3 estaciones form ando im triángulo isóscelc-s y lÜ form ando un triángulo 
equilátero.

■ 51 eventos pueden ser reconstruidos si se elim ina o tra  estación, cjue la reconstrucción 
au tom ática  con las condiciones detalladas con anterioridad no d e tec ta  como dcsechable.

■ 25 eventos no se reconstruyeron por contener dobletes en ellos. Elim inando u n a  estación 
del par, los eventos se reconstruyen norm alm ente

■ 9 eventos tienen  una de las estaciones 3 T 0 T  con un tiem ijo inconipatibie con la pro­
pagación del frente a  la velocidad de la  luz y  el tiem po de la.s o tras  dos estaciones. En 
estos casos, el S ta rt Tim e de estas estaciones estab a  mal determ inado.

■ 17 no pudieron ser reconstruidos aún  forzando el proceso de reconstrucción indicando 
que se tra ta n  de eventos realm ente (-asuales.

4.4.2. C o m p arac ió n  e n tre  la  reco n stru cc ió n  final y  los valores estim ados

E n la figura 4.3 se m uestran  las diferencias en tre los valores del pun to  de im pacto y ángulo 
cenital estim ados a  p a rtir  de la.s tres estaciones con mayor señal y los valores obteni<los en la 
recoiLStrucción final.

Se puede concluir a  p a rtir  de la  form a de las distribuciones que la  selección realizada |)re- 
viam ente f\ie exitosa y  los valores reconstruidos y  estim ados no se alejan de m anera significati­
va. Teniendo en cuenta esto, se sugiere im jjoner nuevos cortes a  los eventos basados en la dife­
rencia en tre los valores reconstruidos y  estimados; i) <  15° y ii) ¿\]mntode.im.pacto < 2kjn. 
Aj^licando estos cortes sólo 52 eventos de los 5803 seleccionados fueron rechazados, lo <iue 
representa menos del 1%, lo cual sum ado al 3%  anterior d a  un ~  4%  to ta l de rechazo.

Los puntos que podrían  m ejorarse del m étodo aqtn' propuesto son los relacionados con una 
m ejor selección del triángulo T O T  con m ayor señal en el evento, de m anera que no esté forma­
do por estaciones “accidentales” . Adem ás este m étodo depende de una buena determ inación 
del “S ta rt T im e” de las tres  estaciones del triángulo, ya que el rechazo de o tras estaciones

4.4 R econstru cción  de eventos “lim pios” 77
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D ife re n c ia  e n  la p o s ic ió n  d e l c o r s  [m ] D ife re n c ia  e n  la d ire c c ió n  [g ra d o s ]

F ig u r a  4 .3 : (a) Diferencia entre el punto  de im pacto estim ado y el reconstruido con la 
versión v3r2 del código de reconstrucción de CDAS. (b) Diferencia entre el ángulo cenital 
estim ado y el reconstruido.

está ba.sado en esta  prim era aproxim ación. Habiendo hecho esta  salvedad, se piensa que no 
debería constitu ir un problem a ya que, ai ser las estaciones con las señales má-s im portan­
tes, el “S ta rt T im e” es fácil de determ inar. Se debe realizar un estudio m ás detallado de los 
cortes a  aplicarse p ara  salvar un evento de m anera que el núm ero de eventos rechazados sea 
com patible con el de coincidencias aleatorias de disparo. El corte de 2 km en la diferencia 
en tre la  posición del punto  de im pacto  estim ado y  reconstruido es m uy generoso y podría  ser 
de 800 m, llegando a  600 m y 400 m  cuando en el evento sólo partic ipan 4 o 3 estaciones 
respectivam ente.

4.4.3. C o m parac ión  con una  reco n stru cc ió n  in d ep en d ien te

Desj)ués del proceso to ta l de reconstrucción, del conjunto original de datos quedaron 
5751 eventos, lo que significa un  4 % de rechazo de posibles eventos 3 T 0 T . P a ra  realizar la 
com paración, se tom ó una lista de eventos realizada por una ru tin a  de selección desarrollada 
en [92) sobre el mismo periodo de tiem po. E s ta  lis ta  contaba con 5642 eventos reconstruidos 
con el algoritm o desarrollado p o r P. Bilioir.

De los 5751 eventos reconstruidos, 5491 tam bién  lograron pasar el nuevo proceso de selec­
ción y reconstrucción. Se realizó una com paración de los parám etros reconstruidos p a ra  estos 
5491 eventos como una p rueba adicional de la consistencia del método. E n  la ñgura 4.4 se 
nuiestran los resultados correspondientes a  la diferencia en la  posición del punto  de im pacto 
[panel (a)| y  a  la diferencia en la  dirección de arribo  [panel (b)]. En el 97,5% de los casos, 
la  diferencia en tre  los valores reconstruidos es m enor a  5° en el caso angular y  m enor a  500 
m  p ara  la  posición del punto  de impacto. Al tra ta rse  de dos cadenas de reconstrucción un 
poco diferentes, las diferencias pueden deberse a  motivos ajenos al proceso de selección en 
sí y, por lo tan to , no van a  ser estudiados en este trabajo . A pesar de esto, fue posible probar 
la  validez del criterio de selección propuesto en este trabajo .
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F ig u r a  4.4:  (a) D iforeiida ejitrc el punto  de im pacto  estim ado y  el reconstruido cou la 
versión v3r2 del código de reconstrucción de CDAS. (b) Diferencia entre el ángulo cenital 
estim aíio y  el reconstruido.

4.5. Instrum entación del método en el Observatorio

A ctualm ente el m étodo aquí desarrollado está  im])leinentado dentro  de la ru tina  oficial de 
selección de eventos que utiliza la C olaboración Fierre Auger descrita en [93]. Puede resumirse 
de la siguiente manera:

Paso 1: Elim inación de estaciones con problemas.
Las estaciones que se eliminan en este prim er paso son las que p resentan  las siguientes 

características:

■ Estaciones con disparo externo

■ Estaciones con señales producidas por relám pagos. La señal en las estaciones en es­
tos casos presentan características especiales. En particular, la señal p roducida por 
un relám pago cnr/.a varias veces la línea de base lo que hace posible detectarlos con 
facilidad.

■ Estaciones ílel arreglo de ingeniería

■ Segunda estación de los pares o dobletes (por ejemplo, Noche y Rouge)

■ Estaciones con la  a ltitu d  incorrecta. Eii cierto  m om ento de la construcción del Observa­
torio, algunas estaciones fueron ingresadas en la biise de datos del arreglo de s\i])erficie 
con una a ltitu d  incorrecta.

Paso 2: C riterio  T4

El nivel T 4  de disparo se re-definió y  actualm ente se i)uede expresar como:

■ Si el evento tiene 3 estaciones vecinas no alineados con T O T  entonces es etiquetado 
como TO T.



■ Si el evento tiene 4 estaciones con T2 en  n n a  configuración 4C1 (1 estación m ás los 3 
vecinos m ás próximos) o  si es mi evento FD  y tiene 4 estaciones en 4C1 as eticiuetado 
como Threshold.

■ Si el evento pasó alguno de los puntos anteriores y adem ás tiene un disparo FD , se lo 

etiqueta como FD.

En todos los cansos se requiere adem ás com patibilidad tem poral en tre las estaciones form ando 
el triángulo o en 4 C l. Esto significa que la diferencia en tre sus “S ta rt T im e” debe ser menor 
que la d istancia  que las separa dividida por la  velocidad de la luz. Además se agrega un 
m argen de segm idad de 200 ns, en p articu lar p a ra  registrar eventos muy horizontales.

Paso 3: Biisqueda de u n a  “semilla”
Se llam a semilla al triángulo elem ental formado por tres estaciones vecinas no alineadas. 

Si el evento es T4 y T O T , entonces sólo las estaciones con T O T  se consideran para  buscar 
la semilla. Si es 4C1. sólo las estaciones en un 4C1 serán usadas. Se busca la sem illa con la 
señal to ta l m ás a lta  (sum a de la señal de las tres  estaciones) y  ésta  se usa como base para  
elim inar “accidentales’’.

Paso 4: Eliminación de estaciones incom patibles con la “semilla” .
Se observa el re ta rdo  de cada estación con respecto a  la propagación de un frente plano 

definido p o r la  “semilla” de la m anera descrita  en la sección 4.4 y se aplican los cortes 
propuestos en este trab a jo  pero con u n a  modificación: si el A t  se encuentra entro -2 y -1 /is
o en tre + 2  y + 4  fis el evento es etiquetado como “ambiguo” . Si caen fuera de esta  ventana, 
los tanques son m arcados como “accidentales” .

E ste  m étodo de selección de estaciones se denom ina com únm ente selección “B ottom  - 

Up” .
Paso 5: Eliminación de estaciones aisladas
U na estación es considerada aislada si no tiene ningún vecino disparado en 1800 m  o sólo 

uno en 3000 m.
Pa.so 6 : C om probar que el evento es T 4 .
Si después de la limpieza de estaciones el evento sigue satisfaciendo el criterio T4 el 

evento es guardado como evento físico.

Tornando quince dias de adquisición de datos del O bservatorio, com prendidos entre el 1 
y  17 de julio de 2006, 38Q0G eventos fueron guardados por CDAS. A este conjunto de eventos 
se aplicó la eliminación de las estaciones problem áticas y  la condición T4 de disparo. Esto dio 
como resultado im conjunto de 15090 eventos, de los cuales 14560 pudieron ser reconstruidos 
(96%  de los seleccionados).

En las figuras 4.5 y  4.6 se pueden ver ejemplos del proceso se selección y  del resultado 
final de la limpieza de estaciones casuales en tres casos distintos. En la figura4.5 se mues­
tra  una representación de las e^staciones disparadas en el arreglo de superficie p a ra  el evento 
200619200475 registrado el día 11 de julio de 2006. Fue guardado con 27 estaciones disparaílas 
y  etiquetado como TOT2C1& 3C2. E n  el panel de la  izquierda se ve la configuración tie las 
estaciones en el arreglo de superficie partic ipando del disparo. E ste evento pasó el criterio de 
selección desarrollado en este capítulo y  en el panel de 1a  derecha se m uestra las estaciones
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que fueron elim inadas {cruces rosas) del mismo de acuerdo a  los criterios m encionados ante­
riorm ente en este capítulo. Además se m uestra el triángulo m ás energético o “semilla” , U na 
vez reconstruido a  este evento se le asignó una energía de 31.67 EeV y un ángulo cenital de 
64.9°±0.1°.

F ig u r a  4 .5 : R epresentación de las estaciones dispara<las en el arreglo de superficie para  
el evento 200619200475 registrado el 11 de julio de 2006. Fue guardado con 27 estacio­
nes disparadas y  etiquetado como TOT2ClSc3C2. E n  el panel de la izquierda se ven las 
estaciones con señal. E n  verde se m uestran  las estaciones con T3, eii am aiillo  las estacio­
nes adicionales con señal, en  negro están  las que no se encontraban funcionando en ese 
m om ento y en azul las estaciones funcionando pero sin señal. E n  el panel de la  dei-echa 
se nm estra el m ismo evento luego de pasar el criterio de selección y la  elim inación de las 
estaciones casuales. Las estaciones elim inadas se m uestran  con una cruz rosa. Aflemás se 
m uestra el triángulo  semilla formado p o r las tres estaciones con m ás señal (en rojo).

En la figura 4.6 se puede la m ism a representatúón que la figura 4.5 pero p ara  el evento 
200619600057. E n  este caso, el evento se guardó con 26 estaciones y fue etiquetado como 
2C1&3C2&4C4. E n  este caso, al im poner el criterio de selección de estaciones ninguna 
estación sobrevivió haciendo del evento un caso imposible de reconstruir. E ste  evento es 
{>arte de lo que se considera “ruido” en el análisis de datos de Observatorio.

4.6. Extensión para lluvias inclinadas

En secciones anteriores de este capítu lo  se h a  m ostrado que el criterio de selección T4 
formado por la  elección de eventos con u n a  configuración de tanques 3 T O T  com pacta o 4 C l 
es eficiente p ara  seleccionar eventos h asta  60°. Luego de la selección de eventos, se aplica 
el m étodo desarrollado p ara  eliminai' estaciones dispara<las al azar. E n  el caso de lluvias
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F ig u r a  4 .6 : Evento guardado por CDAS como 200619600057, registrado el 15 de julio de 
2006. 26 estaciones del arreglo de superficie son guardadas como partic ipantes dcl evento 
(panel izquierda). Sin embargo, ninguna sobrevive a  los corte im puestos en el proceso de 
selección (panel derecha) convirticiido este evento en ruido.

verticales este m étodo es m uy poderoso, pero es peligroso en el m om ento de seleccionar lluvias 
horizontales. E stas lluvias producen en el arreglo ciertos patrones de detectores particulares 
con estaciones separadas distancias mayores al corte im puesto por la  selección previa. La 
remoción de estas estaciones que parecen aisladas puede determ inar la eliminación del evento
o la im posibilidad de reconstrucción. En [94] se propone íui nuevo m étodo p ara  ev itar este 
problema.

E ste nuevo T4 no cam bia las condiciones básicas inicíalas p a ra  la selección de eventos pero 
antes de decidir rechazar o aceptar un evento se realiza la  selección de estaciones aisladas. Si 
luego de e s ta  selección so conserva u n a  sem illa T O T  o quedan 4 o m ás estaciones, el evento 
es guardado como tal. La eliminación de las estaciones aisladas se realiza teniendo en cuenta 
el ángulo cenital estim ado del evento. P ara  ángulos menores a  40° se elim inan las estaciones 
aisladas de la m anera tra<iicional, entre 40° y  60° se m arcan como am bignas las estaciones 
aisladas que se encuentran  a  menos de 4 km de la  semilla y se elim inan las restantes, y para  
ángulos nuiyores a  60° se guardan la-s estaciones aisladas que se encuentren a  menos de 4 km 
de la sem illa y  se m arcan las dem ás como am biguas [94],

De es ta  m anera, el 99.9%  de los eventos seleccionados puede ser reconstruido, el 99.8% 
de ellos tienen la lis ta  correcta de estaciones disparadas m ientras que sólo el 0 .2 % tiene una 
estación casual m ás que elim inar en el m om ento de la reconstrucción-



4.7. Discusión y conclusión del capítulo

Como conclusión se destaca que se desarrolló un  m étodo simple para  lim piar eventos de es­
taciones “accidentales” tom ando como base m ía reconstrucción realizada usando solam ente el 
triángulo T O T  m ás energético presente en el evento. La validez del m étodo se verificó usando 
una reconstrucx;ión independiente al paquete de reconstrucción de CDAS. Con la  optim iza­
ción que se presenta en la  sección 4.6 la selección de eventos y  el m étodo de elim inación de 
estaciones con disparo casual den tro  de ios mismos alcanza una a lta  eficiencia ai'm p ara  el 
caso de lluvias nm y inclinadas. E l m étodo aquí sugerido es que se aplica como selección de 
eventas por el Proyecto Auger.

4 .7  D iscusión  y  conclusión  del capitulo________  83
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Capítulo 5

Aceptancia del Detector de 
Superficie

5.1. Introducción

C uando se t r a ta  de eventos de bajaes energías (correspondientes a  las regiones del espectro 
llam ailas “segunda rodilla” y  “tobillo"; ver sección 1.2) la resolución con que se determ inan 
la  dirección de arribo y  ia  energía de las cascadas en A uger se degrada. Tam bién se ve que 
la  eficiencia de detección presenta cierta  variabilidad con el tiem po (ver sección 3.4). Esto es 
consecuencia de la b a ja  m ultiplicidad de detectores disparados p o r estas lluvias (3 ó 4). B ajo 
estas condiciones, ia determ inación de los parám etros de la cascada y  la respuesta  del detector 
son m uy sensibles a  factores externos como variaciones en las condiciones atm osféricas (ver 
sección 2.2) como la tem peratu ra , presión y  densidad. Si no se conoce corao afectan estos 
factores externos a  la  detección, se pueden in troducir errores sistem áticos im portan tes en el 
m om ento del análisis de los datos los cuales afectarán  la  calidad científica de los estudios del 
O bservatorio. E n  este capítulo se t ra ta rá  la  aceptancia del arreglo de detectores de superficie 
de A uger y  su variabilidad tem poral para  bajas energías y  como puede ser p a iam etrizad a  en 
función de los d istin tos factores involucrados.

L a aceptancia instan tánea del arreglo de sujierficie es la probabilidad de que u n a  cascada 
de partícu las de energía to ta l E  y  ángulos cenital 9 y  acim utal 0  dispare N  estaciones con 
c ierta  configuración que cum pla las condicionéis de disparo im puestas (ver sección 3.4.1). Dicha 
probabilidad es in tegrada sobre la  proyección del á rea  de interés del O bservatorio sobre la 
dirección de incidencia y  sobre el ángulo sólido de observación. Se puede expresar como:

4 c c ( i ? ) j v . | .  —  J P fj+ { f ,E .d )  <¿<^{0)d7^2ir sin{6]df> (5 .1 )

donde P¡\¡+ es la  probabilidad de tener un disparo T'ó positivo (ver sección 3.4.1) del arreglo 
con al m enos N  detectores p ara  u n a  lluvia de energía E  incidiendo en la superficie en la 
posición f ,  con ángulos 6, <p. E n  el caso en que P¡^+ =  1 (eficiencia to ta l de detección o 
saturación  de eficiencia), la aceptancia de un arreglo de área A  p a ra  caiícadas con ángulos 
cenitales ha.sta 9max es d irectam ente Acci  =  A tt sin^(ím ai)' Restringiéndonos a  un área 
igual al de la celda un ita ria  de Auger {A =  1,949 km^) y  &max — 60°, la  aceptancia es 
^ c c i =  4,591 X 10® srad.



5.1.1. P ro b ab ilid ad  de  d isp aro  de  u n  d e te c to r  SD

P ara  calcular la probabilidad es necesario prim ero considerar la jjrobahilidad local 
de disparo de un sólo detector (i-ésimo detector del arreglo). E sta  probabili<lad puede ser 
calculada a  p artir de simulaciones M onte Cario o usando la información de los eventos obser­
vados. En el prim er ca.so, la  probabilidad de disparo se calcula en función de la distancia de la 
estación al punto  de im pacto de la lluvia y  recibe el nom bre de “L ateral Triggcr Probability”
0 LTP [97. 98]. E sta  probabilidad depende de la natu ra leza del prim ario, de su energía y del 
ángulo cenital de la  lluvia. La LTP se calcula al final de la simulación de todo  el proceso de 
detección (interacción del rayo cósmico prim ario con la atm ósfera, desarrollo de la  cascada y 
respuesta  del detector a  la llegada de las j)artículas) como la fracción de estaciones activas 
que pasan la condición de disparo a  u n a  d ad a  distancia  al punto  de impacto:

N ° e s ta c io n e sc o n d isp a ro p o s i t iv o a u n a d is ta n c ia rs  _
* N'^total estaciones activas avs

donde no se ha  tenido en cuenta la dependencia de esta  probabilidad con el ángulo acim utal 
(p. Sin em bargo se verá en sección 5.2 que a  bajas energías hay una dependencia y  por lo tan to  
la  ecuación (5.2) debe ser considerada como u n a  aproxim ación a  los valores medios. La figura
5.1 m uestra la param etrización de esta  probabilidad obten ida p ara  d istin tas energías entre
1 y 100 EeV m anteniendo el ángulo de incidencia fijo en 0 =  36°. U na buena aproximación 
p ara  esta  dependencia es una función de Fermi Dirac de la forma:

P{r, (p) = ------------]----------^  (5.3)
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donde r  es la distancia al punto  de im pacto, t i t p {E ,$)  es la distancia “m edia” de la LTP 
(i.e. d istancia  p ara  la cual la  probabilidad es del 50% ) y  Wi-priE-O )  recibe el nom bre de 
“ancho” de la LTP.

O tra  m anera de encarar el cálculo de la probabilidad de disparo de una estación es la 
que se ad o p ta  en este trab a jo  [100, 99] y  que resulta independiente del uso de simulaciones 
M onte C ario pues se basa en información sobre el real com portam iento del detector. E ste 
m étodo consiste en calcular la probabilidad de disparo en función de la señal in tegrada en 
el detector usando las estaciones d isparadas en eventos reales. En este trab a jo  se tusaron los 
datos registradlos du ran te  el año 2004. Luego de aplicar los cortes de calidad definidos en 
el capítulo 4 se obtuvo un  conjunto de eventos físicos confiables. P a ra  garan tizar la calidad 
necesaria p a ra  este tipo  de análisis se aplicaron adem ás los siguientes cortes:

■ C uatro  o m ás estaciones partic ipando del evento.

■ Energía y  dirección de arribo  bien reconstruidos. Esto im plica que los distintos ajustes 
tengan im valor aceptable de X^/dof.

■ P u n to  dü im pacto  bien contenido den tro  del arreglo. Esto significa que la estación más 
cercana al mismo debe tener 5 vecinas funcionando.

■ Ángulo cenital 9 < 60°.
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F ig u r a  5 .1 : Probabilidad de disparo de «n detector de superficie (LTP) en función de 
distancia al pun to  de impacto.

Como se mencionó en la sección 3.4. en el proceso de reconstrucción se a ju s ta  una LD F a 
la señal in tegrada en función de la d istancia  del eje de la lluvia a  la î estaciones. O btenido el 
a juste, se usa la  LDF p ara  determ inar el estim ador de  la energía de la caacada. P iu a  el caso 
de Auger, este estim ador es la  señal in tegrada que ten d ría  u n a  estación ubicada a  lüüü m  del 
punto  de im pacto o S(IÜOO) (ver sección 3.4).

P a ra  estudiiu' la  dependencia de la probabilidad de disparo con la energía to ta l de la 
cascada se separó a  los eventos en intervalos de S(IOUÜ) y  en intervalos de ángulos cenitales
0. Los intervalos en 6 se tom aron de a  10® con centro en 15°, 25°. 35° y  45° mientra.s que las 
intervalos de S(IOOO) tienen un ancho igual a  y/n alrededor de un valor medio (jue es igual al 
anterior m ultiplicado por n. As, los intervalos de S(IOOO) tom ados p ara  este trab a jo  fueron:

4,6 ±  1,73 VEM  13,5 ±  1,73 VEM 40,5 ±  1,73 VEM  121,5 ±  1,73 VEM 

P a ra  cada uno de estos intervalos, la probabilidad de disparo .se calcula como:

N t +[S)P {S )  =
N o n {S)

(5.4)

donde N t -\ (S) es el núm ero de estaciones disparadas^ con u n a  señal esperada S  y  N q n ÍS) es 
el núm ero to ta l de estaciones activas en ese intervalo particu lar de señal. P a ra  cada intervalo 
de S(IOOO) y  de 0 este cociente se puede param etrizar de la  siguiente manera;

P (5) = (5.6)

donde N  es un parám etro  relacionado con la  caída de la función P (S )  y  So.5 es la  señal para  
la cual la probabilidad de disparo es del 50 %. U na inspeccin m ás profunda de la  variacin del

'E n  e s te  cálcu lo  no  se  d is tin g u ió  e n tre  los dif(;rente.s tijw s  d e  di.spiiro T O T  o  T H R E S H O L D  defin idos en  la  
sección 3.4.1 y se  consiciara u n a  p ro b a b ilid ad  d e  d isp a ro  global.
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del a juste  con N  y So,5 m uestra im a dependencia m uy dbil con N  siendo la P {S )  puede 
ser descrip ta p o r valores de N  alrededor de 3. Esto perm ite  simplificar el análisis posterior 
fijando iV en este valor [99]. En la figura 5.2 se puede ver puede la  dependencia del parám etro  

5o.g con S(IOOO) y con el ángulo cenital 9.

F ig u r a  5 .2 : D ependencia del parám etro  libre 5o.s con el ángulo cenital 9 y S(IOOO).

En la figura 5.3 se pueden ver las param etrizaciones obtenidas p ara  distintos intervalos 
de S(lOüO) de los eventos y  para  un dndo intervalo angular 9 =  35° ±  5®. La energía de los 
eventos se obtuvo aplicando el factor de conversión entre el valor de S(IOOO) y  la energía to tal 
de la cascada descripto en la  sección 3.4.

En la  figura 5.3 tam bién se m uestra, bajo  el rótulo de prom edio, la probabilidad de 
d isparo calculada a  p artir de todos los datos sin separar en intervalos de S(IOOÜ) ni de 9. E ste 
resultado es consistente con el obtenido usando la señal de dos tanques separados solam ente 
a  11 m  en tre  sí^. Exi.ste u n a  dependencia im portancia de esta  probabilidad con B y  S(IOOD) 
que no perm ite norm alizar el finjo de rayos csmicos por debajo  del valor de satu racin  de la 
eficiencia.

Al tener param etrizada esta  probabilidad el cálculo de la  aceptancia geom étrica dol arreglo 
de detectores de superficie es directo usando la  expresión (5.1). La probabilidad de que un

^El O bserv a to rio  F ie rre  A ugor cxienta con  u n a  -serie d e  pare.s d e  e-stairiones se p a ra d a s  11 ni que  se  u tilizan  
p a r a  rea liza r e s tu d io s  de  flu c tu ac io n is  de  la  señ a l, d e  los tiem p o s de  d isp a ro  y  d e  la  p ro b a b ilid ad  d e  d isp a ro  
do  u n a  estac ió n
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F ig u r a  5 .3 : Probabilidad de disparo experim enta! de un  detector SD en función de la 
señal in tegrada en unidades de VEM  p ara  distin tos intervalos de S(lOüO). Estos valores 
de S(IOOO) pueden convertirse en la  energa de la cascada usando el factor de conversin 
propuesto en [41].

evento dispare estrictam ente O, 1, 2, 3 y 4 estaciones es, respectivam ente:

Pü
j

(5 .6)

Pl (5 .7 )

»

P 2 (5 .8)

Pa =  5 1  >^Pí X  Pj X Pfc X  n (5 .9)

i>j>k

Pl ^  x p i  x p j  x p fc  x p /  X  Yl ( 1 - P m ) ( 5 .1 0 )

donde pi =  P (5¿) =  P { L D F { \ f —f i \ ,E ,  d)) es la  probabilidad de disparo de la  estación i  a  una 
d istancia  del punto  de im pacto y  los subíndices i, j ,  k, l y  m  barren  todos los detectores 
del arreglo. N otar que en  esta  aproxim ación se asum e que el valor de la LDF (en VEM ) en la 
posición del tanque es el valor de la señal en el tanque. E sta  aproxim ación perm ite com parar 
este m étodo basado en datos con el m étodo de la LTP, basado en simulaciones.

L a condición de disparo T 3  se consigue realizando:

p . , ,  =  l _ P o _ p ,  _ p ,

P i+  =  \ -  Pí̂  -  P \ -  P2 ~  Pz 

P 5 +  =  1 - P Ü - P 1 - P 2 - P 3 - P 4

(5.11)

(5.12)

(5.13)

donde mi disparo T3 formado por 3 o m ás estaciones es P 3+, por 4 o m ás es P 4 , y  p o r 5
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estaciones o má-s es P 5+, sin ningún tip o  de requerim iento en la configiiración de estaciones^ 
P a ra  una dada energía E  y  extrapolando los valores de la P {S )  calculados con la expresión 

(5.5), la integral (5.1) puede calcularse num éricam ente. E l área que se tom ó es la  de una celda 
u n ita ria  A,  lo que es equivalente a  considerar un arreglo perfecto e infinito. Los resultados 
obtenidos se m uestran  en la figura 5.4.

Energía [EeV]

F ig u r a  5 .4 : A ceptancia relativa del detector de superficie ¡99] calculada a  p a r tir  de 
eventos reales registrados duran te el año 2004 y  en  fimcin de la energa de la lluvia obtenida 
al aplicar la  conversin propuesta  en [41).

La.s curvas obtenida-s pueden ¡¡aram etrizarse de la siguiente m anera:

Acc
Avc\

(5.14)

siendo E  la energía del rayo cósmico prim ario, n  es un parám etro  que tiene que ver con la 
pendiente de la curva y  £q.5 la  energía para  la cual la aceptancia relativa es 1/2. E sta  
param etrización a ju s ta  los valores calculados con un error del ~  3 %.

En la figura 5.4 se puede ver que la eficiencia de detección del arreglo de detectores SD para 
cascadas con energías superiores a  3 EeV es to ta l, o sea unitaria. Esto está  en concordancia 
con el cálculo de la aceptancia relativa realizado a  p a rtir  de simulaciones M onte Cario y 
presentado en [98j.

Se han  realizado tam bién investigaciones en la  zona de no saturación de la eficiencia de 
disparo con el fin de entender el fimcionamiento del Observatorio e in ten tar tener en cuenta las 
debilidades que pudieran surgir al realizar análisis de datos en dicha zona. Haremos referencia 
en las próxim as secciones al im pacto p o r variaciones tan to  de la distancia en tre tanques como 
del ángulo cenital 0. F inalm ente, en el C apítulo 7 se hará  referencia al m étodo propuesto 
p ara  solucionar estos problemas.

®No se  exige n ingún  c ritc rio  d e  co m p actic id ad  o  t ip o  d e  d isp a ro  (T O T  o T U R R S H Ü L D ). E ste  cálcu lo , p a ra  
las posib les configuraciones d e  d isp a ro  del arreg lo , p u ed e  se r v is to  e n  (101]
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U na de las variables im portan tes eii la  detenuinación de la  eficiencia de disparo en función 
de la  energía p a ra  un arregio de detectores SD es la d istancia  a  la  cual se encuentran  ubicados 
en tre ellos. E sta  distancia determ inará el área efectiva de disijaro p ara  d istin tas energías. En 
el caso de Auger, la celda un itaria  del arreglo de detectores SD es un  triángulo equilátero 
de 1,5 km de lado. E l cálculo del área efectiva de  disparo se realiza contando la cantidad de 
triángulos activos en el m om ento del disparo y  m ultiplicando este nútuero por el á rea  de un 
triángulo  de 1,5 km  de lado [A  =  1,95 km^).

Sin embargo, p o r diferentes razones m uchas estaciones no fueron ubicadas en sus posicio­
nes originales (m ayorm ente por dificultad en el acceso al lugar de em jjlazainiento). A ctual­
m ente existen diferencias de m ás de 50 m etros en tre las posiciones reales y  las ideales. P ara  
eventos de a ltas  energías (E  >  3 EeV), la aceptancia no es afectada p o r e s ta  diferencia ya que 
la m ultiplicidad de estaciones partic ipantes del evento es siem pre m ayor que 3 y  la difcrenc:ia 
de área de una celda se com pensará con las estaciones pertenecientes a  la celda vecina. Pero 
p ara  eventos de m uy b a ja  energía, que llegan a  d isparar sólo 3 ó 4 estaciones, una variación 
en el área efectiva pod ría  afectar la can tidad  de eventos dett“ctables en cierto  intervalo de 
tiempo-

E n  esta  sección se in ten tará  determ inar en qne m edida estas irregularidades del arreglo 
afectan el cálculo de la aceptancia del arreglo de detectores SD p ara  eventos de bajas energías.

Eiite estudio se realizó en  form a sem i-em pírica y  p a ra  garan tizar tener el lím ite m ás bajo 
posible en energía sólo se consideraron aquellos eventos que disparai'on 3 estaciones vecinas 
no alineadas. Se pidió adem ás que las estaciones tengan un disparo T O T . Con estcxs eventos 
se calculó el ritm o de detección (cantidad de eventos por unidad de tiem po) y  se estudió su 
dependencia con el á rea  del triángulo que form an las estaciones disparadas.

E ste  com portam iento es explicable usando un  modelo analítico simple que fue contrastado 
con simulaciones M onte Cario, tom ando como base la param etrización de la  probabilidad do 
disparo en función de la  distancia ai pun to  de im pacto (LTP) que se in trodujo  en la sección
5.1.1

U n evento es considerado 3 T 0 T  si posee por lo menos 3 estaciones form ando un  triángulo 
com pacto que cum plen con la  condición de disparo en forma sim ultánea. Un evento de bajas 
energías logrará que ésto se cum pla sólo si el punto  de im pacto <le la  lluvia se encuentra 
en el interior del triángulo  con dichas estaciones en los vértices. La probabilidad de que 
un evento que caiga den tro  del triángulo logre d isparar las 3 estaciones se puede modelizar 
asignando al triángulo una probabilidad de disparo to ta l form ada po r el producto  de las 
probabilidades de disparo o  LTP de los 3 tanques individuales. La superposición de estas 
tres  LTPs definirá mi área en la  celda un itaria  que puede definirse como el área efectiva de 
disparo. E n  la figura 5.5 se puede ver la representación bidiiiiensional de la probabilidad de 
d isparo de las 3 estaciones de una celda un itaria , prom ediada en ángulos y p ara  lluvias de
1 EeV. La probabilidad es mayor en  el centro <le la celda y  disminuye en forma sim étrica 
hacia las estaciones de los extrem os, lo cual es esperado pues desde el centro del triángulo es 
de donde hay un  m ínim o de las distancia a  los tres vértices. A bajas energías alejarse de un 
vértice disminuye significativam ente la proV)abilidail de disparo de ese detector.

Si las condiciones de detección se m antienen estables y  no se consideran otros factores
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externos, el ritm o de disparo de uii triángulo debería ser proporcional al área efectiva do 
disparo (i.e. la superficie en la cual debe caer el punto  de im pacto de la lluvia p ara  alcanzar 
a  las tres estaciones).

1500

1000

-1000 -SOO O 500 1000

F ig u r a  5 .5 : M apa de la probabilidad de disparo p ara  un triángulo de 1,5 km de lado. 
E s ta  probabilidad fue calculada como el p roducto  de las LTP (prom ediadas en ángulos y 
p ara  una energía de 1 EeV).

A hora bien, la función LTP depende m ayorm ente de la distancia rad ia l de las estacio­
nes al punto  de im pacto, y  en este sencillo m odelo se consideraron solam ente dilatacio­
nes/contracciones simples de un triángulo equilátero. Esto significa que las tres estaciones 
se acercan o alejan entre ellas en la dirección radial y  de m anera sim ultánea como se m uestra 
en la figura 5.G p ara  «na dilatación. E n  esta  figura se ve claram ente como el área efectiva de 
disparo dism inuye al aum entar la distancia en tre detectores p ara  cierta  paranietrización de la 
probabilidad de disparo. P a ra  este esquem a se tom ó como radio de los círculos una distancia 
p ara  la cvial la  probabilidaíl de d isparar a  la  estación es del 90 %

D e esta  m anera, cam biar el área geom étrica del triángulo desplazando sus detectores en 
un cierto  factor a  es equivalente a  aplicar un factor de escala de \ / a  en  la param etrización 
de la probabilidad de disparo (5.3). E l efecto de estaciones alejándose o acercándose de sus 
posiciones ideales en forma radial puede ser reproducido cam biando ia ¡)aram etrización de las 
LTPs de las mismas, o sea. variar los parám etros que definen las LTPs individuales: R l t p  

y W iT P  m anteniendo las estaciones en sus posiciones ideales. Usando esta  particu laridad  se 
realizaron u n a  serie de simulaciones p ara  p robar el modelo.

F inalm ente, lo que se debe esperar al aum entar el área geom étrica del triángulo es que el 
á rea  efectiva tle disparo dism inuya lo que im plica que la cantidad de eventos po r unidad de 
tiem po e intervalo de energía tam bién  debería disminuir.
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F ig u r a  5 .6 : Esquem a que m uestra la relacic3n en tre el área efectiva de disparo y el área 
geom étrica de las celdas triangulares de Auger ai aum entarse la  d istancia entre detectores.

A
5.2.1. A reas  g eom étricas  y  efectivas

Las posiciones de las estaciones pueden ser descritas por el par ordenado Con­
sideremos pequeños desplazam ientos en dos direcciones perpendiculares {dlr,dl-y)- En esta 
Aproximación, el desplazam iento dly no afecta el área efectiva de disparo Atrigg. Pero un  mo­
vim iento diferencial dlr en la dirección radial, p roducirá  una variación en Atrigy proporcional 
a  dlr'.

dAtrigg ~  ~Lnrc dlr (5.15)

donde L<,rc es 1 /3  de la  longitud del arco definido por la  intersección de las tres param etri- 
zaciones LTP individuales, o sea uno de los lados del triángulo. Es posible tom ar este valor 
por la sim etría triangu lar del problem a. E sto  se ve claram ente en la  figura5.7. Explotando 
aún  m ás esta  sim etría, se puede ver que u n a  variación global del área efectiva de disparo es 
proporcional a  la sum a de los desplazam ientos radiales de las tres estaciones. Así, se cumple 
que:

dAtrigg — ^arc dlr2 dlj-^^ (5.16)

Al mismo tiem po, el aum ento del área geom étrica del triángulo p o r el de.splazamiento radial 
de sus estaciones es trivialm ente;

dAtr =  — {dlr¡ +  dlr.¿ +  d /rj) (5-17)

donde o es la longitud del lado del triángulo.
De es ta  m anera, la  relación en tre el área efectiva de disparo y  la superficie del triángulo 

es claram ente proporcional.

dAtrigg — —K dAtr  (5.18)

donde la constante de proiJorcionalidad es A" =  2 Larc/a-
E ste  com portam iento lineal se puede observar en el panel (a) de la figura 5.8 donde los 

cuadrados rojos representan el resultado p ara  celdas triangulares sim uladas con distintas 
áreas efectivas de disparo calculadas a  p a rtir  de c ierta  parainetrización de la probabilidad ile 
disparo.
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dAlrIgg

F ig u r a  5 .7 : Esquem a de la variación diferencial del área  efectiva con un dospla7.ainiento 
diferencial de las estaciones.

Usando la  m ism a param etrización de la probabilidad de disparo, se calculó el área efectiva 
de triángulos reales formados por estaciones en funcionam iento en cierto período de tiem po 
(Enero a  M arzo de 2004). En el panel (a) de la  figura 5.8 se puede ver que su com portam iento 
se a ju s ta  al simple modelo propuesto (los triángulos realeo están  representados por cruces 
azules). Las pendientes son casi similares. Las pequeñas diferencias que se p resentan provienen 
de haber usado param etrizaciones de la probabilidad de disparo prom ediadas en energía y  en 
ángulo cenital p a ra  las estaciones reales.

TrUn̂SMTi ■ 
1riin̂ ieal«s t

00
a» a »  )co 1.05 lio

A/Éa del i l  »q i4 lim ro A f«a  d d  norm ^li^ádo é( »quitdTCfO

F ig u r a  5 .8 : (a) Com paración del com portam iento del área  efectiva de disparo del arreglo 
real con el predicho según el modelo, (b) Variación de la ta sa  de contaje de eventos en 
ñm ción de la desviación del la geom etría ideal.

Al mismo tiem po, se calculó la ta sa  de detección de eventos por triángulo en el intervalo 
de energía considerado (~  1 EeV, definido por la  condición de sólo d isparar 3 estaciones) 
en el mismo período de tiem po analizaílo. P a ra  esto se tom aron intervalos tem porales de 
20 m inutos en los cuales las 3 estaciones estuvieron com pletam ente activas. La cantidad  de



eventos detectados p o r una celda u n ita ria  debería ser prcjporcioual al área  efectiva de disparo 
e inversam ente proporcional al á rea  determ inada por las posicioncb reales de los detectores. 
Se puede ver en la  la figura 5.8 (b) que la  ta sa  de contaje de eventos sigue una ley de 
proporcionalidad con el área geom étrica del triángulo. Los valores correspondientes a  áreas 
m enores a  ésta  área nominal p resentan  m ayor dispersión porque la estadística de eventos 
disminuye p ara  las energías consideradas, por las condiciones de disparo propias del detector.

Según estos resultados un aum ento del 5 % en el área  geom étrica del triángíilo produce 
u n a  dism inución en la ta sa  de detección de eventos de bajas energías del 25 %. E sto  im plica 
un  ~  2,5%  en el desplazam iento de las estaciones.
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5.3. Irregularidades en la geom etría acim utal del arreglo

L a fa lta  de uniform idad en la coordenada aciinutal <j) en eventos de bajas encrgía.s podría, 
significar un problem a en el m om ento de aplicar los distin tos m étodos de búsqueda de ani- 
so tropía a  grandes escalas pues estos m étodos se basan en la  independencia de la acej)tancia 
del detector con dicho ángulo (ver captu lo  6). P or un lado ex istirá u n a  asim etría debido a 
la presencia del cam po m agnético terrestre, jjero hay aún  u n a  segunda asim etría m uy im­
portan te , que es la ilustrada en la figiu'a ??  y 5.10 y  que tiene que ver con la geom etría 
triangular del arreglo de detectores de superficie. Las lluvias de bajas energías, como ya se ha 
m encionado a  lo largo de todo  este trab a jo , sólo lograran disparar tres estaciones formando 
un triángulo. P a ra  una d ad a  lluvia incidiendo en el arreglo con c ie rta  energía y  ángulo ceni­
tal, la probabilidad de disparo asociada a la  m ism a está  definida jior una ehpse en el suelo 
(salvo en el caso de lluvias verticales p ara  las cuales la  probabilidad tiene sim etra circular). Si 
dentro  de esa elipse se encuentran  p o r lo menos tres estaciones activas, la  lluvia de partículas 
será reg istrada como u n  evento. A bajas energías lluvias que incidan sólo en c ierta  dirección 
azim utal serán capaces de cum plir con esta  con<lición. Por ejemplo, una lluvia inclinada que 
incida en dirección N orte - Sur es m uy difícil que tam bién alcance a  dos detectores ubicados 
en dirección Este - Oeste. Si el ángulo <¡> ro ta  en 30° (ver figura 5.9} las estaciones están  en 
diagonal y  pueden partic ipar en la detección de la lluvia. En esta  figura se nm estra como 
el triángulo  inicial de detectores a  1500 m se distorsiona y com prim e en  ciertas direcciones, 
dando como resultado u n a  mayor densidad de detectores en  el arreglo en ciertas direcciones 
acim utales.

En la figura 5.10, se han  dibujado tres elipses. La celeste tiene su eje m ayor en la dirección 
norte-sur apun tado  uno de sus extrem os hacia uno de los detectores (el 3} y  el o tro  hacia la 
m itad  del lado opuesto del triángulo. La verde está  ro tad a  en 30° y  ahora tiene su eje menor 
en dirección del tanque 2, o sea a  su m áxim a distancia. La naran ja  h a  vuelto a  ro ta r  30° 
dando ahora una sim etría  igual a  la celeste.

Se realizaron análisLs de datos p ara  corroborar e s ta  hipótesis de m odidación en <p y  los 
resultados pueden ser vistos en la  figura 5.11. Efectivam ente, en la  zona de saturación de la 
eficiencia del detector, no hay dependencia en 0  y  esto se cum ple perfectam ente p ara  eventos 
con energías por encim a de 3 EeV. E n  esta  m ism a figura se puede ver que, p a ra  eventos 
con energías m enores a  1 EeV y  de bastan te  inclinación (45° <  0 <  60°), la  distribución 
p resenta u n a  m odulación im portan te  con una frecuencia de 60°.
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^ U uviaconS '¡0°  y
“ 60^ con resptclo a 

DirecciónNS

d(I,3)=J500m

d(7.1) = ISO O -¡l-ca t'(t) iO Í(0 ) m  
:  1450 m

F ig u r a  5 .9 : Esquem a simplificado de la  dependencia de la eficiencia de detsccin con el 
ángiilo acim utal de la  lluvia. E ste efecto es visible p ara  cascadas de partcu las inclinadas.

F ig u r a  5 .10: Triángulo unitario  de Auger donde las elipses señalan la m arca de un mismo 
chubasco cósmico en el suelo ro tado  en  30° m ostrando la  sim etría en 60°.
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•t» [deg]

F ig u r a  5 .11 : D istribución acim utal de eventos con energías E >  3 EeV {puntos rojos)y 
para  eventos con energías E <  1 EeV [puntos azules) y  con ángulos cenitales comprendidos 
entre 45° y  60®. Tam bién se m uestra el a ju ste  considerando que existen dos fuentes de 
modulación: la presencia del cam po geomagnético y la sim etría hexagonal del arreglo de 
superficie de Auger.

En la  figura 5.11 se p resen ta tam bién  el a ju ste  de esta  m odulación con u n a  función de la 
forma:

F ( 0 ) =  (1 +  Bcos{4> +  A ))(l +  D c o s(6 0  +  C )) (5.19)

donde el térm ino que contiene al (eos 4>) corresponde a  la m odulación intro tlucida por la 
presencia del cam po m agnético terrestre  y  el térm ino con (eos Q<p) proviene de la sim etría 
en 60° que posee el arreglo de detectores de superficie de Auger. E sta  característica del 
arreglo se verá reflejada en la  determ inación de la probabilidad de disparo de las estaciones 
individuales, trasladándose luego al cálculo de la accptancia relativa. A bajaa energías las 
lluvias que incidan sólo en cierta  dirección acim utal serán capaces de d isparar el arreglo.

A pesar de que este efecto puede ser perfectam ente caracterizado, aplicar esta  modeliza- 
ción en el cálculo de la  aceptancia en este m om ento es un  tan to  com plicado ya que implica 
tener en cuenta la probabilidad de disparo de las estaciones individuales p ara  distintos valores 
de <p. E ste análisis se encuentra  m ás allá del alcance de este trab a jo  y  no se ten d rá  en cuenta. 
Sin embargo, se propondrá su solución definitiva en el capítulo 7.

5.4. Efecto de las Condiciones M eteorológicas

Se ha  podido com probar que resultados positivos reportados por experim entos anteriores 
relacionados con la existencia de anisotropía en las direcciones de arribo  de rayos cósmicos 
a  gran escala para  energías del orden de 1 EeV [104, 109], podrían  haber sido p roducto  de 
errores sistem áticos introducidos por una dependencia tem poral de la eficiencia de detección. 
E stos cambios tem])orales pueden esta r relacionados con la variabilidad de la.s condiciones 
atm osféricas locales o del com portam iento del detector en sí mi.smo. E sta  dependencia, una
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I TfmfVfiMrt mt

Tiempo (días)

F ig u r a  5 .12: Variación de la tem p era tu ra  atm osférica, y  de la tem p era tu ra  prom edio 
de la electrónica y  de los PM Ts de las estaciones del arreglo de superficie duran te el año 
2004. Se puede ver claram ente que la tem p era tu ra  de los PM Ts y  de la electrónica signe 
la m ism a tendencia estacional de la tem p era tu ra  atmosférica.

vez m ás, es notable p ara  eventos de baja-s energías, donde la aceptancia del detector no 
está  saturada. Es por eso que cualquier búsqueda de anisotropía en direcciones de arribo 
p ara  bajas energías debe ser corregido por e s ta  variabilidad por lo menos en im a prim era 
aproximación.

Las condiciones clim áticas pueden afectar de dos m aneras la detección <le eventos por 
parto  del arreglo de detectores SD. En prim er lugar pueden tener influencia d irecta  sobre el 
funcionam iento del detector (la electrónica y  los PM T s son sensibles a  cambios de tem p era tu ­
ra , presión y  hum edad ambiente: axmque están  diseñados p ara  soportar la am plitud térm ica 
existente en M alargüe sin fallar, su respuesta puede variar con la  tem p era tu ra  de m anera 
im portan te). Y  en segundo lugar, pero no p o r eso menos im portante, está  la influencia de las 
condiciones de tem peratu ra , presión, densida<l y  hum edad atm osféricas en el desarrollo de la 
cascada de partículas propiam ente dicho.

E n  la figura 5.12 se puede ver cómo la variación estacional de la tem p era tu ra  en las PM Ts 
y  en la electrónica de las estaciones del arreglo en prom edio sigue la m ism a tendencia cjue la 
tem p era tu ra  reg istrada por una estación m eteorológica ubicada en las cercanías del arreglo 
de detectores.

5.4.1. In fluencia  de  la te m p e ra tu ra  en  la e lec tró n ica  del d e tec to r

A pe.sar de que la electrónica y  los P M T s fueron diseñados p ara  trab a ja r  correctam ente 
en im am plio rango de tem peratura, si se producen grandes cambios en la tem p era tu ra  local, 
esto puede afectar su com portam iento. En verano la tem p era tu ra  local de la electrónica 
puede alcanzar los 40 ° C, pudiendo afectar el com portam iento de los distintos componentes 
electrónicos.

En el caso de eventos de b a jas  energías, las señales en los detectores se encuentran en límite



del nivel de disparo. C ualquier inestabilidad en la determ inación de este nivel por cambios 
en la tem p era tu ra  de ia  electrónica puede hacer que ciertos eventos no s(!an de tertab les al 
no contar con 3 estaciones que superen el nivel de disparo. Tam bién es posible qne lluvias 
de bajas energías que en condiciones norm ales no hubiesen disparado una estación, puedan 
llegar a  producir un disparo porque la ganancia de los P M T s es m ayor cuando la tem p era tu ra  
de trab a jo  aum enta.

L a forma en que las placas de electrónica y los P M T  se com portan  en función de la 
tem p era tu ra  es difícil de generalizar y  no se incluirá en este traba jo .

5.4.2. In fluencia  de las condiciones a tm osféricas en el desarro llo  de la  cas­
cada

El cálculo de la energía de una cascada de partícu las usando el arreglo de detectores SD de 
Auger se basa en la determ inación de la densidad de partícu las a  vina d ad a  d istancia  del punto 
de im pacto de la lluvia. E n  el caso de Auger se u tiliza como estim ador de la energía to ta l la 
señal que debería tener un  detector ubicado a  1000 m  del punto  de im pacto o S(IOOO) sobre 
un plano perpendicular al eje de ia lluvia. P a ra  obtener este parám etro  c ie rta  fimción LDF se 
a ju s ta  con un proceso itera tivo  a  la señal reg istrada por los detectores (ver sección 3.4). E sta  
función tiene en general la form a de una distribución NKG (ver sección 2.4.4) que describe 
la distribución lateral de las partícu las electrom agnéticas a  cierto  nivel en la  atm ósfera. E sta  
función depende de la  densidad del aire a  través del radio  de Moliere ( r „  ce 1 /p) qne d a  el 
ensancham iento del frente transversal de jiartículas avanzando p o r la atm ósfera. U na mayor 
densidad imi^licará un  m enor radio de Moliere y la densidad de partículas a  lOOÜ m  del punto 
de im pacto será tam bién menor.

O tro  parám etro  que influye en el desarrollo de la cascada en la atm ósfera es la presión 
atm osférica a  nivel del piso. E sta  d a  u n a  m edida de la densidad de la colum na vertical de 
aire sobre el detector, de la  cual depende la “edad” que tenga la lluvia al llegar al piso. Si la 
jiresión es mayor, la cascada será m ás “vieja” al alcanzar ei nivel del detector. El parám etro  
que define la edad de la  Ihivia es s  =  ’ donde t  =  X / X ^  =  (con X  igual
a  la  integral de la densidad de la  colum na de aire en la  dirección de incidencia y  X q es la 
longitud de radiación en el aire) y  es la  profundidad correspondiente al m áxim o de la lluvia. 
P a ra  la com ponente electrom agnética de una cascada hadróiiica, el desarrollo longitudinal se 
p o d ía  pai'am etrizar por una función de Gai.sser-HiIIas (ver sección 2.4.3) representarla por la 
expresión (2.32).

La profundidad prom edio del m áxim o de la  cascada p ara  lluvias de protones de 1 EeV es 
de aproxim adam ente 740 g c m “ ^, aum enta alrededor de 60 g c m “  ̂ por década de energía y  es 
100 g c m ‘  ̂ m ayor que p ara  un núcleo de Fe p ara  la m ism a energía (ver sección 2.4.3). Si uno 
observa el desarrollo longitudinal de la cascada a  lOOÜ m  del punto  de im pacto, se ve ciue la 
profundidad asociada al m áxim o prom edio de partícu las es 200 g c m “  ̂ m ás grande que para  
el punto  de impacto.

U na variación en la presión atm osférica se trad u c irá  en un cambio en la señal registrada 
a  1000 m  del punto  de impacto. E sta  señal e s ta  form ada por dos com ponentes principa­
les, electrom agnética y  muónica. E stas com ponentes se desaiTolIan de m anera d is tin ta  en la 
atm ósfera. La profundidad a  la que se produce el m áxim o de la com ponente am ónica es 100
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g cn i”  ̂ mayor que para  la cascada electrom agnética siendo mucho menos atenuada. La a te ­
nuación exponencial que sufre la cascada electrom agnética después de su máximo hace que 
la fracción electrom agnética dismirmya considerablem ente p ara  lluvias muy inclinadas.

L a señal to ta l reg istrada por u n  detector ubicado a  1000 m  del punto  de im pacto puede 
expresarse como la sum a de u n a  señal p roducida por una p arte  electrom agnética (e'*' e“  y 
7s) SpAí y o tra  producida por los muones S^:

S ^ S e m +  (5.20)

Se define la  fracción electrom agnética de la señal como

bBM

E sta  cantidad puede ser determ inada a  través de sinnilaciones M onte C ario y def)en<lerá de 
la energía del prim ario, de su naturaleza, de su dirección de arribo y  del m odelo hadrónico 
usado en la  simulación.

C onsiderando que la relación entre 5^ y  S e m  viene solam ente de la  atenuación exponencial 
de la com jjonente electrom agnética después del máximo de la  cascada, se puede decir que 
S a l  S e m  ^  N e m  con N e m  igual al núm ero de partícu las electrom agnéticas en la  lluvia. P ara

C
ángulos cenitales pequeños {9 < 60°), Fe m  — 0.6, lo que corresponde a 5- ^  2: 1.5.

Usando el hecho de que la profundidad del m áxim o a  1000 m del core e.s 200 g cm “  ̂mayor, 
transform ando en =  ím +  5, y  que X q/X  ~  0.5 se puede expresar este cociente como:

- 0 . 2  +  1 . 3 f : ^ V ’" ^ ' e x p f % = - ^ ' )  (5.22)
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Su \ ^ m J  \  2
Las variaciones en las condiciones atm osféricas se traducen  en efectos sobre dos pinitos 

básicos en el análisis de datos del Observatorio. El prim er punto  es la determ inación de la 
energía de la cascada y  el segundo es la  aceptancia del arreglo de detectores SD.

Con respecto a  la determ inación de la energía, si p a ra  una d ad a  lluvia el radio de Moliere 
Tm varía con el tiem po, tam bién lo hará  el perfil lateral de la m ism a y  el a juste  de la  LDF 
(ver sección 2.4.4) dará  como resultado un parám etro  SIOOO distinto. Las variaciones de 
tem p era tu ra  en r„ , desplazarán el máximo de la  distribución de partículas electrom agnéticas 
p ara  u n a  d ad a  energía. El cambio en el radio  de Moliere tam bién afectará nuestro cálculo 
de la aceptancia a  bajas energías, ya que la  “huella” que produzca una lluvia será mayor o 
m enor .según la densidad de la atm ósfera aum ente o dism inuya, aum entando o disminuyendo 
la probabilidad de ser detec tada por la configuración de detectores.

En [102] tam bién se estud ia  el efecto de la  variación de la densidad atm osférica sobro la 
com ponente m uónica de la cascada pero en este trab a jo  no será ten ida en cuenta. Básicam ente 
caml)ios en la densidad atm osférica en a ltu ra  puede afectar la  absorción de los piones y por 
lo tan to , la can tidad  de muones producidos en su decaimiento.

E fe c to  e n  la  d e te r m in a c ió n  d e  la  e n e rg ía

U na variación en la señal a  1000 m  se puede expresar como:

A S =  ¿ISem +  (5.23)



De acuerdo a  la  conversión que se u tiliza en Auger p ara  calcular la euergía de la rascad a  (ver 
sección 3.4, expresión (3.11)) que se traduce en u n a  variación de la energía to ta l de la cascada 
de la forma;

A [/n £ ]  1 .06A [/nS] (5.24)

donde A / n S  =  ¡E A iM ^nSE M ]  +  (1 -  / e a í )  A f / n í ^ J  [102]. La corrección p ara  calcular la 
energía real de la lluvia teniendo en cuenta las variaciones atm osféricas sería:

¿■ re o i =  £ ' t e o ( l  -  í i ' r  A T  -  Q p  A  P )  (5.25)

donde Ete.o es la energía calculada sin tener en cuenta la  dependencia con la presión ni la 
tem peratiu 'a  y  los coeficientes a ^ .p  son de la forma;

«T  =  Zea/ +  (1 ~ /E A /) ( ir  (5.26)

a p  - I e m  +  ( I  -  fEM)a>;, (5.27)

donde

4 "  =  1 . 0 6 ^  y  =  (5.28)

P a ra  los coeficientes correspondientes a  la  p a rte  inuónica se encuentran  expresiones simi­
lares.

La densidad de partícu las electrom agnéticas m edida a  cierra d istancia  del pun to  de im­
pacto  dependerá del desarrollo longitudinal de las partículas, de la dispersión que sufran en 
su v iaje  al detector y  de la  “edad” de la cascada.

p (r, í) =  N ( t ,  tm)  X f { r ,  t) X C (s) (5.29)

Un cambio en cualquiera de estos dos procesos d ará  como resultado una variación en la 
señal que se puede expresar como;

A 5 e a í  =  AIIu N e m ] +  A [ l n f { r u , E , 9 ) ]  +  A[¿nC] (5.30)

donde N e m  representa el perfil longitudinal de la cascada y  se representa con una función 
de GaLsser - Hillas (ec. 2.32), /  es la distribución lateral de las partículas incluyendo la 

dependencia con el radio de Moliere y  C  =  r(})*n4 5- 2̂ ) •
La distribución lateral se representa con función NKG y  la variación de la p iu te  electro­

m agnética ten d rá  la siguiente forma:

.M „ d l n f d r m.  d h i f d s  . ^  .

con
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d l n f  4.5 -  2s
-----------  (5.32)

dr,n Tm
(5.33)

2ln  ------------  ~  5  ( 5 .3 4 )

dp p
d l n f  / I 00ü m \
~ —  ~  2in  ---------

os  V r„ , /
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En este punto, se podría  p lan tear cuál sería la  a ltu ra  relevante a  la cual tiene que ser 
evaluado el radio  de Moliere (y por lo tan to  la densidad) en la expresión de la LDF. La 
dispersión lateral de las partícu las en la superficie depende de la dispersión m últiple de 
C om pton hasta  unas pocas unidades de cascada u.c..^ antes de que la  lluvia alcance el piso. Se 
ha  propuesto que la a ltu ra  ideal sería la correspondiente a  2 u.c. pero en trabajos posteriores 
se ha  m ostrado que evaluar el radio  de Moliere a  1 u.c. es correcto [102] p ara  a ju s ta r los 
resultados de [103].

Tam bién es necesario conocer cómo varía la deiLsidad a  diferentes altu ras (h) cuando 
cam bia la tem p era tu ra  a  nivel del suelo. P a ra  h < 2 km, en [102] encuentran  una relación de 
la forma;

(5.35)

con í  — 1.4 km.

Teniendo en cuenta todo  esto y  que adem ás d s /d t  ~  2 /3  se llega a  la siguiente expresión 
píira la variación de la distribución la tera l en función de los cambios de las condiciones 
atm osféricas a  nivel de la superficie:

A f í n / ] - ( 4 . 5 - 2 s )
P

A P  
-  3.4-—  s e d (5.30)

P a ra  el térm ino de (5.30) correspondiente al perfil longitud expresado como u n a  función 
Gaisser - Hillas, se encuentra:

^ W e m ] = A
t

l ------- A t  =  - 2
ím . ~ T .

sec(9
A P (5.37)

F inalm ente, la contribución del últim o térm ino de (5.30) se considera despreciable frente 
a  los dem ás términos.

De esta  m anera se puede obtener la forma explícita de los coeficientes a x . P '

f t r  -  0.4(2.25 -  s )e 3 :p [-^ ]  % ° C ~ \ (5.38)

a p  =  —1.6
70.9 cm -2

A
5.8

secd -  0.24 (2.25 — .s) % nib (5,39)

E n  el coeficiente a p  es posible ver que el efecto del cambio en el perfil longitudinal y  en 
el la pendiente de la distribución lateral puede expresarse como im sólo térm ino proporcional 
a  (1 — f-) donde =  I +  S .S í/ím  puede in terpretarse físicam ente como el efecto de que el 
m áxim o de la cascada m edido a  1000 m  del punto de im pacto es m ás profundo que el medido 
en el punto  de im pacto mismo.

C onsiderando X m  =  700 gcm "^ y  eligiendo 1 u.c. p a ra  evaluar el radio de M oliere se 
encuentran  valores p ara  n r  de 0 .3% °C '"^ y  p ara  a p  de - 0 . 3 % m f ^

^U n a  unida»! d e  c a sc a d a  es la  d is ta n c ia  que  c o rre sp o n d e  a  u n a  d e n sid ad  d e  co lu m n a  -V(j



Efecto en el cálculo de la aceptancia

L a ta sa  de detección de eventos por unidad de tiem po en un dado rango de señal [5,n,5Aí] 
se pnede expresar como:

dF
R { S m ,S M ) =  /  d S A i S ) - —  (5.4Ü)

JSr^ a*

donde A(S) es la aceptancia instan tánea del arreglo y puede ser expresada como 4 ( 5 )  =  
fcP (S ), donde P (S )  es la probabilidad prom edio de disptu'o de u n a  estación (ec. 5.5) y  k  es 
una constante global que es proporcional al área del detector al núm ero de celdas activas del 
arreglo.

Teniendo en cuenta que d F j d E  <x <x 5 '^  x {1 +  3 a r  A T  + 3 a p  A .P )  y  que d E / d S  oc 
( l - a r A T  — o p A P ) , s e  llega a  que:

5.5 M étod o  y  análisis 103

R (S ,^ ,S M )  =  ( l  + a T A r  + a p A P )  í  d S  A {S )  S~^  {5.41)
JSr.

r^M 

>S„

donde los coeficientes que m odulan la ta sa  de detección son ar .p  = 2aT ,p
Si a  unos dados valores de referencia f  y  P .  una lluvia de energía E  ¡producirá u n a  señal 

S ,  con una probabilidad de disparo asociada P {§).  P a ra  otros valores d e T  y  P ,  esta  m ism a 
lluvia generará im a señal S  5(1  +  a-j- A T  +  ctp A  P )  y el cambio en la

Esto es ú til p a ra  a ju s ta r  modulaciones inducidas por el clim a en la bús<iueda de anisotxopía 
a  gran escala cuan<lo la  aceptancia del detc'ctor no e s tá  satu rada. Se puede ver en la  expresión 
(5.42) que e s ta  corrección es relevante p ara  energía-s por debajo  de la saturación ya que escalea 
con i S o .5 / S f

En la siguiente sección se determ inarán  los coeficientes que m odulan la tasa  de detección 
del arreglo de superficie con respecto a  las d istin tas variables de estado de la atm ósfera T. P  

y  P-

5.5. M étodo y análisis

Un prim er paso en la  com prensión de la variabilidad tem poral de la eficiencia de detección 
de nuestro arreglo consistió en analizar en forma em pírica la dependencia con las condiciones 
clim áticas. P a ra  determ inar de form a em pírica su influencia sobre la aceptancia relativa del 
arreglo de detectores SD de Auger se seleccionaron eventos de un período de estabilidad del 
arreglo. E n  particular, se tom ó el período com prendido en tre Enero y  Mayo del año 20Ü4. Se 
seleccionaron sólo los eventos que, luego de una “limpieza” de estaciones casuales, contenían

“ P a ra  u n  e sp e c tro  d e  la  fo rm a  genera l E  , s e  t ie n e  que  ü t .i- — {0  — 1). E n  e s te  caso , p o r  sim plicidful se 
a p ro x im a  a  1 el va lo r 1.06 d e  la  re lación  « iitre  l a  señ a l a  1000 m  de l p u n to  de  im p ac to  y  la  energías.



3 estaciones con disparo T O T  form ando uii triángulo com pacto y con sus tiem pos de disparo 
com patibles con la propagación del frente de partícu las a  la velocidad de la luü.

E n  lugar de trab a ja r  con estaciones individuales, se consideró que la unidad de detección 
p ara  eventos de bajas energías es el triángulo  com pacto formado p o r 3 estaciones vecinas. 
Así, solo se consideraron aquellos periodos en los que las 3 estaciones del triángulo estuvieron 
activas y  enviando T2 a  la Estación C entral (ver sección 3.3, capítulo 3). No se impuso ningún 
corte en energía pero se pidió que el ángulo cenital fuese m enor a  60°.

Los datos de tem p era tu ra  y presión fueron extraídos de los archivos de m onitoreo de la 
estación m eteorológica ubicada en el Cerro Los Leones. Estos datos son alm acenados jun to  
con la información de estabilidad y  funcionam iento del arreglo de detectores. E n  la actualidad, 
adem ás de la estación m eteorológica ubicada en en Cerro Los Leones, se ha  instalado una 
sim ilar en el centro del arreglo de detectores SD, a  m etros de la estación Celeste y del “Central 
La-ser Facility” .

El m étodo que se utilizó p ara  estudiar la  dependencia de la ta sa  de contaje de eventos, o 
la aceptancia relativa, con las condiciones clim áticas consiste en com parar dos distribuciones 
que deberían ser idénticas si no existiese dicha dependencia. La prim era distribución es la de la 
variable en consideración (tem peratu ra , presión o densidad) asociada al núm ero de triájigulos 
activos en cierto  intervalo de tiem po. En este caso este intervalo se fijó en 20 minutos. La 
segunda es la distribución del valor de la  m ism a variable asociada a  los eventos registrados 
por los triángulos, tam bién en periodos de 20 m inutos. Como el arreglo de detectores SD de 
Auger se encontraba en ese período en continuo crecimiento, el núm ero de eventos en cada 
intervalo tem poral es dividido p o r la cantidad  de triángulos funcionatido en ese momento.

A continuación se presentan los resultados obtenidos para  las 3 variables en estudio.

5.5.1. T e m p e ra tu ra  A tm osférica

E n la figura 5.13 se pueden ver los dos histogram as de tem peratu ra . Estos representan 
la cantidad  de triángulos activos por 20 m inutos y  por intervalo de tem p era tu ra  {negro) y 
la cantidad de eventos registrado por cada triángulo en la  m ism a cantidad de tiem po y por 
intervalo de tem p era tu ra  {rojo). P a ra  realizar estos histogram as se eligió un rango de tem pe­
ra tu ras  en tre -5 y  + 35  °C divido en 45 intervalos. Ambos histogram as están  norm alizados a 
la unidad y  el error en cada bin es poissoniano. Si la detección de eventos fuera independiente 
de la temi^eratura. se esperaría que am bas distribuciones sean iguales. Sin embargo, en la 
figura 5.13 se puede ver que éstas presentan  diferencias .significativas. Haciendo el cociente 
entre am baa distribuciones, se obtiene la aceptancia relativa de nuestro arreglo de detcíctores 
SD en función de la tem p era tu ra  p ara  este conjunto de eventos y  este período de tiempo.

El resultado del cociente de las distribuciones se puede ver en la figura 5.14. Se observa 
u n a  clara  tendencia de la  aceptancia relativa a  aum entar con la tem p era tu ra  atmosférica. 
E ste efecto era  esperablt! por lo m encionado en las secciones anteriores.

Realizando un a ju ste  lineal a  estos resaltados se obtuvo la sigiiiente relación:

a{T)  ~  1 + a r T  con a t  =  0 .0 0 7 5 °C " ^  (5.43)

E sto  im plica una variación de ~  1 % p o r °C. La incerteza en la determ inación de la 
pendiente es del 13 % y el por grado de libertad  del a ju ste  fue de 1,35.
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F ig u r a  5 .13 : D istribución de tem p era tu ra  asociada Holaniente a  los triángulos activos por 
cierto  periodo de tiem po {negro) y  la correspondiente a  los eventos registrados por esos 
triángulos {rojo). Si la detección de rayos cósmicos de bajas energías fuera indepem liente 
de las condiciones clim áticas estas distribuciones deberían ser iguales.

1 0  20  

T c m p c ra iu ra  [  C j

F ig u r a  5 .14 : Variación de la  aceptancia relativa con la tem p era tu ra  atm osférica regis­
trad a  en el C erro Los Leones. La línea azul representa el a ju ste  lineal con una pendiente 
aq- =  0.0075

5 .5 .2 .  P r e s i ó n  A tm o s f é r ic a

El mismo procedim iento de división de histogram as se aplicó a  la presión atm osférica. É sta  
no sólo influirá en  la  detección de las cascadas sino ciue ten d rá  influencia sobre la  calibración 
de los detectores SD de Auger. Como esta  calibración en línea hace uso de la ta sa  de contaje 
de muones atmosféricos es esperable que la  relación en tre (estim ado a  p a rtir  de la
ta sa  de contaje) y Q v e m  (valor obtenido de los histogram as de carga) dependa de la presión
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atm osférica. E n  [78] se probó que existe una correlación del 0.5 % hPa~^,  lo q\ie produce una 
variación del 5%  anual en el nivel de disparo de las estaciones.

En la figura 5.15 se puede ver el resultado del cociente en tre la distribución de valores de 
presión asociados a  los eventos registrados en cada intervalo de 20 m inutos y  la  distribución 
de presión de los triángulos activos en el mismo intervalo tem poral.

Presión [mb]

F ig u r a  5 .15 : Variación do la aceptancia relativa con la presión atm osférica reg istrada 
en el Cerro Los Leones. La línea azul representa el m ejor a juste  lineal con una pendiente 
a p  —  - 0.0010

El a juste  lineal a  estos datos dio como resultado una dependencia de la aceptancia relativa 
con la presión atm osférica de la forma:

a{P) ~  1 + a p P  con a p  =  —0.0 0 1 0  m b   ̂ (5-44)

El error en la determ inación de a p  es del 37 % y el Por grado de libertad  del ajuste 
es de 2.16. Este valor de a p  im plica u n a  variación del 0.1%m/>“ ^

E n  [102] los valores que se encuentran  p ara  los coeficientes a r  y ccp son 0 . 3 % ° C  ’ y 
- 0 . 2 5 % m 6 ”  ̂ respectivam ente.

5.5.3. D ensidad  a tm osférica

A p a rtir  de los datos de ¡presión y  tem p era tu ra  se puede calc;ular la densidad atm osférica 
a  nivel del piso como:

P(m¿»ar)/1013
p{P ,T )  = (5.45)r(if )/273

E n la  figura 5.16 se m uestra la dependencia de la aceptancia relativa calculada a  p artir 
dcl cociente de distribuciones con la densidad atm osférica. El a ju ste  lineal de estos datos dio 
como resultado una dependencia de la forma:

a{p) 1 — ttp p{T. P) con Op = 0.78 (5.46)
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Ocnsidad

F ig u r a  5 .16 : Variación de la aceptancia relativa con la densidad atm osférica a  nivel del 
piso. La línea azul representa el m ejor a juste  que d a  un coeficiente üp — Ü.78

donde la  pendiente se calculo con un error de 16 % y el por grado de libertad  del a juste  
es de 1,05.

Se puede apreciar que la dependencia de la aceptancia relativa con la. densidad atm osférica 
es la m ás pronunciada, lo que concuerda con lo esperado luego de estud iar como depende el 
desarrollo de la cascada de la misma. Sin em bargo, den tro  de la densidad la variable de estado 
con m ás influencia es la tem p era tu ra  atm osférica.

5.6. Discusión y conclusión del capítulo

E ste capítulo estuvo dedicado al estudio detallatlo de la  aceptancia del arreglo de detecto­
res SD de Auger, especialm ente p ara  el caso en que ésta  no está  saturaila . P a ia  el cálculo de 
la aceptancia es necesario conocer la probabilidad de disparo de im detector. É sta  fue d eter­
m inada en form a em pírica, obteniéndose una param etrización simple en función de la señal 
ob ten ida en el detector. El méto<lo desarrollado se biisa en datos reales y no en simulaciones 
como lia sido propuesto en form a in<lependiei)te de este trabajo .

Al trab a ja r  por debajo  de los valores de saturación de la aceptancia, nnichos son los facto­
res qne pueden provocar nn  cambio en la  eficiencia de detección. E n  particu lar, p a ra  eventos 
de la m ás b a ja  energía detectable por Auger (i.e. aquellos que sólo d isparan  3 estaciones) 
las irregularidades en las posiciones de las estaciones puetle influir en la ta sa  de detección 
de estos eventos. En forma em pírica se determ inó que una variación de 5 % en el á rea  del 
triángulo formado por 3 estaciones vecinas, p roducirá una variación en la ta sa  de contaje a 
b a jas  energías de  ~  2,5% . Se consideraron tam bién asim etrías producto  del ángulo acim utal 
de arribo  de la cascada atm osférica y  se tuvieron en cuenta dos factores, el cam po m agnéti­
co terrestre  y  la asim etría de las elipsas con respecto a  sus dos ejes. Se corroboraron estas 
irregularidades realizando los análisis de datos pertinentes.



Finalm ente, ha  sido estudiado como las condiciones clim áticas influyen en la detección 
de rayos cósmicos usando un  arreglo de detectores de superficie. T em peratura, presión y 
densidad de la atm ósfera intervienen en este proceso y afectan principalm ente la detección 
de partícu las con energías ba jas  ( ~  1 EeV). La variabilidad de las condiciones atmosféricas 
con el tiem po afecta principalm ente a  la reconstrucción de la energía to ta l de la  cascada de 
partícu las y  a  la aceptancia del arreglo de detectores. E n  este trab a jo , se estudió este últim o 
efecto a  p artir de datos adquiridos en un  periodo estable del año 2004. Se encontró que la ta-sa 
de contaje de eventos estará  m odulada tem poralm ente principalm ente por variaciones en la 
densidad de la atm ósfera y  de la tem peratu ra , siendo el efecto de la  presión m uy pequeño. Los 
coeficientes que m odulan la tasa  de contaje que se obtuvieron a  p artir  del m étodo de división 
de histogram as son: Q r — 1 % a p  2;  0 , 1 %mb~^ y  ctp í í  7,8  % p ara  la tem peratura, 
pr&sión y  densidad a  nivel del suelo respectivam ente.

Estos estudios son pertinentes p a ra  la búsqueda de anisotropía a  bajas energías y m uestran 
las incertezas sistem áticas de trab a ja r con im detector en una zona donde no tiene eficiencia 
de detección unitaria. Han sido tam bién instrum entales p ara  decidir un  nuevo espaciamiento 
de detectores a fin de trab a ja r  en forma continua desde 10^^ eV en adelante con eficiencia de 
detección un itaria  (ver Cap. 7).
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Capítulo 6

Direcciones de arribo

6.1. Introducción

La distribución de las direcciones de arribo de los rayos cósmicos contiene la inforniacióii 
fundam ental p a ra  la identificación de s\is posibles fuentes. DicJia identificación im plica una 
búsq\ie<la de anisotropías en la dirección de arribo, o sea un  exceso de rayos cósmicos pro­
venientes de u n a  datia  región del cielo. E n  e s ta  búsqueda juegan tam bién un rol im portan te 
la energía y  la composición quím ica del rayo cósmico prim ario. Como ya se vió en el Cap.
1, si los rayos cósmicos u ltra  energéticos (E  >  5 x eV) no fueran núcleos pesados y 
fuesen producidas por aceleradores astrofísicos, sus direcciones de llegada deberían ap u n tar a 
sus fuentes con sólo jiequcñas desviaciones angulares. Aun<jue esta  desviación dependa de la 
m agnitud  y  dirección de los cam pos magnéticos presentes en su trayectoria, p a ra  partículas 
de m uy a lta  energías este efecto se va to rnando de m enor im portancia. Por o tro  lado, las 
pérdidas de energía que sufren estas partícu las al v ia jar i>or los fondos de radiación presentes 
en el Universo lim itan  la  distancia a  la que se pueden encontrar sus fuentes a  <  7Ü M pc. Es 
por esto que se viene realizando en tre los d istin tos experim entos una búsqueda exhaustiva 
de acunm lación de eventos en u n a  dirección d ad a  dentro  de m ía escala angular pecpicña o 
de patrones a  escala angular m ediana ciue reproduzcan c ierta  d istribución local de fuentes, 
como las galaxias con núcleos activos o  AGNs (ver C ap. 1). H aata este m om ento, el estudio 
de la  d istribución de direcciones de arribo realizada por experim entos previos a  Auger no 
han  dado resultados concluyentes. Se ha  repo rtado  la existencia de agrupaiinentos de even­
tos (dobletes y tripletes) a  pequeña escala angular (com parable a  la resolución angular de 
AGASA, i.e. ~  3°) p a ra  E  >4ü EeV [104, 105], Sin embargo, el experim ento HiRes no ha 
encontrado ningún agrupam iento significativo p ara  u n a  escala de 5° con E  > 10  EeV [110). 
A mayores escalas angulares y  m ás b a jas  energías podrían  existir correlaciones [106] según 
datos de los experim entos de AGASA, HiRes estéreo, Y akutsk y  SUGAR. P a ra  poder reali­
zar una determ inación precisa de este tipo  de correlaciones entre las direcciones de ar ribo y 
fuentes astrofísicas es necesario con tar con una estadística significativa de eventos y  con un 
conocim iento preciso del equipo de observación como se m encionara en el capítulo anterior.
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6.2. Anisotropía a b a jas energías

Tal como se m encionara en el capítulo 1, la  transición de fiientes galácticas a  extragalácti- 
cas se produciría p a ra  energías en tre 0,1 y  40 EeV. Tornándose entonces m ás im portan te la 
búsqueda de anisotropías en e s ta  ban d a  energética. Sin embargo, la trayectoria de las partícu ­
las en caso de ser éstas cargadlas deja de ser rectilínea pues aum en tará  la desviación producida 
])or los cam pos magnéticos presentes en el medio y  por ende la correlación directa con fuentes 
celestes es cada vez menos probable. E n  este rango de energías varios experim entos previos a 
Auger han  reportado  la existencia de anisotropías en la dirección del Centro Galáctico (AGA- 
SA y  SUGAR) y  del plano galáctico (HiRes y  F ly ’s Eye). AGASA [107, 108] ha  reportado 
un  exceso de rayos cósmicos con energías en tre 10̂ ® y 10̂ ®’® eV  con im a significancia de 4,5 
(T en una región cercana ai Centro G aláctico de 20° de radio cen trada en coordenadas ecua­
toriales {a, S) ~  (280°,-17°)(ver Apéndice II p a ra  la definición do estas variables). E n  esta 
región, la razón en tre  el núm ero de eventos observados y  el esperado es rio¿,,,/nesp=506/413,6 
=  1.22±0,05. Es im portan te n o tar que el C entro G aláctico (a=266,3°, 5 =-29°) se encuentra 
fuera del cam po de visión de AGASA, que tiene una cota en declinación de 6 > -24.2°(ver 
panel izquierdo de la figura 6 .1).

P ara  confirmar el resultado presentado AGASA, Bellido et al. [109] re-analizaron los datos 
adquiridos por el “Sydney U niversity Grouiid A rray” (SUGAR) tom ados en tre 1968 y  1979. 
No se pudo confirmar lo propuesto p o r AGASA pero repo rtaron  un exceso en el fiujo de rayos 
cósmicos con energías en tre 10^^’̂  y lO'®’® de 2,9 cr en u n a  región de 5,5° de radio centrada en 
(a , 5) =  (274°,-22°). En e s ta  región obtienen noí<s/^e.9p = 21,8/  11,8 =  1.85 ±  0.29 (ver panel 
derecho de la figura 6 .1).

m  20U
R jgh c  Ascen1 Íon{degrce|

F ig u r a  6 .1 : Izquierda: M apa de densidad de eventos obtenido p o r AGASA [104] donde se 
observa el exceso reportado  de 4,5 a  en una región cercana al C entro Galáctico con un radio 
de 20°. Derecha: M apa de densidad de eventos obtenido p o r SUGAR [109] m ostrando el 
exceso de 2,9 a  en una región de ~  5° de radio. La línea horizontal representa la posición 
del C entro  Galáctico.

T tabajos posteriores en los que se analizaron datos de F ly ’s Eye [111] dieron como re­
su ltado  un  increm ento del finjo de rayos cósmicos con energías menores a  3 x 10^^ eV en la 
dirección del plano galáctico



6.3. Búsqueda de Anisotropía con el Observatorio F ierre  Au­
ger

Como ya se ha  iiiencionado en d istin tas oportunidades en este trab a jo , el O bservatorio 
F ierre Auger ha  sido origioariam ente concebido p ara  detec tar en form a to tah n en te  eficien­
te  rayos cósmicos de energías superiores a  ~  3 EeV. La detecxión h íb rida  perm ite  además 
dism inuir los errores sistem áticos, garantizando datos de a lta  calidad.

Sin embargo, gracias a  ia configuración del arreglo de detectores fie superficie y  a  la.s 
condiciones de disparo establecidas p ara  el m ismo, es posible de tec tar cascada.s de partículas 
con energías hasta  ~  0,5 EeV. A unque el conjunto de datos en este rango de energía es 
estadísticam ente m uy im portan te  (superando am pliam ente la de experim entos anterioras), en 
capítulos anteriores de este trab a jo  se h a  m ostrado que diversos factores externos comienzan 
a  ser im portan tes en este caso. Estos factores lim itan  las condiciones de estabilidad tem poral, 
uniform idad e independencia de los modelos que caracterizan a  la detección p ara  m ás alta.s 
energía.s

Ante la decisión de u tilizar estos datos en la búsqueda de  anisotropía en las direcciones de 
arribo, hay que tener en cuenta  las dificultades que p lan tea  tra b a ja r  apenas por encim a del 
nivel de disparo del arreglo de superficie. Se requiere que el conjunto de datos cum pla tan to  
que la  distribución de eventos en la  coordenada acim utal como la  distribución tem poral en 
ascensión recta, sean uniformes. E stas condiciones son necesarias p a ra  el cálculo del m apa 
de cobertura, o sim plem ente cobertura, del Obsei'vatorio, que se define como la  cantidad 
de eventos en una d ad a  dirección del cielo que se ob tendría  al considerar una distribución 
isotrípica de rayos cósmicos incidiendo sobre el arreglo. La definición formal de este m apa 
se desarrollará m ás adelante en este capítu lo  analizando previam ente la  validaiúóii de las 
hipótesis iniciales. N inguna de ellas se cm uple al u tilizar ios datos adquiridos por el arreglo 
de superficie a  bajas energías debido a  la sim etría triangular del arreglo de detectores de 
superficie (ver sección 5.3) y  a  la m odulación estacional y d iaria  de la ta sa  de contaje  de 
eventos correlacionada con la.s condiciones climáticaíi, respectivam ente. Como se ha hecho 
referencia en el capítu lo  anterior existe una m odulación acim utal in troducida por la presencia 
del cam po m agnético terrestre  y  por la sim etría de 6Ü° que posee el arreglo de  detectores de 
superficie de Auger. E sta  característica del arreglo se verá reflejada en la determ inación de 
la probabilidad de disparo de la-s estaciones individuales, trasladándose luego al cálculo de la 
aceptancia.

Veamos ahora la  evidencia experim ental de las modulaciones estacional y d iaria. U na vez 
más se debe señalar (pie todos esto.s efectos son im portan tes solam ente p ara  el intervalo m ás 
bajo de energía que puede observar Auger.

M odulación estacional d e  la aceptan cia  relativa

La cobertu ra es la can tidad  relativa de eventos que se espera de tec tar en una d ad a  direc­
ción del cielo si la d istribución de direcciones de arribo  de rayos cósmicos fuese to talm ente 
isotrópica. Así como la uniform idad en 4>, una distribución p lana en ascensión rec ta  de los 
eventos estudiados constituye en general una hipótesis de p a rtid a  p ara  el cálculo del m apa de 
la cobertu ra  del detector de superficie de Auger, sin im portar el m étodo que se utilice para
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este cálculo. Sin embargo y como se puede ver en la figura 6.2, si el conj\into de datos a  ana­
lizar se distribuye en un  período de tiem po m enor a  un  año la distribución en ascensión recta 
deja de ser uniforme. E n  p articu lar en esta  figura se m uestra la  m odulación en la distribución 
que aparece al elegir eventos de dos estaciones del año d istin tas (invierno y  verano).

Ascensión  [dtg]

F ig u r a  6 .2 : Izquierda: d istribución en ascensión rec ta  R A  p a ra  3 años consecutivos. 
Derecha: d istribución en ascensión rec ta  p ara  verano [azul) e invierno [negro). Se puede 
ver que la m odulación estacional se com pensa al tom ar años completos de adquisición de 
datos.

Al contar con periodos de tiem po m últiplos de años completos, este efecto desaparece y 
no existe la nccesidafJ de corregir los cálculos posteriores.

M o d u la c ió n  d ia r ia  d e  la  a c e p ta n c ia  r e la t iv a

U na m odulación diaria  de la acetancia se verá reflejada en la d istribución del tiem po UTC 
de los eventos. E n  la figura 6.3 se m uestra  la  distribución de Iso tiem pos U TC  tle los eventos 
3 T O T  en el período com prendido en tre enero y  mayo de 2004. En la m ism a se presenta 
tam bién el a juste  del liistogram a usando la información de la variación de la aceptancia con 
la tem peratvua obten ida en el capítulo 5. P a ra  este a juste  se calculó la tem p era tu ra  promedio 
(pesada p o r el tam año del arreglo) p a ra  el período seleccionado en cada intervalo de UTC. 
La form a de la m odulación esperada se calcula utilzando la fórmula a[T)  ~  1 +  a  T  (o 
P o p  calculada en el capítulo 5- En esta  figura se ve que la forma general de la modulaci<)n 
es reproducida usando esta  dei)endencia con la tem p era tu ra  y  con la densidad (líneas roja y 
amañlln, respectivam ente). La m odulación esperada a  p a rtir  de la dependencia con la presión 
no a ju s ta  con los datos experim entales (línea azul), lo que representa un  argum ento m ás para  
pensar que las variables im portan tes en este caso son la tem p era tu ra  y /o  la deiLsidad.

6.3.1. E l m a p a  de c o b e r tu ra  de  A uger

El m apa de cobertu ra será usado p ara  normaliza!' las distribuciones de arribo registradas 
por nuestro detector y  es una normalización fundam ental tan to  p a ra  la biísqueda de fuentes 
puntuales como para  la  determ inación de anisotropía a gran  escala a  p a r tir  de la estim ación 
del espectro angular de potencias.

El m apa de cobertura debe tener en cuenta la exposición del detector en ascensión recta 
y  declinación y  puede ser calculado a  p a r tir  de simulaciones M onte C ario o usando el mismo
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F ig u r a  6 .3 : M odulación d iaria  de la aceptancia traducida en el tiem po U TC  y la va­
riación esperada de la aceptancia con U TC  deducida a  p a r tir  de su dependencia con la 
tenaperatura (rojo), la  presión (azul) y  la densidaíl (amarillo). La línea pun teada repre­
sen ta una incerteza del 20 % en el coeficiente a  de la ley a{T)  ~  1 +  q  T,

conjunto de datos adquiridos. E n  el segundo caso, se pueden t ra ta r  los datos de dos m aneras 
distintas. La prim era es la técnica de “shuífling’' , ‘'scram bliug” o “mezclado” y  la segunda 
consiste en la aplicación del procedim iento ([ue recibe la denom inación de m étodo “semi- 
analítico” .

El m étodo de mezclado consiste en intercam biar los tiem pos de arribo  de los eventos para  
producir lana serie de conjuntos de da tos que luego se prom edian p ara  obtener el m apa de 
cobertura. Estos nuevos conjuntos derivados de un prim ero contienen todos la m ism a cantidad 
de eventos. Un tiem po de arribo  de un  evento es asociado ai azar a  una dirección local de 
arribo (^, 0) de o tro  evento en  el prim er conjunto. E ste  procedim iento se rep ite  h íista que se 
com pleta un nuevo conjunto que ten d rá  las m ism as distribuciones de tiem po de arribo. 9 y  (¡) 
sin em bargo como el apaream iento en tre ella.s h a  sido realizado al azar, todas las direcciones 
celestes tam bién lo han sido produciendo tni flujo isotrópico. Se hace un m apa del cielo para  
las direcciones de arribo  de cada conjunto y  el m apa de cobertu ra será el prom edio de ellos.

P or o tro  lado, el m étodo sem i-analítico se b asa  en el a ju ste  de la distribución en ángulo 
cenital 6 de los eventos y  en el cálculo del m apa de cobertu ra  a  través de integrales munéri- 
cas incluyendo cierto  tipo  de modelización de la dependencia de la aceptancia con d istin tas 
variables.

6.4. M étodo de Mezclado

E ste  m étodo se basa en realizar u n  prom edio sobre v<irios conjuntos de eventos “posibles” 
producidos a  p a r tir  de una redistribución al azar de ciertas variables (como se señalará a



continuación) de eventos reales que por ende tendrán  en cuenta la  exposición del detector. 
Existen dos posibilidades con respecto a  la  elección de estas variables:

■ Aquellas variables conectadas con el tiem po de a irib o  de los eventos como el Tiem po 
Universal Coordinado (U TC), el tiem po sidéreo local (LST) y el día Ju liano  (JD) (ver 
Apéndice II para  la definición de estas variables). M ezclar una u o tra  de estas variables 
d ará  distintos resultados, cada uno con sus ventajas y dcsventajas.

■ Angulos acim utales. Como ya se vio antes, la  uniform idad en <p deja de existir p a ia  
energías muy bajas y eventos inclinados. Además la existencia de anisotropía a  gran 
escala puede afectar de gran m anera la distribución de esta  variable. Por estos motivos 
parece ser m ás razonable no mezclar la  distribución en <í> de datos reales.

Luego de p)roducido un gran núm ero de eventos se prom edian p ara  calcular el m apa de 
cobertura. La resolución será proporcional a  , donde Ne. es el m im ero de eventos enY ÍTf» XiV¿
cada m uestra y  es el núm ero de m uestras mezcladas y si se subdivide el cielo en intervalos 
de ángulo cenital p a ra  todo <t> se ob tendrán  las resoluciones pertinentes.

A continuación se presentarán  las d istin tas variables tem porales que se podrían  mezclar 
p a ra  tener en cuenta  d istin tos efectos sobre la  aceptancia (i.e. m odulación diíiria o estacional 
y  presencia de anisotropía real en la distribución de direcciones de arribo).

M e z c la  d e  U T C : La distribución U TC  de los eventos no cam bia a  lo largo del año y. p o r lo 
tan to , usar e s ta  distribución con datos adquiridos duran te un año com pleto o incompleto 
no produce m ucha diferencia. Si existe una m odulación d iaria  de la aceptancia, esta  
aparecerá reflejada en la distribución de U TC  (ver Fig. 6.3). Si hay una modulación 
solam ente estacional, esta  no afectará e s ta  distribución a  lo largo de un año completo. 
N otar tam bién que UTC y ascensión rec ta /L S T  no son independientes si no que tienen 
una diferencia de fase que va de O a  24 horas en im año y  po r lo tan to  una aiúsotropía 
real a  tma d ad a  ascensión rec ta  desaparecerá en UTC a  !o largo de uno o m ás años 
com pletos y  aparecerá en form a parcial si se tom an años incompletos. De esta  m anera, 
mezclar el U TC  de los eventos p ara  generar o tro  conjunto de datos parece ser una 
oi)ción inteligente ya que la m odulación diaria  se incluye en el m apa de cobertu ra y 
posibles anisotropías desaparecen si se incluyen años completos. T iene el inconveniente 
m encionado que de trab a ja r  con años incom pletos se incluirá u n a  p arte  residual de una 
posible anisotropía presente en el m apa de cobertura, lo que trae  como consecuencia una 
disminución en la sensibilidad p ara  detec tar dicha anisotropía. E ste  com portam iento se 
ilustra  en la figura 6.4.

M e z c la  d e  L S T : Por lo antedicho del desfasaje U T C /L S T , una m odulación diaria  de la 
aceptancia del detector se cancelará en LST si se tom a un año com pleto de datos, 
perm aneciendo parcialm ente si se t ra ta  de menos de im año. U na variación estacional 
se cancelará exactam ente como p ara  la distribución en UTC. Sin embargo, la existencia 
de u n a  anisotropía real en el cielo no se cancelará en ningún caso ya que se dcsfasa de la 
m ism a m anera que el LST. El m apa de cobertu ra creado incluirá cualquier anisotropía 
en ascensión recta  (RA) ya  que e s ta  coordenada e s tá  estrecham ente ligada con el tieni])0

114 D irecciones de arribo
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F ig u r a  6 .4 : Distribucionevs de la variable UTC. Efectos de modulaciones diarias y esta­
cionales y  de la presencia de anisotropía real en las direcciones de arribo.

LST y débilm ente con el ángulo cenital y  el acim utal. No es una vai'iable aconsejable 
por no incluir la m odulación diaria  e incluir anisotropías reales.

M e z c la  d e  J D  y  U T C : el día juliano es la  cantidad de días y  fracciones desde la m edia­
noche del día 1 de enero del año 4713 a.C. Existe la  posibilidad de m ezclar ju n to  a 
los tiem pos U TC , la variable JD  de los eventos y  en estos casos JD  es el valor entero 
del núm ero y  U TC  la p arte  decimal. La distribución en JD  reflejará una posible mo­
dulación estacional p a ra  cualquier periodo de tiem po considera<lo (año com pleto o  no), 
m ientras que la distribución U T C  exhibe la m odulación diaria. U na anisotropía real no 
modificaría en n ad a  el histogram a de JD  pero seguiría apareciendo en forma residual 
en la  distribución de U TC  en años incom pletos. E sto  im plica que agregar la m ezcla de 
los tiem pos JD  sólo sirve p a ra  incluir la m odulación estacional de m anera n a tu ra l y 
considerar que es independiente de la m odulación diaj'ia [115].

En general e-s conveniente privilegiar las variables cjue incluyan tan to  la mo<lulación iliaria 
como estacional y  no a  las anisotropías. En las prim eras facetas de operación del O bservatorio 
el requerim iento de  incluir años completos es de m ayor relevancia de lo que será en el futuro.

Veamos ahora el im pacto  en el m ai)a de cobertu ra de una estadística lim itada y  de la. 
no inclusión de la m odulación d iaria  de la aceptancia dcl detei-tor. E n  la Fig. 6.5 se nniestra 
una com paración en tre  un m apa de cobertu ra realizado con conjuntos de 5000D y de 3800 
eventos simulados. Los eventos fueron sinmlados con una distribución acinuital uniforme, una 
distribución sin(^)cos(0) p ara  el ángulo cenital y  con un espectro de energías siguiendo una 
ley de potencias de la  forma alrededor de 1 EeV. Se realizó un intercam bio de tiem po 
U TC  de cada conjunto generando 1000 nuevos conjuntos de cada uno de los dos originales. 
Como se puede ver, la fa lta  de estadística en el conjunto de datos usado p ara  el arm ado del 
m apa de cobertu ra afecta la uniform idad, m ayorm ente en la declinación.

E n  la figura 6.6 se ilustra  como una m odulación diaria  de la aceptancia del detector se ve 
reflejada en la construcción del m apa de cobertu ra  del cielo de Auger. P a ra  ello se sim ularon 
50000 eventos con una distril)ución uniform e en U T C  y  otros tan tos con una modulación 
d iaria  de la aceptancia pero m anteniendo las mismas características de los eventos simulados
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F ig u r a  6 .5 : M apas de cobertu ra  usando la  técnica de mezclado o intercam bio de los 
tiem pos U TC . Iquierda: m apa realizado a  p a rtir  de un conjunto de 50000 eventos simula­
dos. Centro: m apa realizado m ezclando un  conjunto de 3800 eventos simulados. Derccha: 
diferencia en tre am bos m apas m ostrando como las fluctuaciones estadísticas del conjunto 
de datos original afecta la distribución, m ayorm ente en declinación.

para  la figiua 6.5. E sta  m odulación es de la forma:

^  (jSó) (6 .1)

En el panel de la  izquierda de la figura 6.6 se represen ta el m apa de cobertu ra  obtenido 
luego de aplicar el m étodo de mezclado al conjunto de datos con U TC  uniforme. En el panel 
central se tiene el mismo m apa obtenido con el conjunto de eventos con la modulación diaria 
en la distribución tem poral. F inalm ente, en el panel de la derecha se m uestra la diferencia 
en tre am bos mapas.

i >• M IWA te MDb

F ig u r a  6 .6 : Efecto de una m odulación diaria  sobre el m apa de cobertu ra  . Izquierda'. 
ma])a realizado a  p artir del mezclado del U TC  de un conjunto de 50000 eventos simulados 
con u n a  distribución tem poral uniforme. Centro: m apa realizado con el mezclado de los 
tiem pos U T C  de un conjunto de 50000 eventos simulados con una modulación de la 
accptaiK.'ia diaria. Derecha: diferencia en tre am bos m apas.

Resumiendo, las ventajas de la técnica de mezclado serían que se tienen en cuenta los 
efectos introducidos por el funcionam iento del detector (aunque se vio que esto tam bién



depende de cual variable se elija m ezclar) y  que es m uy simple en sus principios y  en su 
im pleraentación.

P or o tro  lado presenta desventajas im portan tes como las siguientes:

•  La existencia de an iso tropía en las direcciones de arribo modifíca la distribución tem ­
poral de las direcciones de arribo, y  se traslad ará  to talm ente la variable LST y  parcial­
m ente a  U TC  si no se consideran años completos.

■ Las fluctuaciones estadísticas del conjunto de datos originales se preservan en el proceso 
de mezclado. La precisión que se puede alcanzar en el m apa de cobertu ra  depende de 
estas fluctuaciones iniciales que pueden inducir patrones de an iso tropía falsos de cierta 
m agnitud  p o rc e n tu a l.(C L E M E N T IN A : p o r  q u e  d e c ís  q u e  se  p re s e rv a n ? ,  d e b e ­
r ía n  r e d u c ir s e  a q u e lla s  e n  a s c e n c ió n  r e c ta  c o n  e l  n u m e ro  d e  n u e v o s  c o n ju n to s  
s e g ú n  ■ E l p ro b le m a  q u e  d is m in u y e n  so lo  a q u e lla s  e n  a s c e n s ió n  r e c ta ,  
p e r o  n o  e n  d e c lin a c ió n , p o r  q u e  r a n d o m iz a  e l t ie m p o  d e  a r r ib o )

■ Es m uy lento com parafio con el m étodo sem i-analítico que se describirá a continuación.
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6.5. M étodo Sem i-analítico

E ste m étodo ha  sido presentado en [116, 117, 118] y  ha  sido utilizado p ara  calcular el mai)a 
de cobertu ra de  A uger que se usó en los prim eros resultados publicados por la colaboración 
[112]. Básicam ente consiste en obtener la aceptancia cenital del observatorio a  través de 
un  a juste  de da tos y  suponer que es uniform e en acim ut. E sta  distribución cenital no es 
dependiente de una anisotropía real en las direcciones de arribo ¡118] por lo que usar un 
a ju ste  de los datos no afecta en nada la resohición en la determ inación de excesos en el m apa 
de eventos. Luego se com puta  el m apa de co b e rtiu a  integrando num éricam ente funciones 
analíticas.

6.5.1. A ju s te  de  la  d is trib u c ió n  cen ita l de  los eventos

Se sabe que la distribución en ángulo cenital de los eventos debe seguir u n a  ley simple 
(si la aceptancia de nuestro detector está  satiura<Ia) de la forma con9d{cos6) =  e o s9 senOdO  
a  p a rtir  de consideraciones geom étricas solam ente (ángulo solido y  proyección del detector 
en la dirección de incidencia). La aceptancia efectiva del detector va a  ac tuar sobre esta 
d istribución im poniéndole un corte p a ra  ángulos cenitales grandes que se puede m odelizar de 
d istin tas m ajieras. Se eligió u n a  función de Fermi - Dirac. Sin embargo, este modelo parece ser 
insuficiente como se puede ver en la figura 6.7 donde se no ta  u n a  desviación del a ju ste  para  
ángulos pequeños de la distribución sen O eos 9 esi)erada. E sta  desviación puede explicarse 
por el heclio de que las lluviaü casi verticales (y de b a ja  energía como se consideran en este 
traba jo ), son nm y viejas. E sto  significa que se han  desarrollado nm y a rrib a  en la atm ósfera y 
al llegar al suelo tienen un núm ero de partícula-s m enor, lo que im plica que existe u n a  menor 
probabilidad de que disparen p o r lo menos tres detectores del arreglo de superficie. Es por
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esto que, a  este a juste  se agrega u n  polinomio grado n  de la siguiente m anera:

1
d N  = V {9 )d0  =  Volyid , n) eos 9 s e n d  d9

1 +  exp

P ara  optim izar el a juste  con n  =  1 es suficiente (como se puede ver en la  figura 6.7).

(6 .2)

n =  l

20 40
6  (grados)

60

0 (grados)

F ig u r a  6 .7 : D ependencia de la aceptancia con el ángulo cenital: la curva es el modelo 
a justado  a  los datos (rojo). Los parám etros ajustaílos se m uestran  en el panel superior 
(a[0] =  ^0) ®[1] =  ^ 9 ,  siendo los parám etros siguientes los del polinomio p ara  cada grado 
creciente. E l panel inferior m uestra los residuos del a ju ste  ju n to  con el reducido.

De la ecuación 6.2 se ve que se puede pasar a  distribución por ángulo sólido a(0) a  través 
de la relación;

V{9)  =  a{9)sen9 (6.3)

O bten ida la distribución en ángulo cenital se puede obtener en declinación a  través argu­
m entos geométricos.
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6.5.2. E stim ac ió n  de  la d is trib u c ió n  e n  declinación

Como la T ierra  gira alrededor de su eje y  el arreglo de superficie del observatorio tom a 
datos las 24 horas del día, si se asum e una aceptaiicia constante, se espera que la co b crtm a (o 
la exposición) del cielo sea sim étrica alrededor del eje de rotación de la  T ierra  y, por lo tan to , 
sólo dependiente de la  declinación í .  Si se tra b a ja  en el sistem a de referencia cartesiano ¡ocal, 
se puede definir una base de vectores de la  forma:

íii =
O  ̂

cosí 
aenl j

112 =
'  1  ̂

O

\ 0 /

I  O
- s e i i l  
eos l

(6.4)

E je  de r o u c ió n  úc la Tierra

Eje ecualoriai

X.

© U .>

F ig u r a  6 .8 : Izquierda', representación del vector correspondiente a  la  dirección de arribo 
de la  lluvia ü  sobre el sitio  de Augor en el sistem a de referencia cartesiano lo<;al y  Derecha: 
en coordenadas ecuatoriales.

donde ü j es el eje de  rotación de la  T ierra y Ü2 es el eje en la dirección Este-O este. Las 
coordenadas ecuatoriales (a ,J )  (con a  igual a  la  ascensión recta  y  6 igual a  la declinación) de 
las direcciones de arribo  de las partículas, se pueden expresar en función del vector Ü de la 
siguiente manera:

(7T \

~  -  5 =  s e ñ ó  (G.5)
2 /

Ü Ü2 =  sen  q  =  eos 5 s t n  a  (6 .6)

ü  • Ü3 =  sen  (  2 ~  ^  ~

y en el sistem a de coordenadas cartesianas local, se puede escribir el vector ü  como:

/ coa ásen  a
sen  6cos l — coa á eos a s e n  l 

 ̂ sen  6sen l + eos 6 cx)s aeos l j
(e.8)
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Corno el ángulo cenital B se puede definir como Ü ■ üz =  eos 6, entonces

eos O =  sen  6sen l +  eos <5 eos acos l (6.9)

La distribución elemental de la declinación en u n  intervalo d a  de ascensión recta  es a{0) d a  
(ver ecuación 6.3). La distribución en declinación final (exposición o cobertu ra  en declinación) 
se obtiene integraiiílo num éricam ente en ascensión rec ta  p ara  u n a  vuelta com pleta de la T ierra 
(i.e. en un  día sidéreo completo; ver apéndice II);

2ir
Cohcrtura{6) = I a[a.Tccos{senSsenl-\-cos5cosoccosl)\da ( 6 . 10 )

P ara  probar la prc*cisión de este m étodo (cálculo de la distribución de la  declinación 
usando el a juste  de la distribución de 9 de los eventos) se realizó un simple M onte Cario, 
com parándolo tam bién con el m étodo propuesto en  [114] que se b asa  en el a juste  do fuiiicones 
suavizads a  la declinación. Estos resultados se m uestran  en  la figura 6.9. En el panel de la 
izquierda se m uestra la distribución real en declinación y las obtenidas con ios distintos 
métodos. P a ra  poder apreciar m ejor la diferencia en tre éstos en el pane! de la derecha se 
m uestran los residuos de cada uno de ellos respecto a  la declinación real. Los puntos rojos 
corresponden al m étodo propuesto en e s ta  sección p ara  la determ inación de la declinación, 
m ientras que los puntos azules y  verdes son el resultado de dos tipos de ajustes propuestos 
en [114], Se puede ver que los puntos rojos se encuentran en mejor acuerdo con el inpu t de la 
simulación, habiéndose reducido tan to  los errores sistem áticos como los estadísticos. Esto da  
im a p rueba firme de la  validez de este m étodo, con el cual es posible alcanzar una precisión 
de 1-2 % asum iendo independencia en ascensión recta.

F ig u r a  6 .9 ; Izquierda: R esultado de la com probación de la preci.sión del m étodo usando 
simulaciones M onte-Cario: la distribución usada como inpu t (a ju stad a  de datos reales 
del arreglo de superficie) está  representada por la línea negra, los pin itos azukw y verdes 
corresponden a distintos ajustes p ara  la declinación m ientras que los puntos rojos corres­
ponden al m étodo usado en este trabajo . Las barras de error corresponden a  la dispersión 
de las simulaciones. Z)erec/iü: Residuos de la  sim ulación M onte Cario: una vez m ás los pun­
tos verdes y azules corresponden a  d istin tos ajustes propuestos en [114] y  los puntos rojos 
corresponden al m étodo presentado en esta  sección. Las barras de error corresponden a 
la dispersión de las simulaciones M onte Cario.



Hemos asum ido que la cobertu ra  es coiistaute en  ascensión recta. Pero si la  aceptan- 
cia adem ás presenta una variación tem poral (por efectos de crecim iento del arreglo, efectos 
clim áticos estacionales o diarios, etc...) o m ía variación con alguna o tra  variable como el 
ángulo acim utal, hacer la  integral (6.10) sobre un d ía  sidéreo ya  no es válido. La aceptancia 
deja de ser constan te en ascención rec ta  y, por lo tan to , cada dirección en el cielo (a , <5) 
corresponde en un instan te  í  (U TC ) a  u n a  dirección {6 (t),  ^  (t)). E n  este caso el m apa de 
cobertu ra  debe calcularse integrando im m éricam ente lo que se puede denom inar aceptancia 
global a{t) sobre todo  el período de tom a de datos.

E ncontrar una modclización adecuada de esta  aceptancia global es b astan te  difícil y  se 
puede realizar de dos maneras: (1) a  p a rtir del estudio del funcionam iento del detector y del 
análisis de la correlación en tre  d istin tas variables externas (tem pera tu ra  y  presión atm osféri­
cas, núm ero de hexágonos trab a jan d o  en forma correcta, variaciones en las condiciones de 
disparo, etc..) y  la ta sa  de contaje de eventos o (2) obtener la variación tem poral direc^tamente 
del a ju ste  de los histogram as de los tiem pos de los eventos, ya sea UTC, sidéreo (ST) o díiis 
julianos (JD ).

6.5.3. Im p ac to  de u n a  a ce p ta n c ia  variab le

A bajas energías, debido a  la  gran separación que hay en tre tanques de! arreglo de su­
perficie, no se espera que todos los eventos sean detectados. La acept<uicia del arreglo depen­
derá  de su configuración y  de su estado de funcionam iento en el m om ento en que se produzca 
el evento. Este estado dependerá adem ás de posibles variaciones sistem áticas que se deberían 
conocer por lo menos en una prim era aproxim ación. Las fuentes m ás evidentes de estos efec­
tos sistem áticos son las inestabilidades en el funcionam iento del detector y  los cambios en 
las condiciones clim áticas. Como ya se estudió en el capítu lo  5 la aceptancia de! arreglo de 
superficie p ara  bajas energías es b astan te  sensible a  cambios en las condiciones atm osféricas 
locales (tem peratu ra , presión y  densidad).

Los m étodos propuestos hasta  el m om ento (analítico [113] o semi-empírico ¡114]) conside­
ran  la  independencia de la  ta sa  de contaje  o de la aceptancia con la  ascensión rec ta  o con el 
tiem po U TC  en el cálculo de la cobertu ra  del cielo como hipótesis principal. E sto  implica que 
ningún m étodo basado en la invarianza en ascensión recta  p ara  la  cobertu ra  de Auger podría 
funcionar tam bién p ara  bajas energías. Si éstos se aplicasen sin ninguna corrección teniendo 
el contaje de eventos variaciones d ía /noche o estacionales se puede producir la aparición de 
patrones de ajiisotropía falsos. Cuando se describió el m étodo de mezclado en la sección 6.4 
se m ostró la  influencia de una variación tem poral de la  eficiencia de detección en la aparición 
de i)atrones en el m apa de excesos final.

Tom ando la dependencia de ia aceptancia calculada en el capítulo 5 con los parám etros 
que se consideren relevantes, se la integró en función del tiem po p ara  obtener la cobertu ra  de 
Augcr en cualquier dirección del cielo. Después se eligió cierto  periodo de tiem po y un dado 
conjunto de datos p ara  analizar. Idealm ente se debería elegir un  rango de energía dado pero 
en este caso se eligieron los eventos 3 T 0 T  puros (sólo 3 estaciones con TO T ; ver capítulo 4) 
que representan  los eventos con m enor energía detectable por Auger.

Usando una m uestra de 20000 eventos 3 T 0 T  registrados en 5 meses com prendidos entre 
Enero y  Mayo de 2004, se calculó la aceptancia relativa en función del tiem po. No se tom ó en
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cuenta la dependencia p u ra  con el ángulo azim utal que podría  aparecer por la asim etría del 
arreglo de superficie, ya que los eventos estudiados no tienen grandes ángulos cenitales.

Se modeló la  dependencia de la  aceptancia con el ángulo cenital de de la siguiente m anera 

(ver sección 6.5):

a(0) =  P oly[9 ,n )  x  c o s í ----------^ ^  (C-11)
l + e a ; p { ^ J

P a ra  la dependencia con las condiciones clim áticas sólo se consideró como parám etro  
relevante la tem peratvira atm osférica, usándose la siguiente expresión (ver sección 6.5):

a ( r ) ~ l + a T  con  a  =  0.0075°C"^ (6.12)

Finalm ente, la variación absoluta de la aceptancia con el tiem po es deducida a  p artir 
del m im ero de estaciones del arreglo activas en el m om ento del evento que se obtiene de los 
archivos T2 de m onitoreo de los detectores.

Así, sum ando todos los efectos es posible obtener la aceptancia to ta l como:

0,(8, t) =  <lT2{i) ^  ^ ^Ícnip(^(í)) (6,13)

Con este valor de aceptancia p ara  cada intervalo de tiem po y  p ara  cada valor de ángulo 
cenital, se puede representar una dada dirección en el cielo en coordenadas ecuatoriales (q ,(5) 
en función del tiem po y  del ángulo cenital de la siguiente manera:

cos(0{t)) =  s e n á s e n A  +  e o s5 co.sA)cos(q -  A(f)) (6.14)

donde A es la  la titu d  del sitio (en este caso, -35.2°) y  A{t)  es la  ascensión rec ta  correspondiente 
al ángulo cenital del Oi>Kervatorio en el m om ento í ,  que es una función lineal p u ra  con período 
igual a un  d ía  sideral.

E l m apa de cobertu ra se calcula entonces como:

W { a , 6 ) =  I d ta [ t ,9 { t ) \  (6.15)

donde el periodo de tiem po analizado. En la figura 6.10 se puede ver un ejemplo de
m apa de cobertu ra calculado con eventos 3 T O T  del período com prendido entre Enero y 
Mayo de 2004, usando el m étodo p ara  hacer m apas propuesto en [114j.

Si uno realiza el m apa de cobertu ra sin tener en cuenta la dependencia de ia aceptancia 
con la tem p era tu ra  (descrita por (5.43)) aparece en ei m apa de excesos un cierto  p a tró n  no 
uniforme m ientras que al introducir este efecto la distribución se acerca m ás a  la isotropía (de 
igual m anera que erTel m étodo de mezclado). P a ra  describir de m anera máa cuan tita tiva  este 
efecto se reahzó el anáhsis en armónicos esféricos de  los datos. En la figura C. l l  se puede ver 
el resultado obtenido. Cuando no se tienen en cuenta  la variación tem poral de la aceptancia, 
aparece un dipolo a  3ít en los datos que desaparece al agregar la dependencia de la  aceptancia 
con la  tem p era tu ra  al cálculo de la cobertura.

P a ra  finalizar, las ventajas del m étodo sem i-analítico se pueden resum ir de la siguiente 
manera:
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J« A u s r j ’ -U A jr

F ig u r a  6 .10 : M apa de la cobertu ra  de  Anger p ara  eventos 3 T O T  presentado eii coor­
denadas galácticas.

JúH 'M ay 2tf04^T«T)

F ig u r a  6 .11 : Espectro angular para  ios eventos 3 T O T  entre enero y  mayo de 2004. 
Aparece un dipolo a  3(7 si se tom a el m apa de cobertu ra  sin variación de la aceptancia. 
El dipolo desaparece cuando se tienen en cuenta los efectos atmosféricos.

■ Se basa en un a juste  de la  distribución real de los eventos en ángulo cenital y  o tras 
variables con funciones “suaves” . El nínnero de grados de libertad  es pequeño para  
cada función lo que perm ite  dism inuir las fluctuaciones estadísticas de las distribuciones 
usadas para  calcular el m apa de cobertura.

■ Si se conoce la aceptancia con una buena precisión, el m apa de cobertu ra  no e s ta rá  con­
tam inado por la anisotropía existente y  los efectos de la aceptancia variable serán bien 
reproducidos, niaxim izando el poder de detección de excesos o defec:tos en la <listribu- 
ción de direcciones de arribo  en el cielo.

■ Es rápido y  no depende de simulaciones M onte Cario. Sólo se realizan integraciones 
numéricas.

P or o tro  lado, las desventajas que j)uede p lan tear este m étodo son las siguientes:

■ La im plemeiitación es m ás laboriosa que eu la técnica de mezclado.
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F ig u r a  6 .12 : M apa de excesos de rayos cóí5micos en la región cercana al C entro  Galáctico 
en lina ventana de 5°. La posición del C entro  Galáctico está  indicado con una cruz sobre la 
línea que representa el plano galáctico. Tam bién se m uestran  las regiones donde AGASA 
y SUGAR encontraron sus excesos m áximos [112].

La versión m ás simple, es decir, aquella donde la aceptancia sólo depende del ángulo 
cenital nu es realista  salvo p ara  las energías m is  altas.

La versión m ás realista, que tiene en cuenta los efectos de la aceptancia. variable a  través 
de la  correlación en tre la ta sa  de  contaje  de eventos con los datos de m onitoreo es difícil 
de conseguir al no conocer de m anera exacta estas correlaciones.

6.6. Búsqueda de anisotropía en la dirección del Centro 
Galáctico con Auger

Estos reportes de anisotropía en la dirección del C entro G aláctico por AGASA [107, 108] y 
por SU GAR [109] no lian podido ser confirmados por Auger [112], aún  cuando la exposición 
al C entro  Galáctico de este experim ento excede ya la de cualquiera de los experim entas 
anteriores. E n  la  figura 6.12 se puede ver el m apa de excesos calculados en regiones de 5° de 
radio p ara  eventos con energías entre 10*^’® y 10^®’® eV. Se eligió esta  escala p ara  visualizar 
m ejor la  distribución de excesos en las regiones estudiadas por AGASA y SüG A R . E n  la 
figura 6.12, la línea sólida represen ta el plano galáctico y el Centro Galáctico esté indicado 
con una cruz. El círculo m ayor representa la región en la cual AGASA rep o rta  el exceso 
m ientras que el círculo pequeño es el correspondiente a  los resultados de SUGAR.

P a ra  el círculo de 20° de AGASA y p ara  10̂ *̂  eV <  E <  10^®'  ̂ eV, se observan 2116 
eventos m ientras que se esperan 2159,6 eventos. Con respecto al exceso reportado  a  p artir  de 
los datos de SUGAR. se encuentra que en la m ism a ventana angular y  en el mismo rango de 
energía la  razón en tre el niimero de eventos observados y el esperado es de 0.98 ±  0.06.



6.7. Conclusiones

E n este capítu lo  se estudió en detalle cómo la búsqueda de am solropía en  las direcciones 
de arril>ü de rayos cósmicos con energías en el lím ite de detección de Auger presenta una serie 
de dificultades p roducto  principalm ente de la fa lta  de estabilidad tem poral de la probabilidad 
de detección del arreglo de detectores de superficie.

Se m ostró que el efecto de la variación tem poral de la aceptancia del arreglo debe ser 
tenido en cuenta cuando se realiza u n a  biusqueda de anisotropía a  gran  escala, pero tam bién 
influye en la  búsqueda de excesos puntuales.

Habiéndose obtenido una pararaetrización de la aceptancia relativa en función de las con­
diciones atm osféricas en el capítulo 5, se usaron estos resultados p ara  a ju s ta r  la dependencia 
tem poral de la aceptancia e in troducir esta  corrección en el cálculo del m apa de cobertura, de 
Auger. Gracias a  esta  corrección, es posible elim inar patrones no uniformes y  falsos dentro  
del m apa de cobertiu 'a de m anera eficaz.

Calculando el m apa de cobertu ra usando el m étodo sem ianalítico y  corrigiendo por una 
aceptancia variable en el tiem po, se obtuvieron los prim eros resultados de A uger con respecto 
a  la búsquedas de excesos de rayos cósmicos en la  dirección del C entro  Galáctico. Estos 
resultados indican una distribución de densidad de eventos uniforme en esa dirección para  
energías dol orden de 1 EeV, en contradicción con lo reportado  por los experim entos AGASA 
y  SUGAR,
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Capítulo 7

AMIGA: la transición de fuentes 
galácticas a extragalácticas

7.1. Introducción

A unque Aiigei es capaz de de tec tar rayos cósmicos con energías de h asta  lO'® eV, esta 
detección no es to talm ente eficiente y  es afectada por diversas variables relacionadas con el 
detector y  con las condiciones externas al m ismo como se m ostró en los capítulos 3. 5 y C. 
El estudio detallado de estas variables lleva a  concluir que el conjunto de eventos registrados 
por Auger en este lím ite no son, a  pesar de ser m uy numerosos, del todo  confiables en el 
mom ento de d ilucidar la  composición de los rayos cósmicos y adolecen de ciertas incertezas 
en la  d istribución de sus direcciones de arribo  pertinen tes p ara  la búsqueda de anisotropías a 
m ediana o gran  escala. Es por esto ({ue en el año 2003 comenzó la concepción de una m ejora 
del O bservatorio orientada a  am pliar el rango de detección incluyendo energías m ás bajas y 
a  conseguir una m ejor discrim inación entre distin tos tipos de prim arios.

Esto dio lugar al nacim iento del proyecto AMIGA { “Augcr M uons and Infill fo r  the. 
Ground ArTay’’)[12[). 140]. Im pulsado por el g rupo Auger del Laboratorio  T andar de la  Co­
misión Nacional de Energía Atóm ica AM IGA consiste en la instalación de pares de detección 
formados por detectores de superficie y  contadores de limones enterrados posicionados en un 
arreglo denso o “infill". P ara  lograr u n a  eficiencia de detección un ita ria  a  energías menores 
que 3  X 1 0 ^ *  eV  se propone in tercalar detectores de superficie en la  actual red <le Auger en 
una región pequeña del área  to ta l del O bservatorio hab ida cuenta que el flujo de chuba-scos 
cósmicos crece dos órdenes de m agnitud  por década de disminución en energía. Estos detecto­
res usarán, de ser posible, la  m isma tecnología que Auger, estando la diferencia funciamental 
en las telecomunicaciones pues AMIGA se com unicará con el protocolo estándar 8 0 2 .1 1  nor­
m alm ente conocido como W iFi, m ientras que Auger en la  actualidad  usa im a radio diseñada 
especialm ente, que ya  tiene com ponentes obsoletas no disponibles en el mercado.

D istintos parám etros pueden ser estudiados p a ra  discrim inar en tre prim arios de d istin ta  
natu ra leza quúnica. Los dos m ás im portan tes son el contenido muónico de las cascadas y  la 
posición dcl m áxim o desarrollo de la lluvia, Xmax (ver capítulo 2), siendo los dem ás parám e­
tros manifestaciones ruidosas de  estos dos. El niímero de m uones y  Xmax perm iten  una nmy 
buena discrim inación estadística en tre núcleos pesados y livianos [119] y  una excelente dis-
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F ig u r a  7 .1 : Despliegue de las m ejoras del O bservatorio Aiiger. Las líneas verdeas y  negras 
m uestran  los cam pos de 30° de visión acim utal de los seis telescopios originales y  de los 
tres de HEAT, respectivam ente. Los puntos rojos, verdes y  azules indican los pares de 
detectores de superficie y  contadores enterraxlos de muones em plazados a  433, 750, y líOO 
m  do distancia, respectivam ente. E n  el centro de AMIGA está  el tanque C onstanza a  6 
km  de Coihueco.

crim inación entre gam as y  hadrones. El contenido rauónico de las Ihivia-s será registrado por 
detectores de centelleo de 30 rri^ enterrados a  u n a  profundidad de ~  3,0 m al lado de los 
detectores de superficie [120, 154]. La posición del máximo de la  lluvia será determ inada con 
telescopios de fluorescencia modificados. E sta  modificación consiste en agregar a unu de los 
sitios de fluorescencia tres telescopios con un  cam po de visión elevado, pues lluvias de menor 
energía se desarrollan antes. E sto  p erm itirá  reg istrar lluvias de energías de hasta  ~  eV 
con su máximo contenido en el cam po de visión de los telescopios. Este proyecto h a  sido 
denom inado HEAT { “High Elevation Auger Telescopes”)[\2\].

La localización del arreglo infill ha  sido cuidadosam ente elegida de m anera de optim izar 
la detección h íbrida de los eventos esperados. M ediante simulaciones se ha  com probado que 
la d istancia  óp tim a a  la que se debe ubicar el centro del infill del edificio de fluorescencia es 
en tre 3 y  10 km  [122]. En la figura 7.1 se m uestra  la fu tu ra  ubicación de los arreglos nifill prt> 
puestos. Los puntos azules corresponden a  detectores Auger ya  existentes, los puntos verdes 
representan la-s posiciones de los tanques a  750 m y los puntos rojos son los correspondientes 
a  los detectores a  433 m.

E l área dcl infill de 433 m es de 5,9 km^ y  la  del infill de 750 m  de 23.5 km^, con 85 pares
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de detectores en total.

7.1.1. H E A T y A M IG A

El espectro de rayos cósmicos presentas tres características a  altiis energías; la  segunda 
rodilla, el tobillo y  el corte GZK. Auger está  siendo m ejorado con HEAT y AM IGA para  
incluir en forma continua to d a  e s ta  región (ver Fig. 1.2),

L a interpretación física de  la  segiuida rodilla es aún  m uy incierta. P odría  deberse a  (jue 
se llega a  la m áxim a energía sum inistrable a  los rayos cósmicos en nuestra  galaxia (prim arios 
de los núcleos estables m ás posados) debido que aJ llegar a  este límite, el flujo tiene que 
necesariam ente dism inuir con nn  mayor índice espectral. A ún m ás, se ha sugerido [127, 128] 
que podría  ser la región de transición de fuentes galácticaa a  ex tra  galácticas, o sea que aparte  
de la disminución de la com ponente galáctica aparecería u n a  com ponente ex tra  galáctica 
dominante.

P a ra  el tobillo hay dos in terpretaciones físicas fundam entales dependiendo en donde ocm'ra 
la transición de fuentes galácticas a  ex tra  galáctica.s. Si ocurríase en la segunda rodilla, el 
tobillo acaecería p o r la producción de pares p  +  7  —• p  +  e+ e"  por la interacción de protones 
extragalácticos con la radiación de fondo de m icroondas [127, 128]. P or o tro  lado, si ocurriese 
en el tobillo, éste sería el resultado de la sum a de los flujos galácticos y  ex tra  galácticos con 
distintos índices espectrales [136, 137, 138j.

Es entonces de m iicha relevancia científica estud iar la región de energías 0 ,1 -1 0  EeV para  
dilucidar la  transición de las fuentes de rayos cósmicos. Los dos requerim ientos fundam entales 
son buena resolución en energía y  discrim inación en natiu-aleza quím ica del prim ario pues 
como ha sido a rrib a  m encionado la transición de  ftierites galácticas (elementos pensados) a 
ex tra  galácticas (elementos livianos) está  d irectam ente ligada al tipo  de primai'io.

Se están actualm ente in.stalando los tres telescopios de HEAT en el Cerro Coihueco, 
ju n to  a  los seis telescopios originales. Tendrán dos posiciones: horizontal yaciendo en el suelo 
p ara  instalación y  m antenim iento e inclinada en 28° p ara  la  operación norm al, perm itiendo 
entonces una aceptancia continua de 58° en elevación. E n  la Fig. 7.2 se m uestra  m ía simulación 
de las señales en los foto m ultiplicadores dejadas po r una lluvia iniciada p o r un p ro tón  de 
1 EeV. N otar que en este ejem plo la  extensión del cam po de visión perm ite  la incliLsión del 
m áxim o de la  lluvia Xmax sin el cual el perfil longitudinal no puede ser reconstruido.

Los contadores de m uones de AM IGA consistirán en centelladores altam ente segm entados 
(para ev ita r el subconteo por “pile-up” ) con fibras ópticas finalizando en un  foto m ultiplicatlor 
m ulti-áiiodo de 64 píxeles. E l diseño de ba.se son varilla.s centelladoras de  400 cm de largo x
4.1 cm  de ancho x  1,0 cm  de espesor de poliestireno dopado con flúor cc^-extrudado con TÍO 2 
píira producir reflexión to ta l de la  luz y con u n a  ra im ra p ara  albergar a  una flbra óptica con 
cam bio de longitud de onda (ver Fig. 7.3), recubierta con u n a  folia reflectiva.

La electrónica de AM IGA ten d rá  una p arte  sub terránea y  o tra  en la  superficie y  el su­
m inistro  de i)otencia será con sistem as fotovoltaicos. C ada contador consistirá en cuatro  
módulos, dos de 5 y  dos de 10 m^. C ada módulo ten d rá  mi circuito im preso con un FPG A  
( ‘‘F ield Program m able G a te  A rray” ) y  un sistem a de comunicación y  m onitoreo con un micro 
controlador. C ada canal electrónico ten d rá  un am pliflcador con mi discrim inador. Los pulsos 
de todas las varilla.s serán  sincronizados al reloj de 40 MHz del tanque cercano y  hiego de la



130 A M IG A : la transición de fuentes galácticas a  extragalácticas

loac !«•»

F ig u r a  7 .2 : Lluvia sim ulada iniciada por un  pro tón  de 1,0 EeV {izquierda) iluminación 
de dos cám aras superiores e inferiores de foto m ultiplicadores y  {derecha) el pcrftl longi­
tud inal reconstruido donde el cambio de cám ara superior a  inferior se aprecia como una 

discontinuidad [122].

F ig u r a  7.3: Ensam blado de un  pro to tipo  de 64 píxeles de 2ÜOmi x  4, \vm \ {izquieTda) 
v is ta  lateral, and {derecha) v ista  de frente m ostrando el conector óptico de 64 píxeles.

discrim inación cada varilla a rro jará  un O o un 1 p ara  la ausencia o presencia de un m uón en 

ese ciclo del reloj.
E l conjim to de datos provenientes de este infill no  esta rá  afectado por la variación de la 

aceptancia con la tem peratu ra , con el ángulo cenital, o con la composición del prim ario. O tra 
ventaja  reside en el m anejo experim ental de las fluctuaciones en los límites de la  aceptancia 
de Auger, o sea ~  3 x  10^^ eV, ya  que será posible reconstruir un mismo evento con dos 
o m ás subconjuntos independientes de detectores a  1500 m. De igual m anera, ])erm itirá una 
determ inación experim ental de la aceptancia de! arreglo com pleto con m ucha m ás precisión.

Los detectores pueden agregarse de nuichas m aneras diferentes al arreglo ya existente y 
en este trab a jo  se consideraron las tres  formas de infill m ás relevantes que preservan la con- 
figíiración original de triángulo equilátero. Estos infills corresponden a  espaciam ientos entre 
detectores de 433, 750 y 866 m. P ara  estudiar el im pacto de la  m ejora propuesta  y  sopesar si 
efectivam ente representa una ven ta ja  significativa desde el punto  de v ista  experim ental se es­
tud iaron  por medio de simulaciones la  dependencia de la resolución de distin tos parám etros de 
la lluvia de partículas (dirección de arribo, posición del punto  de im pacto, distribución lateral



de las partículas, energía, etc.) con la  sejíaración en tre detectores p a ra  diferentes energías de 
inyección, composición y  ángulo cenital.

E ste  capítu lo  e s tá  organizado de la siguiente m anera; en la sección 7.2 se describen las 
siinulaciones realizadas de las lluvias de partícu las y de la  respuesta dcl detector, así como 
los m étodos de análisis usados. La sección 7.3 contiene el cálculo <.le la aceptancia p ara  las 
diferentes configuraciones. E n  las secciones 7.4, 7.5, 7.6 y  7.7 se analiza cómo m ejora la 
reconstrucción de  la lluvia.

7.2 Sim ulaciones 1 3 1

7.2. Simulaciones

P ara  este trab a jo  se generó u n a  librería de lluvias usando el código de sim ulación num érica 
AIRES 2.6.0 [60, Í4ój. Se consideraron dos tipos de prim arios (protón y  hierro), incidiendo 
en  la tie rra  con 3 ángulos cenitales: 0°, 30° y  45° y  distribución uniform e en ángulo acim utal. 
Se sim ularon 5 energías diferentes: eV, eV, 10^” eV, eV  y eV.
P a ra  cada valor de energía, ángulo cenital y  tipo  de prim ario se generaron 100 lluvias. Con 
cada una de estas lluvias se sim ularon 5 eventos sobre el arreglo de superficie en posiciones 
d istribuidas al azar.

L a  respuesta de un  arreglo de superficie sim ilar al existente en Auger fue .simulada con el 
código SDSim (vSrO) [146]. E ste  sub-arreglo se formó con 37 detectores cubriendo una área 
hexagonal de 52 (ver figura 7.4, arriba  izquierda). A es ta  red triangu lar de 1,5 km  se 
agregaron detectores en tres configuraciones de infill diferentes;

■ a) Un detector en el centro de cada triángiilo de 1500 m, form ando u n a  red triangular 
con un espaciado de 866 m  (figura 7.4, ¡u-riba derecha).

■ b) D etectores ubicados a  m itad  de la d istancia  en tre detectores Auger, dando como 
resultado un  arreglo triangular con un  espaciado de 750 m  {figura 7.4, aba jo  izquierda).

■ c) D etectores en el centro de cada triángulo de 750 m del arreglo b), form ando una red 
triangular con un espaciado de 433 m  (figura 7.4, aba jo  derecha).

E n  estas simulaciones se usaron todos los niveles de disparo irnplem entados actnahnente 
en Auger [143] con sus correspondientes um brales de señal. Luego de cum plir con todas las 
condiciones de disparo, se realizó la reconstrucción to ta l de la dirección de arribo y  de la 
función de distribución la tera l (LD F) usando el paquete de reconstrucción inovisto  jior el 
grupo CDAS ( “C entral D a ta  Acquisition G roup” ) del O bservatorio Auger.

Al realizar la  reconstrucción de  los eventos generados se pueden utilizar d istin tas param e- 
trizaciones de la LDF que describe la señal in tegrada esperada a  cierta  distancia del punto  
de im pacto. P a ra  este trab a jo  se eligió la  siguiente form a funcional;

/  _  \  -d+~llog{r/ro)
L D F (r)  =  5iooo -  (71 )

\ ^ o /

donde 7-q =1000 m y  ¿’iooo. 0  y  1  son los parámetro.s que se ajustan .
La acejitancia del arreglo y  la precisión en la reconstrucción de la  dirección de arribo  y 

de la LD F dependen fuertem ente del núm ero de estaciones que posean u n a  señal superior
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F ig u r a  7 .4 : Diferentes configuraciones de infill posibles generadas dentro  del arreglo 
original con 1500 ra de separación entre detectores. (Arriba izquierda): espaciado en 1500 
ra; [arriba deincha): un detector ubicado en el centro de cada triángulo form ando una 
red de 866 m, [ahajo izquierda): agregado de un detector a  la m itad  de la distancia entre 
los detectores originales p ara  obtener una red de 750 ra y  [abajo derecha): un detector 
ubicaíio en el centro de cada triángulo do 750 m produce un  arreglo de 433 ni.

al um bral de disparo. En la figura 7.5 se puede ver como depende el núm ero de estaciones 
d isparadas con la energía de la lluvia p ara  diferentes separaciones en tre detectores cuando se 
t r a ta  de núcleos de Fe. A m edida que la energía aum enta, el área  cub ierta  po r la lluvia en 
el piso tam bién lo hace, lo que im plica que el núm ero de estaciones disparadas será mayor. 
P a ra  un dado espaciam ionto en tre detectores este núm ero resu lta  ser proporcional a 
(C L E M E N T IN A : ele d o n d e  sa le  e s to ?)d o n d e  0  es la pendiente de la  LDF.

7.3. Determ inación de la aceptancia

La eficiencia de detección de un arreglo de superficie depende fuertem ente del espaciamien- 
to  en tre detectores y de la definición de la condición de disparo, es decir cuántas estaciones 
deben tener señal sobre cierto nivel p a ra  que u n  evento sea guardado como ta l (ver capítulo 

5).
Usando ei m étodo descrito en el capítu lo  5 p ara  el cálculo de la  probabilidad de disparo de 

u n a  estación y  usando las lluvias sim uladas en este trab a jo , se calculó la aceptancia relativa 
p ara  los d istin tos es])aciamientos propuestos entre detectores.

En la figura 7.R se m uestra la aceptancia relativa en fimción de la energía p ara  proto­
nes [símbolos vacíos) y  hierros [símbolos llenos) y  p a ra  los diferentes espaciam ientos bajo 
consideración. Se puede observar que una separación en tre detectores <le 750 m  garantiza
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F ig u r a  7 .5 : N úm ero prom edio de estaciones disparada-s p o r evento p ara  diferentes espa- 
ciam ientos y energías p a ra  núcleos de Fe incidiendo con un ángulo cenital de 0 =  30°.

una eficiencia de detección del 95 % p ara  lluvias de protones (iiierros) con u n a  energía de 
3 ,6  X 10'^ eV  (1 ,8  x 10*^ eV), Con una separación de 433 m se obtiene un valor sim ilar de 
eficiencia p ara  lluvias con energías tan  b a jas  como 9 x  eV  y  4 x  lü'® eV p ara  protones 
y  hierros, respectivam ente.
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F ig u r a  7 .6 : A ceptancia relativa p ara  laü diferentes configuraciones de arreglos infill p>ara 
{símbolos wacios)protón y  jm ra (sí'míw/os llujios) hierro.

E n  base a  lo expuesto y  asum iendo u n a  eficiencia unitaria , podem os evaluELr el núm ero  

de eventos a  de tec tar con AMIGA. E l flujo de rayos cósmicos, sigue una ley de potencias
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Eo [EeV] Area [km^] No, events year '

0,1 5,9 16000
0.3 23,5 8500

C u a d ro  7.1: N úm ero de Eventos esperados p o r año con AMIGA,

con índice - 2 ,8 4  como fuera presentado por Auger en [41];

£ ^ = 3 0 , 9
í  E  \  
_EeV y

-1 .84
-1krn ■ y r  '  ■ sr - 1 (7.2)

y  po r lo tan to , el núm ero dt> eventos esperados en iin año con energía m ayor que E q y  con 
ángulos cenitales por debajo de Omar =  60® p ara  un detector de á rea  A  será;

AT =  795 •
■ A  ■ t ■ E q

20fcm2 W . lE e V

-1 ,84

(7.3)

La estim ación dcl núm ero de eventos por año obten ida con esta  fórmula es m ostrada en 
el C uadro 7.1. Consecuentem ente, el infill de 750 m  com puesto por 64 detectores p o d rá  acu­
m ular un núm ero estadísticam ente significativo de eventos de ba jas  energías con un esfuerzo 
relativam ente pequeño: sólo es necesario agregar 44 detectores al arreglo regular de Auger, 
lo cpie significa menos del 3%  del O bservatorio completo. Igualm ente con el infill de 433 
m  se pueden de tec tar lluvias con energías ta n  bajas como 10 '̂  ̂ eV agregando solam ente 10 
detectorc*s, garantizando tener un conjunto de eventos estadísticam ente significativo a  tales 
energías.

7.4. Resolución Angular

L a precisión en la determ inación de las direcciones de arribo de rayos cósmic;os es fun­
dam ental p a ra  la  búsqueda de sus fuentes y  para  el estudio de anisotropías. Se define la 
incerteza en la reconstrucción angular como el ángulo espacial 0  subtendido por las dirección 

real (Rraai) y  la reconstru ida (ñrec)> o sea ras{0 ) =  R reai' ^e r .'
En la figura 7.7 se presenta, con un 68 % nivel de confianza, la  incerteza en la  reconstr\jc- 

ción de la dirección de arribo, en función del espaciam iento en tre detectores y  de la  energía 
de la lluvia. El gráfico de la izquierda corresponde a  prim arios de hierros m ientras que el de 
la derecha a protones. Se puede ver que la  resolución angular con el infill de 7,')0 m  será 2 
veces superior a  la del arreglo de 1500 m, dando valores cercanos a  1° p ara  pro tón  y  hierro 
de £  =  10‘® eV.

Es interesante anaUzar la  dependencia de A 0  con el núm ero de estaciones disparadas 
N¿e,f. E s ta  depen<iencia se m uestra en la figura 7.9 p ara  am bos prim arios y p ara  todas los 
valores de energía y  espaciam ientos simulados. Como se esperaba, al aum entar el núm ero de 
estaciones partic ipantes en el proceso de reconstrucción aum enta, la resolución en la  dirección 
de arribo es mejor. E.ste com portam iento es sim ilar p a ra  am bos prim arios y  en la figura 7.9 
se representan  con líneas llenas el mejor a ju ste  a  cada set de datos p ara  9 =  30° {izquierda) 
y  d =  45° {derecha): azul p a ra  protones y  rojo p a ra  núcleos de Fe y  verde p a ra  el promedio
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F ig u r a  7 .7 : Incerteza en la dirección de arribo  en función del espaciam iento entre de- 
tectors p a ra  hierro (izquierda) y  pro tón  {derecha) p a ra  9 =  30°. La-s lineaos son sólo para 
guiar el ojo.
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F ig u r a  7.8: Incerteza en la dirección de arribo en  función del espaciam iento en tre de- 
tectors p a ra  hierro (izquierda) y pro ton  (derecha) para 6 =  45°. Las líneas son sólo para  
guiar el ojo.

de ambos. El m ejor a juste  p ara  el conjunto de da tos com pleto con O =  30° está  dado  por 
A 0  =  5 ,8° X +  0 ,6°. E n  el caso de lluvias con 6 =  45° e s ta  dependencia puede
expresarse como A 0  =  2 ,3° x  +  O, 2°. La figura m uestra cjue el núm ero de estaciones 
d isparadas tiene un im pacto  fundam ental en la precisión de la medición, aunque no se descarta 
la im portancia que j)odría tam bién tener la separación en tre las estaciones.

Como las condiciones de disparo en las simulaciones son las mismas que rigen actualm ente 
para  el detector de superficie de Augcr [143], vale la  pena con trastar estos resultados con 
los resultados experim entales. La dependencia de la  resolución angular con el núm ero de 
estaciones disparada.s p a ra  el arreglo de 1500 in debería ser com parable al obteniilo p ara  el 
arreglo SD de Augcr; los valores de A 0  correspondientes a  3, 4 y  5 estaciones son 2°, 1,6° y 
1,2°, respectivam ente en acuerdo con los resultados presentados en |150], que p ara  3, 4, y  5
o m ás estaciones son ~  2°, de 1,7° y  0 ,9°, respectivam ente.

Vale la  pena com parar la  resolución angular que se esjiera lograr con los valoras citados 
por o tros experim entos dieñados p ara  operar en el mismo rango de energía. Se es])era que 
el infill de 750 m  de una resolución en la dirección de arribo  de 1,0° a t  lO'** eV. m ientras
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F ig u r a  7.9: Incerteza en la dirección de a rrib a  en función de el núm ero prom edio de 
estaciones d isparadas para  am bos prim arios; pro ton  {círculos) y hierro (triángulos) para  
todas las energías y  espaciam ientos simulados, izquierda: 9 =  30°; derecha: 6 =  45®

que AKENO alcanza una precisión de 3 ,0° [151j p a ra  esa m ism a energía. Al b a ja r  en energía 
a  10^^ eV, K ascade-G rande [125] espera tener una resolución angular de 0 ,3° m ientras que 
IceTop [152] pretende un  valor de 0 ,6°. A es ta  energía, el arreglo to talm ente eficiente es el 
de 433 m, que d ará  una resolución angular m enor que 0. 7°.

7.5. Resolución en la posición del punto de impacto

Un parám etro  nuiy im portante en la reconstrucción de la  geom etría de la lluvia, y  en 
la determ inación de su energía en m enor m edida, es la  posición del punto  de im pacto. Al 
comenzar el proceso de reconstrucción se le da  como valor inicial el baricentro de los 3 
detectores con mayor señal del evento. Luego se realiza un  proceso de a ju ste  iterativo a  la 
señal de los detectores con una dada fimción LDF y al tiem po de disparo de dichos detectores.

P a ra  estim ar la incerteza esperada en la reconstrucción final de la posición dcl punto 
de im pacto p ara  diferentes configuraciones, se evaluó la diferencia en tre la  posición real del 
punto  de im pacto de las lluvias sim uladas y  la posición calculada al final del proceso de 

reconstrucción:

A C o r c  — (j/rsc  J /real)^ (7,4)

donde Xrec, Vrec son las coordenadas del punto  de im pacto de la lluvia (en el plano que 
contiene al array) ob ten ida al final del proceso de reconstrucción y ar êa/» Vreai son los valores 
del pun to  de im pacto de las lluvias simuladas. Se define la  resolución en la posición del punto 
de im pacto (para cada energía, ángulo y  prim ario considerado) como el valor p a ra  el cual la 
integral de la distribución de A C o re  es el 68%  del total.

Los principales resultados se m uestran en !a figura 7.10. Como la LDF decrece rápida­
m ente con la d istancia, la presencia de estaciones cerca del punto  de im pacto juega un papel 
fundam ental en la  determ inación de su posición. E sta  situación es favorecida al tener menor 
espaciam iento en tre detectores. P a ra  el espaciam iento actual de los detectores Augcr (1500 
m) el valor del RM S empírico encontrado en [148] es ~102 m, que se corresponde con nuestros
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resultados ptira amljos ángulos m ostrados. El desarrollo de las lluvias producidas por proto­
nes presentan m ás fluctuaciones que las generadas por núcleos de Fe, lo que se vé reflejado 
en im m ayor error en la determ inación del punto  de impacto. El mismo com portam iento se 
observa p ara  los d istin tos ángulos analizados como se m uestra en las figura. 7.1Ü y 7.11.

F ig u r a  7 .10 : Resolución en la  posición del punto  de im pacto en  función de la separación 
entre detectores p ara  arabos primarios; h ierro [izquierda) y  pro tón  [derecha) p a ra 0  =  30°. 
Las líneas son sólo p ara  guiar el ojo.

F ig u r a  7 .11 : Resolución en la posición del pun to  de im pacto en función de la  sepai'ación 
entre detectores p ara  am bos primarios; hierro [izquierda) y  pro tón  (derecha) p a ra  ü =  45°. 
Las líneas son sólo p ara  guiar el ojo.

P a ra  u n a  separación de 433 m, el núm ero de detectores alcanzados por la  casca<Ia de 
partículas es lo suficientemente grande ( ~  2ü, ver figura 7.5) como p ara  d a r una resolución 
en la  posición dcl punto  de im pacto  de ~  15 m independientem ente de la energía, tij)o de 
prim ario o ángulo de incidencia. P a ra  el infill de 750 m se observa que la resolución en la 
posición del pim to de im pacto m ejora en un factor 4 con respecto a  la corresponíliente a 
Auger p ara  las energías de interés. E sto  ten d rá  un gran im pacto en la recoiLstrucdón final de 
la cascada, al perm itir im a juste  <le la LDF m ás preciso.

La figura 7.12 m uestra la resolución en la posición dcl punto  de im pacto en función 
del núm ero prom edio de detectores disparfulos p ara  am bos prim arios, todas las energías 
y  espaciam ientos considerados p ara  6 =  30° (izqmerda) y  0 =  45° [derecha). Las líneas 
representan el m ejor a ju ste  a  los valores obtenidos p a ra  am bos prim arios por separados [azul
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p ara  p ro tón  y rojo para  Fe)y p ara  el prom edio de am bos (verde). La dependencia de la 
incerteza en la posición del punto  de im pacto con el núm ero de estaciones prom edio para  
$ =  30° es ACorfi =  820m +  13 m. E n  el caso de í  =  45° la dependencia puede
expresarse como A C ore =  478m ni'

F ig u r a  7 .12 : Resolución en la posición del punto  de im pacto en función del mimero 
medio de estaciones disparadas para  am bos primarios: protón(círcu/os) y  Fe (triángulos), 
p a ra  todas las energías y espaciam ientos considerados, p ara  6 =  30° (izquierda) y  0 =  45° 
(derecha).

7.6. Determ inación de S(600)

P ara  los eventos registrados por un arreglo de detectores de superficie, la determ inación 
de la energía consiste en dos etapas. Prim ero se asigna a  la lluvia un  parám etro  dependiente 
de la energía llam ado S(ro)- E ste parám etro  es la señal in tegrada que se espera en un detector 
v irtual ubicado a  u n a  distancia ro del eje de la  lluvia. Su valor se obtiene al ajustai' una LDF 
em pírica con una form a funcional p redeterm inada a  la  d istribución la tera l de señal observada 
e inten>olando su valor a  la d istancia  ro (ver sección 3.4). El segundo paso con.siste en la cali­
bración en energía de 5(ro). En un  detector híbrido como A uger esto puede realizarse de dos 
m aneras distintas: recurriendo a  los eventos híbridos, p a ra  lo cual es necesario que los datos 
de superficie y fluorescencia puedan reconstruirse independientem ente [147|, u  obteniendo la 
función de conversión a  p a r tir  de simulaciones M onte Cario.

La elección del parám etro  ro p ara  la conversión en energía está  d irectam ente relacionado 
con el espaciam iento en tre  detectores y  la  energía de los rayos cósmicos prim arios a  detectar. 
H a sido probado [148] que ro =  lOOÜ m es el valor óptim o para  una red con un espaciado 
de 1,5 km p ara  energías mayores que ~  5 x  10̂ *̂  eV. Sin embargo, como el propósito de 
este proyecto es alcanzar energías m ás bajas con un m enor espaciam iento entre detectores, el 
parám etro  elegido es en este caso 5(600), es decir, la  señal in tegrada esperada en  un  detector 
a  600 m  del eje de la lluvia.

La precisión en la  determ inación del parám etro  S(ro) depende del funcionam iento del 
detector y  de las fluctuaciones propias del proceso de m aestreo. Además, esta  precisión posee 
u n a  fuerte dependencia con las fluctuaciones lluvia a  lluvia (que son intrínsecas al desarrollo
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de Ifus m ism as y  no pueden ser evitadas), con la  dirección de la  lluvia y con la posición relativa 
del punto  de im pacto [148], M ás aún, la interpolación no lineal usada en la determ inación de 
5 (ro ) constituye u n a  ftiente m ás de error. Se encontró em píricam ente [149] que p ara  el arreglo 
de Auger, la incerteza estadística de 5(1000) alcanza el 10 % (con un  error en la  ubicación del 
pun to  de im pacto de 50 m ). Estos valores se obtuvieron p a ra  lluvias con energías >  5 x lO'*̂  
eV.

1 1.5 2
K n crfia  rE cV l

F ig u r a  7 .13: Dispersión R elativa de S(600) definida como o 's (6U ü ) / ‘5 ' ( G 0 0 )  p ara  Fe 
(triángulos) y  p ro tón  (círculos) en función de la  energía inyectada p ara  un espaciam iento 
de 750 ni y í  =  30°

E n  la figura 7,13 se m uestra la  razón i7s(tiO{))/S'(6ÜO), donde 175(000) dispersión en 
la distribución de S(600) reconstruido, p ara  arabos prim arios; hierro (tiiángulos) y  proton 
(circuios), p a ra  diferentes energías prim arias inyectatias. C uando la d istancia  en tre detectores 
se reduce en mi factor 2, la  precisión del nuevo parám etro  S(600) p ara  E  =  10^^ eV  es ~  10 % 
p ara  hierro m ientras que para  p ro ton  este \'alor es ~  13 %. O sea que se recobra la incerteza a
5 veces la energía con el infill de 750 m. O tra  ventaja  com parativa es (¡ue a  600 m hay mayor 
contribución relativa de la  com ponente electrom agnética frente a  la rauónica, lo cual hace a  la 
determ inación en energía m ás independiente de la  composición quím ica del prim ario. También 
es m ás confiable la asignación de energía pues los modelos hadróuicos actuales subestim an 
signiñcativam ente la com ponente muónica.

7.7. Estudios de composición con A M IG A  y H EA T

Como ha sido anteriorm ente m encionado, los dos parám etros fundam entales de una lluvia 
p ara  estudios de la composición quím ica del prim ario son el núm ero de muones y  Xmax.' Al 
igual que con S(600), el núm ero de m uones se estim a a  través de un  a ju ste  de una función 
de d istribución la tera l de m uones [154], obteniéndose así ^'^^(600). Es m ás confiable evaluar 
un  cam bio en comi>osición que la compwiición m isma, jmes dicho cambio es esencialm ente 
independiente del modelo hadrónico m ientras que la  asignación de la composición no lo as.
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F ig u r a  7 .14 : Simulación {izquierda) del cambio de Xmax Y {derecha) de A''^{600). Líneas 
y puntos son los ralores de en trada en las simulaciones y  los valores reconstruidos, res­

pectivam ente.

E n  la Fig. 7.14 se aprecie como la  reconstrucción re{)roduce excelentem ente los valores 
entrados en la simulación. Un cambio de composición, por ejemplo de pesado a  liviano, se 
vería reflejado como un  cambio de pendiente en los valores experim entales hacia arriba  en el 
gráfico de variación de Xmax vs. energía y  en sentido contrario en  la variación respectiva de 
A^^(600).

7.8. Conclusiones

En este capítulo se discutieron las diversas razones po r las cuales la Colaboración In terna­
cional Auger decidió extender el rango de energías detectables del O bservatorio. Increm entar 
la densidad de detectores de superficie en un  área  pequeña del O bservatorio Fierre Auger 
(23,5 fcm^ de los 3000 krn^ totales) da como resultado grandes ventajas en el estudio de rayos 
cósmicos de bajas energías a  un  costo relativam ente bajo. Desde el punto  de v ista  operacional, 
es posible realizar esta  m ejora de m anera simple.

Con un arreglo infill se pueden obtener m ucha información que llevará a  una m ejora en 
la reconstrucción de los parám etros de la  cascada de partícu las p ara  las m ás bajas energías 
detectables por Auger. G racias al m ayor núm ero de estaciones participando en los eventos, 
el a juste  de la  LD F será m ás preciso. Tam bién se probó que la  resolución en la posición del 
punto  de im pacto  de la lluvia y  la resolución en la  dirección de arribo  puede ser m ejorada en 
un  factor 4 y 2, respectivam ente. Con respecto a la  energía, la incerteza en la determ inación 
del parám etro  5(600) es m enor al 15%.

Además, un  arreglo con un espaciam iento de 750 m  es equivalente a  tres arreglos A uger de 
1500 m  superpuestos. Así, eventos individuales pueden ser reconstruidos con tres  subconjuntos 
d istin tos de detectores a  1500 m. E sto  p erm itirá  el estudio detallado de las fltictuaciones e 
incertezas involucradas en la  detección y  reconstrucción de los eventos. Los datos provenientes 
del arreglo infill servirían tam bién p ara  chequear el com portam iento del arreglo original y para  
validar las simulacione,s y  algoritm os de reconstrucción.

Se realizarán mejores estudios de la composición quím ica del rayo cósmico jjrim ario y se 
p o d rá  extender el intervalo de energía en el cual el detector es to talm ente eficiente hasta  10^^ 
eV p ara  abarcar to talm ente la segunda rodilla y el tobillo. P erm itirá  probar los modelos de 
propagación y producción de rayos cósmicos (galácticos y  extragalácticos) en vigencia.



Finalm ente cabe destacar que la actualidad  se encuentra  funcionando en el O bservatorio 
una celda un itaria  de 7 detectores de superficie instalados a  750 m  de d istancia  en los vértices 
y en el centro de un hexágono regular, habiendo por ende comenzado la tom a de datos de 
AMIGA.
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Capítulo 8

Conclusiones

E ste trab a jo  estuvo orientado al estudio  de la  respuesta d»‘l detcctor de siijierficic del 
O bservatorio F ierre Auger a  rayos cósmicos de bajas energías, entendiendo por ba jas  energías 
valores en el rango 0,1 - 3,0 EeV. Con respecto al análisis de datos. Auger reg istra  cascadas 
atm osféricas de partícu las de hasta  ~  1 EeV, aunque el O bservatorio h a  sido diseñado pai-a 
ser to talm ente eficiente a  i í  >  3 ,0 EeV.

E! rango de energía en tre  0,1 - 10 EeV constituye uno de los m ás im portantes p ara  la 
astrofísica de a ltas  energías. E n  él se producen cambios en la pendiente del espectro de 
energía de rayos cósmicos, cambios en  la  composición de los misinos y  se han  reportado 
indicios de posibles correlaciones entre sus direciciones de arribo y  la es tru c tu ra  galáctica. 
Los dos cambios en la pendiente del esjiectro de energía que nos interesan son la  “segunda 
rodilla” eV) y  el ‘̂tobillo” (10“ ’̂® eV), cuya existencia a  dado lugar a la  elaboración
de numerosos modelos convencionales y exóticos. E n  la  actualidad  no existe certeza alguna 
sobre la validez de los modelos m encionados pero dos posibilidades son las m ás aceptadas. La 
prim era (stablece que la segunda rodilla correspondería al fin de la com jionente galáctica del 
flujo de rayas cósmicos, form ando el tobillo la  aparición de la  com ponente extragaláctica. La 
segunda presupone que la segunda rodilla corresponde a  la  transición de fuentes galácticas 
a  extragalácticas y  el tobillo a  la  depresión esperada del flujo producida por la creacióji de 
pares de ])rotünes propagándose en el medio intergaláctico.

E n  esta  región energética todos los núcleos, desde pro tón  a  Fe sufren u n a  transición en su 
régimen de propagación, pasando de ser difusivo a  balístico a  m edida que aum enta la energía. 
A1 mismo tiem po, p a ra  estas energías, el cam po m agnético galáctico com ienza a  ser perm eable 
a  núcleos cxtragalácticos. E sta  transición podría producir ciertos patrones de anisotropía en 
la distribución de las direcciones de arribo  correlacionadas con la estruc tu ra  galáctica y  la 
d istribución de galaxias cercanas.

Como se puede ver, las posibilidades teóricas son m uchas ¡>ero la existencia de datos 
es lim itada y  en algunas veces contradictoria. Sin embargo, con Auger existe la posibilidad 
de conseguir la estadística suficiente en poco tiem po en estas energíiis. El ritm o al cjue se 
detectan  cascadas atm osféricas con el arreglo de sui)erficie de Auger en este rango energético 
es alto. Esto produce un conjunto de datos estadísticam ente im portan te pero afectado por 
sistem áticos introducidos por el hecho de no estar trab a jan d o  en el intervalo de energías para  
el cual la  aceptancia dcl arreglo está  sa tu rada. G ran  p arte  de los problem as provienen de tiue



una lluvia de b a ja  energía producirá eventos con b a ja  m ultiplicidad de estaciones (3 ó 4) y 
la señal en las mismas es ta rá  sólo apenas p o r encim a del nivel de disparo individual.

Los detectores de superficie del O bservatorio F ierre  Auger registran  las ¡lartícnlas de las 
cascadas producidas por el rayo cósmico prim ario que llegan a  la superficie de la  tie rra  El 
desarrollo de la cascada en la  atm ósfera determ inará la distribución tem poral y  espacial de las 
mismas en el m om ento de llegar al piso. La forma en que esta  cascada se (iesarrolle depende de 
la energía, el ángulo de incidencia y  la natiaraleza del prim ario. Pero  tam bién es susceptible 
a  cambios en las condiciones atm osféricas y, p a ra  el caso de las cascadas producidas por 
prim arios de bajas energías esta  influencia es apreciable. Por este motivo, se h a  estudiado 
como las d istin tas variables atm osféricas afectan  el tam año y la profundidad del máximo 
desarrollo de la cascada. E n  el O bservatorio Auger se han  realizado mediciones del ])erfil 
atmosférico (descripción en altu ra) usando globos p ara  d istin tas épocas del año y  gracias a 
esto se puede param etrizar correctam ente la atm ósfera de M alargüe y  las diferencias cjue se 
producen de m anera estacional y  diaria.

P a ra  poder calibrar los datos con b a ja  m ultiplicidad de estaciones y  poder utilizarlos en 
forma correcta fue necesario caracterizar prim ero el funcionam iento del detector de superficie 
de Auger, conociendo en detalle el proceso de calibración del mismo y cuale.s son las variables 
que en tran  en juego en la misma. E l m onitoreo continuo y  rem oto del funcionam iento del 
detector garantiza tener la información necesaria p a ra  determ inar el estado del arreglo en el 
m om ento en que se produce un evento. Se realizaron estudios de la calibración de los detectores 
de superficie en base a  muones de fondo que perm iten  la  ac tual operación au tom ática  y rem ota 
del arreglo de superficie de Auger. E n  particu lar, se ha  trab a jad o  en el desarrollo de una ru tin a  
de m onitoreo del nivel de agua presente en cada estación a  p artir  de  los datos de calibración. 
A p a rtir  de los histogram as de carga que se obtienen por cada P M T  de la  estación cada 4 
m inutos, es posible determ inar la a ltu ra  de la colum na de agua con una precisión m enor al 5 

%.
U na vez que el detector de superficie estuvo caracterizado y  calibrado, el siguiente paso 

consistió en desarrollar un  m étodo p ara  poder diferenciar de m anera eficiente, autom ática 
y  ráp ida en tre  los eventos que correspondan realm ente a  cascadas producidas por un rayo 
cósmico en la atm ósfera y  coincidencias casuales entre estaciones disparadas. Usando una 
prim era estim ación de !a posición del punto  de im pacto y de la  dirección de arribo y poniendo 
cortes en la distribución espacial y  tem poral de las estaciones en el evento se obtiene una 
excelente discrim inación entre eventos reales y  el ruido de fondo. De igual m anera, este 
procedim iento incluye la eliminación de detectores que fueron disparados de m anera casual 
y  no porque hayan registrado p arte  de la lluvia en cuestión. Se m ostró que este m étodo es 
eficiente en un  97 % y se encuentra actualm ente im plem entado en el proceso de selección y 
reconstrucción de la Colaboración F ierre Auger.

C ontando con un  conjunto de datos limpio, m ucha es la información cjue se puede obtener 
de ellos. En particu lar, y  orientando el trab a jo  a  la posterior búsqueda de anisotropía en ¡as 
direcciones de arribo, se trab a jó  en  el cálculo de la  aceptancia del arreglo de superficie pai'a 
energías <  3 EeV. P a ra  el cálculo de la aceptancia es necesario determ inar la probabilidad 
de disjjaro do una estación en  función de la  energía de la misma. Se ha  m ostrado que esta 
probabilidad se puede determ inar en forma em pírica, haciendo uso del conjunto de datos 
disponible de una m anera sencilla y rápida. Se h a  com parado el resultado ol)tenido de esta
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luauera con el proveniente de simulaciones M onte C ario y se com probó que son similares 
den tro  del error esperado. La aceptancia a  bajas energías presenta cierta  variabilidad con el 
tiem po que debe ser ten ida  en cuenta en el m om ento de calcular de el m apa de cobertu ra  <lel 
O bservatorio, que consiste en el cálculo de la can tidad  de eventos por dirección celeste que 
serían detectados p o r Auger si los rayos cósmicos llegasen en forma isotropica a  la  T ierra. Se 
trab a jó  p ara  determ inar el origen de esta  variabilidad y  en la param etrizacióu de la m isma 
en función de las variables relevantes. Se h a  dem ostrado que la  vai'iación de las condiciones 
atrao-sféricas en superficie influyen directam ente en la detección de las cascadas pudiéndose 
param etrizar de m anera sencilla. La variable que parece influir m ás es la  densidati atm osférica 
que se m anifiesta d irectam ente en  ia variación de la tem p era tu ra  ya  tiuc la presión se m antiene 
casi constante.

L a paranietrización de la m odulación de la aceptancia con la tem p era tu ra  o con el tiem po 
se introdujo en el cálculo de la cobertu ra  de Auger y  se m ostró que el no  tenerla  en cuenta 
puede introducir patrones falsos de excesos de eventos y  la aparición de un falso di])olo en 
la  descomposición por armónicos esféricos de la ascensión recta . E n  particu lar, esta  param e- 
trización se im plementó en la lierram ienta llam ada “Coverage Toolkit” desarrollado p ara  el 
cálculo autom ático del m apa de cobertu ra y  la  biiscjueda sistem ática de an isu tropía en las 
direcciones de arribo  a  cualquier escala (grandes patrones de excesos o búsqueda de fuentes 
jjuntuales). E sta  herram ienta perm ite ei cálculo de la cobertu ra usando dos m étodos distintos 
basados solam ente en los datos experim entales. El prim ero es el de “shufñing” o mezclado 
que se basa en la redistribución tem poral aleatoria de los eventos registrados ¡)ara lograr 
una distribución isotrópica de direcciones de arribo. El segimdo recibe el nom bre de m étodo 
“sem i-analítico” y  se basa en un a juste  de la  distribución del ángulo cenital de los eventos 
reales. Aplicando este m étodo p ara  la  cobertu ra y  realizando la bústiueda de excesos en la 
distribución en coordenadas celestes se han  logrado los prim eros resultados de Auger en la 
búsqueda de anisotropía en la dirección del C entro  GaUictico.

Los estudios m encionados naturalm ente condujeron a  sugerir un  rediseño del arreglo de 
superficie de Auger p ara  solucionar experim entalm ente los problem as de eficiencia y  m odula­
ción. Aún cuando es posible hacer física a  bajas energías (<  3 EeV) con Auger, las incertezas 
que dom inan esta  región son aún nm uerosas y algunas desconocidas. A m edida que la canti­
dad  de detectores presentes en un  evento disminuye, se degrada la  resolución en energía y  en 
la dirección de arribo. E l experim ento está  diseñado p ara  registrar lluvias con energías supe­
riores cuya huella abarque un área im portan te  en la superficie terrestre. La separación entre 
detectores determ ina el m enor tam año  de huella registrable por Auger. Usando simulaciones 
M onte Cario de las lluvias de partículas y del detector de superficie se estudió el efecto de 
dism inuir la distancia entre detectores en la  aceptancia del arreglo de superficie del Observa­
torio  y  en la  resolucicin de la  reconstrucción de los parám etros de la lluvia. Se com probó que 
ubicando u n a  cierta  cantidad de detectores de superficie con 750 m  de separación entre ellos 
es posible b a ja r hasta  energías de eV  con aceptancia sa tu rad a  y  de instalarse a  433 m,
h asta  lO'^ eV. P a ra  obtener un conjunto de datos estadísticam ente significativo con esta  con­
figuración en un tiem po de operación razonable, se determ inó que sólo es necesario cubrir un 
área de 23,5 km^, lo que corresponde a  sólo un 3 % del área to ta l del arreglo. Se h a  m ostrado 
tam bién que los parám etros propios de las lluvias detectables por Auger 1 EeV), como la 
posición del punto  de im pacto y  su dirección de arribo, m ejoran de m anera significativa al
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dism inuir la  sepai'ación en tre detectores en un  factor 4 y  2 respectivam ente. C on respecto a  
la  energía la incerteza en la  determ inación del parám etro  5(600) es del 15 %.

Estos cálculos fueron instrum entales p ara  avalar la construcción de la  extensión AMIGA, 
que está  en proceso de construcción. AMIGA p erm itirá  el estudio detallado de las fluctuacio­
nes e incertezas involucradas en la  detección y  reconstrucción de los eventos. Se p odrá  tes ta r el 
com portam iento del arreglo original p a ra  validar las simulaciones y los algoritm os de recons­
trucción y  se p odrá  dovelar el m isterio de la  transición de fuentes galácticas a  extragalácticas.
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Apéndice I: Aceleración de Fermi

L a aceleración po r choques difusivos en cam pos magnéticos lin  im ientos es en la actualidad 
el mecanismo m ás aceptado p a ra  acelerar rayos cósmicos. El que propuso este mecanismo fue 
Enrico Fernii en 1949 y se jjuede resum ir de la siguiente m anera; Las irregularidades m agnéti­
cas presentes a  los dos lados de im a onda de choque sujjer re la tiv ista  “juega” lu ia especie 
de p a itid o  de tenis re la tiv ista  con partícu las cargadas, y  de vez en cuando una partícu la  
se escapa del choque con una energía muy alta . Este mecanismo de aceleración produce un 
espectro de energías en las partícu las que escapan de la forma E ~^.

En este anexo se explicará cómo se realiza la transferencia de energía cinética en tre  las 
nubes m agnetizadas en m ovimiento hacia las partículas cargadas.

8.1. Aceleración de segundo orden

Las imbes de gas en  m ovimiento en el medio interesteleir tienen velocidades del orden de 
~  10 k m /s  {0nube. < 10“ ^). U na partícu la  caiga<la ganará  energía al en tra r en alguna de estas 
im bes y  difundiendo en las irregularidades del cam po magnético ligado a  la nube parcialm ente 
ionizada.

F ig u r a  8 .1 : Interacción de una partícu la  cargaxla con una nube m agnetizada en movi­
miento.

Sea Vn la velocidad de desplazam iento de la nube, su velocidad relativa y su factor 
de Lorentz. Consideremos que la  partícu la  ingresa en la nube con una energía E i  con ima 
dirección con un ángulo respecto de la dirección de movimiento de la nube. Luego de 
difundir den tro  de la  misma, la partícu la  sald rá con u n a  energía y  un ángulo ^2-



C am biando de sistem a de referencia de la  energía a  la  en trad a  y  a  la  salida do la nube se 
obtiene (n corresponde al sistem a de referencia de la  nube);

Eni =  '7£ i (1 - cos^i )  {sistema de referencia de la  nube), 

i ?2 =  7£ n 2( l+ /^ n f^ o s0n2) (sistem a de referencia del laboratorio.

Como la difusión m agnética se produce sin colisiones la energía dentro  de la nube no 
cambia, por lo tan to  Eni =  £'n2- Esto perm ite calcular la ganancia de energía relativa en el 
sistem a laboratorio  de la siguiente manera:

^  =  ^  -  1 =  7n ( l  - /3 ^ c o s 0 í  cosfl„2 - / 5nC0S^i + / 3nC0s 6'„2) “  1- (8.1)
¿ 1  £-1

El valor que nos interesa es la ganancia de energía relativa prom edio que sufrirá una 
piirtícula al en tra r y  salir de la nube. La difusión de la partículas por las irregularidades del 
cam po magnético da  como resultatlo u n  ángulo de salida aleatorio y, en prom edio eos 6n2 — 0- 
Por otro lado, la densidad de probabilidad del ángulo de en trad a  depende de la velocidad de 
la partícu la  v  y de la nube p(x) cc (v -  V^,cos6i). El valor medio de cos^i es, suponiendo 
X =  cosff¡:
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eos ~ j j p (x )d x  =  j ( v - V n x ) x d x /  J {v — V nx)dx —
Si se considera que la partícu la  es relativ ista v ~  c, se obtiene cos^i 

, =  -/?n/'^- Así, la ganancia relativa de energía será:

A E
=  7^

■2í i ^ \
-  1 ~  (8 .2 )

con ] p a ra  la velocidad relativa de la nube. Se puede ver que la  ganancia de energía
es de segundo orden en ,8 ^  lo que im plica que la ganancia en cada colisión con una nube es 
poca. En la  práctica, esto se debo al hecho que hay tan tas  colisiones que impUcan pérdidas 
de energía como colisiones frontales con ganancia de energía:

» en un choque frontal la inhom ogeneidad m agnética se enfrenta a! sentido de la  partícula, 

e o s =  -!=>■ A E / E  =  /?n /(l +  8 n)> y  hay una ganancia de energía:

■ si por el contrario, la inhom ogeneidad alcanza a  la partícula , cos6'i =  1 =í> A E / E  =  
- /? „ / ( !  +  dn), y  hay una pérdida de energía.

Además, la ta sa  de aceleración viene d ad a  por:

1 d E  A  E  4/3^
E d t  ~  E  “  3

donde es la ta sa  de colisiones de un  rayo cósmico con las nubes, dado por el cam ino libre 
medio en tre las nubes L  tal que r^oi =  £ . El tiem po de aceleración ]>ara el mecanismo de 
segimdo orden de Fermi es entonces:

Z L c

\ ‘E  df. y 4K? ■

con L ~  1 pe, et ~  10 km /s, el tiem po de aceleración es ~  2 x 10® años, hecho que lim ita 
aún  m as la aceleración por este proceso.
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8.2. Aceleración de Ferm i de primer orden

El mecanismo original de Fermi fue modificado resultando un proceso de accleracicSn niás 
eficiente.

E n  el ejemplo clásico de las supernovas, que después será generalizado, el equivalente 
a  varias m asas solares de m ateria  es eyectado du ran te  su explosión, con u n a  velocidad de 
~  10'* kn i/s , mucho m ayor que la velocidad del sonido en el medio interestelar ( ~  10 km /s). 
Se form a una onda de choque con u n a  velocidad por encim a del m aterial eyectado de 
la  superuova con una velocidad Vp. Desde el punto  de v ista  del choque, gas proveniente de 
corriente a rrib a  se acerca a  él con m ía velocidad u \ = V p y  \u ia densidad p \, lo atraviesa y  se 
aleja corriente aba jo  con una velocidad U2 =  Ve -  y  una densidad p2

sistem a corriente arriba sistem a dei frente de choque
t

m edio perturbado medio no

Frente de 
^choque ^

corriente abajo corrlenta arriba

medio perturbado Im ed lo

tfrente de
Ich o q u e

‘‘ 2 = “ l Z j í , « , = - í í  :

P.
corriente abajo 1 corriente arriba

F ig u r a  8 .2 : R epresentación de una onda de choque con una velocidad V,- que se jjropaga 
adelante de un fluido en movimiento con una velocidad Vp. Izquierda: sistem a de referencia 
corriente arriba. Derecha: sistem a de referencia del choque.

L a velocidad del frente de choque Ve (o Ui) depende de la  velocidad Vp del “p istón” (el 
m ateria l eyectado o  el medio “chocado” ) y de la  razón de compresión r  =  P2/P i =  U i / u 2 =  

(7  representa el c<dor específico del gas:

Ve =  - U ] = r u 2,

Vp -  «1 -  U2 =  (r  -  l ) u 2.

P a ra  el cálculo de la  ganancia de energía, es necesario reubicarse en el contexto de la 
teoría  de Fermi con las irregularidades m agnéticas en la forma de nubes corriente a rrib a  y 
corriente abajo  del frente de chociue. E l frente de choque se supone no - re la tiv ista  i)ara poder 
realizar la  aproxim ación de que las partícu las u ltra  relativ istas están  distribuidas de m anera 
isotrópica en am bos lados del frente de choque

En este mecanismo, los ángulos prom edio de en trad a  y  salida se distribuyen de la  m ism a 
m anera: como el frente de choque tiene una geom etría jjlana en el ¡laao de un lado al otro 
del frente se tiene que^ cos0] =  =  2 s in 6/irf(^i) =  - 2 / 3 ,  y

p ara  el camino inverso eos 9n‘iS:m9n2d{9n2) =  - 2 / ’ ^^cos^0„2 SÍn0„2cZ(0„2) =
2/3.

‘Esta {Jistribudón está normalizada: /* j cosdd(cose) = — cosdnmfíd{8) =  1.
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Con la formula( 8.1) se obtiene entonces:

A i?
~E =  7 1 +

3 3 c 3 cr

los órdenes de 0n  superiores a 1 son despreciables. Se puede ver que la ganancia de la energía 
es tle orden 1 en Qn haciendo este mecanismo mucho m ás eficiente que el de segundo orden.

Se evaluará aliora el tiem po de aceleración asociaílo a  este mecanismo. Sea D iju i  la 
d istancia  de confinamiento de la partícu la  corriente arriba  y  D 2 /U2 corriente abajo. D i y  D 2 

son los coeficientes de difiLsión en la  región respectiva. Estos coeficiente se estim an teniendo 
en cuenta que el radio de Larm or de la  partícu la  tiene que ser m enor que las irregularidatles 
raagnética.s. Sabiendo que un coeficiente de difusión se calcula clásicam ente como donde 

Xd  es el cam ino libre medio y  v es la velocidad de la  partícula , se tiene D  > ^  ~  3 ^ ^ .  El 
tiem po prom edio de un ciclo será entonces:

# I -^2 , "  1 +  r
ti2 3ZecB^  u i 

Si la  ta sa  de aceleración es ~  el tiem po de aceleración será:

tciclo^rc ^  E  d ‘̂ r { r + l )
4 (r -  l ) u ic  Z e B u \  r - 1

Considerando un gas m onoatóm ico com pletam ente ionizado (7 =  5 /3 , de donde resulta 
r  =  4) y  energías del orden de 10̂ ® eV, /3 1 :

20 E
'̂ ar.r. — 3 Z B u?

P a ra  cam pos magnéticos de orden de ¡.iG (típico de las galaxias, donde se deberían encontrar 
los aceleradores cósmicos), una velocidad de choque de u i  ~  0.1c, p a ra  alcanzar 10̂ ® eV 
luirán fa lta  2350 años y p a ia  alcanzar 10^® eV  se necesitarán alrededor de 2 millones ile años 
(valor m ás razonable que ~  2 x  10® años).

E ste  mc*canisiiio parece ser m ás eficaz para  explicar la  aceleración de rayos cósmicos. El 
espectro de energía de estos está  determ inada por:

■ la energía después de atravesar el frente de choque: í 'n + i =  k E n  :

• la probabilidad de escape corriente abajo  : P¿ =  P  = A u \¡rv  ;

■ la probabilidad de volver a  atravesar el choque: Pregreso = I — Pd = Q-

Luego do n  ciclos (1 ciclo =  2 cr\ices del frente <le choque), la energía de la partícula 
será E  =  .Eo(l +  E )^  =  E ok’̂ , siendo £̂ 0 la energía inicial. La probabilidad de volver a 
cruzar el frente de choíiiie será P,, =  (1 -  P ) "  =  Q"- El núm ero de partículas con una energía 
superior a  E  es entonces N  =  N q Q ". C on n  =  \n (N /N o )/\n {Q ) = ln {E /E o )/ln {k )  se obtiene 
el espectro en energía de las partícu las aceleradas:

N  =  N o { E / E o r o : E ”̂,



con m  =  ln(Q)/ln(A :). E l espectro diferencial será entonces:

d N
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Con ¿n{l +  x) 1: X si X 1, es el caso con P  y  A  E / E  p a ra  ini frente no relativista: 

I n ( l - P )   ̂ P  , 3o r  +  2
1  -  771 =  1 ------------- i------------------  ~  1  +  -------------  =  1 -1 -------------------~  ------------

ln (l +  A £ / f : )  A E / E  v{r  -  1) ~  r  -  V

si V ^  c.

Con r  =  A, m  — - 1  se obtiene un espectro diferencial en com patible con las 
observaciones.
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Apéndice II: Coordenadas celestes

De igual m anera que p ara  determ inar una posición sobre la superficie te rrestre  se utiliza 
un par de cüordeiiada.s (latitud  y  longitud), p a ra  deno tar una dirección en la esfera celeste en 
general se usa un  p a r coordenado definido por un origen y  un plano de referencia. Según cual 
sea este plano de referencia que contiene al origen elegido, el sistem a de coordenadas recibe 
un nom bre d istinto. E n  este caso, los sistem as de coordenadas m ás comunes son;

■ C oordenadas horizontales

■ C oordenadas ecuatoriales

■ C oordenadas galácticas

8.3. Coordenadas horizontales

El sistem a del horizonte e s tá  definido p ara  ca*ia observador o sitio en la T ierra. Sn origen 
es la  posición del observador, su eje de referencia es la vertical local y  su plano de referencia es 
el horizonte aparente o sim plem ente el plano perpendicular al eje de referencia en ese punto. 
La intersección de la vertical con la esfera celeste se llam a cénit, siendo el punto  opuesto por 
debajo  del observador ei nadir.

Por cualquier punto  en la esfera celeste, se puede definir un  plano único perpendicular al 
horizonte; este se llam a círculo vertical y  contiene al cénit y  al nadir. D entro de su círculo 
vertical, la posición bajo consideración puede caracterizarse por dos coordenada-s: altitud  y 
azimut.

La altitud  es el ángulo en tre  la dirección de la  posición en la esfera celeste y  el ijlano 
del horizonte. Tam bién se puede tom ar el ángulo en tre  la dirección y  el cénit, cine recibe el 
nom bre de ángulo cenital. Todos los objetos sobre el horizonte tienen altitudes positivas, lo 
que equivale a  un ángulo cenital m enor a  90°.

La segunda coordenada de u n a  posición en el sistem a del liorizonte e s tá  definida por 
el punto  donde el círculo vertical de la posición co rta  al horizonte. Se llam a azim ut y. en 
astrononüa y  p ara  el hemisferio N orte es el ángulo formado desde el pun to  sur (N) tom ando 
liacia el oeste, norte  y  este h a s ta  ei punto  del círculo vertical sobre el horizonte, yendo de 
0° a  3C0°. Tam bién puede tom arse al pun to  N orte como mi O y  así el aaiiim t puede tom ar 
valores entre -180° y  180°.
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r«iit

F ig u r a  8 .3 : Esqueraatización de coordenadas horizontales donde B es el ángulo cenitiil y 
<¡) es e! ángulo azim utal.

8.4. Coordenadas ecuatoriales

La desventaja principal del sistem a del horizonte es el cambio estable de las coordenadas 
p ara  un objeto  astronóm ico a  m edida que la T ierra  g ira duran te  el transcurso de un  día. 
E sto  se puede solucionar usando un sistem a de coordenadas ftjo en las estrellas o en la esfera 
celeste. El sistem a que se usa m ás frecuentem ente es el sistem a de coordenadas ecuatoriales.

En principio, este sistem a de coordenadas puede introducirse de m anera simple proyec­
tando  las coordenadas geocéntricas de la T ierra  sobre el cielo en un determ inado momento. 
E stas coordenadas ciuedarán fijas a  la esfera celeste mientrais la T ierra  gire por debajo  de 
ellas. La proyección del ecuador te rrestre  y  de los polos a  la esfera celeste d a  como resultado 
sendos ecuador y  polos (norte y sur) celestes. Los círculos que pasan por los polos celestes 
son siem pre perpendiculares al ecuador celeste y se llam an círculos horarios.

La prim era coordenada en el sistem a ecuatorial, correspondiente a  la la titu d  se llam a 
declviación  (Dcc) y  es el ángulo en tre la posición de un objeto  y  el ecuador celeste (medido 
a  lo largo del círculo horario).

La segunda coordenada corresponde a  la  longitud y  recibe el nom bre de ascensión ir.cta 
(RA o <i). P a ra  definir el cero de esta  coordenada se tom an  los pim tos de intersección del plano 
ecuatorial con el plano de la ó rb ita  terrestre  o eclíptica. E stos puntos se llam an equinoccios 
vernales o “prim er punto  de Aries” . A lo largo de un año, a  m edida que la T ierra  se mueve 
alrededor del Sol, este parece pasar sobre este punto  cada 21 de m arzo cruzando el ecuador 
celeste de sur a  norte. E l So! pasa por el pim to opuesto el 23 de septiem bre aproxim adam ente 
y es cuando regresa al hemisferio Siu" celeste. La ascensión recta puede tom ar valores en tre 0° 
y 3G0°. Sin embargo, esta  coordenada se expresa frecuentem ente en unidades de tiempo: horas 
(h), m inutos  (m ), segundos (s), donde 24 horas corresponden a  360°. La correspondencia de 
unidades es entonces:

24 h =  360°



1 h  =  15®, 1 111 =  15’, 1 s =  15” 
r  =  4 in, r  =  4 s

Así, cuando com ienza la prim avera en el hemisferio N orte (alrededor del 21 de M arzo), el 
Sol se encuentra  en el equinoccio vernal que corresponde a  q  =  0 h  =  0°. E n  el solsticio de 
verano en el hemisferio N orte, el Sol se encuentra a  a  =  6 h  =  90°, m ientras que el equinoccio 
de otoño corresj)onde a  a  =  12 h  =  180° y el solsticio de invierno (siem pre p ara  el hemisferio 
N orte) e s tá  a  a  =  18 h  =  270°. Así, se puede ver que la ascensiÓ7i recta se mide de O este a 
E ste en la esfera celeste.

Debido a  la precesión de la  T ierra  el equinoccio vernal no es constante pero varía len­
tam ente, de m anera que todo  el sistem a de coordenadas ecuatoriales va cam biando con el 
tiem po. Es por esto que es necesario d a r la  época p ara  la cual se tom a el sistem a ecuatorial. 
A ctualm ente la m ayoría de las fuentes usan el comienzo del año 20(M) D. C. como época.

P a ra  pasar de las coordenadas ecuatoriales fijas en  las estrelia^í al sistem a de coordena<las 
horizontales, es ú til in troducir el concepto de ángulo horario (HA). E sto  im plicaría, en princi­
pio, introducir un segundo sistem a coordenado ecuatorial (coordenadas ecuatoriales horarias) 
que ro ta  conjuntam ente con la  T ierra. Este sistem a tiene nuevamente un  ecuador celeste y 
polos como referentes, como coordenada de la titu d  a  la declinación y  como coordenada longi­
tud inal al ángulo horario cjue ro ta  con la T ierra. E n  este sistem a, un  objeto  celeste se mueve 
contrario  a  la rotación de la  T ierra  a  lo largo de un  círculo de declinación constan te du ran ­
te  un día. E sta  rotación deja las posiciones de los polos invariantes: siem pre están  sobre el 
m eridiano local del observador. Además, la a ltitu d  del polo norte  celeste es igual a  la  la titu d  
geográfica del observador (siendo negativa p a ra  el hemisferio Sur). Así, el m eridiano local se 
tom a como el círculo horario p ara  HA =  0.

Los objetos celestes se encuentran  a  R A  constante, pero su ángulo horario cam bia a 
m edida que el tiem po pasa. Si se mide en unidades de tiem po (horas, m inutos y  segundos) 
HA cam biará en la m ism a m agnitud que el intervalo de tiem po considerado si se mide en 
unidades de tiem po sidéreo (ST) (ver sección 8 .6). E l ángulo kom rio  se mide de Este a  Oeste, 
de m anera que aum enta con el tiem po y  es opuesto a  la convención usada p ara  la ascensión 
recta.

El tiem po sidéreo (ST) es cero p o r definición siem pre que el equinoccio verbal, con a  =  O, 
cruce el m eridiano local, HA =  0. A m edida que pasa el tiem po, la RA perm anece constante 
m ientras que HA y ST  crecen la  can tidad  de tiem po pasado. Esto im plica que el tiemj)ü 
sidéreo y  el ángulo horario son siem pre iguales p ara  los equinoccios vernales.

De m anera m ás general, p a ra  cuakjuier posición en el cielo, la relación entre ascensión 
recta, ájigulo horario y tiem po sidéreo es la siguiente:

H A  = S T - a  (8.3)

E n  la figura 8.4 se puede ver una esquematiziición de este sistem a de coordenadas.

8.5. Coordenadas G alácticas

E n este sistem a de coordenadas el plano fundam ental es el plano de nuestra  galaxia y 
la  dirección fundam ental es ia línea que une nuestro Sol al centro de la galaxia. La i^rimera
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F ig u r a  8 .4 : Esquem atización del sistem a de coordenadas ecuatoriales.

coordenada es la longitud galáctica (1) y  se define como el ángulo m edido en el plano entre 
la dirección Sol-Centro Galáctico y la  dirección Sol - objeto  celeste proyectado sobre el plano 
galáctico. La segim da coordenada es la  latitud galáctica (b) y  es el ángulo m edido entre 
el plano galáctico y  la dirección del objeto  observado. E n  la figura 8.5 se puede ver una 
esquem atización de este sistem a de coordenadas. Los puntos Pq  y  Pq  son los polo.s norte 
y  su r respectivam ente y sus coordenadas correspondientes son: bp^ =  90°, bp' =  -90°. Las 
coordenadas ecuatoriales del polo norte  galáctico son a  =  12:51.4, <5 =  -|-27;Ü7 (2000.0).

PNC

F ig u r a  8 .5 : Esquem atización de coordenadas galác’ticcis.

La posición del cero de la  longitud galáctica (el centro galáctico nom inal) fue acordado 
en 1959 por la Union A stronóm ica Internacional y  e s tá  situado en la-s siguientes coordenadas 
ecuatoriales (2000.0): q  =  17:45,6 y  S =  -28:56.3 (2000.0)

Observaciones recientes lian dem ostrado que el centro galáctico real coincide con una 
fuente de ra<.lio e IR (Sagitario A) situ ad a  a  unos pocos m inutos de arco de su posición



nom inal. Como el centro galáctico noiiiiiial se sigue usando como punto  cero p ara  la  longitud
galáctica, la posición del verdadero C entro  G aláctico es; l =  -3.34’ y í> =  -2,75’

8.6. Tiem pos

T ie m p o  S id é re o  (S T ): es el tiem po medido cou respecto a  estrellas fijas. E l d ía  .sidéreo es 
el período en el que la  T ierra  realiza una revolución com pleta sobre su eje, de m anera c(ue 
cierta  estrella elegida aparezca dos veces sobre el m eridiano celeste <lel observador. Hay 
alrededor de 365 y  1 /4  días solares en un  año, siendo el tiem po que le tom a al Sol volver 
al m ismo sitio sobre el background de estrellas. E n  este período la  T ierra  realiza 3C6 y 
1 /4  revoluciones sobre su eje. E ste  im plica que catia día sidéreo es aproxim adam ente 4 
m inutos m ás corto que un d ía  solar. E l tiem po sidéreo local (LST) de un observador es 
igual al ángulo horario del equinoccio vernal, lo que significa que todas laa direcciones 
en el cuelo pasando por el m eridiano (a su m áxim a elevación) con cierto LST tienen su 
ascensión rec ta  igual al mismo.

T ie m p o  U n iv e rs a l  (U T C ) :  es el tiem po estándar internacional y está  basarlo en  la defi­
nición de segundo. Es una escala de tiem po uniforme pero con discontinuida<.lcs para  
tener en cuen ta  la  rotación irregular de la T ierra. Es el térm ino corriente a ra  lo que 
com únm ente se usaba como T iem po del M eridiano de Greenwich (G M T). E ste tiem po 
universal y el tiem po sidéreo sólo coinciden un in stan te  en el año en el equinoccio de 
prim avera. A p artir  de allí, la diferencia en tre ellos aum enta ya  que el ST corre m ás 
rápido qíie el U T, h as ta  exactam ente una m itad  de año después donde es de 12 horas. 
Después de un  año, los tiem pos vuelven a  coincidir.

D ía  J u l ia n o  ( J D ) :  es el núm ero de días desde la medianoche del 1'̂ '’° de enero del año 
4713 ajites de Cristo. E sté  se define como un  entero p ara  la m edianoche; los decimales 
corresponden al tiem po U TC  medido a  p artir  de medianoche.

8.7. Conversión entre sisteméis de coordenadas

8.7.1. Do horizon ta les  a  e cu a to ria le s  h o ra rias  y  v iceversa

En la figiua 8.6 están  representadas las coordenadas horizontales y  ecuatoriales horariiis
de un objeto  celeste cualquiera. Los lados y  ángulos del triángulo resaltado en  dicha figura
son:
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Lados Angulos
90°- 0 z.

90° -  6 3 6 0 °- A
90° - h H

Aplicando el teorem a del coseno y  del seno en este triángulo se obtienen las ecuaciones 
necesarias p a ra  realizar el cambio de coordenadas horizontales a  ecuatoriales (horaria-s) y 
viceversa:
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F ig u r a  8 .6 : Relación entre coordenadas horizontales y  ecuatoriales.

coa ¿ sin H  =  — cosh h  sin A

sin á =  sin 0  sin h +  eos tp eos h  eos A  

sin h =  sin S sin (p +  eos á eos <¡> eos H

(8.4)

(8-5)

(8 .6 )

Así, si se conocen (p, h  y  A , se pueden determ inar ¿  y / /  de la siguiente manera;

1- '

H  =  sin“ '

6 =  sin“ '( s in  0  s in/ i+COS 0  eo s /i eos A) 
/^ -c o sh  h  sin 

eos 5

(8.7)

(8 .8 )

P ara  pasar de coordenadas ecuatoriales a  coordenadas horizontales, lo que im plica deter­
m inar y  A coHOciendo <t>. 5 y  H . se deben aplicar las siguientes ecuaciones;

h  =  sin  ̂(sin 6 sin  4> +  eos 6 eos 4> eos H

A  =  sin - I -  cosh 6 sin H

\ eos k

(8.9)

(8.10)

8 .7 .2 .  D e  e c u a t o r i a l e s  h o r a r i a s  a  e c u a t o r i a l e s  a b s o l u t a s  y  v ic e v e r s a

Como la declinación <5 sigue siendo la  m ism a que en el sistem a anterior, lo único qiie 
h ab ría  que considerar ahora es la relación en tre la ascensión rec ta  a  y el ángulo horario H . 
La conexión se estal)lece a  través de alguna variable que indique la j)osieión del pim to vernal. 
E sta  variable seria el tiem po sidéreo local (LST),que p ara  un observador en un instan te dado 
se define como el ángulo horario del pun to  vernal { L S T  =  íí-,). E n  la figura 8.7 se puede 
apreciar la relación existente en tre a , H  y  el LST y deducir la  siguiente relación:

LST = H .=a  + H (8,11)
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F ig u r a  8 .7 : Relación en tre coordenadas ccuatoriale.s absolutas y  horarias.

8.7.3. D e ecu a to ria le s  ab so lu tas  a  ga lác ticas  y  v iceversa

L a figura 8.8 m uestra  la relación entre las coordenadas ecuatoriales (a , S) y  la-s coordena­
das galácticas (i, b). Las coordenadas ecuatoriales del polo norte  galáctico (ap^, Sf> )̂ son la.s 
siguientes: ap^ =  12:51.4 y  óp^ =  27:8 (2000.0). Tam bién es necesario especificar la lojigitud 
galáctica {l;^) del polo norte  celeste (PN C). Como el origen de coordenadas do l está  muy 
cerca del verdadero centro galáctico (CG) y  este se encuentra a  33° con respecto al nodo 
(punto donde el p lano galáctico cruza de su r a  norte  el ecuador celeste), se tiene que este 
nodo se encuentra exactam ente a  m itad  de cam ino en tre k)s puntos D  y D ’.

PNC'

F ig u r a  8 .8 : Relación en tre coordenadas ecuatoriales y  galácticas. 

Del triángulo esférico resaltado  en la figura 8.8 se deduce:
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Lados Ángulos
90“- b t t - ( iP g

90° - S In  - í
90° - 6p^ r

Y aplicando el teorem a del seno y  del coseno a  este triángulo se obtienen las relaciones 
necesarias piira realizar el cambio de coordenadas:

eos (5 s in (a  -  (ipj) =  -  l)co s b

sin b =  sin óp^ sin S +  eos 6p^ eos 6 cos(a -  ap^) 

C 0S (/,V  ~  O  ^  ~  ^  ^Pg ~  ^ ^Pg c o s ( í i  — o p  )

(8 .12)

(8.13)

(8.14) 

(8-15)

Así, p a ra  ¡)asar de coordenadas ecuatoriales a  coordenadas galácticas es suficiente usar 
las siguientes expresiones:

b =  sin ^(sin sin á +  eos ápjy eos (5 cos(a  -  ap^))

I — — tan -1 eos S s in (a  -  ccp„)
sin S eos Sp — eos 6 sin 5p cos{a -  tvp )

(8.16)

(8.17)


