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Resumen

El Observatorio Pierre Anger ha sido disefiado para observar los rayos cosmicos de las
mds altas energias, E ;10" eV {con eficiencia 1 para E ;10'85 ¢V). Sin embargo es posible,
con su configuracién actual, registrar chubascos cdsmicos con energias de hasta 1018 eV y
sobre este tipo de eventos se desarrolla este trabajo en el que se incluye ademas un nuevo
diseno del arreglo geométrico del Observatorio para extender el rango dinamico del mismo
hasta 1017 eV. Incluir este rango de energfa es crucial para la astrofisica de altas energias pues
entre 10'75 y 10" eV podria estar ocurriendo la transicién entre la componente galactica
¥ la extragalactica del flujo de rayos césmicos. Los resultados existentes al dia de Loy en
este intervalo energético son poco concluyentes, con respecto a la transicion, a la forma del
espectro, a la naturaleza y origen de los rayos cdsmicos y a las posibles anisotropias en sus
direcciones de arribo. Es por esto yue este trabajo se centra en los datos obtenidos con el
arreglo de superficie de Auger en las energias mas bajas detectables por el mismo.

Comenzando con el estudio de la respuesta del detector de superficie del Observatorio
Pierre Auger al paso de particulas cargadas dando se determinan los pardmetros de calibracion
del mismo y se desarrolla un método para el posterior monitoreo de su funcionamiento. A
partir de alli, el siguiente paso consiste en construir un algoritmo de seleccién y limpieza
de los eventos de bajas energias. Estos eventos poseen una baja multiplicidad de detectores
(3 estaciones) y la contaminacién por coincidencias casuales se vuelve muy importante. Con
el método propuesto se logra una eficiencia de seleccién de mds del 98%. Contando con
un conjunto de datos confiable y estadisticamente importante este trabajo contina con la
determinacion empirica de distintos pardmetros de deteccion como la probabilidad de disparo
de un detector aislado, que se usa posteriormente para el cdlculo experimental de la aceptancia
del arreglo de detectores de superficie. La aceptancia para energias menores que 1085 eV
no esta saturada y es sensible a diversos factores externos. Se estudia aqui la dependencia
de la misma con la variacion de las condiciones atmosféricas locales (temperatura, presion y
densidad atmosféricas). La parametrizacion encontrada se utiliza finalmente para corregir el
mapa de cobertura del Observatorio con el cual se normaliza el mapa de densidad de eventos
para la bsqueda de anisotropia en las direcciones de arribo a mediana y gran escala. Este
mapa de cobertura corregido se utilizo para los primeros resultados publicados por Auger en
relacién a la ausencia de anisotropia en la direccién del Centro Galictico.

Finalmente, a partir de la compresion profunda de los datos de bajas encrgfas del Obser-
vatorio, se sugiere extender el rango dindmico del mismo hacia energias menores agregando un
pequeno arreglo de detectores separados a una distancia menor a la establecida originalmente
para Auger (Infill). A través de simulaciones Monte Carlo de toda la cadena de deteccion y
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reconstruccion de los eventos, se muestra como con una separacion de 750m entre detectores
la eficiencia de deteecién es completa hasta 1017% eV y que los pardmetros reconstruidos de
las cascadas mejoran en factores que van de 2 a 4.

Palabras claves: Observatorio Pierre Auger, Rayos Césmicos de bajas energias (~ 1013
eV), Detectores Cherenkov, Anisotropia. Infill



Abstract

The Ohservatory Pierre Auger was designed to observe the cosmic rays of the highest
energies (with efficiency 1 for energies E > 10! ¢V). Nevertheless it is possible, with its
current configuration, to register cosmic cascades with energies of even 10'® eV and on this
type of events we will develop the present work, We also include new design of the geometric
arrangement of the Observatory to extend its dynamic range down to 10'7 eV. Including this
energy range in Auger if crucial for the high cncrgy astrophysics because between ~ 10175
and 10 eV the transition between Galactic and Extra Galactic cosmic rays should oceur.
The previous results in this energetic range are not conclusive with respect to the transition,
the spectrum shape, the nature of these particles, their origin nor the anisotropics on their
arrival directions.

Begiming with the study of the Pierre Auger Observatory surface detector response to
the charged particles, in this work we determine its calibration parameters and we develop
a method for monitoring its performance using this parameters.From there the next step
consist on build an event selection algorithm for the low energy events with a procedure for
cleaning them. These events have low multiplicity of triggered detectors (just 3) and the con-
tamination by random coincidences is very important. With the proposed method we have
an efficiency of selection bigger than 98 %. With a data set trustable and statistically impor-
tant this work continue with the empirical determination of different detection parameters
as the detector trigger probabihty which is used to determine the experimental surface array
aceptance. This aceptance for energies below 1085 eV is not saturated and it is sensible to
a lot of external factors. Here we study its dependence with the local atmospheric conditions
(temperature, pressure and density). The found parametrization is introduced as a correction
to thedetermination of the coverage map of the Observatory. This map is used to normalize
the event density map for the anisotropy searches. This corrected coverage map was used for
analyzing the first data set searching for anisotropy on the Galactic Center direction.

From the deep comprehension of the low energy data of the Observatory, it was suggested
to extend the dynamic range of the Observatory down to very much minor energies. The
proposal consists of adding, in a small arca, detectors at a shorter distance than the establis-
hed originally for Auger. It complete this work the study of the efficiency of detection and
reconstruction of this extension depending on its size and geometry.
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El Ohservatorio Pierre Auger se encuentra en la etapa final de la construccidn del sitio
Sur en la provincia de Mendoza en Argentina habiendo comenzado la adquisicion de datos
en forma estable en el afic 2004. Auger fue disefiado para observar los rayos césmicos de las
més altas energias, £ > 10'% ¢V, (con eficiencia 1 para E > 10'35 &V) con el propésito de
resolver el enigma que envuelve a la existencia de estas particulas. Es posible ademas, con su
configuracién actual, registrar chubascos cosmicos con energias de hasta 1018 eV y sobre este
tipo de eventos se desarrollard el presente trabajo incluyéndose un nuevo disefio del arreglo
geométrico del Observatorio para incrementar en mas de un orden de magnitud, E > 107
eV la operacién del Ohservatorio con eficiencia saturada. Incluir este rango de energfa es
crucial para la astrofisica de altas energias pues entre ~ 1017% v 1012 eV, ocurre la transicién
entre la componente galdctica y la extragaldctica del flujo de rayos cdsmicos. Los resultados
existentes de experimentos anteriores en este intervalo energético son poco concluyentes y
aln mds, contradictorios, con respecto a la transicién, forma del espectro, naturaleza, origen
y posibles anisotropias en la direccién de arribo de los rayos césmicos. Cabe destacar, que
a estas energias extremas dentro de nuestra galaxia, una particula neutra como el nentrén
podrd arribar a la ticrra sin decaer desde el centro de la galaxia apuntando hacia su fuente a
través de una anistropia en la direccion de arribo. Sabiendo que Auger posee uma exposicién
actual de méds de 2 x 107 m? st s (4 veces mayor a la de AGASA, Akeno Giant Airshower
Surface Array) es posible pensar que, en poco tiempo, se pueda contar con suficientes datos
y de excelente calidad en esta zona del espectro para arrojar luz sobre los interrogantes atin
sin respuesta.

El Observatorio Pierre Auger tiene un cardcter hibrido, es decir que combina dos técnicas
de observacién completamente distintas: los detectores de fluorescencia y los detectores Che-
renkov de superficie para registrar la cascada de particulas producida por un rayo césmico
en la atmosfera. Considerando solamente el arreglo de detectores Cherenkov de superficie
del Observatorio, ¢l conjunto de datos disponible en el rango de energias comprendido entre
~ 1018 eV y 10185 eV ¢s estadisticamente mny significativo aunque adolece de los inconve-
nicntes asociados con trabajar en una zona del espectro donde la eficiencia de deteccién es
menor que 1. El hecho de que estos datos sean adquiridos con una eficiencia no saturada
introduce una serie de dificultades en el momento de asegurar su confiabilidad. Variables que
en el régimen de eficiencia total no influyen en la adquisicién de los datos, comienzan a ser
importantes a la hora de trabajar con los que se encuentran apenas por encima del nivel
inferior de disparo. Estas variables tienen que ver con la geometria del arreglo, las condi-
ciones atmosféricas y la sensibilidad del detector a las condiciones externas. Es importante



XVl Introduccion

notar también que las sefales obtenidas en el caso de eventos de bajas energias se encuentran
apenas por encima del nivel de disparo individual y, por lo tanto, las fluctuaciones que sufre
el mismo por variables externas seran importantes en el momento de la deteccién. También,
la identificacién de la naturaleza quimica del primario se torna dificultosa pues la eficiencia
de disparo dependera fuertemente de ella.

Hay también otro inconveniente aparejado. Entre estos datos existird una alta proporcién
de lo que se podrfa definir como ruido. Este ruido esta formado por eventos “falsos™ producidos
por el disparo fortuito de por lo menos tres detectores de superficie en cierta ventana temporal.
La diferenciacién entre este tipo de eventos y los que realmente corresponden a una cascada
de particulas formada por el arribo de un rayo césmico de baja energia a la atmdsfera resulta
complicada debido a la baja multiplicidad de estaciones que poseen ambos.

Todos estos factores dehen ser tenidos en cuenta para efectuar las correcciones pertinentes
en el momento del analisis de los datos, especialmente si este andlisis estd orientado a la
bisqueda de anisotropia a gran o mediana escala en la distribucién de las direcciones de
arribo.

Siguiendo este razonamiento, este trabajo comienza con el estudio de la respuesta del
detector de superficie de Auger a la llegada de particulas y de cémo cambia esta respuesta al
variar distintos factores. Gracias a estos estudios y al desarrollo de una re-calibracidn continua
de los detectores de superficie, estos cambios pueden ser seguidos en forma permanente y para
cada evento registrado, dicha informacién se encuentra disponible junto con datos sobre las
condiciones atmosféricas locales.

El siguiente objetivo fue la determinacidén de un proceso de seleccién de eventos que elimine
el mayor porcentaje de ruido posible sin sacrificar gran cantidad de eventos fisicamente reales
pero confundibles con coincidencias casuales. Una vez que la seleccién de eventos es éptima, es
necesario también limpiar estos eventos de estaciones disparadas en forma casual que podrian
influir en una mala reconstruccién posterior de los observables de la cascada.

Una vez que se posee un conjunto de datos fiable, la bisqueda de anisotropia en sus
direcciones de arribo se realiza comparando la densidad de eventos en el ciclo con un mapa
de densidades esperado si la distribucién de fuentes de rayos cdsmicos fuese isotrépica {mapa
de cobertura). El cdlculo de esta distribucién puede realizarse de diferentes maneras, pero
fuera cual fuese el método que se utilice, es necesario introducir un valor de la aceptancia del
arreglo, Para altas energias esta aceptancia es independiente de factores externos, mientras
que para el caso de eventos de baja energia presenta cierta variabilidad en el tiempo. El
estudio de esta variabilidad y su parametrizacion en funcién de las condiciones atmosféricas.
es ] primer paso para la determinacién del mapa de cobertura del Observatorio. Finalmente,
como se dijo anteriormente, esta determinacién puede hacerse usando distintos métodos. En
particular, en este trabajo se estudian los métodos que utilizan solamente datos para los
célculos en lugar de basarse en simulaciones Monte Carlo. Es necesario decidir cual de los
meétodos propuestos es el mas adecuado para nuestro detector y justificar la eleccidn.

Usando los métodos de seleccién de eventos de bajas energias propuestos, y el cilculo de
la aceptancia del arreglo con las correcciones por su dependencia temporal, se obtuviercn los
primeros resultados del Observatorio Pierre Auger en relacién a la hisqueda de anisotropfa
a gran escala y en la direccién del centro galdctico para energias de ~1 EeV (1 EeV = 1013

eV).
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A pesar de haberse probado que los datos usados son de calidad y las distintas variables
que influyen en la deteccidn pueden ser conocidas y manejadas de manera correcta para el caso
en que la aceptancia no este saturada, se sugiere extender el rango dindmico del Observatorio
hasta energias mucho menores. Esto se podria lograr con una modificacién del arreglo de
superficie: en un drea pequena se ubican detectores a menor distancia que la establecida
originalmente para Auger. El siguiente paso consisti6 entonces en estudiar la separacién entre
detectores y el drea ideales para obtener un conjunto de eventos estadisticamente significativo
y libre de cualquier efecto espurio externo en el rango de energias deseado, E > 1017 eV.

Resumiendo, este trabajo estd organizado de la siguiente manera: un primer capitulo
(Cap.1) con una introduccién a la fisica de los rayos césmicos ultra energéticos, un capitulo
con la descripeién de la fenomenclogia de las lluvias de particulas producidas por los rayos
cosmicos al interactuar con la atmdsfera terrestre y cémo las variaciones en esta tltima
pueden influir en el desarrollo de la lluvia (Cap.2). En el tercer capitulo nos adentramos
en ¢l Observatorio Pierre Auger, sus principios de deteccién y en particular se detalla el
funcionamiento del detector de superficie incluyendo una descripcién de su calibracién, de
las condiciones de disparo y de su comportamiento con la variacién del volumen de agua
contenido (Cap.3). El proceso de reconstruccion de los pardmetros de las lluvias se incluye
en este capitulo, haciéndose hincapié en las incertezas involucradas en el mismo. El siguiente
capitulo trata sobre el mecanismo para la seleccién de eventos desarrollado (Cap.4). En
el capftulo que le sigue (Cap.5), se estudia en detalle la dependencia de la aceptancia del
detector de superficie en funcién de distintos factores para la zona de bajas energias y cémo
esta variacion puede parametrizarse para ser tenida en cuenta en ¢l momente de calcular la
cobertura celeste del Observatorio. A éste le sigue el estudio de los distintos métodos para
la bisqueda de anisotropia y el impacto de la variabilidad de la aceptancia en los mismos
(Cap.6). El iiltimo capitulo (Cap.7) se dedica a mostrar que la adicién de un pequeiio arreglo
de mayor densidad de estaciones (“infill”) con detectores separados a la mitad de la distancia
actual entre las estaciones (1500 m} es suficiente para conseguir una aceptancia saturada
hasta energias E 2 10175), lo que garantizaria un conjunto de datos libres de todos los efectos
espurios estudiados en capitulos anteriores. Las conclusiones finales del trabajo siguen a este
tltimo capitulo {Conclusiones}.
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Capitulo 1

Rayos Coésmicos de altas energias

1.1. Resena historica

Hace casi un siglo que el enigma de los rayos cosmicos motiva la imaginacion de fisicos de
todo e} mundo. Los primeros indicios de su existencia datan de 1912 y 1913, cuando Hess|1]
y Kolhorster[2] descubrieron que la ionizacion de la atmésfera aumentaba a partir de 1500
m de altura, llegando a ser 16 veces mayor a unos 5000 m. Esto indicaba claramente gue
esta jonizacidn era provocada por algo proveniente del espacio exterior y no por radiacién de
la Tierra. El nombre de “rayos césmicos™ fue introducido por Millikan en 1925 [4], haciendo
referencia a su origen extraterrestre y presuponiendo que se trataban de rayos gamma con un
gran poder de penetracién. Esta idea fue desterrada a partir de los experimentos llevados a
cabo por Bothe y Kolhorster([3] pero la designacion se conservé. Estos experimentos mostraron
que el agente ionizante estaba constituido por particulas cargadas de muy altas encrgias. La
primera estimacidn de ia energia de estas particulas que realizaron Bothe y Kolhorster fue
de 10% a 10¥ eV,

En 1938 Pierre Auger {5] propone, al observar el arribo sinwltdnco de particulas a de-
tectores ubicados a cientos de metros entre si, la existencia de grandes lluvias de particulas
(“Extensive Air Showers” o EAS) producidas por el paso de los rayos césmicos a través de
la atmdsfera. Auger y sus colegas estimaron que la energia de las particulas primarias que
iniciaban estas lluvias era aproximadamente de 10!° eV.

Para explicar como adquieren tal energia, en 1949 Enrico Fermi [6] propuso un mecanismo
de aceleracién a partir de la interaccién con los campos magnéticos interestelares. Segiin este
mecanismo, las particulas ganan energia al chocar con una nube de plasma magnetizado en
movimiento. La teoria criginal de Fermi fue modificada en 1954 [7], proponiéndose un proceso
de aceleracion mds cficiente. Conforme a ésta, las particulas serfan aceleradas en sucesivos
encuentros con grandes ondas de choque astrofisicas, ganando energia en forma més répida
y alcanzando energias de hasta 10'9 eV.

A partir del seguimiento de las trazas dejadas por las particulas de las EAS en cdmaras de
niebla, se pudo demostrar la existencia de una cantidad importante de particulas elementales
como los positrones (1932), los muones (1936), los kaones (1943), y las particulas A (1945).
Al mejorarse las técnicas de adquisicidn y andlisis de las trazas de las particulas en placas
fotograficas fue posible descubrir ademads la existencia de los piones, su decaimiento en nruoncs
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v de éstos en electrones, positrones y neutrinos.

El uso de conjuntos de detectores con cierta configuracidn espacial para el estudio de
las EAS se popularizé y se construyeron arreglos cada vez més grandes, reemplazando los
contadores Geiger - Miller usados originalmente por detectores de centelleo. Entre 1954 y
1957 el espectro de energia de rayos cosmicos se extendié desde 3 x 10'° €V hasta 101¥ eV con
datos provistos por la Estacién Agassiz en Harvard[8]. Apenas unos afios después Volcano
Ranch [9] seria el primero de estos arreglos gigantes en detectar un evento ultra energético
(~ 10%° eV) en el ano 1963.

Hasta principio de los anos 60 nada impedia que la energia de los rayos césmicos alcance
valores de hasta 10%! eV. Esto impulsé el desarrollo de nuevos métodos alternativos de detec-
cion de las EAS. Asi nacieron observatorios hasados en la captacion de la luz de fluorescencia
producida en la atmosfera por la interaccion de las particulas de la cascada con las moléculas
de N2. El primer observatorio donde se usé esta técnica fue el de Ply’s Eye [19] obteniendo
excelentes resultados. En la actualidad este ha sido reemplazado por el observatorio HiRes
[11].

Luego del descubrimiento del fondo de radiacién césmica (CMB) por Penzias y Wil-
son {13], Kenneth Greisen, Vadem Kuzmin y Georgl Zatsepin[14] [15] demostraron que para
energias superiores a 5 x 101 eV, los protones que viajan por el espacio exterior comienzan a
interactuar con los fotones del fondo de radiacién de microondas, produciendo piones secun-
darios. Esta interaccién degrada la energia del protén, impidiendo que particulas que viajen
distancias mayores que ~ 100 Mpc ! alcancen energias superiores a ~ 5 x 10!% eV (energfa
conccida como GZK cutoff). Desde el evento de Volcano Ranch (1963) hasta nuestros dias
se han detectado méds de una veintena de eventos con energias superiores al GZK cutoff por
diversos experimentos como Yakutsk [16] (Rusia), Haverah Park [17](Reino Unido), AGASA
(18](Japon) y Fly’s Eye [10](USA). La existencia de estas particulas y su distribucién espec-
tral representan una nueva pieza del rompecabezas de los rayos cosmicos que llevd finalmente
a la construccion del chservatorio Pierre Auger. Este, ademds de ser el mds grande del mundo,
combina las dos técnicas usadas hasta ahora en forma independiente en la deteccién de las
EAS: un arreglo de detectores de superficie registran las particulas que llegan al piso mientras
que telescopios de fluorescencia registran la luz UV producida en la atmdsfera por el paso de
estas particulas. Gracias a esta configuracion se pretende disminuir los errores sistemdticos
en la determinacion de la energia de la cascada, determinar la composicién de la particula
primaria con mayor precisién y reducir la incerteza en la direccion de arribo de la misma.

1.2. Espectro de rayos césmicos

Como ya se ha dejado entrever en la seccion anterior, se han observado rayvos césmicos
en un amplio rango de energias,que abarca desde energias menores a 10° eV hasta valores
mayores a 10%° ¢V. La figura 1.1 muestra el flujo de rayos césmicos por m?, por unidad de
angulo sélido, por segundo y por GeV de energia (d¢/dE) en funcién de la energia. Una
caracteristica signiflcativa de este espectro es que se expande unos 13 6rdenes de magnitud

!parsec: unidad astrondmica correspondiente a la distancia que se encuentra nna estrella que subtiende un
dngulo de 1 segundo de arco. 1 parsec = 3.3 afios luz = 206.000 UA = 3 x 10%%km.
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en energia y unos 32 ordenes de magnitud en el flujo. Distintos métodos experimentales
se utilizan para detectar rayos cosmicos segiin la energia que posean. En la figura 1.1 se
muestran ademads las técnicas usadas en cada zona del espectro.
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Figura 1.1: Espectro de rayos césmicos [20] (flujo en funcion de la energia). La linea
verde punteada corresponde a una ley de potencias en la energia de la forma E 3. Se
muestran también los limites para las diferentes técnicas de detecciéon usadas hasta la
fecha.

Como se puede ver en la figura 1.1, el flujo observado disminuye rdpidamente con la
energia, desde aproximadamente 10* particulas por segundo y por m? para 10° eV hasta
102 particulas por m? y por afio para 102 V. La disminucién del flujo con la energia sigue
una ley de potencias simple £ en casi todo el rango conocido. Sélo se observan algunos
pequenos cambios en la pendiente. El primero de estos quiebres se presenta a ~ 102° eV
donde se pasa de E-%7 a E30 formando lo que se conoce como la rodilla. El segundo

07 eV y corresponde a una nueva disminucién de

cambio se produce a aproximadamente 1
la pendiente hasta —3.3 y recibe el nombre de sequnda rodilla. Luego de ésta, el espectro

vuelve a aplanarse recuperando el exponente —2.7 y se forma el tobillo alrededor de 10'%2
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eV,

Hasta la redille, el flujo de rayos césmicos puede ser producido por particulas cargadas
aceleradas en los frentes de chogue formados en remanentes de supernovas (SNR) [21, 22, 23]
galacticos. La energfa cinética liberada en una explosién de supernova es mas que suficiente
para producir rayos césmicos galdcticos de hasta 1015 eV. A partir de la rodilla la aceleracién
de niiclecs livianos en SNR deja de ser eficiente y la composicién se vuelve mds pesada.
El origen de las particulas con encrgias entre la primera rodilla y la segunda rodilla ¢s atn
poco claro pero existe un consenso general en su naturaleza galdctica. Existen dos posibles
mecanismos sobre la produccion de estas particulas: segiin el primero, éstas scerian miicleos
pre-acelerados en las cromésferas de estrellas tipo F y G, mientras que en el segundo se
tratan de granos de polvo eléctricamente cargados que se condensan en los densos vientos de
lag estrellas gigantes rojas o azules [24, 25, 44].

Con respecto a la segunda rodilla, aunque ha sido observada por diversos experimentos
(Akeno [26],Fly’s Eye [19. 27, 28],Yakutsk [30, 31] y HiRes [32]), su interpretacidn fisica es
todavia incierta (ver figura 1.2). Puede ser el fin de la contribucién galdctica al flujo de rayos
cosmicos [33, 34] o también el apilamiento debido a la creacién de pares en la interaccién de
protones con el fondo de radiacién coésmica de microondas mientras se propagan por el medio
intergalictico.

El tobillo ha sido observado por Fly's Eye [19, 27, 28] alrededor de los 3 x 10%¥ eV.
Esta observacién fue confirmada por Haverah Park [29], Yakutsk (30, 31] y HiRes [32] (ver
figura 1.2). Al igual que con la rodilla se han elaborado diversas interpretaciones fisicas
que se relacionan estrechamente con la naturaleza de la segunda rodilla. El tobillo podria
representar el punto de transicién entre las componentes galdctica y extragalictica del flujo
de rayos c6smicos [137], el resultado de la creacién de pares por protones propagéndose en el
fondo de radiacién césmica [127, 128, 139] o el resultado de propagacién difusiva de nucleos
extragaldcticos a través de campos magnéticos intergaldcticosi [138].

A partir de 10'° eV, la disminucién regular del espectro podria sugerir la existencia del
corte GZK predicho por la teoria en ~ 6 x 10!% eV, Aiin asf, la forma del fin del espectro no
estd del todo establecida. La figura 1.2 muestra lo que las experiencias de AGASA v HiRes
registraron para estas energias con dos técnicas de deteccidn diferentes. La discrepancia entre
ambos es evidente. Pero si se supone que uno de ellos posse un error sistemético de alrededor
de 20% en la determinacidn de la encrgifa (que se traduce en un factor ~ 2 en el fiujo), la
parte de bajas energias parece concordar mientras que a altas energias los resultados siguen
siendo diferentes.

Para concluir con la descripeidn del espectro de rayos cosmicos de altas energias, se puede
decir que hay suficiente evidencia de la existencia de los tres quiebres en la pendiente de}
espectro: la segunda rodilla, el tobillo y el corte (ZZK. Con respecto a los primeros dos existe
un amplio consenso en e] valor de las pendientes ajustadas antes y después del cambio pero el
acuerdo es menor cuando se trata de determinar la energia exacta a la que ocurre ¢l quiebre.

Los distintos cambios en el espectro se encuentran relacionados también con cambios en
la naturaleza de las particulas que arriban a nuestro planeta y por lo tanto con el espectro
de energia y de masa en las posibles fuentes astrofisicas. El estudio de la fisica actuando en
cada intervalo energético debe incluir las posibles evidencias en un cambio de composicion y
la existencia de patrones de anisotropia en las direcciones de arriho.
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Figura 1.2: Flujo diferencial de rayos césmicos multiplicado por £% mostrando la rodilla,
la segunda rodilla y el tobillo. Este gréifico fue modificado de [12] y contiene datos de
AKENO [37],Yakutsk [38], Haverah Park [132], Fly’s Eye Stereo [39], y AGASA [135].

1.3. Origen de los rayos césmicos de altas energias

Ademas de la forma que toma el espectro de energia de los rayos césmicos de altas energfas,
existen dos preguntas fundamentales que atin se encuentran sin respuesta concluyente: cual es
su naturaleza y como adquieren la energfa observada. Existen en la actualidad dos propuestas
al respecto: la primera consiste en que las particulas inicialmente con baja energfa alcanzan
altas energias en forma progresiva por algin medio acelerador natural (“bottom - up”),
mientras que en el segundo caso, es el decaimiento de particulas supermasivas (creadas en
procesos que datan del Universo primitivo) el responsable de las particulas ultra energéticas
observadas. Cualquiera de las dos opciones es ignalmente probable en la actualidad pero
pueden ser descartadas o confirmadas a partir de futuras observaciones. La distribucién de
las direcciones de arribo de las particulas ultra energéticas deberia ser determinante para la
decision sobre uno y otro mecanismo. Si las particulas provienen de un acelerador astrofisico
ubicado a una distancia menor al corte GZK, deberian apuntar a dicho acelerador al no sufrir
grandes desviaciones por la presencia de campos magnéticos, mientras que si son producto del
decaimiento de particulas supermasivas la distribucién de las direcciones de arribo deberfa
ser esencialmente isotrépica correlacionada sélo, si se desea, con la distribucién de materia
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en e] [Universo.

1.3.1. Mecanismos de aceleracién convencionales

El mecanismo de aceleracién aceptado como el mds eficiente es el que comprende la ace-
leracién de particulas por choques difusivos en campos magnéticos turbulentos en escenarios
astrofisicos como los puntos calientes en las radiogalaxias. La base para este mecanismos se
encuentra en las ideas de Fermi publicadas en los afios 50 [6, 7]: las irregularidades magnéti-
cas presentes a ambos lados de una onda de choque juegan una especie de partido de tenis
relativista con las particulas cargadas que ganan energia cada vez que pasan de un lado a
otro hasta que eventualmente escapan. Este mecanismo de aceleracion produce tipicamente
particulas con un cspectro de encrgfa que sigue una ley de potencia de la forma E 2. La
ganancia fraccional de energia por choque es proporcional a la velocidad relativa de la onda y
s POor esto que este mecanismo recibe el nombre de aceleracién de primer orden de Fermil7].

1.3.2. Posibles Aceleradores Cdsmicos

La cnergfa cinética liberada en una explosién de supernova es més que suficiente para
producir rayos césmicos galdcticos de hasta 10 eV, existiendo ademds la ventaja de que el
fendmeno de las supernovas es bastante comtin en toda la Galaxia. El meecanismo de acele-
racién de particulas es la versién estindar de la aceleracion difusiva de Fermi en frentes dc
onda de choque relativistas, dando lugar a cantidades importantes de rayos «. Los electrones
sufren pérdidas sincrotrénicas produciendo radiacién no térmica desde radio hasta RX obser-
vada en general cn los SNRs. Rayos césmicos de baja energia también pueden ser acelerados
en asociaciones OB a través de movimientos turbulentos y efectos colectivos de los vientos
estelares. La zona donde se produciria la aceleracidn de particulas hasta los TeV seria el
borde exterior de la super-burbuja producida por la asociacidn estelar. Si hay un grupo de
estrellas cercano, sus vientos pueden ser iluminados por los protones acelerados localmente,
produciendo rayos -y detectables.

A partir de la rodille el combustible que pueden proveer los SNRs es insuficiente para
movilizar estar particulas desde sus fuentes hasta nosotros atravesando grandes distancias de
medio interestelar, por lo que otro tipe de fuente deberia comenzar a contribuir. Estricta-
mente, hasta el momento ne estd muy claro cual es el proceso por el cual se ohtienen rayos
césmicos con energias comprendidas a partir de la rodilla hasta el tobillo, dentro de nuestra
Galaxia.

A partir del tobillo se ha llegado a un consenso sobre cl origen extragaldctico de los rayos
cGsmicos de altas energias. Sin embargo, hasta el momento no se han encontrado fuentes
evidentes en el Universo cercano que puedan correlacionarse con los rayos cdsmicos de ultra
alta energfa. Ademads de estar ubicadas a distancias relativamente cortas, estas fuentes deben
ser o suficientemente poderosas como para producir ¢l flujo de particulas de ultra alta energia
observadas.

La energia maxima que se puede alcanzar a través del mecanismo de accleracién de Fermi
depende de la cantidad de tiempo que las particulas pueden interactuar con el plasma mag-
netizado. Este tiempo puede ser el tiempo en que cl acelerador estd “encendido” o el tiempo
que la particula permanece confinada en la regién aceleradora antes de escapar por procesos
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difusivos o porque el campo magnético ya no puede mantenerlas confinadas. En el 1ltimo
caso, las particulas (con carga Ze) dejardn de acelerarse en un medio magnetizado cuando
su radio de Larmor (ry ~ 1102—%2‘?5 kpe) se aproxime al tamano del acelerador, donde F)0 es
la energia de la particula expresada en unidades de 10* eV y B¢ es la intensidad de campo
magnético expresada en unidades de puGuauss.

Si ademas se incluye el efecto de la velocidad caracteristica de los centros de dispersion
magnéticos presentes en el plasma magnetizado que sigue a la onda de choque, la energia
mdxima que puede alcanzar una particula atravesando con una velocidad 3 este medio con
un campo magnético B sera:

Enes~28cZeBry,. (1.1)

La expresién (1.1) se conoce como el criterio de “Hillas” y puede resumirse en la forma
de un famoso diagrama que se muestra en la figura 1.3.
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Figura 1.3: Diagrama de Hillas mostrando la relacién entre el tamaiio y el campo
magnético de los posibles escenarios de aceleracién de rayos césmicos. Los objetos que
se encuentran por debajo de las lineas diagonales no pueden acelerar las particulas que se
indican hasta las energias senaladas.
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Es claro que muy pocos sitios pueden generar particulas con energias superiores a 10%°
eV. Esto puede ocurrir en objetos compactos con grandes campos magnéticos o en objetos
muy extendidos. Una descripeidn detallada de todos los posibles escenarios propuestos en los
iltimos tiempos como fuentes extragaldcticas de los rayos cdsmicos mds energéticos se puede
encontrar en [44]. A continuacién sélo se presentardn 3 de ellos con un poco mds de detalles
para ubicar al lector en el tipo de acelerador que se esta buscando. Estas posibles fuentes son:
las estrellas de ncutrones o piilsares, las galaxias con micleos activos 0 AGNs v los destellos

Gamma o GRB.

Pilsares: Los pilsares son estrellas de neutrones rotando rédpidamente altamente magne-
tizadas. Estas se forman por la explosién y colapso de una estrella supermasiva. Por
la conservacidn del momento cinético, al rotar rdipidamente, el radio de estas estrellas
sélo puede ser de unos cuantos kildmetros. Su masa es aproximadamente 1.4 veces la
masa solar. Con una densidad de ~ 10% tn/em® los electrones v protones no pueden
existir por sepurado y se fusionan para formar neutrones. Los pilsares estan rodeados
por una magnetdsfera donde las particulas cargadas pueden acelerarse convirtiéndose en
potentes motores cdsmicos gracias a sus intensos campos magnéticos (B3 1012 G) que
pueden producir una diferencia de potencial aceleradora del orden de A® = ﬁq{{—z. Con-
siderando un valor tipico de T=1 ms para el periodo de rotacion del pulsar, 3 = 103
G (=10° T) y un radio de R = 10 km, las particulas cargadas podrian acelerarse hasta
energias del orden de eA® = 100 EeV. Sin embargo, en este sistema las pérdidas por
radiacidn sincrotrén son muy importantes para electrones y protones. Si se trata de
nicleos pesados, estos pueden acelerarse gracias a la presencia de supervientos ultra
relativistas en los alrededores del pulsar. Para mas detalles ver [45].

AGNs: Algunas galaxias se llaman activas al presentar un micleo muy brillante y muy denso

04148 erg /s que emite por si solo la mayor parte de la

con una luminosidad tipica de ~ 1
radiacién electromagnética total de la galaxia. Estos Nucleos Activos de Galaxias (AGN)
estdn entre las fuentes mas poderosas del Universo. Actualmente existe un escenario de
umificacién en €] que todos los tipos de AGN conocidos hasta el momento poseen uma
estructura similar y su diferenciacién se relaciona con su orientacién espacial en relacién
a la linea de visidén del observador (ver figura 1.5). En general todos los AGN tienen
un agujero negro de 105 a 10'° masas solares, alrededor del cual se forma un disco de
acrecion. El agujero negro y el disco de acrecidn estdn rodeados por un toro molecular
y nubes de gas en movimiento que absorben parte de la radiacién. Los distintos tipos

de AGN pueden resumirse en:
s Galaxias Seyfert
» CJuasars
» Blazars
» Radiogalaxias Fanaroff-Riley (FR-1 y FR-TI)

Para mas detalles sobre las distintas clasificaciones ir a [46, 47, 43]. Estos micleos ac-
tivos parecen ser lo suficientemente energéticos como para acelerar particulas hasta
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energias extremas. En las regiones centrales de los AGN se producen fendmenos alta-
mente energéticos pero la densidad de fotones en esas zonas es muy importante, hacicn-
do que las particulas ultra relativistas emitidas por el micleo pierdan gran parte de su
energia. Los jets relativistas de las radiogalaxias parecen representar un escenario mas
propicio para la produccién de particulas. Estos jets transportan una cantidad impor-
tante de energia hasta “puntos calientes” ubicados a varias decenas de kpc del micleo.
En estos puntos se generan ondas de chioque relativistas muy intensas que disipan gran
parte de la cnergia cinética calentando el plasma y generando campos magnéticos del
orden de B ~0.5 mG. Son sitios aceleradores eficaces dada la baja densidad de fotones
de ambiente y menores pérdidas de energia. En [48] se muestra cierta correlacidn an-
gular entre las direcciones de arribo de los rayos cosmicos ultra energéticos reportados
por Yakutsk y AGASA por encima de 2 x 101 eV y las BL Lacs mds potentes. La
eleccién de las BL Lacs se basa inicialmente en el hecho que la Tierra est# en la linea
de visidn de los jets emitidos por estas AGN y la ausencia de lineas de emision indica
que no hay mucho gas rodeando al objeto, lo que garantiza una densidad baja de ma-
teria que favorece la aceleracién sin pérdidas importantes de energia. Sin embargo, la
funcién de corrclacion tiene un tamano angular muy pequerio, lo que significa que las
particulas deberian propagarse de manera casi rectilinea, hecho que sélo puede darse si
las particulas son neutras o los campos magnéticos extragalacticos son mucho menores
a los estimados.

GRB (Gamma Ray Bursts): los GRB son los eventos méds energéticos observados en el
Universo conocido (ver figura 1.6). Son destellos de fotones de alta energia (0.1 - 100
MeV} que duran entre 10 ms y decenas de segundos y son seguidos por una emisién de
radiacién posterior{ “afterglow”) en distintas longitudes de onda que puede durar hasta
semanas. De manera similar a los rayos césmicos ultra energéticos, la distribucién e
GRBs en el cielo es isotrépica (segin la informacién experimental disponible hasta
este momento). Ademds la energia emitida en forma de GRBs por unidad de ticmpo
y por unidad de volumen es comparable a la correspondiente a los rayos césmicos mas
energéticos: 10* erg Mpc® 57! suponiendo que las fuentes se distribuyen en forma
homoegénea en el Universo sin tener en cuenta el corrimiento al rojo. Sin embargo,
resultados recientes muestran una fuerte evolucién cosmolégica de las fuentes de GRBs
lo que lleva a que el flujo de rayos césmicos asociado a las fuentes mas cercanas es
mucho menor que el chservado [49].

1.4. Mecanismos Exodticos

El mecanismo de aceleracion de particulas en ondas de choque astrofisicas es un proceso
auto-limitante. Existe un méximo en la energia que puede ganar una particula que depende del
tamafio de la la regién aceleradora y de la intensidad vy forma del campo magnético presente
en la misma. Cuando la energfa de la particula excede el limite impuesto por el producto
de estas dos cantidades escapa y no gana mas energia. Aun para los objetos astrofisicos nids
poderosos (como las AGNs) es casi imposible entregar energias superiores a 101! GeV. Se
suma a esta dificultad la falta de evidencia directa de fuentes cercanas, lo que hace pensar en
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Figura 1.4: El pulsar del Cangrejo. Esta es una composicion de imagenes en el dptico
(rojo) y en X (azul), tomadas respectivamente por el telescopio espacial Hubble y el

observatorio Chandra [50, 51].
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Figura 1.5: Esquematizacion de las diferentes clases de AGNs. Esto representa una
especie de “Modelo Estandar” para las AGNs y es una versiéon modificada de [56]. Segiin

el dngulo de observacién se definen los distintos tipos de galaxias activas.

alglin mecanisimo alternativo para la produccién de estas particulas. En particular se propone
que los rayos césmicos ultra energéticos son el producto del decaimiento de ciertas particulas
X supermasivas (con masas superiores a 10'"" GeV) originadas en procesos ocurridos en el
Universo temprano. Segin los modelos disponibles, dichas particulas X decaen en quarks
y leptones. Los quark producen un jet de hadrones formado principalmente por mesones
livianos (piones) y un pequeno porcentaje de bariones (en su mayoria nucleones). Los piones
decaen en fotones, neutrinos (antineutrinos) y electrones (positrones) como se puede ver en
la figura 1.7. Asi, se producen fotones, neutrinos, leptones cargados y nucleones con energias
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Figura 1.6: Destello Gamma GRB99012312 detectado por Hubble [51]. Es el GRB mas
energético detectado hasta el momento. La luz emitida en la explosién equivale a la de

10"estrellas. El detalle muestra bien el destello luminoso asi como la galaxia que lo aloja,
visiblemente afectada por la colisién con otra galaxia.

cercanas a la de los rayos césmicos mas energéticos observados sin estar involuerado ningiin
mecanismo de aceleracion.
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Figura 1.7: Esquema del decaimiento de una particula supermasiva, primero en quarks y
leptones. Los quarks producen un jet hadrénico de piones y algunos nucleones. Los piones
decaen en fotones, neutrinos y electrones.

La distincién mds importante entre este mecanismo y el proceso de aceleracién conven-
cional reside en la gran cantidad de fotones y neutrinos que predice el primero. Para que los
productos del decaimiento de las particulas X sean observados como rayos césmicos ultra
energéticos en la época actual, se deben satisfacer tres condiciones basicas:

» Las particulas X deben decaer en una época actual o a distancias menores o ignales
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a 100 Mpe de la Tierra. Si fuese de otra manera, los productos del decaimiento de las
particulas X perderian parte de su energia al interactuar con el fondo de radiacién. Una
excepcion posible serian los neutrinos originados a partir de las particulas X.

» Las particulas X deben tener una masa 3> 10'! GeV,

» La densidad numérica y la tasa de decaimiento de las particulas X deben ser suficientes
como para producir un flujo detectable de rayos cdsmicos ultra energéticos.

Las particulas supermasivas pueden ser producidas tedricamente por:

Defectos topolégicos: las particulas X se producen por la radiacién o decaimiento de estos
defectos que, dada su corta vida media, se desintegran inmediatamente, La formacion
de los defectos topoldgicos se daria como producto de transiciones de fase con rompi-
mientos de simetria en ¢l Universo Primitivo, predichas en la GUT?. La gran cantidad
de modelos relacionados con los defectos topolédgicos v el gran nimero de pardmetros
involucrados en estos modelos dificulta la tarea de hacer una revision completa de todos
ellos. Muchos autores se han dedicado & esta tarea [52, 53]. Los defectos topoldgicos
se clasifican segilin sus dimensiones en: monopolos magnéticos (dimensién (}, puntual),
cadenas cdsmicas (unidimensionales), paredes de dominios {bidimensionales) y texturas
(tridimensionales). De todos estos, s6lo los monopolos y las cadenas césmicas son de
interés como fuentes de rayos cosmicos de altas energias. El flujo de rayos césmicos de
altas encrgias estd ligado a la tasa de produccidn, la densidad de defectos nx y su tasa
de decaimiento. Es dificil predecir la densidad de estos defectos ya que se conoce muy
poco sobre las transiciones de fase en el Universo Primitivo. La tasa de produccién es

dnx _ Qo (1) 12)

dt mx \ g

entonces;

donde f es el tiempo de Hubble, (J; es la tasa de energia inyectada en la forma de
particulas X de masa por unidad de volumen en la actualidad, siendo #; la edad del
Universo. Finalmente, p es una constante cuyo valor depende del modelo de defectos
usado.

Reliquias supermasivas: son particulas metaestables supermasivas que vienen de un cam-
po cuantico primordial producido después de la fase de inflacién del Universo. El tiempo
de vida de estas particulas debe ser del orden de la edad del Universo para que sean
los responsables de los rayos césmicos de altas energias. Estas reliquias sienten la ac-
cién de la gravedad como la materia comun y actiian como un componente mas de la
materia oscura fria. Esto implica que su distribucién no serd uniforme al ser atraidas
por las grandes estructuras de materia como las galaxias y los camulos galdcticos, acu-
muldndose en los halos galacticos en forma simétrica alrededor del ecentro galactico. El
flujo de rayos cdsmicos de altas encrgias estd ligado a la tasa de desintegracion de estas

*Teoria de la Gran Unificacién {Grant. Unified Theory): teorfa que unifica las interacciones electromagnética,
débil y fuerte, El rompimiento de la simetria GUT se produce con la separacidn de estas tres interacciones
gue sucede & 10 >* s a partir del Big Bang.
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particulas de la siguiente manera:

dny 1y
& (1.3)

donde 7 es el tiempo de vida de la reliquia. n, es la densidad de reliquias calculada
a partir de la densidad critica del Universo p. = 1.05 x 10 *h*GeVem 3 (con b igual
a la constante de Hubble en la época actual en unidades de 100 km s~! Mpe™). La
densidad de reliquias se puede expresar entonces como:

ny = M (1.4)

my

con Qxh? es la densidad masica promedio de las reliquias. En [52] se da un limite inferior
a la tasa de desintegracidn de estas reliquias para explicar el flujo de rayos césmicos de
altas energias a 100 EeV: dny /df > 107% em 3/s. Si se considera un valor maximo de
Qxh? =~ 1y my = 10% eV se obtiene un tiempo de produccién de ~ 3 x 10'7 afios.
Como la edad del Universo es de alrededor de 13 billones de afios, esto representa un
problema que se evita si se cumple que {2y h? ~4 x 1078

1.5. Anisotropia en las direcciones de arribo

El estudio de las direcciones de arribo de rayos césmicos de altas energias de los tdltimos
anos ha dado una serie de resultados poco concluyentes sobre la existencia de excesos en
alguna direccién privilegiada (a pequena o gran escala). Se dejard para el capitulo 6 el desa-
rrollo en detalle de este ftem, incluyendo los tltimos resultados experimentales y los distintos
métodos de bisqueda de correlaciones con las posibles fuentes cercanas.

1.6. Propagacién

Como se menciond anteriormente el origen de los rayos cosmicos de ultra alta encrgia
parece ser extragalactico. Esto significa que en el trayecto que rcalizan desde sus fuentes
hasta nosotros sufren una serie de interacciones que afectardn su energia, direccién de arribo
y composicidn de distintas maneras. Conociendo la forma del espectro de las particulas que
llegan a la Tierra es necesario conocer, o por lo menos estimar, la importancia de estas
interacciones para poder determinar el espectro de emisién inicial y asi poder identificar
posibles fuentes.

Las particulas pierden energia al interactuar principalmente con el fondo difuso de fotones
intergalactico. Este fondo estd formado por fotones que emiten en el microondas (CMB) con
energia comprendida entre 2 geV y 4 meV, y por los fotones infrarrojos (IR) emitidos por
las galaxias con energias de hasta ~0.8 eV. A continuacion se presentan los efectos de la
interaccién de los diferentes tipos de particulas con estos fotones de fondo y como puede esto
afectar el espectro de rayos césmicos de altas energias.

Para describir la pérdida de energia de una particula se utiliza la longitud caracteristica
a la cual la particula perdié una fraccién 1/e de su energia, definida como £ = — (?1; %fi)_] ¥
que recibe el nombre de longitud de atenuacion.
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En la figura 1.8 se puede ver la longitud de atenuacién para fotones, protones y niicleos
de hierro propagandose por los distintos fondos de radiacién: de microondas, infrarrojo y de

radio.
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Figura 1.8: Longitud de atenuacién de fotones en distintos fondos de radiacion(IR,
CMB y radio} en funcién de la energia. También se muestra la longitud de atenuacién
para protones en el fondo de radiacion microondas v la de nicleos de Fe, La linca roja
punteada representa el limite “red shift” a partir del cual las particulas pierden energia
por la expansién del Universo.

1.6.1. Propagacién de Fotones

Los fotones de altas energias viajando a través del Universo interactian con los fotones
de los fondos de radiacion (CMB, IR y Radio) a través de la produccién de pares:

te~ (1.5)

Y ¥fonde — €

Estos electrones y positrones producirdn fotones por Compton Inverso, que a su vez

* e~ vy al desarrollo de una cascada electromagnética que no

dardan lugar a otros pares e
contribuird a los rayos cdsimicos de altas energias. Como se puede ver en la figura 1.8 fotones
con energias comprendidas entre 10'? eV y 10%2 ¢V tienen una longitud de interaccién menor
a 100 Mpc. Con apenas ~10% eV, un fotén no puede propagarse més de 10 Mpc. Sin embargo,
a esta distancia no existen fuentes evidentemente poderosas como para producir este tipo de
fotones. Asi, si Auger detecta fotones de estas energias se los podria asociar solamente con el

decaimiento de particulas supermasivas.
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1.6.2. Propagacién de Nucleones

Para protones relativistas con energfas comprendidas entre 1017 eV y 10183 eV, las pérdi-
das de energfa mdas importantes son las debidas a la expansién del Universo. En este caso la
longitud de atenuacidn es igual a la longitud de Hubble £y ~ + = 4200 Mpc si H= 71 Mpc
km~! sl

A partir de alli, las pérdidas de energfa significativas son las producidas por la interaccion
con el CMB. Para el rango de energfas comprendido entre 10'33 eV y 10'9% eV el mecanismo
de pérdida de encrgia importante es la produccién de pares con los fotones de los fondos
de radiacién: pyoyrp — p + ete . La longitud de atenuacién para este proceso tiene un
minimo en aproximadamente 10192 eV, con un valor de ¢ de aproximadamente 1500 Mpe.

Para energfas ultra altas las pérdidas de encrgia estdn dominadas por la fotoproduccién
de piones:

n+

+ 70 .
P ,n+ YoM — A — { (1.6)

n+at

P+’}’CMB—'A—’{ )
ptn

La energia umbral para este proceso puede expresarse en el sistema de referencia en el
que ¢l pion emergente y ¢l nucledn se encuentran en reposo de la siguiente manera:

B = Mx(mr +2mp) 7 X 101
- AE, T Ey(meV)

eV = EHL_.‘.IT (17)

Si se considera que la energia promedio de un fotén del CMB es de 1 MeV, el umbral de
energia para el proton en este proceso es de 7x 10' eV. Esta energia, como se puede ver en
la figura 1.8, marca el lmite entre la zona dominada por la produccién de pares y la zona
dominada por la fotoproduccion de piones.

De igual manera puede calcularse el umbral de cnergia para la produccién de parcs como:

me(mip + M) N 4.8 x 1017
E., ~ Ey(meV)
Este valor depende de la energia de los fotones del fondo considerada. Pero como esta
energia sigue cierta distribucién espectral el valor considerado puede alejarse hasta en un
factor 10 del valor medio de 1 MeV. Pero, si se toma Ey = kT = 0.24 meV, los umbrales
para amhos procesos serdn By, o+o- = 2x 1018 eV y Egf » = 2.9 x 100 eV,
Para energias extremas el proceso importante es la fotoproduccion de piones. La pérdida

Eth,e+e— = eV {]8)

fraccional de energia en este caso, considerando un corrimiento al rojo nulo (z = 0), estd de-
terminada por la integral de la pérdida de energia de m nucleén por colisién, multiplicada
por la probabilidad por unidad de tiempo de que ocurra una colisién del nucleén dentro de
un gas isotropico de fotones. Esta integral puede expresarse como:

1 dE oo 2T
o= _c,j/ riei;:)/ de’ a(e) f (') (1.9)
e /2l € €eh

donde I' es el factor de Lorentz del protén, € y €y, son la energia del fotdn y la energia umbral
respectivamente en el sistema de referencia del protdn en reposo, o{e) es la seccién eficaz de
la interaccién, y f(e) es la fraccidn de encrgia promedio perdida por el protén en una colisién.
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Finalmente n{e) es la densidad de fotones y en el caso del fondo de radiacién césmica sigue
el espectro de um cuerpo negro con 7 = 2.73 K: n{e) = Wﬁﬁ_ﬁ siendo k la constante
de Boltzmann. Asl, la pérdida de energia se puede expresar como:

1 dE ¢ o0 de Ae
__‘EE = W./;hfzrmfem de O'(E )f(ﬁ )E (110)

Si se determinan los valores de la seccidn eficaz y la fraccion de energia perdida por
colisién en relacion a las energias umbrales de la interaccién se puede determinar la longitud
de atenuacién para dos casos (para detalles sobre estos cdleulos ver [35]):

Para £, <« £y r (con x ~ 145 MeV), £ ~ 6 x exp (‘—gé%g;), mientras quc para Fp, >
Einn, o(€) y fle) son constantes (o(€) ~ 10 2 cm y f(e) ~ 0.5) y resulta que ¢ ~ 20 Mpc.
A altas energias, los neutrones sufren las mismas interacciones que los protones. Sin
embargo, su tiempo de vida es relativamente corto, por lo que no pueden propagarse mds
alld de yer >~ 9.2 (%&%‘9) kpc. Para un neutron de 1 EeV, esta distancia es de ~ 10 kpc

que representa aproximadamente 1/3 del didmetro de nuestra Galaxia.

1.6.3. Propagacién de Niicleos Pesados

Durante su propagacion a través del Universo, los micleos interactiian con los fotones de
los fondos de radiacién de microondas ¢ infrarrojo principalmente. Un niicleo se define por un
niimero méasico Z y un niimero atémico A y puede considerarse como la suma de A nucleones.
Como my, =~ my, la masa en reposo del nicleo serd ma = Am, ¢® siendo su factor de Lorenty
r= ﬁ,

Los niicleos de altas energfas (a partir de ~ 5 x 10'% eV hasta 10° eV) pierden energia
en su viaje principalmente por fotoproduccién de piones y produccién e pares. A partir de
10%° eV el proceso importante pasa a scr la fotodesintegracion al interactuar el nicleo con
los fotones del CMB. En la figura 1.9 se puede ver la longitud de atenuacién resultante de las
distintas interacciones de 1m niicleo de hierro con los distintos fondos de radiacién en funcién
de la energia inicial del nicleo.

+

La produccion de pares e"e™ es particularmente importante para los niicleos mas pesados.

El umbral para este proceso vienc dado por:

Me(me + Amp) - Amemy 48X 10'7
E, T Ey " E,(meV)

Eth,e'c— = eV (]]1)

en sistema del Universo siendo A veces mayor que para un nucleén. La fraccion de pérdida
de energia (inelasticidad promedio) es (e aproximadamente j—?f;, siendo un factor A mds
pequeiio que para el protén. Con esto, una seccién eficaz proporcional a Z2, se obtiene una
pérdida de energia Z?/A mds grande que para un protén. Asi, para un nicleo de hierro, con
Z=26 y A=56, las pérdidas de energia son 12 veces mayores que para un protén.

De manera similar, el umbral para la fotoproduecidén de piones viene dada por:

My (24 mp, + 1) Am,,mp

E =
th,m AE, 2L,

(1.12)
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Figura 1.9: Tiempo de pérdida de energia / longitud de atenuacién de la fotodesin-
tegracion de niicleos de hierro e los fotones de fondo de microondas (CMB), infrarrojo
{IR) y dptico (OP) junto a la suma de todas las contribuciones (linea llena). Ademss se

representa la creacién de pares (PC) y el Hmite impuesto por la expansién del Universo.
Modificado de [54].

(145 McV en el sistema del niicleo en reposo). La inelasticidad vale, para un fotén de energia
€15 = 145 MeV :

e+m2/24m, ~2Tx 108 S, proton

fra= 2+ Amy A

(1.13)
para el hierro. En este caso, la seccidn eficaz es A veces més grande que un nucleén, lo que
lleva a que las pérdidas por fotoproduccién de piones sean similares para micleos que para
nucleones.

Las pérdidas por produccidn de pares son mds importantes que por produccién de piones.
Sin embargo, a energias muy altas la fotodesintegracién es mucho mas importante que estos
dos procesos. En la fotodesintegracién primero se produce la absorcién del fotdn por parte
del niicleo para formar un estado compuesto y luego se produce un proceso estadistico de
decaimiento ¢ue involucra la emisién de uno o mas nucleones.

El ritmo de desintegracién con produccién de i nucleones viene dado por:

1 o
Ry, ::Egi;iJé: dw

donde n{w) es la densidad de fotones con energia w en el sistema de referencia donde la
temperatura asociada al CMB es de 2.73 K, w; es la encrgia del fotén en el sistema de
referencia del niicleo, T' es el factor de Lorentz y o4, es la seccién eficaz de la interaccién.

2w

n(w) dw, wy TA; (wr)

— 1.14
= (114

La pérdida fraccional de energia de un micleo de hierro puede parametrizarse en funcién
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de su factor de Lorentz como:

Rp

=325 x 1079T "¥3zp(-215 x 10'9/1) 57! si T e (1. x 10°,3.68 x 101) (1.15)

e

Rp| =159 x 10 120-006% =1 5 el x 10% 3.68 x 101 (1.16)

Fe

Si se trata de nricleos livianos o pertenecientes al grupo del Silicio, Carbono e Hierro, el
ritmo de desintegracion se puede calcular como:

dA A
EIAN RlFe (BE) (1-17)

Para la fotodesintcgracién la pérdida fraccional de energia promedio resulta igual a la
pérdida fraccional del nlimere misico del nicleo, ya que la emisién de nuclcones es isotrépica
en el sistema de referencia del nicleo en reposo. Durante el proceso de fotodesintegracién,
el factor de Lorentz del niicleo se conserva y la degradacién de la energia puede expresarse
(para I > 10'%) como:

E(t) = Ege RTI/5%6 (1.18)

donde Ej es la energia con la que el nicleo fue emitido en la fuente. Cada nucleon emitido
tendrd el mismo factor de Lorentz del nicleo emisor, es decir son particulas relativistas pero
no contribuyen al flujo de rayos césmicos ya que interactdan con los fondos de radiacion.

La ecuacion 1.18 impone una fuerte restriccién sobre la ubicacion de las posibles fuentes
de niicleos como rayos cdsmicos ultra energéticos: menos del 1% de los niicleos de hierro (o
cualquier fragmento que sobreviva a partir de él) puede sobrevivir més de 3 x 10! s con una
energia mayor a 10%° eV, Para una propagacion en linea recta este tiempo corresponderia a
una distancia maxima de ~3 Mpe.

1.6.4. El corte GZK

En las secciones anteriores se vio que los rayos cosmicos ultra energéticos poscen una
longitud de propagacion en el Universo limitada. A estas energias, los fotones no pueden
viajar mas de 10 Mpc. Los protones y nicleos mds pesados pueden recorrer distancias més
grande pero sufrirdn en el camino una degradacion catastréfica de su energia.

En la figura 1.10 se puede ver como se degrada la energia de protones y niicleos pesados
en funcién de la distancia recorrida por los mismos. A la izquierda de dicha figura se puede
ver que un proton que haya viajado aproximadamente 100 Mpc siempre tendrd una energfa

0% eV, sin importar la energia con la que partié de su fuente. De igual manera,

mencer que 1
a la derecha de la figura 1.10 se puede ver que la energia final de los fragmentos resultantes
llega hasta ~ 200 EeV cn 10 Mpe y hasta 100 EeV en 100 Mpc. A partir 102! eV el nicleo
se desintegra totalmente antes de los 10 Mpc y la energia de los fragmentos producidos es
menor que la energia de corte para nucleones relativistas (recordemos que para un niicleo de
hierro de 10%! eV, la energfa de los nucleones es de 1.8 x 1012 eV).

Asi, cualquiera sea la energfa inicial del rayo cdsmico, si viaja una distancia promedio
de 100 Mpc su energia se degradard hasta menos de 100 EeV. Esta degradacién aparece
naturalmente a partir de la interaccion de las particulas con los fotones del fondo cdsmico
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Figura 1.10: Energia media de las particulas en funcién de su distancia de propagacion
para cliferentes energias iniciales: a la izquierda para un proton|[20] a la derecha para
un nucleo de hierro. Para el Fe se considera el fragmento mas energético después de la
desintegracion. [54)

y produce un corte en el espectro dc rayos césmicos que recibe el nombre de corte GZK en
honor a Kenneth Greisen, Vadem Kuzmin y Georgi Zatsepin. Este corte se puede definir de
distintas maneras: como el umbral de la fotorproduccion de piones por protones o el umbral
para la fotodesintegracién de nvicleos (Egzy = 6.8 x 10'° eV), 0 como la energfa a la cual la
pendiente de la curva de la longitud de atenuacion aumenta cuando la produccién de piones
comienza (Egzi =~ 7 x 10'% eV).

1.6.5. Propagacién en campos magnéticos

Ademds de perder energia por la interaccion con los fotones de los distintos fondos de
radiacion, las particulas cargadas sentirdn la influencia de los campos magnéticos presentes
en el medio en que se propagan, ya sea galactico o intergaldctico.

Nuestra Galaxia es un disco de aproximadamente 20 kpc de radio y unos cuantos pe
de espesor con un campo magnético regular de intensidad de ~ 3 uG con variaciones de
la escala del kpc. Con respecto a los campos magnéticos intergaldcticos es poco lo que se
sabe con precisién. A partir de mediciones realizadas por emisién sincrotrén y rotacién de
Faraday se determiné la intensidad del campo magnético en el Ciimulo de Virgo (a 20 Mpc
de la Via Léctea) cn ~ 1.5 pG. En el Super Ciinulo de Coma (a 90 Mpc) la intensidad del
campo esta entre 0.2 G y (.6 #G. Finalmente, para los campos magnéticos cosmoldgicos las
mediciones se realizan usando la rotacion de Faraday y da como resultado:

B < 1nGsif.=Ly,=c/Hy>4Gpe,
B < 6nGsif, = 50Mpe.

donde £, es la longitud de coherencia del campo magnético.

Lamentableniente, los campos magnéticos presentes en la Galaxia y en el medio inter-
galactico no son uniformes. Tienen una componente “regular” y una turbulenta que, en
general, no es despreciable y también influird en la trayectoria de la particula. En nuestra
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Galaxia, ésta es casi del orden de la componente regular. La componente turbulenta se explica
en general con una distribucién de Kolmorogov con una longitud de coherencia . de hasta
100 pc para la Via Lictea y de ~1 Mpc para los campos extragaldcticos {con B ~ 1 nG}.

La fuerza magnética no realiza ningiin trabajo sobre la particula y la interaccién con
la misma se traduce en una desviacién angular en su direceién sin pérdidas importantes de
energia. La propagacion de una particula cargada en un campo magnético tendera a describir
una trayectoria curvada cuyo radio de giro o radio de Larmor (rz) depende de la carga de la
misma y de la intensidad del campo magnético de la siguiente manera:

ol E ul ]
L ¥ X (1018) ( 5 ) kpc (1.19)

donde E es la energia de la particula, Z su carga y B la intensidad del campo magnético.
Una particula permanecerd confinada en cierta region magnetizada de tamafio L mientras
que se cumpla que r; < L, Para el campo magnético galdctico regular, toda particula con
E < 10" eV permanccera confinada dentro del disco galdctico. Esto implica que todas los
rayos cosmicos observados hasta la sequnda rodille tendrian un origen galdctico. El radio de
Larmor para protones con energia E > 101 eV es > 300 pe, valor del espesor del disco de
nuestra galaxia. Para niicleos de hierro, es necesaria una energia superior {~ 10'% ¢V) para
alcanzar dicho valor.

En definitiva, a partir de la regién de la segunda rodilla el campo magnético galdctico
en la direccién paralela a los brazos espirales es demasiado débil como para confinar las
particulas en su interior. Esto lleva a pensar que a partir de esa energia los rayos césmicos
son de naturaleza extragalactica.

Segiin la intensidad del campo que atraviese una particula y el valor de su energia, una
particula pucde estar sometida a dos regimenes de propagacion: difusivo, cuando ry, < £,y
balistico cuande vy, < £, siendo la trayectoria de la particula casi rectilinea en el 1iltimo caso.
La energia critica que define la transicion entre ambos regimenes puede expresarse como:

E.=218EeV 22 | — — e NP B (1.20)
T 10 Mpe 1 Mpc 10°6G )7 ’

Asi, las particulas con E 2 E, se propagaran practicamente en linca recta mientras que
las particulas con £ 5 E, difundirdn en el campo. En el caso de nuestra Galaxia, debido a
la presencia de la componente turbulenta, los protones se propagaran en forma balistica a
partir de E ~ 10'7 eV, mientras que los micleos de hierro se propagarin en forma difusiva
hasta E ~ 10'% V.

Para el caso de la propagacion extragalactica, si se considera que la longitud de coherencia
es del orden de 1 Mpc para valores de campo generalmente inferiores a 1 nG, los rayos cdsmicos
con E > 10'® eV deberian tener una trayectoria casi rectilinea apuntando hacia sus fuentes
con una desviacion angular que disminuye a medida que su energia aumenta.

1.6.6. Desviacion magnética

La desviacidn angular tipica que sufre un rayo cosmico a partir de una fuente situada
a una distancia r 2 {; puede estimarse suponiendo que la particula realiza una caminata
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aleatoria en el campo magnético[55]:

V2re, /9/rL

\ -1 1/2 1/2
0.79° z [ =L A be ECE DS
1020 ¢V 10 Mpc 1 Mpe 10 G

Si se consideran campos del orden del nG, con longitudes de coherencia £, ~1 Mpc, el radio
de Larmor para particulas con £ > 10%° ¢s mucho mds grande que ¢, y la desviacién angular
es de unos pocos grados. Sin embargo, si la intensidad del campo anmenta, el radio de Larmor
disminuye y la desviacién angular puede llegar a ser muy grande. Como la magnitud y la
naturaleza del campo magnético extragalactico es ain producto de especulaciones, establecer
una correlacion cierta y fisicamente posible entre las direcciones de arribo de los rayos césmicos

més energéticos con la distribucién de materia local ha sido hasta el momento una tarea
infructuosa.

G(E,r)

I
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Capitulo 2

Cascadas de Particulas

2.1. Fenomenologia Basica

Luego de atravesar el espacio cxterior y de interactuar con los fotones de fondo perdiendo
energia en su propagacion (ver capftulo 1), algunas particulas terminan de dispersar ¢l resto
de su energia en la atmdésfera terresire. La interaccidén de esta particula primaria con las
moléculas de aire presentes en la atmésfera genera otras particulas que interactiian a su vez
con el aire o se desintegran, Asf se dispara una reaccién en cadena que dard como resultado
una “avalancha” de particulas propagindose por la atmésfera llamada lluvia, chubasco, ¢
cascada atmosférica de particulas (“Extensive Air Showcrs” o EAS, ver figura 2.1). De ahora
en adelante se denominara al rayo ¢ésmico incidente “primario” y a los constituyentes de las
cascadas “particulas secundarias”.

El desarrollo de esta cascada de particulas depende de las caracteristicas del primario
{(naturaleza quimica, energfa inicial, Angulo de incidencia) y en cierta medida, de las condi-
ciones atmosféricas locales. El mimero de particulas producidas aumenta hasta alcanzar un
méximo y luego comienza a disminuir por disipacién y porque la energia de las particulas
secundarias comienza a estar por debajo del valor necesario para la creacién de nuevas. A
medida que la lluvia se desarrolla, las particulas se dispersan alejindose del ¢je determinado
por la direccién de incidencia del primario. Las particulas se csparcen lateralmente formando
un “panqueque” normal al eje de la lluvia, que crece a medida que la cascada se propaga por
la atmdsfera. Este “panqueque” puede alcanzar algunas decenas de kilémetros cuadrados al
llegar al nivel del suclo, dependiendo de la energia del primario, su 4ngulo cenital y la altura
a la que se produzca el mdximo de la misma. La mayor densidad de particulas se gencra en
la zona cercana al eje principal, disminuyendo rdpidamente a medida que uno se aleja del
mismo (ver figura 2.2).

Primarios con energias superiores a 10'® eV producirdn cascadas que es probable que
lleguen hasta la superficie terrestre. Cuanto maés alta sea la energia inicial, el tamaifio de
la lluvia serd mayor. Las cascadas iniciadas por nucleones o nicleos, llamadas hadrénicas,
pueden dividirse en tres componentes: una electromagnética, una mudnica y una hadrénica
(ver figura 2.2). En una lluvia iniciada por un fotén sélo la componente electromagnética es
importante, por lo que recibe el nombre de cascada electromagnética. Durante el proceso de
formacion de la cascada se producen interacciones de distinto cardcter. Cuando el primario
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fotones 4 /
electrongs/positrones

— muones
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Figura 2.1: Una lluvia de incidencia vertical simulada con MOCCA (10" eV). Las lineas
azules corresponden a las trayectorias de los muones, las verdes a las de los fotones y las
rojas a los electrones y positrones. Notar que la abundancia de un color no implica la de
la particula sino el orden en que la trayectoria fue dibujada.

es un nucleén, la primera interaccién es hadrénica. Algunas de las particulas producidas en

interacciones de este tipo son piones neutros (7%) que pueden decaer en 2 fotones:

™ = 5+ 79 (2.1)
Los fotones producidos en este decaimiento dardn inicio a la componente electromagnética
de la lluvia a través de la creacién de pares e'e . Los dos leptones creados producirdn
otros fotones por Bremsstrahlung, que a su vez dardn lugar a nuevos pares. Este proceso de
multiplicacion es muy rapido, lo que lleva a que las particulas mds abundantes en la lluvia sean
los positrones, electrones y fotones. En cada interaccién hadrénica, mas de la tercera parte
de la energia se va a la componente electromagnética de la lluvia, que luego se disipard por
la ionizacién que producen estas particulas en los dtomos de la atmdosfera.
Otras particulas generadas en la primeras interacciones hadrénicas son los mesones carga-
dos. cuyo decaimiento genera muones. Los modos de decaimiento dominantes en el desarrollo
de la cascada son:

=t = 4 (2.2)

E*= o gt bt o & 4 aP
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Figura 2.3: Estructura vertical de la atmdsfera terrestre [57]. Los valores corresponden
al modelo estandar norteamericano pero las distintas divisiones son validas para cualquier
modelo atmosférico. A la derecha se encuentra el esquema del desarrollo de una EAS.

y atémico, lo que hace aumentar la temperatura desde ~ 300 a 1700 °C en funcién de la
actividad solar.

Las cascadas de particulas se desarrollan dentro de los primeros 50 km snm. es decir, a
partir de la estratopausa. El maximo de la lluvia se encuentra entre los primeros 5 km snm
para primarios de ultra alta energfa y aun pueden no desarrollarse completamente para los
mds energéticos.

2.2.2. Modelizacién de la atmoésfera: Profundidad Atmosférica

Para la descripcion de una cascada de particulas atmosférica, la unidad de “longitud”
que se utiliza en lugar de la altura geométrica, es lo que se llama “profundidad atmosférica”
que se define como la cantidad de materia atravesada en un cierto trayecto. La profundidad

/ plz)dz,
h

donde p representa la densidad de la atmdsfera a la altitud h. Otra cantidad que se utiliza

atmosférica vertical se define como:

Xu(h) (2.4)

en el calculo de cascadas de particulas es la profundidad atmosférica longitudinal o X, (h),
definida como X, (h) pero con el camino de integracién a lo largo del eje de la lluvia. Una



26 Cascadas de Particulas

La atmésfera puede ser descrita usando distintas variables de estado. La m#s intuitiva es la
temperatura T'(h} que es una medida de la energia cinética de las moléculas. La temperatura
estd influenciada por nmechos factores como:

s Ja cantidad de calor, que depende de la posicién del sol ¥ de la cantidad de nubes;
= ¢l intercambic vertical de calor entre la superficie de la Tierra y la atmdsfera;

= transporte horizontal de calor por movimiento de aire;

» tipo de superficie de la tierra (nieve, agua, bosque, desierto,etce);

» altitud;

® vientos;

= topografia.

La presién p(h) es otra variable que define a la atmdsfera y representa el peso del aire
subre la superficie debido a la fuerza gravitacional. La densidad del aire p es un cantidad
derivada. Para aire seco, la densidad puede escribirse como:

plh) M
hy=—"—-—- 2.
olt) = B (2.3)
donde R es la constante universal de los gases y vale 8.31451 1/(Kmol) y M, es la masa
molar del aire en g/mol.

2.2.1. Estructura Vertical

Para describir la estructura vertical de la atmdsfera terrestre se la divide en varias regiones
segnn la variacién de la temperatura y la composicidn (ver figura 2.3). Hasta aproximadamen-
te 80 km de altura, la masa molecular es practicamente constante. Esta zona se denomina
homdésfera. Por encima de ésta, en la heterdsfera, los dtomos mds pesados se ubican en el
fondo de la capa mientras que los maés livianos Botan en la parte superior,

Dentro de la homdsfera se puede realizar una clasificacién mds fina a partir del gradiente
de temperaturas. En la frepdsfera ocurren variaciones a corto plazo y tienen lugar la mayoria
de los fenémenos metecrologicos. La temperatura decrece linealmente coen la altura en esta
regién (a razén de 6.5 °C por 1000 m hasta ~ -75 °C). La banda que separa la tropdsfera de
la estratdsfere es la tropopausa, donde la temperatura se mantiene mds ¢ menos constante
pero su valor depende de la latitud. La estratdfera comicenza a aproximadamente 50 km snm
y contiene varias capas a temperaturas distintas. Una de estas capas es nmy rica en Ozono.
Esta se extiende hasta la estratopausa donde la presion es del orden de 1 hPa'!. Le sigue a
ésta la mesdsfere, donde la temperatura decrece como en la tropdsfera. Es la capa mas fria
de la atmésfera llegando a temperaturas del orden de -100 °C. En la heterdsfera se encuentra
Ia termdsfera, donde la radiacién ultravioleta del sol es absorbida por el oxigeno molecular

'1 Pascal es 1a unidad de presién del Sl y vale | Pa = 1| N/m® = 1 J/m® = 1 kgm' s?. Equivale a 10 bar
y a 8.9 x 107° atmésferas.
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Figura 2.4: Profundidad atmosférica calculada usando la parametrizacién de Linsley
para el modelo de atmdsfera estandar (Us-StdA) y para las mediciones realizadas en
Malargiie para las estaciones de verano e invierno [57]. En el acercamiento se puede ver
las diferencias en la profundidad atmosférica o “gramaje” para la altitud a la que se
encuentra el Observatorio Auger.

La figura 2.5 muestra las variaciones de presién y temperatura para unas decenas de dfas.
Los datos fueron tomados por la estacién meteoroldgica instalada en el cerro Los Leones a
metros de uno de los edificios de Fluorescencia del Observatorio Pierre Auger.

La densidad fue calculada usando la expresion (2.3). Se puede observar que las variaciones
relativas de la presion son menores y mas lentas que las de la temperatura. La densidad varia
en el mismo sentido que 1/T.

El perfil de temperatura en altura también parece presentar variaciones estacionales, como
se puede ver en la figura 2.6 (izquierda). La disminucion de la temperatura con la altura parece
ser mas rapida durante el verano que durante el invierno. En esta época del afo, la atmodsfera
se acerca mas a la descripeion estdandar de la misma.

El comportamiento en altura de la presién atmosférica parece ser altamente fuctuante
entre verano e invierno. Esto se puede apreciar en la figura 2.6 (derecha) donde se muestra
na diferencia entre el perfil estandar y los distintos perfiles de presion en altura para las
distintas estaciones en Malargiie. Para el desarrollo de las cascadas de particulas, las dife-
rencias de presién importantes serdn las que se produzcan a alturas entre 3 km y 9 km snm

aproximadamente.

2.2.4, Variaciones dia - noche de la atmoésfera

Segin las mediciones realizadas en Malargiie en [57] no existen diferencias significativas
en los perfiles en altura de la temperatura y presion atmosférica para el dia v la noche, lo
que implica que no habra variacién apreciable en el desarrollo global de las EAS. Como ya
se mencioné anteriormente, si la temperatura a la altura donde se producen los piones no
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aproximacién razonable, que vale hasta angulos cenitales de 70° es la siguiente:

X,(h) = ‘LSU;) (2.5)

Es claro que la profundidad atmosférica dependerd del modelo o parametrizacion de la

densidad atmosférica con la altura que se utilice en el cdlculo. Existen muchos modelos pero
en general se utiliza e] perfil de densidad llamado “US Standard Atmosphere 19767 {US-StdA)
[58]. Este modelo estd descrito por la parametrizacién de Linsley que ha sido implementada
en por lo menos dos programas de simulacién de lluvias como CORSIKA[59] v ATRES[60].

El modelo de Linsley separa la atmdsfera en distintas capas teniendo en cuenta la varia-
cidn de su temperatura, Sirve para h < hpmee = 112,8 km, valor a partir del cual considera
que la densidad es nula. Como se vio anteriormente, en este rango de alturas, la masa mo-
lecular del aire puede considerarse constante. Tipicamente, la atmdsfera se divide en 5 capas,
comprendiday entre h; ¥ ki), donde 7 es el nlimero de capa, siendo 1= 0y hg = hmaz. Asi,
se describe la profimdidad atmosférica en funcién de la altura geométrica como:

ai+be ™o hi<h<hg,i=1,..4
X,(h) =< as—bs(h/cs) hs <h < hmae (2.6)
0 h > hmar

Los coeficientes n;, b; v ¢; son los parametros que se deben ajustar con los datos experimentales
con los que se cuenta. Reclentemente se realizaron mediciones de la atmdsfera en elevacién en
el sitio donde se encuentra ubicado el Observatorio Pierre Auger, en Malargiie [57]. A partir
de estos datos se calcularon los coeficientes correspondientes para las 4 estaciones del ano,
tomando valores promedios para cada uno de ellos [61].

En la figura 2.4 se muestra la profundidad atmosférica en funcién de la altura calculada
usando la parametrizacion de Linsley y los datos obtenidos en Malargiie para verano e invier-
no, comparéndolo con lo obtenidoe para la atmésfera estandar (US-StdA) usada regularmente.
Como se puede apreciar en el detalle de la figurs, la diferencia en la profundidad déptica para
la altura a la que se encuentra ¢l Observatorio Pierre Auger (1,4 km snm) con respecto a la
de una atmdsfera estandar es apreciable. Estas diferencias van a influenciar principalmente
la energia depositada por las particulas en el paso por la atmosfera.

Es por esto que a partir de ahora, sélo se tendra en cuenta las modelizaciones realizadas
especificamente para la atmésfera de Malargle.

2.2.3. Variaciones estacionales de la atmdsfera

La temperatura es el pardmetro gue presenta la variabilidad mds importante, mostrando
un ciclo periddico diario y anual. Depende fuertemente de la humedad relativa, si se asume
que la limedad absoluta es constante.

Con respecto a la variacion diaria, la temperatura minima es alcanzada temprano a la
mafana, justo después del amanecer. Durante la mafiana la temperatura aumenta rapidamen-
te. El ritmo de aumento se vuelve menor alrededor del mediodia y la mdaxima temperatura se
alcanza aproximadamente 2 horas después de que el sol alcanza su méxima altura. Después
la temperatura comienza a decrecer rapidamente de nuevo hasta el anochecer, siendo el ritmo
mis lento durante la noche.
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Figura 2.4: Profundidad atmosférica calenlada usando la parametrizacién de Linsley
para el modelo de atmoésfera esténdar (Us-StdA) y para las mediciones realizadas en
Malargiie para las estaciones de verano e invierno [57]. En el acercamiento se puede ver
las diferencias en la profundidad atmosférica o “gramaje” para la altitud a la que se
encuentra el Qbservatorio Auger.

La figura 2.5 muestra las variaciones de presién y temperatura para unas decenas de dfas.
Los datos fueron tomados por la estacién meteoroldgica instalada en el cerro Los Leones a
metros de uno de los edificios de Fluorescencia del Observatorio Pierre Auger.

La densidad fize calculada usando la expresién (2.3). Se puede observar que las variaciones
relativas de la presion son menores y mas lentas cue las de la temperatura. La densidad varia
en el mismo sentido que 1/T.

El perfil de temperatura en altura también parece presentar variaciones estacionales, como
se puede ver en la figura 2.6 (izguierda). La disminucién de la temperatura con la altura parece
ser mads rapida durante el verano que durante el invierno. En esta époea dcl aiie, la atmésfera
se acerca mas a la descripcién estandar de la misma.

El comportamiento en altura de la presién atmosférica parece ser altamente Huctuante
entre verano e invierno. Esto se puede apreciar en la figura 2.6 (derecha) donde se muestra
na diferencia entre ¢l perfil cstandar y los distintos perfiles de presion en altura para las
distintas estaciones en Malargiie. Para el desarrollo de las cascadas de particulas, las dife-
rencias de presion importantes serdn las que se produzcan a alturas entre 3 km y 9 km snm
aproximadamente.

2.2.4. Variaciones dia - noche de la atmdsfera

Segiin las mediciones realizadas en Malargiie en [57] no existen diferencias significativas
en los perfiles en altura de la temperatura y presion atmosférica para el dia y la noche, lo
que implica que no habra variacion apreciable en el desarrollo global de las EAS. Como ya
se menciond anteriormente, si la temperatura a la altura donde se producen los piones no
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en funcién del nimero de dias a partir del lero de enero de 2004 hasta el 14 de febrero de
2004. Como se ve en la figura de abajo, las variaciones de densidad tienen el mismo patron
que las de la inversa de la temperatura, salvo un factor de normalizacién expresado por
una constante.
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Figura 2.6: [zquierda: Diferentes perfiles de temperatura atmosférica en funcion de la
altura para distintas épocas del afio, junto al perfil estdandar (US-StdA).Derecha: Dife-
rencia entre ¢l perfil estandar (US-StdA) y los distintos perfiles de presion atmosférica en
funcién de la altura para distintas épocas del ano en Malargiie|57].

difiere entre el dia y la noche, el desarrollo de la cascada producida por un primario de una
dad energia sera igual para ambas situaciones.

La atmoésfera terrestre funciona como las capas pasivas de absorcién de un calorimetro de
los tipicamente usados en los experimentos de particulas elementales, en las cuales se crean
las cascadas de particulas secundarias. Se detallardn a continuacion las distintas interacciones
en la atmoésfera pertinentes al desarrollo del chubdsco cosmico.



2.3 Distintas Interacciones 31

2.3. Distintas Interacciones

Antes de comenzar con la descripeion de los distintos tipos de interaccién involucrados en
¢l proceso de formacién de una lluvia de particulas en la atmdsfera, es necesaric definir una
magnitud caracteristica de los procesos electromagnéticos: la longitud de radiacién. Esta se
define para una particula cargada como la cantidad de materia promedio que atravesé antes
de perder 1/e (63.2 %) de su energia. Se expresa en general como Xp y en unidades de g/cm?,

En el aire y con condiciones normales de temperatura y presién, la longitud de radiacién
vale?:

72 s\
Xo= (4{1NA ?‘E—Ein(183 Z"U‘i)) ~ 36.66 g/cm? (2.7)

donde N4 = 6.02 x 10% mol~! es el mimero de Avogadro, Z y A son el niimerc atémico v
la masa atémica promedio del aire, respectivamente. r. cs el radio clasico del electrén y o la
constante de estructura fina. La profundidad de la atmdsfera equivale a ~ 1030 g/em?, lo que
da alrededor de 28 longitudes de radiacién a nivel de mar. En Malargiie, a 1400 m de altura
y con ~ 875 g/em?, se llega a 24 longitudes de radiacion.

2.3.1. Pérdidas de energias de particulas cargadas mas pesadas que el
electron

Los electrones de alta energia pierden energia en su interaccién con la materia principal-
mente por Bremsstrahlung y los fotones de altas energias por creacién de pares ete .

Las particulas cargadas moderadamente relativistas {con cnergias del orden del MeV)
distintas a los electrones (muones, piones cargados, protones, micleos, etc.) pierden cnergia
principalmente por ionizacién y excitacién. Si la pérdida de energfa promedio por unidad de
longitud en un medio de densidad p es dF

Como j)E( 1 % Este viene dado por ld ecuacion de Bethe - Bloch:

. 8¢ puede definir el poder de frenamiento mdsico

4

—~) (MeVem?g 1) (2.8)

2
_ﬂ ___2

ab = 4 Ny rE mec? éi (~ 211 %7 T
X AR I} Z)
siendo ze la carga de la particula considerada, Z y A (en g/mol) son respectivamente el
numero y la masa atémica del medio, I{Z) es el potencial de ionizacion del medio (~ 85.7
eV para el aire) y § es la correccidn por los efectos de la densidad de carga {apantallamiento
del campo eléctrico con el que interactiia la particula incidente; este pardmetro depende de
la densidad del medic). Tpqz es la energia cinética mdxima que puede adquirir un electrén
libre luego de una colisién simple. Esta encrgia vale:

2mect g2 42
1+ 2yme/M + (m./M)?

Al

mar =

(2.9

donde M, 3 y v son respectivamente la masa, la velocidad {con respecto a ¢} y el factor de
Lorentz de la particula incidente.
A fines practicos y de ahora en adelante, se define K = dx AMar?mec? = 0.3071 MeV

cm?.

?Se define asi para un electrén que sufre Bremsstrahling
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2.3.2. Electrones y positrones

Las principales pérdidas de energia para electrones y positrones con energias desde el MeV
hasta GeV son (ver figura 2.7):

451

-1/E dE/dx x X,

25t Moller

158 ' Bhabha

“--._e'annihilation

1 10

Figura 2.7: Pérdida de energia por longitud de radiacién X en el aire para electrones
(lineas llenas) y para positrones (lineas punteadas) en funcién de su energia [62, 63].

Aniquilacién del positron: Cuando un positrén perdié toda su energia cinética en el
medio en el cual se encuentra, éste se aniquilarda con un electrén:

et +e — 2y (2.10)

Si la aniquilacién se produce en reposo, se obtienen dos fotones de 0.511 MeV cada
uno, emitidos formando un dngulo de 180° entre ellos.

Difusién de Moller: es la dispersion eldstica de un electrén con otro electrén:

ee —ee . (2.11)

Difusién Bhabha: es la dispersion de un electrén con un positrén (o la inversa):

F.'}

e —ete . (2.12)

Ionizacidn y excitacion: los electrones incidentes interactiian principalmente con los elec-
trones de los dtomos del medio que atraviesan. Si la energfa transferida por el electrén
incidente es superior a la energia de ligadura de un electrén del d4tomo blanco, éste es
sacado de la coraza electrénica y el dtomo queda ionizado:

e~ + dtomo — ion™ 4 2e” (2:18)

Por el contrario, si la energia transferida por el electrén incidente es exactamente igual
a la diferencia entre dos niveles electrénicos del dtomo, un electrén de éste pasara a una
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capa menos ligada y el atomo se excita. Los electrones que participan en este caso son
los electrones ligados débilmente en las capas externas.

Las pérdidas de energia por este proceso son similares a la de Bethe-Bloch pero modifi-
cadas para tener en cuenta el hecho de que las colisiones se realizan entre particulas de
la misma naturaleza. Para electrones relativistas, la pérdida de energia puede expresarse

como:
dE Z 2B202T (1 — (27~ 1 - 112
4B g Z (Llymee ST (- Q@y-h?) 1yt (2.14)
dX Ap? A\ 2 21 Z) 242 16\ ~
donde T = £ — m,, es la energia cinética del electrén incidente.
De ignal manera, para los positrones se obticne:
. 2 2T 2
_d_E:K VA (_l_lnme('gﬁf}» s 25+ 14 N 10 N 4 ))
dx A\ 2 21%(Z) 24 v+H1 S (v+ 1?0 (v + 1)

(2.15)

Rayos d: los electrones creados por ionizacién con la suficiente energia como para volver a
ionizar el medio son los rayos {0 electrones) 4. La distribucién de los electrones secun-
darios producidos por éstos se puede expresar como:

&N K Z 2 F(T)

dlde 2 A8% T2

(2.16)

donde I << T £ Tna es la energia cinética del electrén resultante (Tinup sale
de la ecuacién (2.9)). El factor F(T) depende del spin de la particula incidente
pero puede valer 1 en el caso en que T << T,,,,. Para las particulas con spin 0,
F(T) = (1 = 2T Trnaa)-

Bremsstrahlung: La particula cargada incidente es desviada de su trayectoria por su in-
teraccion con el campo electrostatico de los micleos de la materia atravesada, y cada
desviacidén resulta en la emisidén de cierta radiacién de frenado. Si la distancia entre la
trayectoria de la particula y el nticleo del dtomo es inferior al radio atdmico, &l campo
actuando sobre la particula incidente se puede considerar como el campo coulombia-
no producido por una carga Ze puntual centrada en ¢l nicleo. Pero, si la distancia es
del orden o mayor que el radio atémico, se debe tener en cuenta el apantallamiento
producido por los electrones atdmicos al campo nuclear.

La influencia de este apantallamiento en el proceso radiativo estd determinado por la

cantidad § denotada por:
136 moc® €

= AR T (2.17)

siendo Fy la energia del electrén y e = %% la fraccién de energia del fotén emitido. Cuan-
to mayor es el apantallamiento, menor es 8, y viceversa. Para ¢ 3 1, el apantallamiento
s¢ considera despreciable y para 6 ~ 0 se dice que es total.
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De acucrdo a la ecuacién (2.17), si la energia del electrén es muy grande, el apantalla-
miento siempre resulta total.

Asi, para 1 € fﬂc-g <« ﬁg, el efecto del apantallamiento es despreciable y la pérdida

de energia es:

dE o Z2 2 Ep 1

- =4 —E -=1, 2.18
e aNyr; Y g(h’l (m : (2.18}

y para altas energias (Ep > a—”:‘z%), con un apantallamiento total:

dE , 22 s LN By
= bl o P A R S T 2
e daNyr; 0 (ln(183Z )+ 18) X(;(l t b} (2.19)

con b = (181n(1832‘l*’3))'1 = (0.012 que se puede despreciar, la energia radiada
viene dada por E(X) = Eo{1 - eX/X0}, Asi, al recorrer una longitnd de interaccién,
la pérdida de energia es del 63.2% de la energia inicial.

A bajas energias, los electrones y positrones pierden energia principalmente por ionizacion
v los demds procesos descritos tienen un efecto mucho menos importante.

El Bremsstrahlung pasa a ser dominante a partir de la energia critica k.. En el aire
E, =80 MeV, segiin la figura 2.7. Este valor estd en concordancia con el valor que sale de
usar la aproximacién para gases de [64]:

_ 710 MeV

= eV 2.20
T Z+0.92 (2.20)

Para el aire se chtiene E, = 84 MeV. Por encima de E. las pérdidas por Bremsstrahlung
dominan y, a partir de 1 GeV son prdcticamente constantes. El efecto de apantallamiento es
total y se puede utilizar la ecuacién (2.19) para calenlar la pérdida de energia.

2.3.3. Fotones

Las interacciones dominantes entre los fotones y la atmdsfera terrestre son la dispersién
Compton y la produccién de pares en el campo nuclear de los dtomos del aire a partir de ~
25 MeV (ver figura 2.8).

Efecto Compton: una parte de la energia del fotdn incidente es transferida a un electrén
de una capa externa:

y+e —y +e (2.21)

La energia inicial del fotén incidente se reparte entre el electrén Compton y el fotén
dispersado.

Creacién de pares: laenergia hv del fotén incidente es totalmente absorhida en la creacion
de un par electrén/positrén:
y—et +e . (2.22)
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Figura 2.8: Coeficiente de atenuacién de fotones en el aire [65].

Este proceso es seguido por una aniquilacion del positron con un electrén del medio,

produciendo un par de fotones.

La creacién de pares proviene de la interaccion del fotén con el campo eléctrico de una
particula cargada del medio:

= si se trata de un micleo atémico, ella tendra lugar si se cumple que hv > 2m.c® =

1.022 MeV ;

¥ . . ioir w 2
= en el caso de un electron atomico, ella se producira si kv > dingc® = 2.044 MeV
el electron golpeado serd eyectado.

Sin embargo, la interaccion es mas importante con el campo coulombiano del niicleo

7.2
(el potencial eléctrico del nicleo es mas intenso que el del electrén): Vy,uo(r) = inur >
2
S -
VE (?) = dﬂr:nr)'

Este fenémeno es muy parecido al Bremsstrahlung y las ecuaciones que describen ambos
procesos son muy parecidas. De la misma manera que con el Bremsstrahlung, hay que
tener en cuenta el efecto del apantallamiento electrénico sobre el campo nuclear, que
en este caso esta caracterizado por:

- 136 1mec? 1 .
pF== ; 2.23
Z13 hy €1 —¢)’ )

i

con € = 3,

v E es la energia de una de las 2 particulas que forman el par.

; ; 2 :
Asi, para energias que cumplan que mec® < hr < {—T—;&ﬁg el efecto de apantallamiento
es despreciable (4 > 1), y la seccién eficaz de produccién de pares es :

7 2hv 109) . (2.24)

fr:«irxr:::Zz (ghl@— '5—4
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2
Para fotones de energia hv » Tefn (~ 36 MeV en el aire), el apantallamiento es
total, ¥ se obticne:

7 1 1 /7 b
=4ar2Z?{ - In(i183 273 ——) == — = - = 2.25
7 =207, (9 n{ )= Xo \3 3 (2.25)
Esta relacién implica que la creacidn de pares es constante para altas energias. Despre-
ciando el término &/3 se tiene:
7T A

~ - Xl o Xy =
7 9N 0 0

T A1 7
N7 g (2.26)

donde Apqr (en g/em?) corresponde al camino libre medio de la produccién de pares.

Otras interacciones menos importantes de los fotones con la atmoésfera son:

Dispersion de Rayleigh: es la dispersién por los dtomos o moléeulas de la atmésfera. El
tamano del dtomo o molécula debe ser mucho menor que la longitud de onda del fotén.
Rayleigh mostrd cn 1899 que la intensién de esta dispersién es funcién de 1/A ., . Asi,
la radiacion de longitud de onda corta (azul), es mas dispersada que la de longitud de
onda grande. Esto es lo que explica el color azul del ciele.

Efecto fotoeléctrico: la energia hir del fotén incidente es totalinente transferida a un
electrén de una capa interna de un dtomo del medio:

v+ dtomo — e~ + ion'. (2.27)

La energia resultante del electrén liberado es E, = hv — Ej, con E; siendo la energia de
ligadura del electrén dentro del dtomo. El retroceso del niicleo en este proceso en general
es despreciable. La vacancia creada cn la capa interna es llenada per un electrén de una
capa superior. El exceso de energia se libera con la emisién de un RX o se retransmite
a otro electrdn periférico que es igualmente liberado (electrén Auger).

2.3.4. Muones

Los muones de alta energia interactiian con la atmésfera a través de la ionizacion, Bremss-
trahlung, creacién de pares ete™ y por interacciones fotonucleares. La energia perdida por
un muén luego de atravesar una cierta cantidad de aire se puede ver en la figura 2.9.

Las pérdidas por ionizacién vienen dadas por la férmula de Betlie - Bloch (ec. 2.8). Para
las interacciones fotonucleares de muones de altas energias sdlo existen extrapolaciones de
secciones eficaces medidas con aceleradores de particulas. Las interacciones ineldsticas de
niuones con los nitcleos del aire comienzan a dejar de ser despreciables a partir de 100 GeV,
pero las pérdidas de energia siguen siendo pequenas frente a la de otros procesos radiativos.

La energia critica para los muones es de ~ 1115 GeV (ver figura 2.9}, muy superior a la
de los electrones. A partir de esa energia, la produccién de pares comienza a ser importante.

El tiempo de vida e los muones es relativamente grande {7, = 2.2 us) y las pequefias
secciones eficaces hacen que éstos sean muy penctrantes: pueden atravesar toda la atmdsfera
y ser detectados facilmente en la superficie.
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Figura 2.9: Poder de frenado masico de muones en aire. Los datos fueron obtenidos de
[66]

2.3.5. Hadrones

Los hadrones son particulas compuestas por quarks. Hay 2 tipos de hadrones: los que
estdn compuestos por 3 quarks o Bariones (protones, neutrones) y los compuestos por 2
quarks {quark y antiquark) llamados Mesones {kaones cargados y neutro, piones cargados y
neutro, ...). El tratamiento de estas particulas es mds delicado ya que sus interaccionces con
los micleos atn no han sido comprendidas del todo y la medicién de las secciones eficaces
todavia es insuficiente. :

2.3.6. Bariones

Un protén altamente energético interactiia violentamente con un nicleo. En la colision se
producen piones cargados y neutros, nucleones y particulas extrafias. Los niicleos, nucleouies
¥ piones emergentes son muy energéticos y se concentran en un fino cono alrededor de la
direccién determinada por las colisiones mas energéticas. A su vez, cada particula secundaria
puede dar lugar a otra colisién. Es muy probable que se evaporen varios fragmentos nuclea-
res del nicleo blanco original, llamados fragmentos de “espalacion”. Puede también haber
evaporacion de nucieones.

Si la particula incidente es un nticleo, en una colision con un nicleo del airc se van a
producir piones, quedando poco de los micleos iniciales si el choque es frontal, lo que no es
muy probable. Luege de una colisién no frontal los nicleos remanentes quedardn en un estado
excitado pudiendo dar lugar a fragmentos de espalacion relativistas que pueden iniciar a su
vez sub-lluvias indistinguibles dentro de la cascada global.

Al final de la traza y ya a bajas energias (keV a MeV), las pérdidas de energia sc deben
principalmente a las interacciones electromagnéticas entre las particulas cargadas pesadas
{protones o nicleos) y los electrones presentes en las moléculas de aire,

En el caso del neutrdn, este es mucho mds penetrante y no es afectado por las interacciones
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coulombianas. Solamente participa de las interacciones nucleares que son de corto alcance.
Sin embargo, los neutrones de altas energias (3> 100 MeV) interactiian con un medio como lo
hacen los hadrones cargados (o sea a nivel de quarks), produciendo una cascada hadrdnica.
A més bajas energias, las interacciones posibles son: difusion eldstica, difusién ineldstica,
captura radioativa y fisién. Ademés, con un tiempo de vida de 885.7 s (cr = 2.655 x 108
km), el neutrén puede eventualmente desintegrarse siguiendo el canaln — p + e + 7.
Sin ecmbargo, es mucho més probable que sea capturado por un nicleo antes de que logre
dispersar su energia hasta la energia térmica.

2.3.7. Resumen de interaccioness

Para resumir, las interacciones mds importantes en el desarrollo de cascadas son la creacion
de pares por los fotones, y el Bremsstrahlung por los electrones. Los muones mds energéti-
cos llegan hasta la superficie y constituyen la componente més importante de las lluvias
“tempranas”. Los hadrones son minoritarios pero muy energéticos.

Al momento de modelizar el desarrollo de una cascada es necesario tener en cuenta todos
estos procesos y su importancia relativa para evitar errores no deseados.

2.4. Modelizacién de las cascadas

En su méaximo desarrollo una cascada de 10% eV producira ~ 10! particulas. La mayoria
de éstas son fotones {~ 86 %) de algunas decenas de MeV y electrones/positrones (~ 14 %) con
energias entre algunos MeV y decenas de MeV. El resto {(menos del 0.3 %) esté constituido por
nmones de algunos GeV. Mds alld de un radio de Moliére (ver seccion 2.4.4) estas proporciones
pueden cambiar siendo los muones un poco més numerosos (~ 1%). También hay hadrones
pero ne contribuyen significativamente cn la energia.

Las pérdidas por ionizacién de electrones y positrones son las mds importantes en la
degradacién de la energia de la lluvia. En la figura 2.10 se observa que el ntimero de muones
aumenta a medida que la cascada se desarrolla, pasa por un maximo y después se atenia
muy lentamente porque sus pérdidas de energia son despreciables. En contraste el mimero de
electrones disminuye rdpidamente después de su mdximo porque la radiacién de frenado y la
produceién de pares baja la energia por debajo de la energia critica (~ 80 MeV), a partir de
la cual los electrones pierden energia por ionizacién ¥ se disipan en la atmasfera.

Se puede estimar la energia total de la lluvia a partir del niimero de muones o del mimero
de particulas electromagnéticas. Sin embargo, al ser estas tltimas mds numerosas las fluctua-
ciones estadisticas son mucho menores.

2.4.1. Componente mudnica

Consideremos un protén de energia Fy que inicia una cascada en la atmosfera y que en
la primera interaccién hadrdnica se producen globalmente sélo piones. En cada etapa del
desarrollo de la cascada se producen . piones, de los cuales 2/3 son cargados. Los muones se
produciran por el decaimiento de estos piones cuando la encrgia de los mismos alcancen un
valor E4 para el cual la probabilidad de decaer es mayor que la de las demds interacciones.
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Figura 2.10: Distribucion de energia de las particulas de una cascada producida por un
protén de 10%° eV con §=0°. La lluvia fue simulada con AIRES 2.6.0 [60].

Supongamos que se llega a esta energfa critica luego de k etapas. Habra (2n/3)F piones
cargados, cada uno con una energia Eg/n*. Si Eg/n* = Ej entonces k = In (%) /ln(n). Si
se supone que todos los piones se desintegran, el niimero de muones en la cascada sera:

fn(f:Q,’n” In{2n/3}
p 2 k 2 In(n} E‘:] In(n) & )
Noyp=[1-%] =|=i = [= x (Ep) (2.28)
w 3 3 Ey
La multiplicidad n aumenta con la energia y a energias muy altas toma valores entre

200 y 600. El niimero de muones es entonces proporcional a EJ? y EJ?" respectivamente.

Es importante senalar que « < 1, hecho sobre el cual yace la diferenciacion entre cascadas
producidas por un nicleo liviano o las producidas por nicleos pesados. Teniendo en cuenta
el principio de superposicion, la cascada producida por un nicleo de nimero atémico A y
energia Ey puede considerarse como la suma de las cascadas producidas por A nucleones con
energia Ey/A. El mimero de muones entonces sera:
A Eg\* p 1 v A pogl-a
"l\,ui x A (7) 3 Nﬂi 5. (bo) = N.ﬂi = !VHIA (2.29)
Asi, para un nicleo de hierro con A=56, se obtiene N;:}'/N::i =~ 1.38 paran = 200 y ~
1.27 para n = 600. Esto significa que un micleo de Fe produce un 30 % m:s de muones que
un proton con la misma energia. La incorporacién de contadores de muones a AMIGA (ver
rapitulo 7) se basa en esta diferencia.

2.4.2. Componente electromagnética

En cada interaccion hadroénica se producen piones cargados y neutros. El decaimiento de
estos tltimos da lugar a un par de fotones que luego originaran un par ete  que a su vez gene-
raran nuevos fotones. La mayor parte de la energia de la lluvia se transfiere a la componente
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electromagnética. Ademds, la riapida multiplicacién de las cascadas electromagnéticas hace
que los electrones y positrones sean las particulas mds numerosas de las lluvias atmosféricas.
La componente electromagnética disipa ~ 90 % de la energia del primario. Por esto la me-
dicién directa de esta componente permitird una estimacién mucho més precisa de la energia
de la particula incidente que la realizada con el mimero de muones presentes en la cascada.
El nimero de particulas producidas por un protén es entonces:
p 0.9 Ey

+ =
1€ €

(2.30)

donde ¢ es la energia promedio de un elemento electromagnético. Aplicando nuevamente el
principio de superposicién, para un niicleo formado por A nucleones, la componente electro-

magnética sera:
0.9 Ey/A

E

Ni=A ( ) =N (2.31)

Asi, para un nticleo pesado el ntimero de particulas electromagnéticas sera el mismo, mientras
el nimero de muones es mayor. Aqui radica otra ventaja de asignar la energia a través de
la componente electromagnética ya que ésta es independiente de la naturaleza quimica del
primario.

Por lo antedicho es esta seccién, Auger calibra en energia con su sistema de telescopios de
fluurescencia que miden el perfil longitudinal de la componente electromagnética de la lluvia.

2.4.3. Perfil Longitudinal

En la seccién anterior se hahié del niimero total de particulas producidas por un protén o
nicleo pesado en su interaccién con la atmésfera. Pero, como ya se menciond anteriormente la
cantidad de particulas producidas depende de cudnta atmdsfera es atravesada por la misma.
La distribucién del niimero de particulas producidas por unidad de profundidad atmosférica
es lo que se conoce como perfil longitudinal de una lluvia.

Este perfil se mide por la luz de fluorescencia (UV cercano} producida en la desexcitacién
de las moléculas de Ny del aire, luego de haber sido excitadas (e ionizadas) por los electrones
secundarios de la componente electromagnética de la cascada. Esta luz de fluorescencia puede
representarse como una fuente puntual de luz descendiendo a lo largo del eje de la lluvia. La
intensidad de esta luz a distintas profundidades refleja directamente el perfil longitudinal de
su componente electromagnética. La integral de esta distribucién dard finalmente la energia
total depositada por la cascada en la atmdsfera.

Para describir el perfil longitudinal se usa la expresién desarrollada de Gaisser-Hillas que
permite extraer del ajuste de la medicién de la luz de flucrescencia los principales parametros
de la lluvia:

X X Xma:.—xg

— ) Xppr—X

N{X) = Nppge | ——— 20 X 2.32
{ ) ha (Xma::_XO) e ( )

con A = 70 g/em®. Npyge es el nlimero maximo de particulas en el desarrollo de la lluvia,
Xomaz €s la profundidad a la que se produce este maximo y Xq es la profundidad de la primera
interaccion. Después de Xpez, €l nimero de particulas secundarias comienza a disminuir. Las
particulas comienzan a alcanzar el umbral de la energfa critica y el proceso de muitiplicacion
se detiene,
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En la figura 2.11 se puede apreciar el perfil longitudinal de un evento de ~10% eV re-
gistrado por el detector de fluorescencia del Observatorio Pierre Auger junto al ajuste de la
expresion de Gaisser - Hillas,

i | Longitudinal Profile: Event = 737165 - Eye =4 I
c -
2000 '__ Nos = (7894 1) g,*cm:
B X = (0 4+-0) em”
o [N = (108 4= 1.2 3 Let09
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Figura 2.11: Perfil longitudinal del evento 737165 [67] con el ajuste (linea roja) de la
expresion de Gaisser - Hillas. Este evento fue detectado el 19 de abril de 2004 por el
ojo de fluorescencia ubicado en el cerro Coihueco y simultdneamente por 5 detectores de
superficie del Observatorio Pierre Auger. Su energia fue calculada en [67] en 177 + 45
EeV con un angulo cenital de 48°.

La posicion del X, depende de la energia y de la naturaleza de la particula primaria. Se
puede deducir esta dependencia en primera aproximacion de manera sencilla. Extrapolando
el modelo simple de Heitler [68] para la descripcién de cascadas se puede representar la
multiplicacion de las particulas después de cada interaccién con una longitud caracteristica
A como se muestra en la figura 2.12.

Figura 2.12: Modelo Simplificado del desarrollo de una cascada atmosférica.
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Cada segmento representa una particula y en cada interaccion la energia se divide en las
n particulas resultantes (2 para los procesos electromagnéticos).
Luego de X/ divisiones el niimero de particulas es:

N(X) = nX? (2.33)

y la energia por particula serd E(X) = Ep/N(X). La multiplicacién continuard hasta la
energia critica E, a partir de la cual no se producen mds particulas. El mimero médximo de
particulas en esta simplificacién serd N(Xnar) = Eo/ E., de donde se desprende que:

= E() X )\
N Xog) = = =05 = Xppw = ——log(E te 2.34
( m.r) E. i ax lag(n.) ”g( {J) + cte ( )
En general, X,,,, aumenta en promedio 55 g/cm2 por década de energia. En la figura
2.13 se puede ver la variacion del X,,,, con la energia del primario para lluvias simuladas
con AIRES 2.6.0 considerando dos primarios: protones y nicleos de Fe.
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Figura 2.13: X, en funcién de la energia [65]. Los valores provienen de simulaciones
realizadas con AIRES 2.6.0 para protén y nticleos de Fe y varios angulos cenitales (0° <
§ < 72°). Izquierda: diferencia entre protones (azul) y micleos de Fe (rojo). Derecha:
mezcla de ambos primarios. El ajuste de estos datos da una variacion de X,,,, de ~ 53
g/cm? por década de energia.

Con respecto a la dependencia de X,,,, con la composicion, el nimero de particulas en
el maximo de la lluvia es el mismo para un micleo formado por A nucleones que para un
protén, mientras que Xpmqr se encontrard desplazado en -55 log(A). La cascada de un nicleo
pesado se desarrolla mas rapidamente que la producida por un protén de la misma energia. La
diferencia entre protén e hierro es aproximadamente 100 g/ cm?, disminuyendo lentamente
a medida que la energia del primario aumenta (ver figura 2.13). Esta diferencia en X0
junto con la diferencia en el mimero de muones, son los dos instrumentos experimentales
fundamentales para distinguir la composicién quimica del rayo césmico primario y base de
los estudios de composicion a realizarse con HEAT y AMIGA.

Auger es un sistema hibrido de deteccion y registra tanto el perfil longitudinal de una
lluvia con sus telescopios como el lateral sobre la superficie de la tierra con su arreglo de
detectores de superficie.



2.4 Modelizacion de las cascadas 43

2.4.4. Perfil Lateral

Las cascadas electroniagnéticas tienen un cierto desarrollo lateral que se debe en gran
parte a la dispersién coulombiana. La densidad de particulas al nivel del suclo es muy grande
en las cercanias del core {punto de impacto del eje de la la lluvia) y disminuye répidamente
con la distancia al mismo.

El frente de una lluvia es en general representado por un disco ligeramente curvado y fino
de particulas avanzando a una velocidad cercana a la de la luz, perpendicular al eje de la lluvia.
El ensanchamiento transversal de un frente de particulas cargadas es causado por diferentes
procesos. La dispersién de Compton y fotoeléctrica generan electrones secundarios que no
van a estar mas alineados con la direccién del fotén incidente. Tampoco los fotones Compton
secundarios producidos tendrin la misma direccién del fotén primario, contribuyendo a que
la cascada se vaya abriendo a medida que se propaga.

El pardmetro que caracteriza la dispersién de las particulas de bajas encrgias debido a la
interaccién coulorbiana es e} radio de Moliére, definido como:

E
Tm=—Xp=9.2 g/em® (2.35)
E

donde E, = m,(47/a)"? = 21.2 MeV, E, es la energia critica definida por la expresicn (2.20)
¥ Xo es la longitud de radiacién en el aire (ver ecuacién (2.7)). Esta depende de la densidad
del aire y por lo tanto del nivel de observacién (hop,). El radio de Molitre es inversamente
proporcional a la densidad del medio y puede expresarse como:

T'm .

Fom = p(hobs) (236)

Para la altitud a la que se encuentra el Observatorio Pierre Auger, la densidad promedio es
de 1.07 kg/m®, lo que da un valor para R, dc =~ 86.4m.

La densidad de particulas cerca del punto de impacto de la lluvia es tal que alrededor
del 90 % de la energfa de la lluvia estd contenida en un cilindro de radio ~ 1 R,,,. El perfil
lateral de la densidad de particulas en funcién de la distancia perpendicular al eje + para
una cascada electromagnética puede aproximarse con la llamada férmula NKG (Nishimura -
Kamata - Greisen) [69, 70]:

o NeLey) (1P p "4 I{4.5 - s)
pnkG(T) = iz (a) (1 + a) 35 T(s) (45 —2) (2.37)

donde:

= N, es el niimero total de particulas de la lluvia a nivel del suelo. Este ntimero depende
de la profundidad efectiva de la lluvia L.y en longitudes de radiacién. Les depende de
la primera interaccién en la atmdsfera, de la composicién del rayo césmico primario,
de la altura del sitio, del dngulo cenital de la lluvia y de forma débil de la energia.
Pero, si se considera que la presion es constante, la profundidad de la lluvia y N, son
independientes de la temperatura para una dada lluvia.

» sesel pardmetro de “edad” de la lluvia que caracteriza el estado de desarrolio de la lluvia
en términos de la profundidad de la misma en longitudes de radiacién y estd definida
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COmo:

2Un(Ey/E,) t
s=3[1 = . 2.
3 ( + ; 3t o (2.38)

donde Ej es la energfa del primario, t = [° p(2)dz/Xq [71} ¥ tm es la profimdidad
a la cual se produce el mdximo de la lluvia en unidades de longitud de radiacién. La
edad de la lluvia aumenta con la profundidad de la cascada y se define de manera que
s = 1 para el maximo de la lluvia. s, al igual que N, y L¢s, es independiente de la
temperatura.,

s Finalmente, las 1" son funciones gamma que sirven para normalizar la expresién para
la densidad de particulas , de manera que fom 2rr pnkc(r)dr = 1.

1 1y, o5 el radio de Moliere.

Aunque la férmula NKG {2.37) se aplica estrictamente a las lluvias electromagnéticas, se
puede extender para ser usada en la descripcion de las cascadas hadrdnicas en general.

2.5. Simulaciones

Para el andlisis de los datos obtenidos en la deteccién de estas grandes cascadas atmosféri-
cas 0 EAS fue necesaria la construccién de una modelizacién tedrica de estas cascadas para
poder predecir por ejemplo la respuesta de los detectores o estimar la energia del primario.
Los codigos utilizan los métodos de Monte Carlo y el conocimiento de las interacciones (fucrte
y electromagndtica) a altas energfas permiten simular en detalle el desarrollo de las grandes
lluvias en la atmosfera. Estos programas generan las lluvias a partir de condiciones iniciales
que elige el usuario y realizan el seguimiento de produccién y propagacién de las particulas
producidas por las distintas interacciones en la atmdsfera. Para esto se realizan una serie de
suposiciones sobre los modelos de interacciones, simplificaciones para reducir el tiempo de
cdlculo y extrapolaciones de las secciones eficaces,

Las simulaciones de cascadas realizadas para este trabajo fueron llevadas a cabo con
el cddigo AIRES {AIR shower Extended Simulations) [60], desarrollado en la Universidad
Nacional de La Plata. Estd basado en el programa MOCCA y se encuentra en permanente
evolucion.

Las interacciones implementadas en AIRES son:

a Procesos electrodindmicos

» produccidn de pares y aniquilacidn electrén - positrén

Bremsstrahlung (electrones, positrones y muones)

Produccion de pares muénicos

Electrones &

Efecto fotoeléctrico y Compton

Efecto Landan-Pomeranchuck-Migdal (LPM) y la supresién dieléctrica.

s Degintegracién de particulas inestables
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= Procesos hadronicos

» Colisiones ineldsticas hadrén - micleo, nidcleo - niicleo, fotdn - nicleo
» Reacciones foto-nucleares

¢ Fragmentacién nuclear
» Propagacion de particulas cargadas.

» Pérdidas de energia por ionizacion del medio
¢ Dispersién multiple de Coulomb

¢ Desviaciones en el campo magnético terrestre.

Para la simulacion de las interacciones hadronicas AIRES usa QGSJet [73) y SIBYLL[72].
La mayor fuente de incerteza en las simulaciones de las cascadas proviene de la utilizacién de
estos modelos hadrénicos para la descripcién de las primeras interacciones en la atmésfera.
Estos modelos se basan en la extrapolacion de las secciones eficaces de las interacciones
hadrénicas a bajas energias. En este trabajo se usé como modelo hadrénico QGSJet .

En este capitulo se han resefado las distintas facetas pertinentes al desarrollo de un
chubasco césmico sobre las cuales se hard hincapié en los siguientes capitulos.
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Capitulo 3

El Observatorio Auger y Estudios
sobre su Arreglo de Superficie

El Observatorio Pierre Auger fue concebido para medir con buena estadistica el fiujo, las
direcciones de arribo y la composicién de rayos césmicos con energias superiores a 10!% eV
con una precisién mucho mayor que los experimentos de rayos césmicos precedentes siendo
totalmente capaz de resolver el espectro en la zona correspondiente al corte GZK (ver capitulo
1, seecion 1.2).

Como el flujo de rayos césmicos por sobre 10V ¢V es del orden de 1 particula por siglo y
por kmn? es necesario que el Observatorio cubra una superficie de miles de km? para lograr la
estadistica suficiente {varias decenas de eventos) en un ticmpo de funcionamiento razonable
(20 afios). El proyecto consiste en la construccion de dos observatorios similares, uno eu el
hemisferio sur y otro en el norte cubriendo cada uno un area de por lo menos 3000 km?.
Ademds de lograr la suficiente estadistica de eventos, con esta configuracion se logrard una
cobertura total del cielo, permitiendo una mejor determinacién de posibles fuentes [74].

Auger es ademds un detector hibrido. Esto significa que combina las dos técnicas usadas
por distintos experimentos para la deteccidn de las EAS producidas por rayos césmicos. Estas
dos técnicas consisten en la deteccion de las particulas que llegan a la superficie usando un
arreglo de detectores (Cherenkov en Auger) sumado a la captacién de la luz de fluorescencia
producida por las particulas al interactuar con las moléculas de Ny en su paso por la atmésfera
usando cierto tipo de telescopios. Esto le brinda a Auger su caracterfstica mis importante: la
posibilidad de reconstruir un mismo evento de dos manecras completamente independientes
pero complementarias. Esto implica una importante reduccién de los errores sistetndticos.
Una limitacién de la deteccidn hibrida es introducida por los telescopios de fluorescencia que
sOlo pueden trabajar en noche claras y sin luna. Esto reduce el tiempo de observacién a un
10 % del total.

En la figura 3.1 se puede obscrvar una representacion artistica del principio de la deteccién
hibrida de lluvias en el observatorio Pierre Auger. En las siguientes secciones se expondran
las caracteristicas principales de las dos técnicas experimentales mencionadas en esta intro-
duccién.
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Figura 3.1: Principio de deteccidon hibrida implementada en Auger. En esta figura se
representa el desarrollo de la cascada de particulas en la atmdsfera, el plano que contiene
al eje de la misma y al detector de fluorescencia (representado por el casquete semi esférico
en el que se muestra la traza dejada por la luz de fluorescencia. En la superficie se observan
los cilindros que representan los detectores de Cherenkov,)

3.1. Pampa Amarilla

Actualmente se encuentra en constriccién el Observatorio Sur de Auger, Este estd ubicado
en Argentina, al sur de la provincia de Mendoza (ver figura 3.2), extendiéndose en una zona
relativamente desértica que recibe el nombre de “Pampa Amarilla” y que esta comprendida
entre el departamento de Malargiie y el de San Rafael. Este sitio se encuentra a 35,3° latitud
Sur v 69,0° longitud Oeste con una altitud promedio de 1400 m sobre el nivel del mar. Cerca
del sitio se encuentra la ciudad de Malargiie (con 18000 habitantes) y a 180 km estd la ciudad
de San Rafael con 100000 habitantes. Este sitio fue elegido por diversos motivos:

» Su altitud (1400 m snm: las grandes cascadas atmosféricas (> 10'?) tienen su maximo
desarrollo cerca de la superficie.)

s Claridad atmosférica

» Terreno plano (pampa) sobre el cual se pueda transportar las 12 toneladas de agua
hiper pura de cada detector de superficie

s Temperaturas moderadas
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= Baja contaminacion luminica

= Infraestructura habitacional en las cercanias.

Figura 3.2: Izquierde: emplazamiento del Observatorio Pierre Auger Sur en Argentina, al
sur de la provincia de Mendoza, en los departamentos de Malargiie v San Rafael. Derecha:
distribucién de los detectores de superficie (puntos negros) y de los cuatro telescopios
de fluorescencia (puntos blancos). También se muestra la ciudad de Malargiie, donde se
encuentra el centro de adquisicién de los datos y de armado de los detectores.

Se espera que la construccién de la primera fase del Observatorio Sur termine en el
ano 2007 y la segunda en 2010. Esta segunda fase consiste en la construccién de HEAT y
AMIGA (ver capitulo 7). El sitio Norte serd emplazado en Colorado, EE.UU. y su construceion
comenzara luego de completar la construccién del sitio Sur.

3.2. Detector de fluorescencia

El Observatorio Pierre Auger Sur cuenta con 4 edificios de fluorescencia ubicados en la
periferia del arreglo de detectores de superficie, cada uno formado por 6 bahias que alojan
sendos telescopios que apuntan al centro del arreglo como se muestra en la figura 3.3.

Cada bahia 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 diafragma de 1,10 m de diametro hacia
una cdmara formada por 440 fotomultiplicadores (PMTs) hexagonales (ver figura 3.4). Cada
PMT cubre una porcién del cielo de ~1,5° de didmetro. La superficie de la cimara es de
forma esférica concéntrica con el espejo. El tamano del spot de Tuz en la superficie focal es de
15 mm, lo que corresponde a 0,5° para cualquier direccion de la luz incidente. Para reducir
las pérdidas de senal cuando el spot cae en los limites entre PMTs, se agregaron pequeiios
reflectores de luz llamados “mercedes” entre los mismos. El campo de visién de una bahia es
de 30° en acimut por 28,6° en elevacién [75].
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Figura 3.3: lzquierda: vista adrea del edificio de fluorescencia en el cerro Los Leones.
Derecha: esquema de las seis bahias que forman el edificio. Cada bahia contiene un teles-

copio.
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Figura 3.4: Izquierda: esquema de una bahia en un edificio de fluorescencia. Derecha:
componentes que forman el sistema de deteccion de la luz de Huorescencia. Se pueden
ver el diafragma, el filtro UV que cierra la ventana por donde ingresa la luz a la bahia,
el anillo corrector, el espejo segmentado esférico v la cimara de PMTs que capta la luz
colectada por el mismo,

El interior de la bahfa esta aislado por un filtro UV (entre 300 nm y 400 nm) ubicado en
el diafragma que permite mejorar la relacion senal-ruido. Para aumentar la coleccion efectiva
de luz se agregé un anillo corrector de 0,85 m de didmetro interno y 1,10 m de radio exterior,
dividido en 24 segmentos como se muestra en la figura 3.4.

Se espera que cada EAS de mas de 101

eV que caiga sobre el sitio de Auger sea registrada
por lo menos por un telescopio de fluorescencia y un 60 % de las mismas sean vistas por
al menos 2 detectores [75]. Ademds, el disparo conjunto de por lo menos un detector de
superficie con un telescopio de fluorescencia (deteccion hibrida), garantiza una resolucién

angular similar a la lograda con una deteccién estéreo (0,5°) [88].

3.2.1. Principio de deteccién

El paso de las particulas por la atmdsfera es registrado por el telescopio de fluorescencia
como un punto de luz que disparard una serie de PMTs de la cdmara con un cierto patron
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y una secuencia temporal coherente con la propagacion de las particulas a la velocidad de la
luz.

Estudiando el patrén de los PMTs alcanzados por la luz de fluorescencia es posible deter-
minar el plano que contiene al detector y al eje de la lluvia (llamado “Shower Detector Plane”
o SDP — ver figura3.5). En el caso de que la lluvia haya sido detectada por dos telescopios
separados unos kilometros, i.e. en “estéreo”, se pueden determinar dos SDP, siendo el eje de
la lluvia la interseccién de los mismos. De esta forma, la direccién de incidencia se determina
con mayor precision que cuando s6lo se cuenta con la informacion proveniente de un telesco-
pio (modo “mono”). En este caso se debe recurrir a los tiempos de disparo de los distintos
PMTs de la cdmara. Para obtener una buena reconstruccion de la direccion de incidencia es
necesario que haya una cantidad razonable de PMTSs disparados tal que no estén alineados y
que por ende permitan reconstruir los tres pardmetros de la geometria de la lluvia (ver mds
abajo). A partir de esquema de la derecha de la figura 3.5, el tiempo de arribo de la luz sobre
el pixel ¢ de una cdmara de PMTs viene dado por la férmula (3.1).

R 1 1 R g
tg-=’n,+—"( = )=Tb+—€£tan% (3.1)

c \senaq; tano;

donde R, es la distancia perpendicular al eje de la lluvia que pasa por el detector y Tp es el
tiempo correspondiente a la maxima aproximacion del eje de la lluvia al ojo de fluorescencia.
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Figura 3.5: Esquema del plano que contiene al telescopio y al eje de la lluvia. Se muestran
los pardmetros a reconstruir. Un pixel ¢ de la cdmara ve el punto de luz fluorescente pasar
en el momento t; con una elevacién 1;

Los valores de R, 9o (= 180 — «; — 1);) y Tj son obtenidos a partir de la minimizacion
de un x? de la forma:
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con i med siendo el tiempo de arribo de la luz medido en el pixel i ¥ 9 mes la elevacién
correspondiente en el SDP. ¢y es la incerteza en los tiempos y dependen del finjo de fotones
recibido por el pixel i.

Para trazas cortas (menores a 20° de apertura) ¢; me4 depende linealmente con %; meq lo
que resulta en una indeterminaciéon importante en el cilculo de R, y 3y (del orden de varios
grados) y Ty. Para trazas mas largas (mayor cantidad de PMTs con seiial) la curvatura que
aparece permite eliminar esta degeneracion.

Come la medicion de o es ambigua, es de utilidad usar la informacidn proveniente del
arreglo de superficie si esta existiera para el evento en cuestién. Es suficiente con una estacién
disparada para determinar geométricamente el valor de Ty de la siguiente manera:

Teqt i
Tp = test + e:': ) (33)

donde t..; es el tiempo en que &l frente de la lluvia pasd por la estacion, « es el vector director
del eje de la lluvia y Toe €8 el vector director de la estacion. Asi, al ingresar el valor de Tj ya
calculado en la reconstruceién precedente, se obtiene una resolucién angular inferior a 0,5°.

3.2.2. Calibracién y monitoreo del detector y de la atmosfera

Para determinar el nimero de particulas presentes en la cascada en funcion de la pro-
fundidad atmosférica, es necesario conocer con exactitud céomo es la produccion de luz de
fluorescencia en la atmdsfera, cudles son las otras fuentes de la luz captada por los PMTs
como la luz Cherenkov, directa y difusa emitida por las particulas secundarias, la atenuacidn
de la luz en su viaje desde la fuente al detector y realizar la calibracién del sistema Gptico
utilizado.

Para realizar la reconstruccion del perfil longitudinal de la lluvia es importante realizar
correctamente la conversién entre el nimero de cuentas FADC (“Flash Analog to Digital
Converter” ) obtenidas al final de la cadena de adquisicién y el flujo de fotones incidente inicial.
La respuesta de cada canal a este flujo estard afectado por la proyeccién de la apertura. la
transmitancia del filtro UV, las refiexiones en la superficie del anillo colector, la reflectividad
del espejo, la eficiencia de coleccidn de cada pixel, la eficiencia cudntica del catodo, la ganancia
del PMT y de los amplificadores y la conversion digital de la senial. Para caracterizar esta
respuesta en forma absoluta se desarrollé una técnica basada en una fuente de luz portatil
de 2,6 m de didmetro que se monta en ¢l exterior de la ventana de cada bahia. Esta fuente,
cmite luz sobre tambor o “drum” de una alta reflectividad difusa ¥ que por ende provee un
fiujo uniforme de fotones que ingresa por la ventana y dispara en forma simultdnea todos los
PMTs de la cdmara [76]. La razén entre la intensidad del drum {conocida) y la sefial obtenida
en cada PMT da la calibracién requerida. En la actualidad la precisidn en la calibracién
de los PMTs usando el drum es de ~ 12 % y se realiza en distintas longitudes de onda.
Ademads, se disparan hacia la atmosfera rayos laser ubicados en dos posiciones diferentes del
arreglo de superficie [76]. Estos se disparan a tiempos, y con geometria y energia conocidos y
son registradas por los distintos telescopios de fluorescencia. Permiten estudiar la resolucion
temporal, la sincronizacion entre los telescopios y los detectores de superficie y la atenuacion
atmosférica de la luz. Asimismo, la diferencia entre la energia reconstruida y la energia real
del laser da una idea e las incertezas existentes en la calibracién y en la caracterizacion de la
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atmosfera. En este momento, esta diferencia se encuentra entre el 7 y 10 %. Al realizar esta
calibracion se utilizan los perfiles de aerosoles medidos por el CLF (“Central Laser Facility™)
ubicado en el centro del arreglo de superficie.

Las condiciones atmosféricas existentes influyen de manera importante en el desarrollo
de la cascada y en la emisién y transmisién de la luz hasta el detector. La luz producida
serd absorbida y dispersada principalmente por Rayleigh y por los acrosoles presentes en
la atmoésfera, por lo que es necesario conocer la distribucion de aerosoles y la densidad de
la atmdsfera a diferentes alturas. Para el monitoreo de la atmdsfera el Observatorio Auger
cuenta con una red de elementos entre los que se encuentran sistemas LIDAR [77], cimaras
de nubes y monitores de estrellas, aparte de las dos facilidades laser mencionadas.

3.3. Calibracién de los detectores de superficie

El sitio Sur del Observatorio cuenta con un arreglo de 1600 detectores Cherenkov de
superficie formando una red triangular de 1500 m de lado. Cada detector de superficie (SD)
es un tanque cilindrico de 10 m? por 1,2 m de altura conteniendo 12000 litros de agua hiper
pura (resistividad mayor a 15 MQ x em). Dicha agua estd contenida en una bolsa hecha de
un material reflectivo y difusivo (Tyvek) que uniformiza la luz Cherenkov producida por el
paso de las particulas de la lluvia en el agua. Esta luz es detectada por tres PMTs (Photonis
XP1805PA/1 de 9" de didmetro) ubicados en su tapa superior que generan una senal que
es digitalizada por una electrénica local y los datos son enviados al sistema de adquisicién
central (CDAS) a través de un sistema de radio. La energia necesaria para el funcionamiento
de los detectores se obtiene de dos baterias de 12 V, alimentadas por paneles solares. Para
determinar el tiempo de disparo, cada detector posee un receptor GPS. En la figura 3.6 se
pueden ver las diferentes componentes de estos detectores.
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Figura 3.6: Foto y esquema de un detector Cherenkov de superficie del Observatorio
Pierre Auger ubicado en el campo. Es alimentado localmente por las baterias de 12 V y
se comunica a traveés de la antena de comunicaciones con la Estacién Central para mandar
informacién sobre la estacién cuando exsta iltima lo requiera.
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Los detectores SD realizan un muestreo de la cascada que alcanza la superficie terrestre
a través de la senal depositada en los detectores. Ajustando cierta forma funcional a dichas
senales en [uncidn de la distancia al eje de la lluvia se ohtiene la energia total de la lluvia.

3.3.1. Electronica

La salida de los PMTs son convertidas en seitales digitales por la electronica local del
detector. Para aumentar el rango dindmico se toman las senales provenientes del Anodo y del
dltimo dinodo de cada PMT. La diferencia de amplificacidon entre estas dos salidas ha sido
determinada en 32. Con el d4nodo (de baja ganancia) se puede registrar senales intensas, que
saturarian al dinodo de ganancia alta, sin perder nada de informacién de su forma.

Las seis sehales que salen de un detector {2 por cada PMT: dnodo y tltimo dinodo) son
digitalizadas en 10 bits a 40 MHz (lo que produce un intervalo (cominmente llamado “bin”)
de 25 ns) por convertidores analdgicos digitales rapidos o FADC. La carga total se calcula
integrando la cantidad de cuentas en cada intervalo de 25 ns. Las sefiales digitalizadas de esta
manera son enviadas a una placa PLD (“Programmable Logic Device”) donde se realizan las
decisiones de disparo.

Cuando se realiza un disparo se guardan 768 bines de 25 ns que cubren 18,2 us. De estos
768 bines, 256 corresponden a tiempos anteriores al comienzo de la sefial {bin por encima del
nivel de disparo) y 512 a tiempos posteriores. Fl tiempo del disparo de cada estacion se mide
con un sistema GPS (“Global Positioning System”™) con una precisién de 8 ns. El ajuste de los
niveles de disparo. tensiones de los PMTs y el acceso a los distintos sensores de monitoreo se
realiza a través de una interfase de control ubicada en la placa de “Slow Control”. A pesar de
que la informacion se transmite a través de una antena a la Estacion Central, existe ademas
en la electronica local una interfase Ethernet para acceder al software del PLD en forma
directa en el caso de tener que realizar intervenciones directas en el detector.

Finalmente, toda la electrénica de una estacién SO es controlada por una CPT local con
un procesador Power PC 403GCX de 80 MHz.

3.3.2. Calibracion con muones de fondo

Para usar los datos provenientes de las estaciones SD es necesario poder cuantificar la seial
producida en las mismas ante el paso de las particulas usando alguna unidad especifica. Estas
sefnales dependen de diversos pardmetros asociados tanto a la produccidn de la luz Cherenkov
dentro del agua como a la adquisicién especificamente. Algunos de estos pardmetros son la
calidad del agua, la reflectividad del Tyvek, la ganancia de los PMTs, el acople dptico entre
éstos v la ventana a través de la cual reciben la luz producida en el agua y el manejo de las
sefiales por la electrénica instalada en cada estacion.

Para calibrar los detectores SD se hace uso del flujo atmosférico natural de muones (2000
muones s "' m~2) en la superficie terrestre. Estos muones en general son relativistas, atravie-
san completamente el tanque y tienen una distribucién en dngulo de arribo § como cos?f x
senf.

Dicha calibracién en energia es necesaria para medir la energia Cherenkov depositada en
cada detector por las particulas secundarias de la lluvia para luego reconstruir los pardmetros
de la lluvia (en particular la energia del primario). La unidad de calibracién adoptada es
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el VEM {“Vertical Equivalent Muon”), la carga promedio colectada en un tanque cuando
es totalmente atravesado por un sélo mudn arribando verticalmente sobre el centro de su
tapa superior. Estos muones podrian en principio ser sencillamente identificados con dos
centelladores plasticos instalados por arriba y por debajo del tanque, cerca de su centro. Este
método sin embargo se torna impracticable por el tamanio del Observatorio Pierre Auger: no
es posible instalar un par de centelladores en cada tanque. Por lo tanto, las calibraciones son
realizadas en forma remota y automatica colectando un espectro de muoncs de fondo en cada
tanque que luego es relacionado con el VEM.

En principio, en los detectores SD no es posible identificar la direccién de arribo de los
muones que atraviesan completamente al detector, lo que impediria la diferenciacion de los
muones verticales y centrales y por lo tanto del VEM. Sin embargo, estos muones proeducen
en la distribucién total de carga depositada por los muones atmosféricos un pico o hump
Namado Q7 “ﬁf Un hump similar se observa en la dibtril)ucién de amplitud de las sefiales
producidas por estos muecnes y recibe el nombre de IV F A

Cabe destacar que los primeros experimentos de calibracién del Proyecto Auger ([79] y
referencias alli citadas) fueron realizados en un prototipo de detector en escala 1:1 construido
en el Laboratorio Tandar (figura 3.7) y que en base a ellos se establecié la calibracién de
Auger,

Este prototipo es muy versatil pues permite variar la geometria dentro del mismo: los
PMTs pueden ubicarse en cualquier posicién relativa al centro y en cualquier dngulo entre
ellos y posee un piso falso de Tyvek que puede ser ubicado a cualquier altura entre ~20 cm
y 1,65 m por debajo de la superficie del agua. Las paredes del detector estdn recubiertas
también con Tyvek y un disco del mismo material flota en la superficie del agua actuando
como una tapa reflectora. El tanque de acero inoxidable se encuentra montado sobre una
plataforma que permite ubicar debajo del mismo, a cualquier distancia de su centro, placas
de centelladores que, junto a otras similares ubicadas en el techo o paredes del tanque, forman
m telescopio de nmones y proveen la sefial de disparo del tanque permitiendo seleccionar
particulas con una dada traza dentro del tanque. Diversos experimentos fueron realizados en
dicho prototipo utilizando una electrénica estdndar basada en médulos NIM y CAMAC y un
osciloscopio digital de 4 canales. En particular, se caracterizaron las sefiales e histogramas
tanto de muones incidiendo vertical y centralmente como de muones de fondo. Estos dltimos
se forman simplemente requiriendo una coincidencia temporal de las sefiales de los 3 PMTs
del tanque (“3-fold”). Tienen su pico desplazado hacia mayores cargas que el VEM (ver
figura 3.8) debido a las trayectorias oblicuas de mayores longitudes dentro del tanque de los
muones arribando en todas direcciones. El valor de este desplazamiento puede ser obtenido
experimentalmente. Los espectros pueden ser levantados en corriente/voltaje midiendo la
amplitud del pulso generado por el paso de un mudn o en carga al realizar la integral temporal
pudiéndose apreciar entonces un pico en cada uno de dichos histograimas adquiridos con

centelladores ([ E%L y QV EM) o sin ellos { f (}’ix'd y ng}cdd]-

El hallazgo importante de este trabajo es haber establecido experimental y tedricamente
que el dnico pardmetro pertinente en la calibracién es la longitud de la traza del muén dentro
del tanque y que el VEM puede ser entonces obtenido con muones de fondo, sin necesidad
de contar con centelladores. Este es el principio basico de la calibracién de los detectores SD
de Auger.
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Figura 3.7: Tanque Prototipo del Tandar. Panel superior: modelo en escala realizado
en acero inoxidable con tapa removible. Los tres PMTs internos y el recubrimiento en
Tyvek de la base del tanque pueden ser desplazados permitiendo una enorme versatilidad
experimental. Panel inferior: esquema de montaje del tanque sobre ladrillos de hormigén

que permiten instalar centelladores platicos para la medicién del VEM.

Con posterioridad, estos experimentos fueron repetidos y ampliados en un tanque proto-
tipo emplazado en el predio de la Estacién Central del Observatorio en Malargiie [87, 78]. La
relacion entre el VEM v el pico en el espectro de muones de fondo fue realizada con mucha
estadistica (ver figura 3.9) y establecida con muy alta precision.

El propdsito final de la calibracion es obtener el valor de 1 VEM en unidades electrénicas
(canales de ADC). Actualmente se realiza en el Observatorio cada minuto siguiendo tres pasos

principales:

= Se ajusta las ganancias de los PMTs para que T{:"ﬁld caiga en aproximadamente 50
canales del ADC. Esto se consigue pidiendo que el rate de disparo en cada PMT sea
de 100 Hz a 150 canales por encima de la linea de base, lo que corresponde aproxima-
damente a 3 x f_,?ff}im. Notar entonces que con la frecuencia de contaje a altos canales
del ADC se puede establecer la posicién del pico, hecho que se debe a que el flujo de

muones de fondo es constante en cada direceién de arribo: no es necesario medir en el
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Figura 3.8: Distribucion de carga del VEM, Q{ifgﬁ 1+ (gris) y de muones de fondo, Qf;ia;‘)f o
(negro) obtenidas con el tanque prototipo ubicado en el predio del laboratorio Tandar en
el Centro Atomico Constituyentes [79]. En el panel superior se muestran las distribuciones
en escala lineal para apreciar la diferencia en los valores medios. En el panel inferior se
muestran las mismas distribuciones en escala logaritmica para evidenciar las diferencias
en las colas de las distribuciones, debido a las trayectorias oblicuas de los muones de
fondo.
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Figura 3.9: Distribucién de carga (izquierda) y amplitud (derecha)del VEM y de muones
de fondo obtenidas con un tanque prototipo ubicado en el predio del Observatorio Pierre
Auger en Malargiie [78].

; peak i , 5
canal correspondiente a I’:‘? old Y2 que esto incrementaria mucho el tiempo muerto de
los detectors, ver proximo item.
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» Luego del ajuste inicial del voltaje para conseguir los 100 Hz mecionados en cada PMT,
es necesario compensar las variaciones en la ganancia de los mismos para asegurar
la uniformidad en cl disparo del tanque y poder asi obtener la sefial total. Como se
mencionara arriba, en vez de medir Igf'. ‘}kﬂld, se usa un valor estimado Ig”_* fold (ue se
define al pedir para un dado PMT que el rate de eventos que satisfagan un disparo de
“calibractén” sea de 70 Hz. La condicién de dispare de calibracién consiste en pedir que
la sefial sea mayor que 2.5 Ig“’f

PMTs. Estos valores se obtuvieron de estudios realizados con un tanque de referencia.

fota Para un dado PMT y que 1.75 gstfotd para los tres

= Finalmente, una vez que el procedimiento de calibracién estabiliza el valor de 15 fold 5€
adquieren histogramas cn intervalos de 60 segundos (aproximadamente 150000 cuentas
por histograma). Estos histogramas se envian al CDAS junto con los eventos y corres-
ponden a los histogramas de carga y amplitud de cada PMT, de la suma de los 3, y de
la linea de base para cada canal FADC. Mas tarde, en el andlisis de los datos se ajusta
el histograma 3-fold con una funcién cuadrética para obtener el valor de Q’.;'eajf g que
se usard para convertir la sefial integrada en wnidades de VEM.

Todo esto implica que por cada evento que se guarda existe una gran cantidad de informacién
sobre el estado del detector en el minuto precedente al evento. Esto permite una calibracion
extremadamente precisa de cada detector de superficie alcanzédndose una precisién det 6 %.

La determinacién del valor de Q{’f;ﬁi para la calibracién de los detectores de superficie
depende de manera crucial de las condiciones presentes en el interior de los tanques. Las
caracteristicas importantes en este sentido son la transparencia del agua, la reflectividad del
Tyvek de la bolsa de contencidn y el volumen de agua contenido por la misma.

Un cambio en la pureza del agua ¢ en la reflectividad del Tyvek afectard directamente
la sefial producida en los PMTs por el paso de una particula en el tanque. En particular,
el tiempo de decaimiento de la sefial serda mas corto si la pureza del agua disminuye o si la
reflectividad de la bolsa es pobre. Esto se debe a que la luz Cherenkov serd absorbida con
mayor facilidad.

Para monitorear posibles cambios en la calidad del agua y/o reflectividad de la bolsa que
la contiene en los detectores se usa la razén entre la carga total producida por un muén y
la amplitud de su sefial, que demostré ser proporcional a la constante de decaimiento de la
misma [80].

Veamos ahora con méds detalle los estudios realizados en este trabajo sobre el monitoreo
del volumen de agna contenido en un tanque detector.

3.3.3. Calibracion y nivel de agua en los detectores

Es claro que una disminucion en el nivel de agua presente en el tanque afectara la relacién
entre la contribucién de los muones y de la componente electromagnética a la sefial total,
lo que puede afectar la determinacidn final de la energia depositada en el tanque, habida
cuenta que s6lo se calibra con muones, La carga del VEM depende linealmente con este nivel,
mientras que la carga depositada por electrones y fotones es en general independiente de la
misma. Para monitorear el nivel de agua se desarrolld un método basado en el ajuste de la
pendiente de los histogramas de carga adquiridos para la calibracién del detector [81, 82].
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El volumen de agua contenido en los detectores de superficie deberfa permanecer inalte-
rado por el tiempo total de funcionamiento del Observatorio para mantener constantes las
condiciones de toma de datos. Sin embargo, por diversos motivos, este nivel podria eventual-
mente disminuir y es necesario poder determinar esta variacién en forma remota, dada la
imposibilidad de visitar periddicamente a los 1600 detectores en busca de posibles fugas.

Para conocer el nivel del agua contenida en los tanques de una manera sencilla, automdtica
y remota (sin utilizar nuevo hardware ni modificar la electrénica existente ni la red de comu-
nicaciones) es posible usar los datos que se adquieren permanentemente para la calibracién
de los detectores SD.

A partir de mediciones realizadas en un tanque de referencia ubicado en el predio del
Observatorio Pierre Auger en Malargiic [81], donde se contaba con la facilidad del vaciado y
llenado del mismo de manera sencilla y sin afectar el normal funcionamiento del arreglo en
general, y con el tanque prototipo ubicado en el Laboratorio Tandar en Buenos Aires [82], se
determinaron los parametros mas sensibles al nivel del agua disponible en el detector. Varias
posibilidades fuercn estudiadas en ambos experimentos:

» Posicién del pico 3-fold para cada uno de los tres PMTs y para el espectro suina.

» La pendiente de caida del histograma de carga de cada PMT y para el cspectro suma
iuego del pico 3-fold.

» La razén entre la posicién del pico 3-fold en el espectro de carga de un PMT y dicha
posicién en el histograma de carga de la suma de las sefiales de los 3 PMTs.

= El tlempo de decaitniento de la seiial promedio del histograma VEM

A continuacién se presentaran los resultados experimentales de los items arriba mencionados
y el andlisis de datos. Los estudios fundamentales se realizaron con el prototipo construido
en Tandar {ver figura 3.7), aprovechando la versatilidad tnica que brinda su falso piso de
Tyvek. Se simularon diferentes niveles efectivos de agua en el tanque ubicando el piso falso
a diferentes alturas, desde 1,2 m (altura nominal de los detectores SD) hasta 0,70 m en
pasos de 10 cm. En cada nivel se adquirieron los histogramas de carga y amplitud de los
muones atmosféricos de fos 3 PMTs y de su suma, junto con el VEM (usando un telescopic
de muones).

El primer item hace referencia a la posicién del pico 3-fold. A la izquierda de la figura 3.10
se pueden ver los histogramas de carga obtenidos para uno de los PMTs con los diferentes
niveles efectivos de agua. Se observa como la posicién del pico 3-fold se va desplazando
hacia valores menores de carga a medida que la altura del agua disminuye. En el panel de
la derecha, se observa que esta relacién es lineal e igual para los 3 PMTs. Como el pico 3-
fold estd fundamentalmente formado por muones con incidencia vertical y central y la carga
producida por muones energéticos es proporcional al camino recorrido por ellos dentro del
agua, este comportamiento es perfectamente explicable,

Un comportamiento similar se observa en la distribucion de carga de la suma. de las sefiales
de los 3 PMTs, como se puede ver en la figura 3.11.

El siguiente item hace referencia a la pendiente de decaimiento de la carga a valores
superiores a la del pico 3-fold. Dicho efecto se estudié sobre cada PMT normalizade a su
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Figura 3.10: [zquierda: Histogramas de carga de un PMT individual (1) del prototipo
de Tandar para distintos niveles de agua desde 70 cm hasta 120 cm. Derecha: Dependencia
de la posicion del pico 3-fold con el nivel de agua en el detector para los tres PMTs del
mismo. La recta corresponde al mejor ajuste de los datos del PMT 1.
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Figura 3.11: Izquierda: Histogramas de carga de la suma de los 3 PMTs del prototipo
de Tandar para diferentes alturas de columna de agua, desde 70 cm hasta 120 cm. De-
recha: Dependencia de la posicion del pico 3-fold con el nivel de agua efectiva. La recta
corresponde al mejor ajuste lineal de los datos.

propio méaximo en el rango 1,5 - 2,5 veces el valor del pico 3-fold del histograma. Para
encontrar la pendiente se realizé un ajuste con una simple exponencial de la forma:

F(z) = G exp(—kz) (3.4)

con x en unidades de pico 3-fold. Se eligié este rango al comprobar experimentalmente que
la pendiente de la distribucién cambia por encima de ~ 3 VEM al recibir la contribucion de
pequenas lluvias que se desarrollan cerca del detector.

Los valores obtenidos para un PMT individual se muestran en la figura 3.12 (derecha)
junto con los histogramas normalizados a sus propios picos 3-fold (izquierda), donde se ve
claramente el cambio en la pendiente.
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Figura 3.12: Izquierda:Histogramas de carga de un PMT individual para distintos niveles
de agua (70 cm a 120 ¢m) normalizados a la posicién del pico 3-fold y en escala logaritmica
para evidenciar la diferencia de pendiente después del maximo. Derecha:Variacién de la
pendiente de los histogramas de carga de un PMT individual para distintos niveles de
agua. La pendiente (k) se calculé ajustando en el intervalo entre 1,5 y 2,5 veces el valor
del pico 3-fold a una simple exponencial F(x) = G exp(—k x). Las curvas sélo sirven para
guiar al ojo.

La dependencia de la pendiente con la altura del agua en el tanque parece ajustarse bien
con una funcién cuadrética. Este comportamiento puede explicarse al asumir que al disminuir
la altura de agua por debajo de 90 em la asimetria es tal que la relacién deja de ser lineal.
Los 3 PMTs muestran una tendencia similar pero su comportamiento es un poco diferente.
La falta de uniformidad de la luz entre PMT y PMT a estas bajas alturas podria explicar
este comportamiento. Sin embargo, a partir de ~ 1 m de altura el comportamiento de los
tres PMTs parece ser comparable. Para evitar estar dominados por las incertezas presentes
en los niveles de agua mds bajos, se realizo un ajuste lineal de los datos a partir de ~ 1 m
para determinar la correlacion.

Se podria decir que esta pendiente es una medida de la uniformidad del detector: con
un nivel alto de agua, cada PMT recibe la misma cantidad de luz sin importar el lugar de
ingreso del mudn, ya que el Tyvek logra isotropizar la luz dentro del tanque. Al disminuir el
nivel del agua, la luz es menos isotrépica y un muén incidente dard una sefial mayor en un
PMT cercano y una menor en uno mas alejado. Esto produce una mayor dispersién en las
senales adquiridas, lo que se traduce en una pendiente mas plana después del pico 3-fold (lo
que corresponde a mayores valores de k).

En la figura 3.13 se representan los histogramas de carga normalizados (izquierda) y los
valores de la pendiente (derecha) para la suma de las senales de los 3 PMTs en coincidencia.,
El comportamiento observado es diferente al observado en los PMTs en forma individual.
Una vez mads, para evitar las incertezas introducidas por la falta de simetria para alturas
menores a ~ 1 m, se realizé el ajuste de los datos sélo a partir de este valor.

El tercer item es estudiado a través de la figura 3.14 donde se analiza la razon entre la
posicion del pico 3-fold de un PMT individual y la correspondiente a la suma de la sefial de
los tres PMTs. Se puede ver que existe una relacion lineal entre esta razoén y la altura del
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Figura 3.13: Izquierda: Histogramas de carga de la senal suma de los 3 PMTs del
prototipo de Tandar para distintos niveles de agua y normalizados a sus propios picos
3-fold para visualizar el cambio de la pendiente. Derecha: Variacién de la pendiente del
histograma de carga de la suma de los 3 PMTs normalizados en funcién de la altura de
columna de agua en el detector. La pendiente (k) se calculd ajustando en el intervalo
entre 1,5 vy 2,5 veces a la carga del histograma 3-fold (Qgia;‘bm) una simple exponencial
F(x) =G exp(—kx).

agua en el detector.
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Figura 3.14: Razon entre la posicién del pico 3-fold en el histograma de un PMT indi-
vidual con dicha posicién para la suma de los 3 PMTs.

En relacién al ftem cuatro se monté un experimento con un telescopio de muones para
poder medir el VEM. El experimento se realizo para todas las alturas consideradas y pro-
mediadas en los 3 PMTs. Se determiné el tiempo de decaimiento de las mismas ajustando
simple exponencial a la cola del pulso. Los valores obtenidos varfan entre 55 ns a 1,2 m hasta
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38 ns para 70 cm, como puede verse en la figura 3.15.
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Figura 3.15: Tiempo de decaimiento de la senal promedio del VEM adquirida en el
tanque prototipo de Tandar para distintas alturas de agua.

El tiempo de decaimiento no es necesariamente un buen pardmetro para determinar una
posible fuga de agua en el detector ya que esta directamente relacionado con la pureza del
agua y la reflectividad del Tyvek. Sin embargo, como estas mediciones se realizaron en un
periodo corto de tiempo, se puede suponer que las condiciones generales de pureza del agua
y del Tyvek se mantuvieron constantes, lo que permite deducir que la variacién observada es
debida solamente a la disminucién del volumen de agua efectivo. Este método no es pertinente
para ser usado en el campo pues alli hay que realizar un monitorio a lo largo de los anos y
tampoco es posible contar con telescopios de muones.

El pardmetro mds sensible resulté ser la pendiente de los histogramas de carga de los PMTs
individuales: un cambio en el nivel del agua de 1 cm se traduce en un cambio de 3 sigmas
en la pendiente del histograma de un sélo PMT, mientras que los demds parametros arrojan
una diferencia de 3 sigmas con 5 cm de variacién en el nivel del agua (CLEMENTINA: de
donde se ven estos numeros?).

3.3.4. Aplicacion del método en el Observatorio

En la actualidad Auger adopté, de acuerdo a lo sugerido por estos estudios, la pendiente
del histograma de carga de un PMT individual para monitorear el 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 para todas las estaciones a partir de Octubre de 2004 y durante todo el ano
2005. En el panel izquierdo se muestra la variacion del valor de la pendiente del histograma
para un tanque de prueba (Palauco o estacién 256) al cual se le indujo una pérdida de 30
em de agua a un ritmo constante a lo largo de 4 dias [80, 87]. A la derecha de la misma
figura 3.16 se muestra un resultado similar para una estacion (Daiana o estacion 376) que
resulté con una pérdida de agua que se pudo detectar a través de la variacion de la pendiente
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Figura 3.16: Monitoreo del nivel de agua en los anos 2004 y 2005. Se muestra el valor de
la pendiente del histograma de carga de un PMT individual de cada estacion del arreglo
de superficie en funcién del tiempo. En el panel de la izquierda se muestra el promedio
de este valor para todas las estaciones funcionando (azul) y el cambio en la pendiente del
detector Palauco (Id=256) producida por la pérdida de agua provocada en forma artificial.
A la derecha se puede ver la comparacion de una estacién con problemas de fuga de agua

y el promedio de las demas estaciones.

Para concluir, en la figura 3.17 se puede ver el comportamiento de este pardmetro durante
la primera mitad del ano 2006. Como se puede apreciar, la estacion Daiana (376) continua
con un valor estable de nivel de agua hasta el 24 de enero de 2006, sufre un pequetio salto
y la pendiente toma un valor mayor manteniéndose constante a partir de alli, Esto indicarfa
que la pérdida de agua no habia sido del todo resuelta y que se ha llegado finalmente a un
nivel dentro de la bolsa de contencion donde el agua ya no puede escapar.

Con respecto al otro detector con problemas (Dexter), aunque el valor de la pendiente
es mucho mayor que para el resto del arreglo, su valor no presenta variaciones significativas
dentro del error. Esto indica que el nivel de agua se mantiene constante y que este valor tiene
que ver con que el PMT usado para el ajuste presenta grandes fluctuaciones de su ganancia
con el tiempo!.

Los estudios de calibracion constituyen la base para la reconstruccion de eventos. Sin
ellos no habria una unidad de medida y los datos del Observatorio no podrian ser analizados.
Cuando se habla de la reconstruccién de un evento se esta haciendo referencia a la determi-
nacion de los pardmetros de interés cientifico de la particulas incidente a partir de la senal
obtenida por los detectores, que en este caso son los detectores de superficie del Observatorio.
En la siguiente seccién se estudiard el procedimiento para determinar estos pardmetros de
interés con el arreglo de detectores de superficie.

'En realidad los 3 PMTs de este detector presentan algiin tipo de problema.
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Figura 3.17: Monitoreo del nivel de agua durante el ano 2006. Aqui se muestra el valor
de la pendiente del histograma de carga de un PMT individual de cada estacién del arreglo
de superficie en funcion del tiempo para la primera mitad de 2006. Diana continua con
problemas y una nueva estacién (Dexter) parece tener problemas pero estos no implican
necesariamente una fuga de agua.

3.4. Reconstruccién de los eventos de superficie

Al producirse el disparo de una cierta cantidad de estaciones en coincidencia indicando
que se produjo un evento, la informacién que manda cada detector que participa del mismo
incluye un tiempo de disparo, las trazas FADC de los PMTs y los datos de calibracién. De
esta informacion se determinan ciertos observables a partir de los cuales se pueden estimar
la direccion de arribo, la energfa y la naturaleza del rayo césmico primario.

Para poder utilizarse en la reconstruccién, estos datos deben ser pre-analizados. El tiempo
en nanosegundos es corregido dandose como resultado el tiempo al final de la traza registrada
(0 sea el tiempo del dltimo bin de 25 ns) que se denota como t.y. Cada bin de las trazas
FADC (a las cuales ya se le resté la linea de base calculada a partir de los histogramas de
calibracion) se divide por el valor Iffgif de cada PMT y la senal integrada por el valor Qfﬁ%
Ademds se calcula una sefia promedio de los PMTs en funcionamiento que permite obtener
la senal integrada de la estacion (para una estacion i ésta se denotard con S;).

Uno de los observables mas importantes que se calculan a partir de los datos brutos de la
estacion es el tiempo de comienzo de la senal en la traza FADC, que corresponde al tiempo de
arribo del frente de la lluvia al detector. Este tiempo no puede conocerse en forma absoluta
pero se puede estimar usando la formula:

donde fitrig es el bin donde comienza la senal que corresponde a distintos valores segin la
senal haya sido etiquetada como TOT o THRESHOLD (ver 3.4.1).

Los tiempos estimados de comienzo de las senales y los valores de las senales integradas
de las estaciones se utilizan para reconstruir los siguientes parametros de la lluvia:

Te Y Yot el punto de impacto del eje de la lluvia de particulas se denomina “core” de la
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cascada (ver figura 3.18). Una primera aproximacién se obtiene con el célculo del ba-
ricentro de las estaciones(la media de las coordenadas de las estaciones pesadas con la

sefial en las mismas):
i Z? Tk Yo = E? iy
et N

donde w; = v/S; siendo S; la seiial en el detector i-ésimo. Luego se determina en forma

(3.6)

precisa mediante un ajuste iterativo de tiempos y sefiales {ver detalles mds abajo sobre
la recenstruccién del core y de la energia).

To: tiempo que corresponde al impacto del eje de la lluvia con la superficie. Para ima lluvia
inclinada el tiempo de disparo de las estaciones puede ser mayor o menor que este valor
va que el eje puede llegar al suelo después que parte del frente de la lluvia ya haya
incidido sobre algin detector.

¥y vt son los cosenos directores del eje de la lluvia en el sistema centrado en la posicién
del core y que se definen de la siguiente manera (ver figura 3.18):

u=sinbcos¢ ;v = cos#cos ¢ (3.7)
siendo 6 y ¢ los angulos cenital y azimutal respectivamente del gje de la lluvia.

R: es el radio de curvatura del frente de la cascada. Este pardmetro es muy importante en
la asignacién de los tiempos a las estaciones. Para un frente plano este radio es infinito
¥ la curvatura nula.

E: es la energia total de la lluvia que serd la energia de la particula primaria. Este valor
se ha obtenido siempre para los arreglos de detectores de superficie a partir de un
estimador que se caleula interpolando o extrapolande la sefial a una dada distancia
optima del core de la lluvia [85],[86]. Esta distancia se elige de manera que la sefial
sea lo mas independiente posible de las diferencias entre los modelos hadrénicos, de
las Auctuaciones en el desarrollo de las lluvias y en la sefial en los detectores y de la
composicién del primario. Para el arreglo de Auger, con sus detectores separados 1500
m cntre s, la distancia éptima 7oy es 1000 m (ver por ejemplo figura 3.19). Usando
simulaciones y datos obtenidos por el Observatorio se ha comprobado que esta distancia
depende muy poco de la energia del primario, su dngulo cenital o la forma funcional
que se use para realizar el ajuste [83)[84].

Como primera condicidn para comenzar con el proceso de reconstruccion, es necesario
que en un evento haya por lo menos tres estaciones disparadas. El primer paso es estimar la
posicién del punto de impacto del eje de la lluvia a partir del baricentro de las estaciones con
serial. Con esta primera estimacion se hace un ajuste de los tiempos de las estaciones para
determinar la direccidén de arribo de la luvia a través de sus cosenos directores u y v, Este
primer ajuste se realiza considerando que el frente de particulas es plano y se propaga a la
velocidad de la luz y se determina el tiempo de disparo de cada estacidn coma:

Ariu+ Ay v

tipp = Tp = —————— (3.8)
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Figura 3.18: Pardametros de la lluvia y de las estaciones involucrados en la reconstrucecion.
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Figura 3.19: Ajuste de distintas funciones (LDF) a la sefial de los detectores de un evento
de superficie. Los puntos rojos representan estaciones sin senal. En el recuadro interno se
muestra la variacion del valor de r,,; para distintas separaciones entre detectores (usando
simulaciones) [83].

con Ax; = (z; — xe) ¥y Ayi = (yi — ¥e) ¥ ¢ la velocidad de la luz.

Antes de continuar con la reconstruccién el evento, el patrén de seiiales y tiempos de
disparos de las estaciones involucradas debe cumplir con ciertas condiciones que se explicaran
en el capitulo 4. Si alguna de estas condiciones no se cumple, se busca otra configuracién 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 mds es posible realizar un nuevo ajuste de los tiem-
pos considerando un frenge curvo, re-calculando los tiempos de disparo, introduciendo una
correccion del orden de '2% a t; p, donde R es el radio de curvatura del frente de particulas
que en general se conserva constante. Luego, el proceso de reconstruccion angular se basa en
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el prineipio de cuadrados minimos:

N ) N 2
Ats t; —i;
X? _ Z i Z ( t,reca2 ,cst) (3.9)
i=1 it

p)
Tit

=1

siendo #; os €] tiempo estimado de disparo en la traza FADC caleulado con la ecuacién 3.5
¥ tirec €l tiempo reconstruido que se calcula con la férmula 3.8 o con la correccidn por la
curvatura del frente. 5i se quiere una reconstruccién precisa, el radio de curvatura debe ser
un pardmetro libre en la ajuste y los valores de las incertezas o;; dcben ser lo mas reales
posibles. La estimacion de estas incertezas ha dado lugar un exhaunstivo andlisis de los datos
para construir una varianza o2, adaptada a lo medido [65] {88]. Usando un modelo de varianza
variable (dependiente de 8, de la distancia de la estacién al punto de impacto y del radio R)
es posible disminuir los errores finales en la determinacién de los dngulos cenital y azimutal.

Gracias a estos procedimientos, en la actualidad la resolucién angular alcanzada para
eventos del arreglo de superficie de Auger es de menos a 2° para eventos con 3 estaciones,
menor a 1.2° para el caso de 4 estaciones v menor a 0.9° para eventos con mayor multiplicidad
de estaciones [88].

El paso siguicnte es la reconstruccién de la energia energia total de la lluvia y de la
posicidn del core usando un ajuste iterativo de la sefial en los detectores en funcién de la
distancia al core {z., yc)(ver figura 3.19). Esta parametrizacién recibe el nombre de “Lateral
Distribution Fimction” o LDF v distintas formas funcionales han sido probadas a tal efecto.
En general se usa una funcién NKG (ver seccién 2.4.4). La determinacién de la energia y
de la posicidn del core es mucho maés dificil que la determinacién de la direccidon de arriho.
La senal en los detectores depende efectivamente de la energia de la particula primaria y del
punto de impacto de la lluvia; pero también depende del desarrollo longitudinal v de la edad
de la cascada, de la naturaleza de la particula primaria y en menor medida de las condiciones
atmosféricas.

Suponiendo que la senal en los detectores siguen distribuciones gaussianas, el ajuste de
la funcidn se realiza hasta que se minimiza el siguiente valor de x*:

N 2
Xg — Z [Si,rec _ESi,med) (310)
i=1 G-i,.'i
donde S; meq ©s la sefial integrada de la estacidn i y Sirec ¢8 la seiial obtenida del ajuste de
la LDF. Las fluctuaciones en las sefiales se pueden modelizar suponiende que provienen de

procesos Poissonianos, lo que lleva a o; 5 ~ \/m

Luego de obtener el mejor ajuste con la minimizacién del x?, se obtiene el estimador de
la energfa 51000, interpclando la sefial a 1000 m del core con el ajuste final. A este estimador
se lo corrige ademas por la atenuacion que produce la atmésfera en el desarrollo de la lluvia a
medida que es mas inclinada. El valor de S1000 se corrige por un factor CIC(#) o “Constant
Intensity Cut” [41], dando como resultado un nuevo pardmetro Ssg = S1000/CIC(8) y a
partir del cual se calcula la energfa de la siguiente manera [41]:

E =0.165%%® (3.11)

Para iniciar el proceso de reconstruccién de un evento, éste debe pasar los requerimientos
del sistema de disparo del Observatorio.
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3.4.1. Disparo del detector

Cada vez que un evento es visto por un detector SD, el primer paso consiste en decidir
si se guarda la informacion del mismo y si se envia esta informacién a CDAS (“Central
Data Acquisition System™). Los algoritmos de decisién son implementados por la electrénica
local en forma automdtica y consisten en establecer distintos niveles de disparo que deben
ser satisfechos por las sefiales o trazas FADC, En el nivel m#s bésico existen dos modos de
disparo:

» en el primer caso si alguno de los bines de 25 ns de la traza FADC posee un valor
superior a 1,75 "{fgi{‘ la traza es etiquetada como “THRESHOLD™. En este caso, se
demanda ademds una coincidencia entre los 3 PMTs. Esta condicién de disparo no es
muy estricta y las ganancias de los PMTs se ajustan para mantener su contaje en ~
100 Hz. Sirve para detectar sefiales rapidas (< 200 ns) correspondientes a cascadas muy
energéticas muy cercanas al detector o a la componente mudnica generada por lluvias
horizontales.

» en el segundo caso, es necesario que por lo menos 13 bines de 25 ns de la traza tengan
un valor de sefial por encima de 0.2 I’{fﬁ, en una ventana temporal de 300 us. La traza
es registrada entonces como “Time Over Threshold” (TOT). Para este caso se pide
solamente una coincidencia de por lo menos 2 PMTs, al ser la condicién de disparo més
restrictiva. Este disparo tiene 1m rate relativamente bajo, de alrededor de 2 Hz. Es niuy
eficiente para distinguir entre muones de fondo aislados de sefiales extendidas tipicas
de las cascadas de bajas energfas o de estaciones distantes del punto de impacto de la
lluvia.

Una traza puede cumplir simultineamente ambas condiciones. Si este es el caso man-
tendra ambas etiquetas.

Este primer nivel de disparo se llama T1 (“trigger” de nivel 1). Cada vez que se forma
un T1, 768 bines de 25 ns cada uno se graban en memoria, de los cuales 245 son previos al
disparo. A partir de ahi el controlador local de la estacién aplica un segundo nivel de disparo
T2 (“trigger” de nivel 2}, para seleccionar entre los 100 Hz de las sefiales con T1 aquellas que
podrian provenir de una EAS y para reducir el rate de eventos a ser enviados a CDAS a 20 Hz.
Todas las trazas TOT son directamente promovidas a T2, mientras que las THRESHOLD
deberan sobrepasar un nivel de 3.2 I’;gﬁf con los 3 PMTs en coincidencia.

Cada detector envia la informacién relativa a sus 20 Hz de T2 a la estacién central. Allf,
la facilidad “Central Trigger” o Ct se encarga de buscar agrupamientos de tanques con T2
aplicando condiciones predefinidas en la configuracién temporal y cspacial de las estaciones
antes de transmitir su decision de guardar o no un evento en su totalidad.

En la figura 3.20 se puede ver como el Ct considera al arreglo: cualquier estacion del
mismo puede considerarse como €l centro de una serie de coronas hexagonales de estaciones
vecinas. Las condiciones se definen segin la férmula nCm que especifica que alrededor de
cierta estacion se debe encontrar un dade nimero n de estaciones (r incluye la estacion
central) en una cierta cantidad de coronas m. Asi, la configuracién mds simple serd la 3C1
que corresponden a por lo menos 2 estaciones ubicadas en la primera corona alrededor de la
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Figura 3.20: Distintas configuraciones de disparo de los detectores de superficie segin
la clasificacion del Central Trigger. Los eventos se clasifican segiin estas configuraciones
teniendo en cuenta ademds que el patrén temporal corresponda a la propagacion de la
cascada a la velocidad de la luz.

estacion tomada como centro. En la figura 3.20 se puede ver tres condiciones para la toma
de datos: 4C1 (izquierda) 3C2&4C4 (centro) y 3C1H (derecha). La primera corresponde a
por lo menos tres estaciones en la primera corona rodeando una estacion, lo que da como
resultado un triangulo formado por las 3 primeras vecinas mas una estacion adicional en la
primera corona. La segunda condicion es una combinacion de dos configuraciones, al menos
2 estaciones en las primeras 2 coronas y al menos 3 estaciones en las primeras 4 coronas.
Finalmente, la 3C1H es la misma configuracién que 3C1 pero con las 3 estaciones alineadas;
la H se asocia con “horizontal” ya que este tipo de trigger se usa para detectar las lluvias
horizontales de baja energia. Obviamente, los tiempos de disparo de estas estaciones deben
ser coherentes con la propagacion del frente de la lluvia a la velocidad de la Iuz.

Si Ct encuentra alguna de las diferentes configuraciones que cumpla con la correlacién
temporal dentro del conjunto de estaciones disparadas en un evento entonces se cumple el
tercer nivel de disparo T3. Otras configuraciones que estan implementadas de ignal manera
son:

» TOT : formado por 3 estaciones marcadas localmente como TOT en coincidencia. No

necesitan formar una configuracion compacta.

« CARMEN MIRANDA?, DIANOCHE y MOULIN_ROUGE : cuando los dobletes de
estaciones correspondientes son disparadas.

= RANDOM : busca cada 30 minutos las estaciones que posean datos en una misma
ventana temporal de 30 ps. Se utiliza para verificar de manera aleatoria las trazas
FADC que satisfacen las condiciones de disparo locales.

= OBSERVER : un usuario externo puede inducir un disparo y observar los datos de
cualquier estacion del arreglo.

?Usado solamente hasta el inicio de la etapa de produccion siendo obsoleto en la actualidad
IDobletes: par de estaciones separadas una decena de metros que se utilizan para estudiar la precision en
la determinacidn de diversos pardmetros propios del detector.
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Al tener un T3, CDAS envia un pedido a las estaciones que participaron de la formacién
del mismo para que envien la informacidn correspondiente a sus T2. CDAS recibe esta
informacién y la pasa por el sistema de adquisicion de datos que le da el formato final de
evento y lo guarda en la memoria local.

Los eventos de bajas energias, sobre los que se pone atencidn en este trabajo tienen en
general solo dos configuraciones de disparo de las mencionadas en esta seccidn: TOT y 4C1.
Mds detalles al respecto se dara en el capitulo 4.

3.5. Discusion y conclusién del capitulo

Como resumen de este capitulo en el cual se ha detallado los detectores del Observatorio
Auger, se recalca los estudios realizados en la calibracion de los detectores de superficic en
base a muones de fondo y en la determinacion del nivel de agua en los tanques detectores.
Ambos estudios permiten una operacién antomdtica y remota del arreglo de superficie de
Avuger y han sido adoptados por el Observatorio.
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Capitulo 4

Seleccion de eventos

La configuracién de detectores conocida como “3 TOT compacta”, descrita en el capitulo
3 ha demostrado ser un excelente inicio para seleccionar eventos reales del enorme conjunto
de datos adquiridos diariamente por el arreglo de superficie del Observatorio. Sin embargo,
limitar esta condicién a la seleccidn de eventos implicaria perder informacién valiosa. Si un
evento ha sido etiquetado como real por la presencia de 3 estaciones cumpliendo la condicién
mencionada, estos detectores deberfan ser utilizados en la cadena de reconstruccién de la
lluvia. Si el evento es reconstruido sin estos tanques significa que éste habia pasado el proceso
de seleccién por casualidad y no deberia haber sido considerado como valido en ninguna
instancia. Ademas de contener informacion sobre si el evento es real o no, estos 3 detectores
pueden aportar mucha mds informacion. Como primer paso, usando sus tiempos de disparo
y su senal integrada se pueden estimar la direccién de arribo de la lluvia y la posicién del
punto de interseccion del gje de la misma con el suelo.

Como en eventos de alta multiplicidad de detectores disparados puede haber mas de un
tridngulo de 3 TOT compacto, para esta primera etapa de andlisis del evento se elige el
tridngule formado por los detectures con las sefiales mas grandes. Este tridngulo deberd ser
entonces el mds cercano al punto de impacto y, por lo tanto, el més 1til para una determinacién
mds precisa del mismo y de la direccion de arribo. Una vez que el tridngulo es elegido, se
usa la informacion de estas tres estaciones para eliminar detectores disparados por accidente
dentro del evento. Este es el método disefiado y adoptado en este trabajo de investigacién
(89]. Los resultados obtenidos fueron comparados con aquellos provenientes de un analisis de
eventos seleccionados con otro criterio totalmente independiente [90], de forma tal de validar
ambos métedos. Para la reconstruccién de eventos fue utilizado el paquete provisto por el
equipo CDAS 3.

A continuacion se detallard la seleccién de eventos en base al método implementado.

4.1. Seleccidn de triangulos

Iste estudio se realizé hmitando el conjunto de datos a eventos 3 TOT de abril de 2004,
seleccionados por el nivel T4 (ver seccién 3.4.1) de disparo implementado en ese entonces
en CDAS. Un método similar usando el tridngulo de estaciones mayor sefial de un evento
4C1 podria implementarse, pero estos eventos son mayormente horizontales y se necesita un
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proceso de reconstruccién distinto. Se consideraron todas las configuraciones “3 TOT com-
pacto” posibles (estaciones con disparo “3C1 TOT” (ver seccién 3.4.1) formando tridngulos
equildteros o isdsceles compactos, ignorando las estaciones alineadas). Para este estudio se
eliminaron los tanques correspondientes al arreglo de ingenieria (EA) [74]. Una vez que se
seleccionaron estos tridngulos dentro de un evento, se asigné a cada uno un valor de energia
depositada, correspondiente a la suma de la senal integrada en V EM s para cada una de sus
estaciones, y el tridngunlo con la energia mads alta es el que se usé para la determinacién de la
direccién y de la posicidn del punto de impacto.

4.2. Determinaciéon del punto de impacto y de la direccion de
arribo
Una vez que se tiene el tridngulo mas energético, es trivial estimar la direccién de arribo de

la lluvia ajustando un frente plano propagandose a la velocidad de la luz por los 3 tanques.
Tomando un tanque como referencia (zp,yo,fn} se obtienen los cosenos directores de las

expresiones;
(t1 — to){ya — yo) — (2 — to) {31 — ¥o)
(z2 — zo}{y1 — yo) — (21 — To){¥2 — ¥o)
N Ul to)(z2 — o) — (t2 — o) (21 ~ 7o) (4.1)
(22 — zo){y1 — yo) — (21 — To}(¥2 — o) '

donde ¢ es la velocidad de la luz y (1, 31,%1), (£2.¥2,t2) son las coordenadas y ¢l tiempo de
disparo (“Start Time”) de los otros dos detectores que forman el tridngulo.

Luego, la posicién del punto de impacto de la lluvia (z.,y.) se obtiene calculando el
baricentro de los tres detectores, asigndndole a cada uno un peso de la raiz cuadrada de su
sefial integrada.

Una vez que los cosenos directores de la lluvia y la posicién del punto de impacte fueron
determinadas, se compar6 con otra seleccion independiente de eventos, a través de 2 parame-
tros caracteristicos: el dngulo cenital (#) y la posicién del punto de impacto. El panel (a) de
la figura 4.1 muestra la diferencia entre el cdlculo del baricentro y la posicidn del punto de
impacto obtenida usando el algoritmo de reconstruccién de [91]. El panel (b) de la figura 4.1
muestra la diferencia en la determinacién de la direccién de arribo, en particular del dngulo
cenital 8. Se ve de estos dos grificos que el 98,5 % de los eventos presentan diferencias en la
determinacion del punto de impacto menor a 2 km y en la direccién de arribo menor a 15°.
Por ende, imponer cortes de esta magnitud a nuestros estimades es suficiente para remover
accidentales en la primera etapa de seleccion (ver implementacidn de estos cortes en seccién
4.4.2). Se concluye tambhién que los valores calculados por ambos métedos son excelentes
estimadores de punto de partida en la cadena de reconstruccién del evento.

4.3. Seleccion de estaciones

Una vez que los principales parimetros geométricos (punto de impacto y direccion de
arribo} de la lluvia han sido estimados, es posible determinar la distancia en el plano de la
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Figura 4.1: (a) Diferencia entre el punto de impacto estimado en este trabajo y el
calculado usando un algoritmo de reconstruccién independiente. (b) Diferencia entre el

angulo cenital @ estimado y el resultado de la misma reconstruccién independiente.

lluvia de cada estacién participante del evento al punto de impacto de la misma en el suelo
y el tiempo de retardo en su disparo con respecto a la propagacién de un frente plano. Este
retardo, At, se calcula como la diferencia entre el tiempo de inicio de la sefial en la estacion
o “Start Time” y el tiempo asignado a la misma si se considera que fue alcanzada por un
frente plano de particulas viajando a la velocidad de la luz (ver Cap. 2, seccién 2.1). Estos dos
pardmetros fueron utilizados como cortes de calidad en los eventos pues las lluvias no podran
disparar tanques muy lejanos (a varios kilometros) y el tiempo de disparo no podra diferir
significativa (en mds de unos pocos pseg) del esperado por el pasaje del frente del chubasco
por el tanque.

Tomando solo los eventos del mes de abril de 2004 se obtuvieron los resultados que se
muestran en la figura 4.2. En el panel (a) de la figura 4.2 se muestra la relacién existente entre
la distancia al punto de impacto de cada estacion y At para todos los eventos. Las figuras (b)
y (¢) corresponden a dos selecciones distintas del mismo conjunto de datos. Las estaciones
“reales”, es decir que registraron efectivamente parte de la lluvia, corresponden a puntos
ubicados en las zonas correspondientes a bajos At y distancia al punto de impacto. El panel
(d) muestra la asimetria esperada en la diferencia temporal de las estaciones “reales”. Las
particulas de la lluvia siempre llegardn retardadas respecto de un frente plano. Esto implica
que At deberia ser siempre positivo y que no deberia haber estaciones disparadas antes de
que el frente comience a propagarse.

Usando estas distribuciones, es posible llegar a un buen criterio de seleccion de estaciones
dentro de un evento. Siendo muy conservadores, los cortes que se eligieron son los siguientes:

» Distancia de la estacidn al punto de impacto menor a 3 km.
s Atentre-1 pusy 2 ps.

Este corte en la distancia al punto de impacto es muy restrictivo. La condicion de estruc-
tura compacta de las estaciones tiene sentido solamente para lluvias poco inclinadas (=~ 40°).
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Figura 4.2: Distribucion de At en funcion de la distancia al punto de impacto de las
estaciones. En la figura (a) se muestran todos los datos. En (b) y (c) se selecciona un
subconjunto de estos datos. La tltima figura (d) corresponde a la asimetria esperada en
la diferencia temporal At (este valor nunca puede ser negativo para estaciones disparadas
por una cascada real).

Cuando las cascadas son mas inclinadas la presencia de estaciones aisladas pero pertenecien-
tes al mismo evento es mas probable y rechazar estas estaciones afectaria la reconstriccion
final del evento. En la seccion 4.6 se mostrara como una pequena modificacion del algoritmo
soluciona este problema, pudiendo extender el criterio T4 hasta lluvias mas alla de los 60°.
Aplicando el criterio de seleccion propuesto en esta seccidn, se obtuvo una nueva lista de
eventos, que no deberfan poseer estaciones “accidentales” y estar listos para ser reconstruidos.

4.4. Reconstruccion de eventos “limpios”

Los eventos seleccionados fueron reconstruidos usando el cddigo de reconstruccion de
CDAS de Auger (version v3r2), No se aplicé ningiin otro mecanismo de seleccién o supre-
sion de estaciones ademés del descrito anteriormente. Luego de realizar la reconstruccion,
se compararon los parametros obtenidos con los que se obtuvieron aplicando otro criterio
independiente de seleccién [92]. De los 5995 eventos seleccionados como T4 de abril de 2004,
5803 (97 %) pudieron ser reconstruidos con el programa oficial (CDAS). De estos eventos,
5762 fueron reconstruidos sin eliminar ninguna estacién (99 %). Los 41 eventos restantes fue-
ron reconstruidos rechazando sélo una estacién. Esto significa que en el 96 % de los casos 3
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TOT, los cortes impuestos en las estaciones dejaron al evento con sélo estaciones realmente
disparadas por la lluvia. Esto es alentador pero quedan por determinar tres cosas:

n ;Qué sucedid con los eventos que no pudieron reconstruirse?.
» ;La reconstruccién final es compatible con lo esperado?.

» ;Es compatible con los resultados de una reconstruceién independiente?

4.4.1. Eventos “limpios” no reconstruidos

Un 3% de los eventos 3 TOT seleccionados no pudieron ser reconstruidos después de la
retocion de estaciones “accidentales”. Un anélisis mds profundo de este conjunto de eventos
reveld que:

= de los 192 (3%) eventos no reconstruidos, 90 pueden reconstruirse si se fuerza el proceso
de ajuste, pero dando grandes errores en los valores reconstruidos. 80 de estos eventos
tienen sus 3 estaciones formando un tridngulo isdsceles y 10 formando un tridngulo
equilatero.

s 51 eventos pueden ser reconstrnidos si se elimina otra estacion, gue la reconstruceion
automaética con las condiciones detalladas con anterioridad no detecta como desechable.

= 25 eventos no se reconstruyeron por contener dobletes en ellos. Eliminando una estacion
del par, los eventos se reconstruyen normalmente

= 9 eventos tienen una de las estaciones 3TOT con un tiempo incompatibie con la pro-
pagacion del frente a la velocidad de la luz y el tiempo de las otras dos estaciones. En
estos casos, el Start Time de estas estaciones estaba mal determinado.

s 17 no pudieron ser reconstruidos aun forzando el proceso de reconstruccién indicando
que se tratan de eventos realmente casuales.

4.4.2. Comparacidn entre la reconstruccién final y los valores estimados

En la figura 4.3 se muestran las diferencias entre los valores del punto de impacto y angulo
cenital estimados a partir de las tres estaciones con mayor senal y los valores obtenidos en la
reconstruccion final.

Se puede concluir a partir de la forma de las distribuciones que la seleccion realizada pre-
viamente fue exitosa y los valores reconstruidos y estimados no se alejan de manera significati-
va. Teniendo en cuenta esto, se sugiere imponer nuevos cortes a los eventos basados en la dife-
rencia entre los valores reconstruidos y estimados: 1) Af < 15° y 1i) Apuntodeimpacto < 2km.
Aplicando estos cortes s6lo 52 eventos de los 5803 seleccionados fueron rechazados, lo que
representa menos del 1%, lo cual sumado al 3% anterior da un ~ 4% total de rechaxzo.

Los puntos que podrian mejorarse del método aqui propuesto son los relacionados con una
mejor seleccidén del tridngulo TOT con mayor sefial en el evento, de manera que no esté forma-
do por estaciones “accidentales”. Ademss este método depende de una buena determinacién
del “Start Time” de las tres estaciones del tridngulo, ya que el rechazo de otras estaciones
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Figura 4.3: (a) Diferencia entre el punto de impacto estimado y el reconstruido con la
versién v3r2 del codigo de reconstruccién de CDAS. (b) Diferencia entre el Angulo cenital
estimado y el reconstruido.

estd basado en esta primera aproximacion. Habiendo hecho esta salvedad, se piensa que no
deberfa constituir un problema va que, al ser las estaciones con las senales mas importan-
tes, el “Start Time” es facil de determinar. Se debe realizar un estudio mas detallado de los
cortes a aplicarse para salvar un evento de manera que el niimero de eventos rechazados sea
compatible con el de coincidencias aleatorias de disparo. El corte de 2 km en la diferencia
entre la posicién del punto de impacto estimado y reconstruido es muy generoso y podria ser
de 800 m, llegando a 600 m y 400 m cuando en el evento solo participan 4 o 3 estaciones

respectivamente.

4.4.3. Comparacién con una reconstruccion independiente

Después del proceso total de reconstruccién, del conjunto original de datos quedaron
5751 eventos, lo que significa un 4 % de rechazo de posibles eventos 3TOT. Para realizar la
comparacion, se tomo una lista de eventos realizada por una rutina de seleccién desarrollada
en [92] sobre el mismo periodo de tiempo. Esta lista contaba con 5642 eventos reconstruidos
con el algoritmo desarrollado por P. Billoir.

De los 5751 eventos reconstruidos, 5491 también lograron pasar el nuevo proceso de selec-
cién v reconstruccion. Se realizé una comparacion de los pardmetros reconstruidos para estos
5491 eventos como una prueba adicional de la consistencia del método. En la figura 4.4 se
muestran los resultados correspondientes a la diferencia en la posicion del punto de impacto
[panel (a)] y a la diferencia en la direccién de arribo [panel (b)]. En el 97,5 % de los casos,
la diferencia entre los valores reconstruidos es menor a 5° en el caso angular y menor a 500
m para la posicién del punto de impacto. Al tratarse de dos cadenas de reconstruccién un
poco diferentes, las diferencias pueden deberse a motivos ajenos al proceso de seleccion en
si y, por lo tanto, no van a ser estudiados en este trabajo. A pesar de esto, fue posible probar
la validez del eriterio de seleccidn propuesto en este trabajo.
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Figura 4.4: (a) Diferencia entre el punto de impacto estimado y el reconstruido con la
version v3r2 del cédigo de reconstruccion de CDAS. (b) Diferencia entre el angulo cenital
estimado y el reconstruido.

4.5. Instrumentacion del método en el Observatorio

Actualmente el método aqui desarrollado estd implementado dentro de la rutina oficial de
seleccion de eventos que utiliza la Colaboracién Pierre Auger descrita en [93]. Puede resumirse
de la siguiente manera:

Paso 1: Eliminacion de estaciones con problemas.

Las estaciones que se eliminan en este primer paso son las que presentan las siguientes
caracteristicas:

= Estaciones con disparo externo

» Estaciones con senales producidas por reldmpagos. La senal en las estaciones en es-
tos casos presentan caracteristicas especiales. En particular, la sefal producida por
un reldmpago cruza varias veces la linea de base lo que hace posible detectarlos con
facilidad.

s Estaciones del arreglo de ingenieria
» Segunda estacion de los pares o dobletes (por ejemplo, Noche y Rouge)

» Estaciones con la altitud incorrecta. En cierto momento de la construceién del Observa-
torio, algunas estaciones fueron ingresadas en la base de datos del arreglo de superficie
con una altitud incorrecta.

Paso 2: Criterio T4

El nivel T4 de disparo se re-definié y actualmente se puede expresar como:

» Si el evento tiene 3 estaciones vecinas no alineados con TOT entonces es etiquetado
como TOT.
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» Si el evento tiene 4 estaciones con T2 en una configuracién 4C1 (1 estacién mas los 3
vecinos mds proximos) o si es un evento FD y tiene 4 estaciones en 4C1 es etiquetado
como Threshold.

= Si el evento pasd alguno de los puntos anteriores y ademds tiene un disparo FD, se lo
etiqueta como FD.

En todos los casos se requiere ademas compatibilidad temporal entre las estaciones formando
el tridngulo o en 4C1. Esto significa que la diferencia entre sus “Start Time"” debe ser menor
que la distancia que las separa dividida por la velocidad de la luz. Ademads se agrega un
margen de seguridad de 200 ns, en particular para registrar eventos muy horizontales.

Paso 3: Biisqueda de una “semilla”

Se llama semilla al tridngulo elemental formado por tres estaciones vecinas no alineadas.
Si el evento es T4 y TOT, entonces solo las estaciones con TOT se consideran para buscar
la semilla. Si es 4C1, sdlo las estaciones en un 4C1 seran usadas. Se busca la semilla con la
sefial total mds alta (suma de la sefial de las tres estaciones) y ésta se usa como base para
eliminar “accidentales™.

Paso 4: Eliminacidén de estaciones incompatibles con la “semilla”.

Se observa el retardo de cada estacién con respecto a la propagacién de un frente planc
definide por la “semilla” de la manera descrita en la seccidn 4.4 y se aplican los cortes
propuestos en este trabajo pero con una modificacién: si el At se encuentra entre -2 y -1 us
o entre +2 y +4 us el evento es etiquetado como “ambiguo”. Si caen fuera de esta ventana,
los tanques son marcados como “accidentales”.

; ‘todo de seleccidon de estaciones se denomina cominmente seleccién “Bottom -
Up”.

Paso 5: Eliminacién de estaciones aisladas

Una estacién es considerada aislada si no tiene ningiin vecino disparadoe en 1800 m o sélo
uno en 3000 m.
Paso 6: Comprobar que el evento es T4.

Si después de la limpieza de estaciones el evento sigue satisfaciendo el criterio T4 el
evento s guardado como evento fisico.

Tomandoe quince dias de adquisicién de datos del Observatorio, comprendidos entre €] 1
v 17 de julio de 2006, 38906 eventos fueron guardados por CDAS. A este conjunto de eventos
se aplicé la eliminacion de las estaciones problematicas y la condicién T4 de disparo. Esto dio
como resultado un 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 seleccion y del resultado
final de la limpieza de estaciones casuales en tres casos distintos. En la figura4.5 se mues-
tra una representacién de las estaciones disparadas en el arregle de superficie para el evento
200619200475 registrado el dia 11 de julio de 2006. Fue guardado con 27 estaciones disparadas
y etiquetado como TOT2C14:3C2. En el panel de la izguierde se ve la configuracién de las
estaciones en el arreglo de superficie participando del disparo. Este evento pasé el criterio de
seleceidén desarrollado en este capitulo y en el panel de la derecha se muestra las estaciones
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que fueron eliminadas (cruces rosas) del mismo de acuerdo a los criterios mencionados ante-
riormente en este capitulo. Ademas se muestra el tridngulo més energético o “semilla”. Una
vez reconstruido a este evento se le asigné una energia de 31.67 EeV y un dngulo cenital de
64.9°4+0.1°.

Figura 4.5: Representacion de las estaciones disparadas 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 TOT2C1&3C2. En el panel de la izquierda se ven las
estaciones con senal. En verde se muestran las estaciones con T3, en amarillo las estacio-
nes adicionales con senal, en negro estan las que no se encontraban funcionando en ese
momento y en azul las estaciones funcionando pero sin sefal. En el panel de la derecha
se muestra el mismo evento luego de pasar el criterio de seleccion y la eliminacién de las
estaciones casuales. Las estaciones eliminadas se muestran con una cruz rosa. Ademds se
muestra el triangulo semilla formado por las tres estaciones con mas senal (en rojo).

En la figura 4.6 se puede la misma representacion que la figura 4.5 pero para el evento
200619600057. En este caso, el evento se guardé con 26 estaciones y fue etiquetado como
2C14&3C2&4C4. En este caso, al imponer el criterio de seleccién de estaciones ninguna
estacion sobrevivié haciendo del evento un caso imposible de reconstruir. Este evento es
parte de lo que se considera “ruido” en el andlisis de datos de Observatorio.

4.6. Extension para lluvias inclinadas

En secciones anteriores de este capitulo se ha mostrado que el eriterio de seleccion T4
formado por la eleccién de eventos con una configuracion de tanques 3 TOT compacta o 4C1
es eficiente para seleccionar eventos hasta 60°. Luego de la seleccion de eventos, se aplica
el método desarrollado para eliminar estaciones disparadas al azar. En el caso de lluvias



82 Seleccién de eventos

rasen seen
rsasDsBuse

sscnnadld

ks sz g0

Figura 4.6: Evento guardado por CDAS como 200619600057, registrado el 15 de julio de
2006. 26 estaciones del arreglo de superficie son guardadas como participantes del evento
(panel izquierda). Sin embargo, ninguna sobrevive a los corte impuestos en el proceso de
seleccion (panel derecha) convirtiendo este evento en ruido.

verticales este método es muy poderoso, pero es peligroso en el momento de seleccionar lluvias
horizontales. Estas lluvias producen en el arreglo ciertos patrones de detectores particulares
con estaciones separadas distancias mayores al corte impuesto por la seleccion previa. La
remocion de estas estaciones que parecen aisladas puede determinar la eliminacion del evento
o la imposibilidad de reconstruccién. En [94] se propone un nuevo método para evitar este
problema.

Este nuevo T4 no cambia las condiciones basicas iniciales para la seleccion de eventos pero
antes de decidir rechazar o aceptar un evento se realiza la seleccion de estaciones aisladas. Si
luego de esta seleccién se conserva una semilla TOT o quedan 4 o mas estaciones, el evento
es guardado como tal. La eliminacién de las estaciones aisladas se realiza teniendo en cuenta
el angulo cenital estimado del evento. Para dngulos menores a 40° se eliminan las estaciones
aisladas de la manera tradicional, entre 40° y 60° se marcan como ambiguas las estaciones
aisladas que se encuentran a menos de 4 km de la semilla v se eliminan las restantes, y para
dngulos mayores a 60° se guardan las estaciones aisladas que se encuentren a menos de 4 km

de la semilla y se marcan las demds como ambiguas [94].

De esta manera, el 99.9% de los eventos seleccionados puede ser reconstruido, el 99.8%
de ellos tienen la lista correcta de estaciones disparadas mientras que sélo el 0.2 % tiene una
estacion casual mas que eliminar en el momento de la reconstruccion.
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4.7. Discusion y conclusién del capitulo

Como conclusién se destaca que se desarrollé un método simple para limpiar eventos de es-
taciones “accidentales” tomando como base una reconstruccion realizada usando solamente el
triangulo TOT mas energético presente en el evento. La validez del método se verificé usando
una reconstruccién independiente al paquete de reconstruccién de CDAS. Con la optimiza-
cion que se presenta en la seccidén 4.6 la seleccién de eventos y el método de eliminacidén de
estaciones con disparo casual dentro de los mismos alcanza una alta eficiencia aiin para el
caso de lluvias ny inclinadas. El método aqui sugerido es que se aplica como seleccién de
eventos por el Proyecto Auger.
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Capitulo 5

Aceptancia del Detector de
Superficie

5.1. Introduccién

Cuando sc trata de eventos de bajas energias (correspondientes a las regiones del espectro
llamadas “segunda rodilla” y “tobillo”; ver seccién 1.2) la resolucién con que se determinan
la direccién de arribo y la energia de las cascadas en Auger se degrada. También se ve que
la eficiencia de deteccion presenta cierta variabilidad con el tiempo (ver seccion 3.4). Esto es
consecuencia de la baja multiplicidad de detectores disparados por estas lluvias (3 6 4). Bajo
estas condiciones, in determinacién de los pardmetros de la cascada y la respuesta del detector
son muy sensibles a factores externos como variaciones en las condiciones atmosféricas (ver
seccién 2.2) como la temperatura, presién y densidad. Si no se conoce como afectan estos
factores externos a la deteccién, se pueden introducir errores sistemdticos importantes en el
momento del andlisis de los datos los cuales afectardn la calidad cientifica de los estudios del
Observatorio. En este capitulo se tratard la aceptancia del arreglo de detectores de superficie
de Auger y su variabilidad temporal para bajas energias y como puede ser parametrizada en
funcidn de los distintos factores involucrados.

La aceptancia instantdnea del arreglo de superficie es la probabilidad de que una cascada
de particulas de energia total £ y dngulos cenital # y acimutal ¢ dispare N estaciones con
cierta configuracién que cumpla las condiciones de disparo impuestas (ver seccién 3.4.1). Dicha
probabilidad es integrada sobre la proyeccidn del drea de interés del Observatorio sobre la
direccion de incidencia y sobre el dngulo sélido de observacién. Se puede expresar como:

Ace(E)ny = /PN+(F,E._8) cos(B) di? 2m sin(8) db (5.1)

donde Py es la probabilidad de tener un disparo T3 positivo (ver seccién 3.4.1) del arreglo
con al menos NV detectores para una lluvia de energia F incidiendo en la superficie en la
posicién 7, con dngulos &,¢. En el caso en que Pyy = 1 {eficiencia total de deteccion o
saturacion de eficiencia), la aceptancia de un arreglo de drea A para cascadas con dngulos
cenitales hasta 8., es directamente Acey = Ax sing(ﬂmu). Restringiéndonos a un drea
igual al de la celda unitaria de Auger (A = 1,949 km?) y 6.2 = 60°, la aceptancia es
Acep = 4,591 x 109 m? srad.
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5.1.1. Probabilidad de disparo de un detector SD

Para calcular la probabilidad Py es necesario primero considerar la probabilidad local
de disparo de un sélo detector (i-ésimo detector del arreglo). Esta probabiliddad puede ser
calculada a partir de simulaciones Monte Carlo o usando la informacién de los eventos obser-
vados. En el primer caso, la probabilidad de disparo se calcula en funcién de la distancia de la
estacion al punto de impacto de la lluvia y recibe el nombre de “Lateral Trigger Probability”
o LTP [97. 98]. Esta probabilidad depende de la naturaleza del primario, de su energia y del
dngulo cenital de la lluvia. La LTP se calcula al final de la simulacion de todo el procese de
deteccién (interaccidn del rayo cédsmico primario con la atmésfera, desarrollo de la cascada y
respuesta del detector a la llegada de las particulas) como la fraccidén de estaciones activas
que pasan la condicién de disparo a una dada distancia al punto de impacto:

NCestaciones con disparo positive e una distanciary

P _ 5.2
5 E.8(Ts) Netotal estaciones activasar, (52)

donde no se ha tenido en cuenta la dependencia de esta probabilidad con el dngulo acimutal
¢. Sin embargo se verd en seccidn 5.2 que a bajas energias hay una dependencia v por lo tanto
la ecnacidn (5.2) debe ser considerada como una aproximacion a los valores medios. La figura
5.1 muestra la parametrizacién de esta probabilidad obtenida para distintas energias entre
1 y 100 EeV manteniendo el dngulo de incidencia fijo en # = 36°. Una buena aproximacion
para esta dependencia es una funcién de Fermi Dirac de la forma:

Plr,¢) = ! (5.3)

1 +exp (%ﬁ)
donde r es la distancia al punto de impacto, rrrp(E,#) es la distancia “media” de la LTP
(i.e. distancia para la cual 1a probabilidad es del 50%) vy Wrrp{E,8) recibe el nombre de
“ancho” de la LTP.

Otra. manera de encarar el cdlculo de la probahbilidad de disparo de una estacion es la
que se adopta en este trabajo [100, 99] y que resulta independiente del uso de simulaciones
Monte Carlo pues se hasa en informacién sobre el real comportamiento del detector. Este
método consiste en calcular la probabilidad de disparo en funcién de la sefial integrada en
el detector usando las estaciones disparadas en eventos reales. En este trabajo se usaron los
datos registrados durante el afio 2004. Luego de aplicar los cortes de calidad definidos en
el capitulo 4 se obtuvo un conjunto de eventos fisicos confiables. Para garantizar la calidad
necesaria para este tipo de andlisis se aplicaron ademds los siguientes cortes:

= Cuatro o mds estaciones participando del evento.

= FEnergia y direccidn de arribo bien reconstruidos. Esto implica que los distintos ajustes
tengan un valor aceptable de x?/dof.

» Punto de impacto bien contenido dentro del arreglo. Esto significa que la estacién mas
cercana al mismo debe tener § vecinas funcionando.

» Angulo cenital § < 60°.
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Figura 5.1: Probabilidad de disparo de un detector de superficie (LTP) en funcion de
distancia al punto de impacto.

Como se menciond en la seccién 3.4, en el proceso de reconstruccién se ajusta una LDF a
la senal integrada en funcién de la distancia del eje de la lluvia a las estaciones. Obtenido el
ajuste, se usa la LDF para determinar el estimador de la energia de la cascada. Para el caso
de Auger, este estimador es la senal integrada que tendria una estacién ubicada a 1000 m del
punto de impacto o S(1000) (ver seccion 3.4).

Para estudiar la dependencia de la probabilidad de disparo con la energia total de la
cascada se separd a los eventos en intervalos de S(1000) y en intervalos de dngulos cenitales

=o

0. Los intervalos en # se tomaron de a 10° con centro en 15°, 25°, 35° y 45° mientras que los
intervalos de S(1000) tienen un ancho igual a /n alrededor de un valor medio que es ignal al

anterior multiplicado por n. As, los intervalos de S(1000) tomados para este trabajo fueron:
4,6 + 1,73 VEM 13,5 + 1,73 VEM 40,5 £ 1,73 VEM 121,5 + 1,73 VEM
Para cada uno de estos intervalos, la probabilidad de disparo se calcula como:

Nry(S -
P(s) = 28] (5.4
N()N(b)
donde N7 (S) es el niimero de estaciones disparadas! con una sefial esperada Sy Non(S) es
el niimero total de estaciones activas en ese intervalo particular de senal. Para cada intervalo
de S(1000) y de 6 este cociente se puede parametrizar de la siguiente manera:

S N

P(S) = ——=+

(5.5)

donde N es un pardmetro relacionado con la caida de la funcién P(S) y Sps5 es la senal para
la cual la probabilidad de disparo es del 50 %. Una inspececin mas profunda de la variacin del

"En este cilculo no se distinguié entre los diferentes tipos de disparo TOT o THRESHOLD definidos en la
seccion 3.4.1 y se considera una probabilidad de disparo global.



88 Aceptancia del Detector de Superficie

x° del ajuste con N y Sy muestra una dependencia muy dbil con N siendo la P(S) puede
ser descripta por valores de N alrededor de 3. Esto permite simplificar el andlisis posterior
fijando N en este valor [99]. En la figura 5.2 se puede ver puede la dependencia del pardmetro
So.5 con S(1000) y con el dngulo cenital 6.
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Figura 5.2: Dependencia del pardmetro libre Sp 5 con el dngulo cenital 6 y S(1000).

En la figura 5.3 se pueden ver las parametrizaciones obtenidas para distintos intervalos
de S(1000) de los eventos y para un dado intervalo angular 8 = 35° + 5°. La energia de los
eventos se obtuvo aplicando el factor de conversion entre el valor de S(1000) y la energia total

de la cascada descripto en la seccion 3.4.

En la figura 5.3 también se muestra, bajo el rétulo de promedio, la probabilidad de
disparo calculada a partir de todos los datos sin separar en intervalos de S(1000) ni de 8. Este
resultado es consistente con el obtenido usando la senal de dos tanques separados solamente
a 11 m entre si?, Existe una dependencia importancia de esta probabilidad con # y S(1000)
que no permite normalizar el flujo de rayos esmicos por debajo del valor de saturacin de la

eficiencia,

Al tener parametrizada esta probabilidad el cdlculo de la aceptancia geométrica del arreglo

de detectores de superficie es directo usando la expresion (5.1). La probabilidad de que un

1 Ohservatorio Pierre Auger cuenta con una serie de pares de estaciones separadas 11 m que se utilizan
para realizar estudios de fuctuaciones de la senal, de los tiempos de disparo y de la probabilidad de disparo

de una estacion
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Figura 5.3: Probabilidad de disparo experimental de un detector SD en funcién de la
senal integrada en unidades de VEM para distintos intervalos de S(1000). Estos valores
de S(1000) pueden convertirse en la energa de la cascada usando el factor de conversin

propuesto en [41].

evento dispare estrictamente 0, 1, 2, 3 y 4 estaciones es, respectivamente:

= [[a-m (5:8)
i

Z X H(l - ;) (5.7)

i J#i

Y xpix [T (- (5.8)

Py

Py

P

P;

Py

i>j

i>j>k

ki,
Z XPi X pj X pr X H (1-m) (5.9)
1,5,k
XPi X pj X pr X pp X H (1 —pm) (5.10)

2o

izj>k>l

m#i, gk,

donde p; = P(S;) = P(LDF(|F—7;|, E,0)) es la probabilidad de disparo de la estacion i a una
distancia r; del punto de impacto y los subindices i, j, k, | y m barren todos los detectores
del arreglo. Notar que en esta aproximacion se asume que el valor de la LDF (en VEM) en la
posicion del tanque es el valor de la sefial en el tanque. Esta aproximacién permite comparar

este método basado en datos con el método de la LTP, basado en simulaciones.

La condicién de disparo 7'3 se consigue realizando:

P3+ ==
Py =
Py =

donde un disparo T'3 formado por

1—Po—P—P (5.11)
Ty B =By — B (5.12)
1—Py~ P~ P~ Py~ P, (5.13)

3 o mas estaciones es Py, por 4 o mas es Py, y por 5
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estaciones 0 més es P54, sin ningiin tipo de requerimiento en la configuracién de estaciones®,

Para una dada energfa E'y extrapolando los valores de la P(S) calculados con la expresion
(5.5), la integral (5.1) puede calcularse numéricamente. El drea que se tomo es la de una celda
unitaria A, lo que es equivalente a considerar un arreglo perfecto e infinito. Los resultados

obtenidos se muestran en la figura 5.4.
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Figura 5.4: Aceptancia relativa del detector de superficie [99] calculada a partir de
eventos reales registrados durante el ano 2004 y en funcin de la energa de la lluvia obtenida

al aplicar la conversin propuesta en [41].

Las curvas obtenidas pueden parametrizarse de la siguiente manera:

Acc E™

- 5.14
Acc;  E"+ El, (.14}

siendo E la energia del rayo cdsmico primario, n es un parametro que tiene que ver con la
pendiente de la curva y Eygs es la energia para la cual la aceptancia relativa es 1/2. Esta
parametrizacién ajusta los valores calculados con un error del ~ 3 %.

En la figura 5.4 se puede ver que la eficiencia de deteccion del arreglo de detectores SD para
cascadas con energias superiores a 3 EeV es total, o sea unitaria, Esto estd en concordancia
con el cdleulo de la aceptancia relativa realizado a partir de simulaciones Monte Carlo y
presentado en [98].

Se han realizado también investigaciénes en la zona de no saturacion de la eficiencia de
disparo con el fin de entender el funcionamiento del Observatorio e intentar tener en cuenta las
debilidades que pudieran surgir al realizar andlisis de datos en dicha zona. Haremos referencia
en las proximas secciones al impacto por variaciones tanto de la distancia entre tanques como
del dngulo cenital ¢. Finalmente, en el Capitulo 7 se hard referencia al método propuesto

para solucionar estos problemas.

N se exige ningiin eriterio de compacticidad o tipo de dispare (TOT o THRESHOLD). Este cdlenlo, para
las posibles configuraciones de disparo del arreglo, puede ser visto en [101]



5.2 Irregularidades en la geometria radial del arreglo 91

5.2. Irregularidades en la geometria radial del arreglo

Una de las variables importantes en la determinacién de la eficiencia de disparo en funcién
de la energfa para un arreglo de detectores SD es la distancia a la cual se encuentran ubicados
entre ellos. Esta distancia determinard el drea efectiva de disparo para distintas energias. En
el caso de Auger, la celda unitaria del arreglo de detectores SD es un tridngulo equildtero
de 1,5 km de lado. El cdlculo del rea efectiva de disparo se realiza contando la cantidad de
tridngulos activos en el momento del disparo y multiplicando este mimero por el drea de un
tridngulo de 1,5 km de lado (A = 1,95 km?),

Sin embargo, por diferentes razones muchas estaciones no fueron ubicadas en sus posicio-
nes originales (mayormente por dificultad en el acceso al lugar de emplazamiento). Actual-
mente existen diferencias de mas de 50 metros entre las posiciones reales y las idcales. Para
eventos de altas energias (E 2 3 EeV), la aceptancia no es afectada por esta diferencia ya que
la multiplicidad de estaciones participantes del cvento es siempre mayor que 3 y la difcrencia
de drea de una celda se compensara con las estaciones pertenecientes a la celda vecina. Pero
para eventos de muy baja energia, que llegan a disparar solo 3 6 4 estaciones, una variacién
en el drea efectiva podria afectar la cantidad de eventos detectables en cierto intervalo de
tiempo.

En esta seccién se intentard deterininar en que medida estas irregularidades del arreglo
afectan el cdlculo de la aceptancia del arreglo de detectores SD para eventos de bajas cnergias.

Este estudio se realizé en forma semi-empirica y para garantizar tener el limite mds bajo
posible en energia sélo se consideraron aguellos eventos que dispararon 3 estaciones vecinas
no alineadas. Se pidié ademds que las estaciones tengan un disparo TOT. Con estos eventos
se calculo el ritmo de deteccién (cantidad de eventos por unidad de tiempo) y se estudid su
dependencia con el drea del tridngulo que forman las estaciones disparadas.

Este comportamiento es explicable usando un modelo analitico simple que fue contrastado
con simulacicnes Monte Carlo, tomando como base la parametrizacion de la probabilidad de
disparo en funcién de la distancia al punto de impacto (LTP) que se introdujo en la seccion
5.1.1

Un evento es considerado 3TOT si posee por lo menos 3 estaciones formando un triéngulo
compacto que cumplen con la condicién de disparo en forma simultdnea. Un evento de bajas
energias logrard que ésto se cumpla sélo si el punto de impacto de la lluvia se encuentra
en el interior del tridngulo con dichas estaciones en los vértices. La probabilidad de que
un evento que caiga dentro del tridngulo logre disparar las 3 estaciones se puede modelizar
asignando al tridngulo una probabilidad de disparo total formada por el producto de las
probabilidades de disparo ¢ LTP de los 3 tangues individuales. La superposicién de estas
tres LTPs definird mm drea en la celda unitaria que puede definirse como el drea efectiva de
disparo. En la figura 5.5 se puede ver la representacién bidimensional de la probabilidad de
disparo de las 3 estaciones de una celda unitaria, promediada en angulos y para lluvias de
1 EeV. La probabilidad es mayor en el centro de la celda y disminuye en forma simétrica
hacia las estaciones de los extremos, lo cual es esperado pues desde el centro del tridngulo es
de donde hay un minimo de las distancia a los tres vértices. A bajas energias alejarse de un
vértice disminuye significativamente la probabilidad de disparo de ese detector.

Si las condiciones de deteccién se mantienen estables y no se consideran vtros factores
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externos, el ritmo de disparo de un triangulo deberia ser proporcional al drea efectiva de
disparo (i.e. la superficie en la cual debe caer el punto de impacto de la lluvia para alcanzar

a las tres estaciones).
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Figura 5.5: Mapa de la probabilidad de disparo para un tridngulo de 1,5 km de lado.
Esta probabilidad fue calculada como el producto de las LTP (promediadas en dngulos y

para una energia de 1 EeV),

Ahora bien, la funcién LTP depende mayormente de la distancia radial de las estacio-
nes al punto de impacto, y en este sencillo modelo se consideraron solamente dilatacio-
nes/contraceiones simples de un triangulo equilatero. Esto significa que las tres estaciones
se acercan o alejan entre ellas en la direccion radial y de manera simultdnea como se muestra
en la figura 5.6 para una dilatacion. En esta figura se ve claramente como el drea efectiva de
disparo disminuye al aumentar la distancia entre detectores para cierta parametrizacion de la
probabilidad de disparo, Para este esquema se tomd como radio de los cirenlos una distancia

para la cual la probabilidad de disparar a la estacién es del 90 %

De esta manera, cambiar el drea geométrica del triangulo desplazando sus detectores en
un certo factor o es equivalente a aplicar un factor de escala de \/a en la parametrizacion
de la probabilidad de disparo (5.3). El efecto de estaciones alejindose o acercandose de sus
posiciones ideales en forma radial puede ser reproducido cambiando la parametrizacion de las
LTPs de las mismas, o sea, variar los pardmetros que definen las LTPs individuales: Rprp
v Wrrp manteniendo las estaciones en sus posiciones ideales. Usando esta particularidad se

realizaron una serie de simulaciones para probar el modelo,

Finalmente, lo que se debe esperar al aumentar el area geométrica del triangulo es que el
area efectiva de disparo disminuya lo que implica que la cantidad de eventos por unidad de

tiempo e intervalo de energia también deberfa disminuir.
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Figura 5.6: Esquema que muestra la relacion entre el drea efectiva de disparo y el drea
geométrica de las celdas triangulares de Auger al aumentarse la distancia entre detectores.

5.2.1. Areas geométricas y efectivas

Las posiciones de las estaciones pueden ser descritas por el par ordenado (lzly). Con-
sideremos pequenos desplazamientos en dos direcciones perpendiculares (dl,,dl,). En esta
aproximacion, el desplazamiento dl, no afecta el drea efectiva de disparo Atrigg- Pero un mo-
vimiento diferencial dl, en la direccién radial, producird una variacién en Atrigg proporcional
adl,:

dAtrigg = —Larc dlr (5.15)

donde Ly es 1/3 de la longitud del arco definido por la interseccion de las tres parametri-
zaciones LTP individuales, o sea uno de los lados del tridangulo. Es posible tomar este valor
por la simetria triangular del problema. Esto se ve claramente en la figura5.7. Explotando
ain mas esta simetria, se puede ver que una variacién global del drea efectiva de disparo es
proporcional a la suma de los desplazamientos radiales de las tres estaciones. Asi, se cumple
que:

dAtrigg = —Lare (dly, + dly, + dl;y) (5.16)

Al mismo tiempo, el aumento del drea geométrica del triangulo por el desplazamiento radial
de sus estaciones es trivialmente:

dAy = % (dly, + dly, + dl,.,) (5.17)

donde a es la longitud del lado del triangulo.
De esta manera, la relacién entre el area efectiva de disparo y la superficie del tridngulo
es claramente proporcional.
dAwigy = —K dAy (5.18)

donde la constante de proporcionalidad es K = 2 Ly, /a.

Este comportamiento lineal se puede observar en el panel (a) de la figura 5.8 donde los
cuadrados rojos representan el resultado para celdas triangulares simuladas con distintas
areas efectivas de disparo calculadas a partir de cierta parametrizacion de la probabilidad de
disparo.
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d Atrigg

Atrigg

Figura 5.7: Esquema de la variacién diferencial del drea efectiva con un desplazamiento

diferencial de las estaciones.

Usando la misma parametrizacién de la probabilidad de disparo, se calculé el drea efectiva
de triangulos reales formados por estaciones en funcionamiento en cierto periodo de tiempo
(Enero a Marzo de 2004). En el panel (a) de la figura 5.8 se puede ver que su comportamiento
se ajusta al simple modelo propuesto (los tridngulos reales estdn representados por cruces
azules). Las pendientes son casi similares. Las pequenas diferencias que se presentan provienen
de haber usado parametrizaciones de la probabilidad de disparo promediadas en energia y en

angulo cenital para las estaciones reales.
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Figura 5.8: (a) Comparacion del comportamiento del drea efectiva de disparo del arreglo
real con el predicho segin el modelo. (b) Variacién de la tasa de contaje de eventos en
funcién de la desviacion del la geometria ideal.

Al mismo tiempo, se caleuld la tasa de deteccion de eventos por triangulo en el intervalo
de energia considerado (~ 1 EeV, definido por la condiciéon de sélo disparar 3 estaciones)
en el mismo periodo de tiempo analizado. Para esto se tomaron intervalos temporales de
20) minutos en los cuales las 3 estaciones estuvieron completamente activas. La cantidad de
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eventos detectados por una ceida unitaria deberia ser proporcional al drea efectiva de disparo
e inversamente proporcional al drea determinada por las posiciones reales de los detectores.
Se puede ver en la la figura 5.8 (b) que la tasa de contaje de eventos sigue una ley de
proporcionalidad con el drea geométrica del triangulo. Los valores correspondientes a dreas
menores a ésta drea nominal presentan mayor dispersién porque la estadistica de eventos
disminuye para las energias consideradas, por las condiciones de disparo propias del detector.

Segin estos resultados un aumento del 5% en el drea geométrica del tridngulo produce
una disminucién en la tasa de deteccién de eventos de bajas energias del 25 %. Esto implica
un ~ 2,5% en el desplazamiento de las estaciones.

5.3. Irregularidades en la geometria acimutal del arreglo

La falta de uniformidad en la coordenada acimutal ¢ en eventos de bajas encrgias podria
significar un problema en el momento de aplicar los distintos métodos de buisqueda de ani-
sotropia a grandes escalas pues estos métodos se basan en la independencia de la aceptancia
del detector con dicho dngulo (ver captulo 6). Por un lado existir4 una asimetria debido a
la presencia del campo magnético terrestre, perc hay adn una segunda asimetria muy im-
portante, que es la ilustrada en la figura 77 y 5.10 y que tiene que ver con la geometria
triangular del arreglo de detectores de superficie. Las lluvias de bajas energias, como ya se ha
mencionado a lo largo de todo este trabajo, sélo lograran disparar tres estaciones formando
un tridngulo. Para una dada lluvia incidiendo en el arreglo con cierta energia y dngulo ceni-
tal, la probabilidad de disparo asociada a la misma est4 definida por una ehpse en el suelo
(salvo en el caso de lluvias verticales para las cuales la probabilidad tiene simetra circular). Si
dentro de esa elipse se encuentran por lo menos tres estaciones activas, la lluvia de particulas
serd registrada como un evento. A bajas cnergfas lluvias que incidan sdlo en cierta direccion
azimutal serin capaces de cumplir con esta condicién. Por ejemplo, una livia inclinada que
incida en direccién Norte - Sur es muy dificil que tarbién alcance a dos detectores ubicados
en direccién Este - Qeste. Si el dngulo ¢ rota en 30° (ver figura 5.9) las estaciones estdn en
diagonal y pueden participar en la deteccién de la lluvia. En esta figura se muestra como
el tridngulo inicial de detectores a 1500 m se distorsiona y comprime cn ciertas direcciones,
dando como resultado una mayor densidad de detectores en el arreglo en ciertas direcciones
acimutales.

En la figura 5.10, se han dibujado tres elipses. La celeste tiene su eje mayor en la direccidn
norte-sur apuntado uno de sus extremos hacia uno de los detectores (el 3} y el otro hacia la
mitad del lado opuesto del tridngulo. La verde estd rotada en 30° y ahora tiene su eje menor
en direccién del tanque 2, o sea a su maxima distancia. La naranja ha vuelto a rotar 30°
dando ahora una simetria igual a la celeste.

Se realizaron andlisis de datos para corrohorar esta hipétesis de modulacién en ¢ y los
resultados pueden ser vistos en la figura 5.11. Efectivamente, en la zona de saturacion de la
cficiencia del detector, no hay dependencia en ¢ y esto se cumple perfectamente para eventos
con energias por encima de 3 EeV. En esta misimna figura se puede ver que, para eventos
con energias menores a 1 EeV y de bastante inclinacién (45° < € < 60°), la distribucion
presenta una modulacién importante con una frecuencia de 60°.
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Figura 5.9: Esquema simplificado de la dependencia de la eficiencia de deteccin con el

angulo acimutal de la lluvia. Este efecto es visible para cascadas de partculas inclinadas.

Figura 5.10: Triangulo unitario de Auger donde las elipses sefialan la marca de un mismo
chubasco cdsmico en el suelo rotado en 30° mostrando la simetria en 60°,
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Figura 5.11: Distribucién acimutal de eventos con energias E > 3 EeV (puntos rojos)y
para eventos con energias E < 1 EeV (puntos azules) y con déngulos cenitales comprendidos
entre 45° y 60°. También se muestra el ajuste considerando que existen dos fuentes de
modulacion: la presencia del campo geomagnético y la simetria hexagonal del arreglo de
superficie de Auger.

En la figura 5.11 se presenta también el ajuste de esta modulacion con una funcion de la
forma:

F(¢)=(1+Bcos(¢+ A))(1+ Dcos(b6gp+ C)) (5.19)

donde el término que contiene al (cos ¢) corresponde a la modulacién introducida por la
presencia del campo magnético terrestre y el término con (cos 6¢) proviene de la simetria
en 60° que posee el arreglo de detectores de superficie de Auger. Esta caracteristica del
arreglo se vera reflejada en la determinacién de la probabilidad de disparo de las estaciones
individuales, trasladdndose luego al célculo de la aceptancia relativa. A bajas energias las
lluvias que incidan sélo en cierta direccién acimutal serédn capaces de disparar el arreglo.

A pesar de que este efecto puede ser perfectamente caracterizado, aplicar esta modeliza-
cion en el cilculo de la aceptancia en este momento es un tanto complicado ya que implica
tener en cuenta la probabilidad de disparo de las estaciones individuales para distintos valores
de ¢. Este andlisis se encuentra mds alla del alcance de este trabajo y no se tendra en cuenta.
Sin embargo, se propondra su solucién definitiva en el capitulo 7.

5.4. Efecto de las Condiciones Meteorolégicas

Se ha podido comprobar que resultados positivos reportados por experimentos anteriores
relacionados con la existencia de anisotropia en las direcciones de arribo de rayos césmicos
a gran escala para energias del orden de 1 EeV [104, 109], podrian haber sido producto de
errores sistemdticos introducidos por una dependencia temporal de la eficiencia de deteccion.
Estos cambios temporales pueden estar relacionados con la variabilidad de las condiciones
atmosféricas locales o del comportamiento del detector en si mismo. Esta dependencia, una
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Figura 5.12: Variacion de la temperatura atmosférica, y de la temperatura promedio
de la electrénica v de los PMTs de las estaciones del arreglo de superficie durante el ano
2004. Se puede ver claramente que la temperatura de los PMTs y de la electrénica sigue
la misma tendencia estacional de la temperatura atmosférica.

vez mas, es notable para eventos de bajas energias, donde la aceptancia del detector no
estd saturada. Es por eso que cualquier bisqueda de anisotropia en direcciones de arribo
para bajas energias debe ser corregido por esta variabilidad por lo menos en una primera
aproximacion.

Las condiciones climaticas pueden afectar de dos maneras la deteccion de eventos por
parte del arreglo de detectores SD. En primer lugar pueden tener influencia directa sobre el
funcionamiento del detector (la electrénica y los PMTs son sensibles a cambios de temperatu-
ra, presion y humedad ambiente: aunque estan disenados para soportar la amplitud térmica
existente en Malargiie sin fallar, su respuesta puede variar con la temperatura de manera
importante). Y en segundo lugar, pero no por eso menos importante, esta la influencia de las
condiciones de temperatura, presion, densidad y humedad atmosféricas en el desarrollo de la
cascada de particulas propiamente dicho.

En la figura 5.12 se puede ver cémo la variacién estacional de la temperatura en los PMTs
v en la electronica de las estaciones del arreglo en promedio sigue la misma tendencia que la
temperatura registrada por una estacion meteoroldgica ubicada en las cercanias del arreglo
de detectores.

5.4.1. Influencia de la temperatura en la electrénica del detector

A pesar de que la electrénica y los PMTs fueron diseniados para trabajar correctamente
en un amplio rango de temperatura, si se producen grandes cambios en la temperatura local,
esto puede afectar su comportamiento. En verano la temperatura local de la electrénica
puede alecanzar los 40 ° C, pudiendo afectar el comportamiento de los distintos componentes
electronicos.

En el caso de eventos de bajas energias, las senales en los detectores se encuentran en limite



5.4 Efecto de las Condiciones Meteorolégicas 99

del nivel de disparo. Cualquier inestabilidad en la determinacién de este nivel por cambios
en la temperatura de la electrénica puede hacer que ciertos eventos no scan detectables aj
no contar con 3 estaciones que superen el nivel de disparo. También es posible que lluvias
de bajas energfas que en condiciones normales no hubiesen disparado una estacion, puedan
llegar a producir un disparo porque la ganancia de los PMTs es mayor cuando la temnperatura
de trabajo aumenta.

La forma en que las placas de electrénica y los PMT se comportan en funcién de la
temperatura es dificil de generalizar y no se incluird en este trabajo.

5.4.2. Influencia de las condiciones atmosféricas en el desarrollo de la cas-
cada

El célculo de la energia de una cascada de particulas usando cl arreglo de detectores SD de
Auger se basa en la determinacién de la densidad de particulas a una dada distancia del punto
de impacto de la lluvia. En el caso de Auger se utiliza como estimador de la energia total la
sefial que deberia tener un detector ubicado a 1000 m del punto de impacto o 3(1000) sobre
un plano perpendicular al eje de la lluvia. Para obtener este pardmetro cierta funcién LDF se
ajusta con un proceso iterativo a la senal registrada por los detectores (ver seccion 3.4). Esta
funcion tiene en general ia forma de una distribucién NKG (ver seccion 2.4.4) que describe
la distribucién lateral de las particulas electromagnéticas a cierto nivel en la atmosfera. Esta
funcién depende de la densidad del aire a través del radio de Moliere (r; x 1/p) que da el
ensanchamiento del frente transversal de particulas avanzando por la atmésfera. Una mayor
densidad implicard un menor radio de Moliére y la densidad de particulas a 1000 m del punto
de impacto serd también menor.

Otro pardmetro que influye en el desarrollo de la cascada en la atmodsfera es la presion
atmosférica a nivel del piso. Esta da una medida de la densidad de la columna vertical de
aire sobre el detector, de la cual depende la “edad” que tenga la lluvia al llegar al piso. Si la
presion es mayor, la cascada serd més “vieja” al alcanzar el nivel del detector. El pardmetro
que define la edad de la lluvia es 5 = H32_:tm’ donde t = X/Xp = tysecd (con X igual
a la integral de la densidad de la columna de aire en la dircccién de incidencia y Xg es la
longitud de radiacién cn el aire) y ¢, es la profundidad correspondiente al maximo de la lluvia.
Para la componente electromagnética de una cascada hadrénica, el desarrollo longitudinal se
podia parametrizar por una funcién de Gaisser-Hillas (ver seccién 2.4.3) representada por la
expresion (2.32).

La profundidad promedio del médximo de la cascada para lluvias de protones de 1 EeV es
de aproximadamente 740 g cm ™2, aumenta alrededor de 60 gem™2 por década de energia v es
100 gem 2 mayor que para un micleo de Fe para la misma energia (ver seccién 2.4.3). Si uno
observa ¢l desarrollo longitudinal de la cascada a 1000 m del punto de impacto, se ve que la

profundidad asociada al méximo promedio de particulas es 200 gem 2

mas grande que para
el punto de impacto,

Una variacién en la presion atmosférica se traducird en un cambio en la sefial registrada
a 1000 m del punto de impacto. Esta sefial esta formada por dos componentes principa-
les, clectromagnética y mudnica. Estas componentes se desarrollan de manera distinta en la

atmosfera. La profundidad a la que se produce el midximo de la componente muénica es 100
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gem™2 mayor que para la cascada electromagnética siendo mucho menos atenuada. La ate-
nuacién exponencial que sufre la cascada electromagnética después de su miximo hace que
la fraccidn electromagnética disminuya considerablemente para lluvias muy inclinadas.

La senal total registrada por un detector ubicado a 1000 m del punto de impacto puede
expresarse como la suma de una seial producida por una parte electromagnética (et e~ y

vs) Sgar y otra producida por los muenes Sj,:
S=8gm + Sy (5.20)

Se define la fraccion electromagnética de la sefial como

1
SEM _ - (5.21)
S 1+ 3;;;—!

Esta cantidad puede ser determinada a través de simulaciones Monte Carlo y dependerd de

f EM —

la energia del primario, de su naturaleza, de su direccién de arribo y del modelo hadrénico
usado en la simulacién.

Considerando que la relacidn entre §, y Sgas viene solamente de la atenuacion exponencial
de la componente electromagnética después del maximo de la cascada, se puede decir que
S./Sem x Nga con Ngys igual al niimero de particulas electromagnéticas en la lluvia. Para
angulos cenitales pequenos (# < 60°), Fgp =~ 0.6, lo que corresponde a S‘%G ~ 1.5,

Usando el hecho de que la profundidad del maximo a 1000 m del core es 200 gem™
transformando ty, en t), = tm + 5, y que Xp/A ~ 0.5 se puede expresar este cociente como:

Seuns t tn/2 tr, — ¢
— ~ 02413 — T .
S, 02413 (t“ ) exrp 5 (5.22}

m

2 mayor,

Las variaciones en las condiciones atmosféricas se traducen en efectos sobre dos puntos
béasicos en el analisis de datos del Observatorio. El primer punto es la determinacién de la
energia de la cascada y el segundo es la aceptancia del arreglo de detectores SD.

Con respecto a la determinacién de la energia, si para una dada lluvia el radio de Moliére
rm varia con el tiempo, tamhbién lo hard el perfil lateral de la misma y el ajuste de la LDF
{ver seccién 2.4.4) dard como resultado un pardmetro S1000 distinto. Las variaciones de
temperatura en 1y, desplazardn el méximo de la distribucidn de particulas electromagnéticas
para una dada energfa. El cambio en el radio de Moliére también afectard nuestro célculo
de la aceptancia a bajas energias, ya que la “huella” que produzca una lluvia serd mayor o
menor seglin la densidad de la atmdsfera aumente o disminuya, aumentandoe o disminuyendo
la probabilidad de ser detectada por la configuracién de detectores.

En [102] también se estudia el efecto de 1a variacion de la densidad atmosférica sobre la
componente muonica de la cascada pero en este trabajo no serd tenida en cuenta. Basicamente
cambios en la densidad atmosférica en altura puede afectar la absorcién de los piones y por
lo tanto, la cantidad de muones producidos en su decaimiento.

Efecto en la determinacién de la energia

Una variacion en la sefial a 1000 m se puede expresar como:

AS = ASpp + AS, (5.23)
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De acuerdo a la conversidn que se utiliza en Auger para calcular la euergia de la cascada {ver

seccion 3.4, expresion (3.11)) que se traduce en una variacion de la energfa total de la cascada
de la forma:

AllnE] ~1.06 Alln §] (5.24}

donde AinS = feam AllnSerm] 4+ (1 — fem) A(In S,} [102]. La correccién para calcular la
energia real de la lluvia teniendo en cuenta las variaciones atmosféricas seria:

Ereat = Eteo(l —arAT —apA P) (525)

donde Ei, es la energia calculada sin tener en cuenta la dependencia con la presion ni la
temperatura y los coeficientes ar p son de la forma:

ar = femof™M 4+ (1~ feu)od (5.26)
ap = fem oM + (1 fea)odp (5.27)
donde a5 o5
EM EM EM
=1.06 ——— =1.06 —— 9.28
o7 =100p (5.28)

Para los coeficientes correspondientes a la parte mudnica se encuentran expresiones simi-
lares.

La densidad de particulas electromagnéticas medida a cierra distancia del punto de im-
pacto dependerd del desarrollo longitudinal de las particulas, de la dispersién que sufran en
su viaje al detector y de la “edad” de la cascada.

p(rt) = N(t,tm) X f(r,t) x C(s) (5.29)

Un cambio en cualquiera de estos dos procesos dard como resultado una variacién en la
sefial que se puede expresar como:

A SEm = Alin Npy |+ Alln f(ry, E,8)] + Alln C) (5.30)

donde Ngjs representa el perfil longitudinal de la cascada y se representa con una funcién
de Gaisser - Hillas (ec. 2.32), f es la distribucién lateral de las particulas incluyendo la
dependencia con el radio de Moliére ras v C = m%%;‘?%

La distribucion lateral se representa con funcién NKG y la variacién de la parte electro-
magnética tendra la siguiente forma:

ain f drmA din f ds

Alin f] = Orm dp o Js

AP (5.31)

con

din f 4.5 — 2s

~ 5.32
rn Tin (5.32)
dm _ _Im (5.33)
dp p

2

]
oln f ~ on (IUOUm) ~K (5.34)

T'm
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Fn este punto, se podria plantear cudl serfa la altura relevante a la cual tiene que ser
evaluado el radio de Moliere (y por lo tanto la densidad) en la expresién de la LDF. La
dispersion lateral de las particulas en la superficie depende de la dispersién miltiple de
Compton hasta unas pocas unidades de cascada u.c.* antes de que la Huvia alcance el piso. Se
ha propuestc que la altura ideal serfa la correspondiente a 2 u.c. pero en trabajos posteriores
se ha mostrado que evaluar el radio de Moliére a 1 u.c. es correcto [102] para ajustar los
resultados de [103].

También es necesario conocer cémo varia la densidad a diferentes alturas (k) cuando
cambia la temperatura a nivel del suelo. Para A < 2km, en [102] encuentran una relacién de
la forma:

S} = Ge(Oeapl—] (5.35)

con £ = L4km.

Teniendo en cuenta todo esto y que ademds ds/df ~ 2/3 ¢, se llega a la siguiente expresidon
para la variacién de la distribucién lateral en funcidn de los cambios de las condiciones
atmosféricas a nivel de la superficie:

Alln f] ~ (4.5 — 2s) {—exp(—%%i—n— + A—Iﬁ)} - 3.4%_—P gecf {5.36)

Para el término de (5.30} correspondiente al perfil longitud expresado como una funcién
Gaisser - Hillas, se encuentra:

Xy 4 tm | secd
AN, =—1-—{At=—-|1-— AP 5.37
[EM]A[tnj [ t}f\ (537
Finalmente, la contribucién del 1iltimo término de (5.30) se considera despreciable frente
a los demas términos.
De esta manera se puede obtener la forma explicita de los coeficientes ar p:

h
ar = 0.4(2.25 — 8) e..ﬂ:p[—g] %eCct, (5.38)
y
-2
ap=—-16 [mg’i (1 - i) - ﬁ] secd — 0.24(2.25 — 8) %mb ! (5.39)
A tm m

Fn el coeficiente ap es posible ver que el efecto del cambio en el perfil longitudinal y en
el la pendiente de la distribucidn lateral puede expresarse como un sdlo términc proeporcional
a(l — %1) donde t},, = 1+ 5.8t/t,; puede interpretarse fisicamente como el efecto de que el
maximo de la cascada medido a 1000 m del punto de impacto es mas profundo que el medido
en el punto de impacto mismo.

Considerando Xm = 700 gem™? y eligiendo 1 u.c. para evaluar el radio de Molidre se
encuentran valores para ag de 0.3%°C~! y para ap de -0.3% mb L.

*Una unidad de cascada es la distancia que corresponde a una densidad de columna X,
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Efecto en el cdlculo de la aceptancia

La tasa de deteccién de eventos por unidad de tiempo en un dado rango de sefial [y, Sx]
se puede expresar como:

. Su dF
B(Smy Sa1) = / s A(S) S (5.40)

donde A(S) es la aceptancia instantdnea del arrcglo y puede ser expresada como A(S) =
k P(S5), donde P(S) es la probabilidad promedio de disparo de una estacion (ec. 5.5) y & es
una constante global que es proporcional al drea del detector al ntimero de celdas activas del
arreglo.

Teniendo en cuenta que dF/dE o E 3 «x 83 x (14307 AT +3ap AP) y que dE/dS x
(1—ap AT —apAP), se llega a que:

Lird

, Sar
R(Sm,SM)=(1+GTAT+GPAP)/ ds A(S) S8 (5.41)

donde los coeficientes que modulan la tasa de deteccién son arp = 2arp 5.

Si a unos dados valores de referencia T y P, una lluvia de energfa ¥ producird una sefial
S, con una probabilidad de disparo asociada P(5). Para otros valores de T y P, esta misma
lluvia generard una seial § =~ §(1 + a7 AT + ap A P) y el cambio en la

P(s) w1y L 0P o &
BE = (P8 =14 pss(s-9)
N 1+3(§;ﬁ) P(S)(ar AT +ap AP) (5.42)

Esto esiitil para ajustar modulaciones inducidas por el clima en la bisqueda de anisotropfa
a gran escala cuando la aceptancia del detector no estd saturada. Se puede ver en la expresion
(5.42) quc esta correccion es relevante para energias por debajo de la saturacién ya que escalea
con (Sos/S)3

En la siguiente seccidn se determinardn los cocficientes que modulan la tasa de deteccién
del arreglo de superficic con respecto a las distintas variables de estado de la atmésfera T', P
y p.

5.5. Meétodo y analisis

Un primer paso en la comprensién de la variabilidad temporal de la eficiencia de deteceién
de nuestro arreglo consistié en analizar en forma empirica la dependencia con las condiciones
climdticas. Para determinar de forma empirica su influencia sobre la aceptancia relativa del
arrcglo de detectores SD de Auger se seleccionaron eventos de un periodo de estabilidad del
arreglo. En particular, se tomo el periodo comprendido entre Enero y Mayo del afio 2004. Se
seleccionaron sélo los eventos que, luego de una “limpieza” de cstaciones casuales, contenfan

®Para un espectro de la forma general E 7, se tiene que ar.p ~ (8 — 1). En este caso, por simplicidad se
aproxima a 1 el valor 1.06 de la retacién entre 12 sehal a 100G m del punto de impacto y la energias.
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3 estaciones con disparo TOT formando un tridngulo compacto y con sus tiempos de disparo
compatibles con la propagacién del frente de particulas a la velocidad de la luz.

En lugar de trabajar con estaciones individuales, se consideré que la unidad de deteccién
para eventos de bajas energias es el tridngulo compacto formado por 3 estaciones vecinas.
Asl, solo se consideraron aquellos periodos en los que las 3 estaciones del tridngulo estuvicron
activas y enviando 72 a la Estacién Central (ver seccién 3.3, capitulo 3). No se impuso ningiin
corte en energia pero sc pidié que el dngulo cenital fuese menor a 60°.

Los datos de temperatura y presién fueron extraidos de los archivos de monitoreo de la
estacién meteoroldgica ubicada en el Cerro Los Leones. Estos datos son almacenados junto
con la informacidn de estabilidad y funcionamiento del arreglo de detectores. En la actualidad.
ademads de la estacién meteorolégica ubicada en en Cerro Los Leones, se ha instalado una
similar en el centro del arreglo de detectores SD, a metros de la cstacién Celeste v del “Central
Laser Facility”.

El método que se utilizé para estudiar la dependencia de la tasa de contaje de eventos, o
la aceptancia relativa, con las condiciones climaticas consiste en comparar dos distribuciones
que deberian ser idénticas si no existiese dicha dependencia. La primera distribucién es lade la
variable en consideracién (temperatura, presién o densidad) asociada al nimero de tridangulos
activos en cierto intervalo de tietnpo. En este caso este intervalo se fijé en 20 minutos. La
segunda es la distribucién del valor de la misma variable asociada a los eventos registrados
por los tridngulos, también en periodos de 20 minutos. Como €] arreglo de detectores SD de
Auger se encontraba en ese periodo en continuo crecimiento, el niimero de eventos en cada
intervalo temporal es dividido por la cantidad de tridngulos funcionando en esc momento.

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

5.5.1. Temperatura Atmosférica

En la figura 5.13 se pueden ver los dos histogramas de temperatura. Estos representan
la cantidad de tridngulos activos por 20 minutos y por intervalo de temperatura (negro) y
la cantidad de eventos registrado por cada tridngulo en la misma cantidad de tiempo y por
intervalo de temperatura {rojo). Para realizar estos histogramas se eligié un rango de tempe-
raturas entre -5 y +35 °C divido en 45 intervalos. Ambos histogramas estan normalizados a
la unidad y ¢l error en cada bin es poissoniano. Si la deteccién de eventos fuera independiente
de la temperatura se esperaria que ambas distribuciones sean igualcs. Sin embargo, en la
figura 5.13 se puede ver que éstas presentan diferencias significativas. Haclendo el cociente
entre ambas distribuciones, se obtiene la aceptancia relativa de nuestro arreglo de detectores
SD en funcién de la temperatura para este conjunto de eventos y este periodo de tiempo.

El resultado del cociente de las distribuciones se puede ver en la figura 5.14. Se observa
una clara tendencia de la aceptancia relativa a aumentar con la temperatura atmosférica.
Este efecto era esperable por lo mencionado en las secciones anteriores.

Realizando un ajuste lineal a estos resultados se obtuvo la siguiente relacién:

a(T) ~ 1+arT con oy = 0.0075°C™! (5.43)

Esto implica una variacién de ~ 1% por °C. La incerteza en la determinacidn de la
pendiente es del 13 % y el x* por grado de libertad del ajuste fue de 1,35.
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Figura 5.13: Distribucion de temperatura asociada solamente a los triangulos activos por

cierto periodo de tiempo (negro) y la correspondiente a los eventos registrados por esos
tridngulos (rojo). Si la deteccién de rayos cosmicos de bajas energias fuera independiente

de las condiciones climdticas estas distribuciones deberian ser iguales.
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Figura 5.14: Variacion de la aceptancia relativa con la temperatura atmosférica regis-

trada en el Cerro Los Leones. La linea azul representa el ajuste lineal con una pendiente

ar = 0.0075°C1,

5.5.2.

Presion Atmosférica

El mismo procedimiento de divisién de histogramas se aplicé a la presion atmosférica. Esta

no solo influird en la deteccién de las cascadas sino que tendra influencia sobre la calibracion

de los detectores SD de Auger. Como esta calibracion en linea hace uso de la tasa de contaje

de muones atmosféricos es esperable que la relacién entre

‘Effg M (estimado a partir de la

tasa de contaje) y Qv pa (valor obtenido de los histogramas de carga) dependa de la presion
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atmosférica. En [78] se prob que existe una correlacién del 0.5% hPa ™!, lo que produce una
variacion del 5% anual en el nivel de disparo de las estaciones.

En la figura 5.15 se puede ver el resultado del cociente entre la distribucion de valores de
presion asociados a los eventos registrados en cada intervalo de 20 minntos y la distribucion
de presion de los tridngulos activos en el mismo intervalo temporal.

0T T T T T T T T T T T T T T T T T T

Aceptancia Relativa

Dol s o Ls oy ol FARARY [ VR 00 ST 001 Wt e |
B30 853 BE0 865 870 875 BAD

Presion [mb]

Figura 5.15: Variacion de la aceptancia relativa con la presion atmosférica registrada
en el Cerro Los Leones. La linea azul representa el mejor ajuste lineal con una pendiente
ap = —0.0010mb™".

El ajuste lineal a estos datos dio como resultado una dependencia de la aceptancia relativa
con la presion atmostérica de la forma:

a(P) ~ 1+apP con ap = —0.0010mb ! (5.44)

El error en la determinacién de ap es del 37 % y el x? por grado de libertad del ajuste
es de 2.16. Este valor de ap implica una variacién del 0.1 % mb~!.

En [102] los valores que se encuentran para los coeficientes ap y ap son 0.3%°C !y
—0.25% mb ! respectivamente.

5.5.3. Densidad atmosférica

A partir de los datos de presion y temperatura se puede calcular la densidad atmosférica

a nivel del piso como:
P(mbar) /1013

T(K)/273

En la figura 5.16 se muestra la dependencia de la aceptancia relativa calculada a partir

p(P,T) = (5.45)

del cociente de distribuciones con la densidad atmosférica. El ajuste lineal de estos datos dio
como resultado una dependencia de la forma:

a(p) ~ 1 —=a,p(T,P) con o, =0.78 (5.46)
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Figura 5.16: Variacion de la aceptancia relativa con la densidad atmosférica a nivel del
piso. La linea azul representa el mejor ajuste que da un coeficiente a, = 0.78

donde la pendiente se calculé con un error de 16 % y el x? por grado de libertad del ajuste
es de 1,05.

Se puede apreciar que la dependencia de la aceptancia relativa con la densidad atmosférica
es la mds pronunciada, lo que concuerda con lo esperado luego de estudiar como depende el
desarrollo de la cascada de la misma. Sin embargo, dentro de la densidad la variable de estado
con mas influencia es la temperatura atmosférica.

5.6. Discusion y conclusion del capitulo

Este capitulo estuvo dedicado al estudio detallado de la aceptancia del arreglo de detecto-
res SD de Auger, especialmente para el caso en que ésta no est4 saturada. Para el cdlculo de
la aceptancia es necesario conocer la probabilidad de disparo de un detector. Esta fue deter-
minada en forma empirica, obteniéndose una parametrizacion simple en funcién de la sefial
obtenida en el detector. El método desarrollado se basa en datos reales y no en simulaciones
como ha sido propuesto en forma independiente de este trabajo.

Al trabajar por debajo de los valores de saturacién de la aceptancia, muchos son los facto-
res que pueden provocar un cambio en la eficiencia de deteccién. En particular, para eventos
de la mds baja energia detectable por Auger (i.e. aquellos que sélo disparan 3 estaciones)
las irregularidades en las posiciones de las estaciones puede influir en la tasa de deteccién
de estos eventos. En forma empirica se determiné que una variacién de 5% en el drea del
triangulo formado por 3 estaciones vecinas, producird una variacién en la tasa de contaje a
bajas energias de ~ 2,5 %. Se consideraron también asimetrias producto del dngulo acimutal
de arribo de la cascada atmosferica y se tuvieron en cuenta dos factores, el campo magnéti-
co terrestre y la asimetria de las elipses con respecto a sus dos ejes. Se corroboraron estas
irregularidades realizando los andlisis de datos pertinentes.
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Finalmente, ha sido estudiado como las condiciones climdticas influyen en la deteccién
de rayos cosmicos usando un arreglo de detectores de superficie. Temperatura, presién y
densidad de la atmdsfera intervienen en este proceso y afectan principalmente la deteccidn
de particulas con energias bajas (~ 1 EeV). La variabilidad de las condiciones atmosféricas
con el tiempo afecta principalmente a la reconstruccion de la energia total de la cascada de
particulas y a la aceptancia del arreglo de detectores. En este trabajo, se estudié este iiltimo
efecto a partir de datos adquiridos en un periodo estable del ario 2004. Se encontré que la tasa
de contaje de eventos estard modulada temporalmente principalmente por variaciones en la
densidad de la atmdsfera y de la temperatura, siendo el efecto de la presion muy pequeno. Los
coeficientes que modulan la tasa de contaje que se obtuvieron a partir del método de divisidn
de histogramas son: ap = 1%°C™!, ap ~ 0,1%mb™* y o, ~ 7,8% para la temperatura,
presién ¥ densidad a nivel del suelo respectivamente.

Estos estudios son pertinentes para la biisqueda de anisotropia a bajas energias y muestran
las incertezas sistemédticas de trabajar con un detector en una zona donde no tiene eficiencia
de deteccién unitaria. Han sido también instrumentales para decidir un nuevo espaciamiento
de detectores a fin e trabajar en forma continua desde 10'7 eV en adelante con eficiencia de
deteccidn unitaria (ver Cap. 7).



Capitulo 6

Direcciones de arribo

6.1. Introduccién

La distribucién de las direcciones de arribo de los rayos césmicos contiene la informacion
fundamental para la identificacién de sus posibles fuentes. Dicha identificacion implica uua
biisqueda de anisotropias en la direccién de arribo, o sea un exceso de rayos césmicos pro-
venientes de una dada regién del cielo. En esta bisqueda juegan también un rol importante
la energia y la composicidn quimica del rayo césmico primario. Como ya se vié en el Cap.
1, si los rayos césmicos ultra energéticos (E > 5 x 10! V) no fueran niicleos pesados y
fuesen producides por aceleradores astrofisicos, sus direcciones de llegada deberfan apuntar a
sus fuentes con sélo pequenas desviaciones angulares. Aunque esta desviacién dependa de la
magnitud y direccion de los campos magnéticos presentes en su trayectoria, para particulas
de muy alta energias este efecto se va tornando de menor importancia. Por otro lado, las
pérdidas de crergia que sufren estas particulas al viajar por los fondos de radiacion presentes
en el Universo limitan la distancia a la que se pueden encontrar sus fuentes a < 70 Mpc. Es
por esto que se viene realizando entre los distintos experimentos una bisqueda exhaustiva
de acummlacién de eventos en una direccion dada dentro de una escala angular pequeia o
de patrones a escala angular mediana que reproduzcan cierta distribucion local de fuentes,
como las galaxias con micleos activos 0 AGNs (ver Cap. 1). Hasta este momento, el estudio
de la distribucién de direcciones de arribo realizada por experimentos previos a Auger no
han dado resultados concluyentes. Se ha reportado la existencia de agrupamicntos de even-
tos (dobletes y tripletes) a pequena escala angular (comparable a la resolucién angular de
AGASA, ie. ~ 3°) para E >40 EeV [104, 105). Sin embargo, el experimento HiRes no ha
encontrade ningiin agrupamiento significativo para una escala de 5° con E >10 EeV [110].
A mayores escalas angulares y mas bajas energias podrian existir correlaciones [106] segin
datos de los experimentos de AGASA, HiRes estéreo, Yakutsk y SUGAR. Para poder reali-
zar una determinacién precisa de este tipo de correlaciones entre las direcciones de arribo y
fuentes astrofisicas es necesario contar con una estadistica significativa de eventos y con un
conocimiento preciso del equipo de observacién como se mencionara en el capitulo anterior.



110 Direcciones de arribo

6.2. Anisotropia a bajas energias

Tal como se mencionara en el capitulo 1, la transicign de fuentes galdcticas a extragaldcti-
cas se produciria para energias entre 0,1 y 40 EeV. Torndndose entonces mas importante la
biisqueda de anisotropias en esta banda energética. Sin embargo, la trayectoria de las particu-
las en caso de ser éstas cargadas deja de ser rectilinea pues aumentara la desviacion producida
por los campos magnéticos presentes en el medio y por ende la correlacién directa con fuentes
celestes es cada vez menos probable. En este rango de energias varios experimentos previos a
Auger han reportado la existencia de anisotropfas en la direccién del Centro Galdctico (AGA-
SA y SUGAR) y del plano galdctico (HiRes y Fly’s Eye). AGASA [107, 108] ha reportado
un exceso de rayos césmicos con energfas entre 10'8 y 10!%5 eV con una significancia de 4,5
o en una region cercana al Centro Galdctico de 20° de radio centrada en coordenadas ecua-
toriales (a, 6) ~ (280°-17°)(ver Apéndice II para la definicién de estas variables). En esta
region, la razén entre el mimero de eventos observados y el esperado es 7/ Nesp=506 /4136
= 1,22+40,05. Es importante notar que el Centro Galactico (a=266,3", § =-29°) se encuentra
fuera del campo de vision de AGASA, que tiene una cota en declinacion de § > -24.2°(ver
panel izquierdo de la figura 6.1).

Para confirmar el resultado presentado AGASA, Bellido et al. [109] re-analizaron los datos
adquiridos por el “Sydney University Ground Array” (SUGAR) tomados entre 1968 y 1979.
No se pudo confirmar lo propuesto por AGASA pero reportaron un exceso en el flujo de rayos
césmicos con energias entre 10177 y 101%° de 2,9 o en una regién de 5,5° de radio centrada en
(@, §) = (274°-22°). En esta regién obtienen nps/nesp=21,8/ 11,8 = 1,85 + 0,29 (ver panel
derecho de la figura 6.1).
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Figura 6.1: Izquierda: Mapa de densidad de eventos obtenido por AGASA [104] donde se
observa el exceso reportado de 4,5 o en una regién cercana al Centro Galactico con un radio
de 20°. Derecha: Mapa de densidad de eventos obtenido por SUGAR [109] mostrando el
exceso de 2,9 ¢ en una region de ~ 5° de radio. La linea horizontal representa la posicién
del Centro Galdctico.

Trabajos posteriores en los que se analizaron datos de Fly's Eye [111] dieron como re-
sultado un incremento del flujo de rayos cosmicos con energias menores a 3 x 10'® ¢V en la
direccion del plano galactico
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6.3. Bisqueda de Anisotropia con el Observatorio Pierre Au-
ger

Como ya se ha mencionado en distintas oportunidades en este trabajo, el QObservatorio
Pierre Auger ha sido originariamente concebido para detectar cn forma totalmente cficien-
te rayos césmicos de energias superiores a ~ 3 EeV. La deteccién hibrida permite ademas
disminuir los errores sistemdticos, garantizando datos de alta calidad.

Sin embargo, gracias a la configuracién del arreglo de detcctores de superficie v a las
condiciones de disparo establecidas para el mismo, es posible detectar cascadas de particulas
con energias hasta ~ 0,5 EeV. Aunque el conjunto de datos en este rango de energia es
estadisticamente muy importante (superando ampliamente la de experimentos anteriores}, en
capitulos anterivres de este trabajo se ha mostrado que diversos factores externos comienzan
a ser importantes en este caso. Estos factores limitan las condiciones de estabilidad temporal,
uniformidad e independencia de los modelos que caracterizan a la deteccién para mds altas
energias

Ante la decisién de utilizar estos datos en la biisqueda de anisotropia en las direcciones de
arribo, hay que tener en cuenta las dificultades que plantea trabajar apenas por encima del
nivel de disparo del arreglo de superficie. Se requicre que el conjunto de datos cumpla tanto
que la distribucién de eventos en la coordenada acimutal como la distribncién temporal en
ascension recta, sean uniformes. Estas condiciones son necesarias para el calculo del mapa
de cobertura, o simplemente cobertura, del Observatorio, que se define como la cantidad
de eventos en una dada direccign del cielo que se obtendria al considerar una distribucién
isotripica de rayos césmicos incidiendo sobre el arreglo. La definicién formal de este mapa
se desarrollard mads adelante en este capitulo analizando previamente la validacién de las
hipgtesis iniciales. Ninguna de ellas se cmuple al utilizar los datos adquiridos por el arreglo
de superficie a bajas energias debido a la simetria triangular del arreglo de detectores de
superficic (ver seccign 5.3) y a la modulacién estacional y diaria de la tasa de contaje de
eventos correlacionada con las condiciones climdticas, respectivamente. Como se ha hecho
referencia en el capitulo anterior existe una modulacién acimutal introducida por la presencia
del campo magnético terrestre y por la simetria de 60° que posee el arreglo de detectores de
superficie dc Auger. Esta caracteristica del arreglo se verd reflejada en la determinacién de
la probabilidad de disparo de las estaciones individuales, trasladiandose luego al cilculo de la
aceptancia.

Veamos ahora la evidencia experimental de las modulaciones estacional y diaria. Una vez
mads se debe senalar que todos estos efectos son importantes solamente para el intervalo mds
bajo de energia que puede obscrvar Auger.

Modulacién estacional de la aceptancia relativa

La cobertura es la cantidad relativa de eventos que se espera detectar en una dada direc-
cign del cielo si la distribucign de direcciones de arribo de rayos cdsmicos fuese totalmente
isotrgpica. Asi como la uniformidad en ¢, una distribucién plana en ascensién recta de los
eventos estudiados constituye en general una hipdtesis de partida para el cdlculo del mapa de
la cobertura del detector de superficie de Auger, sin importar el método que se utilice para
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este cdlculo. Sin embargo y como se puede ver cn la figura 6.2, si el conjunto de datos a ana-
lizar se distribuye en un periodo de tiempo menor a un afio la distribucién en ascension recta
deja de ser uniforme. En particular en esta figura se muestra la modulacién en la distribucion
que aparece al elegir eventos de dos estaciones del afio distintas (invierno y verano),
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Figura 6.2: Izquierda: distribucién en ascensién recta RA para 3 afos consecutivos.
Derecha: distribucién en ascension recta para verano (azul} e invierno (negro). Se puede
ver que la modulacién estacional se compensa al tomar anos completos de adquisicién de

datos.

Al contar con periodos de tiempo miiltiplos de afios completos, este efecto desaparece y
no existe la nceesidad de corregir los cdleulos posteriores.

Modulacion diaria de la aceptancia relativa

Una modulacign diaria de la acetancia se verd reflejada en la distribucién del tiempo UTC
de los eventos. En la figura 6.3 se muestra la distribueidn de Iso tiempos U'TC de los eventos
3 TOT en el periodo comprendido entre enero y mayo de 2004, En la misma se presenta
también el ajuste del histograma usando la informacién de la variacion de la aceptancia con
la temperatura obtenida en el capitulo 5. Para este ajuste se calculé la temperatura promedio
(pesada por el tamaio del arreglo) para el periodo seleccionado en cada intervalo de UTC.
La forma de la modulacién esperada se calcula utilzando la férmula o(T) ~ 1 + a T (o
P o p calculada en €l capitule 5. En esta figura se ve que la forma general de la modulacion
es reproducida usando esta dependencia con la temperatura y con la densidad (lineas rofa y
arnaritin, respectivamente). La modulacién esperada a partir de la dependencia con la presién
no ajusta con los datos experimentales (linea azul), lo que representa un argumento mas para
pensar que las variables importantes en este caso son la temperatura y/o la densidad.

6.3.1. E] mapa de cobertura de Auger

El mapa de cobertura serd usado para normalizar las distribuciones de arribo registradas
por nnestro detector y es una normalizacién fundamental tanto pary la bisqueda de fuentes
puntuales como para la determinacién de anisotropia a gran escala a partir de la estimacion
del espectro angular de potencias.

El mapa de cobertura debe tener en cuenta la exposicién del detector en ascensidn recta
y declinacion y puede ser caleulado a partir de simulaciones Monte Carlo o usando el mismo
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Figura 6.3: Modulacién diaria de la aceptancia traducida en el tiempo UTC y la va-
riacidn esperada de la aceptancia con UTC deducida a partir de su dependencia con la
temperatura (rojo), la presién (azul) y la densidad (amarillo). La linea punteada repre-
senta una incerteza del 20 % en el coeficiente a de la ley o(T) ~ 1 + a T.

conjunto de datos adquiridos. En el segundo caso, se pueden tratar los datos de dos maneras
distintas. La primera es la técnica de “shuffling”, “scrambling” o “mezclado” y la segunda
consiste en la aplicacion del procedimiento que recibe la denominacion de método “semi-
analitico”.

El método de mezclado consiste en intercambiar los tiempos de arribo de los eventos para
producir una serie de conjuntos de datos que luego se promedian para obtener el mapa de
cobertura. Estos nuevos conjuntos derivados de un primero contienen todos la misma cantidad
de eventos. Un tiempo de arribo de un evento es asociado al azar a una dircccién local de
arribo (0, ¢) de otro evento en el primer conjunto. Este procedimiento se repite hasta que se
completa un nuevo conjunto que tendra las mismas distribuciones de tiempo de arribo, 8 y ¢
sin embargo como el apareamiento entre ellas ha sido realizado al azar, todas las direcciones
celestes también lo han sido produciendo un flujo isotrdpico. Se hace un mapa del cielo para
las direcciones de arribo de cada conjunto y el mapa de cobertura serd el promedio de ellos.

Por otro lado, el método semi-analitico se basa en el ajuste de la distribucién en angulo
cenital @ de los eventos y en el cdlculo del mapa de cobertura a través de integrales numéri-
cas incluyendo cierto tipo de modelizacion de la dependencia de la aceptancia con distintas
variables.

6.4. Método de Mezclado

Este método se basa en realizar un promedio sobre varios conjuntos de eventos “posibles”
producidos a partir de una redistribucion al azar de ciertas variables (como se senalara a
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continuacién) de eventos reales que por ende tendrdn en cuenta la exposicion del detector.
Existen dos posibilidades con respecto a la eleccién de estas variables:

» Aquellas variables conectadas con el tiempo de arribo de los eventos como el Tiempo
Universal Coordinado (UTC), el tiempo sidéreo local (LST) y el dia Juliano (JD) (ver
Apéndice II para la definicién de estas variables). Mezclar una u otra de estas variables
dard distintos resultados, cada uno con sus ventajas y desventajas.

] f\ngulos acimutales, Como ya se vié antes, la uniformidad en ¢ deja de existir para
energias muy bajas y eventos inclinados. Ademds la existencia de anisotropia a gran
escala puede afectar de gran manera la distribucion de esta variable. Por estos motivos
parece ser mds razonable no mezclar la distribucion en ¢ de datos reales.

Luego de producido un gran nimero de eventos se promedian para calcular €] mapa de
cobertura. La resolucién sera proporcional a —=+==, donde N, es el niimero de eventos en
W NN
cada mucstra y N, es el nimero de muestras mezcladas y si se subdivide el cielo en intervalos
de angulo cenital para todo ¢ se obtendran las resoluciones pertinentes.
A continuacion se presentardn las distintas variables temporales que se podrian mezclar
para tener en cucnta distintos efectos sobre la aceptancia (i.e. modulacién diaria o estacional

y presencia de anisotropia real en la distribucidn de direcciones de arribo).

Mezcla de UTC: La distribucion UTC de los eventos no cambia a lo largo del ano y. por lo
tanto, usar esta distribucién con datos adquiridos durante un afio completo o incompleto
no produce mucha diferencia. Si existe una modulaciéon diaria de la aceptancia, esta
aparecera reflejada en la distribucién de UTC (ver Fig. 6.3). Si hay una modulacién
solamente estacional, esta no afectard esta distribucion a lo largo de un ano completo.
Notar también que UTC y ascensién recta/LST no son independientes si no que tienen
una diferencia de fase que va de 0 a 24 horas en un ano y por lo tanto una anisotropia
real a una dada ascensién recta desaparecerd en UTC a lo largo de uno o més afios
completos vy aparecerd en forma parcial si se toman anos incompletos. De esta manera,
mezclar el UTC de los cventos para generar otro conjunto de datos parece ser una
opcidn inteligente ya que la modulacién diaria se incluye en el mapa de cobertura y
posibles anisotropias desaparecen si se incluyen afios completos. Tiene el inconveniente
mencionado que de trabajar con anos incompletos se incluird una parte residual de una
posible anisotropia presente en el mapa de cobertura, lo gque trae como consecuencia una
disminucién en la sensibilidad para detectar dicha anisotropia. Este comportamiento se
ilustra en la figura 6.4.

Mezcla de LST: Por lo antedicho del desfasaje UTC/LST, una modulacién diaria de la
aceptancia del detector se cancelard en LST si se toma un afio completo de datos,
permaneciendo parcialmente si se trata de menos de un afio. Una variacién estacional
se cancelara exactamente como para la distribucidn en UTC. Sin embargo, la existencia
de una anisotropia real en el cielo no se cancelard en ningiin caso ya que se desfasa de la
misma manera que el LST. El mapa de cobertura creado incluird cualquier anisotropia
en ascensién recta (RA) ya que esta coordenada estd, estrechamente ligada con el tiempo
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Figura 6.4: Distribuciones de la variable UTC. Efectos de modulaciones diarias y esta-
cionales y de la presencia de anisotropia real en las direcciones de arribo.

LST y débilmente con el dngulo cenital y el acimutal. No es una variable aconsejable
por no incluir la modulacién diaria e incluir anisotropias reales.

Mezcla de JD y UTC: el dia juliano es la cantidad de dias y fracciones desde la media-
noche del dfa 1 de enero del afo 4713 a.C. Existe la posibilidad de mezclar junto a
los tiempos UTC, la variable JD de los eventos y en estos casos JD es el valor entero
del nimero y UTC la parte decimal. La distribucion en JD reflejara una posible mo-
dulacion estacional para cualquier periodo de tiempo considerado (aiio completo o no),
mientras que la distribucion UTC exhibe la modulacién diaria. Una anisotropia real no
modificaria en nada el histograma de JD pero seguirfa apareciendo en forma residual
en la distribucion de UTC en anos incompletos. Esto implica que agregar la mezcla de
los tiempos JD sélo sirve para incluir la modulacién estacional de manera natural y
considerar que es independiente de la modulacién diaria [115].

En general es conveniente privilegiar las variables que incluyan tanto la modulacion diaria
como estacional y no a las anisotropias. En las primeras facetas de operacién del Observatorio
el requerimiento de incluir anos completos es de mayor relevancia de lo que serd en el futuro.

Veamos ahora el impacto en el mapa de cobertura de una estadistica limitada v de la
no inclusion de la modulacién diaria de la aceptancia del detector. En la Fig. 6.5 se muestra
una comparacion entre un mapa de cobertura realizado con conjuntos de 50000 y de 3800
eventos simulados. Los eventos fueron simulados con una distribucion acimutal uniforme, una
distribucién sin(#) cos(#) para el dngulo cenital y con un espectro de energias signiendo una
ley de potencias de la forma E~ 27 alrededor de 1 EeV. Se realizé un intercambio de tiempo
UTC de cada conjunto generando 1000 nuevos conjuntos de cada uno de los dos originales.
Como se puede ver, la falta de estadistica en el conjunto de datos usado para el armado del
mapa de cobertura afecta la uniformidad, mayormente en la declinacién.

En la figura 6.6 se ilustra como una modulacién diaria de la aceptancia del detector se ve
reflejada en la construccién del mapa de cobertura del cielo de Auger. Para ello se simularon
50000 eventos con una distribucién uniforme en UTC y otros tantos con una modulacion
diaria de la aceptancia pero manteniendo las mismas caracteristicas de los eventos simulados
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Figura 6.5: Mapas de cobertura usando la técnica de mezclado o intercambio de los
tiempos UTC. Iquierda: mapa realizado a partir de un conjunto de 50000 eventos simula-
dos. Centro: mapa realizado mezclando un conjunto de 3800 eventos simulados. Derecha:
diferencia entre ambos mapas mostrando como las fluctuaciones estadisticas del conjunto
de datos original afecta la distribucién, mayormente en declinacion.

para la figura 6.5. Esta modulacién es de la forma:

2mt
a(t) =20 cos (86400) (6.1)

En el panel de la izquierda de la figura 6.6 se representa el mapa de cobertura obtenido
luego de aplicar el método de mezclado al conjunto de datos con UTC uniforme. En el panel
central se tiene el mismo mapa obtenido con el conjunto de eventos con la modulacion diaria
en la distribucién temporal. Finalmente, en el panel de la derecha se muestra la diferencia
entre ambos mapas.
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Figura 6.6: Efecto de una modulacién diaria sobre el mapa de cobertura . Izquierda:
mapa realizado a partir del mezclado del UTC de un conjunto de 50000 eventos simulados
con una distribucién temporal uniforme. Centro: mapa realizado con el mezelado de los
tiempos UTC de un conjunto de 50000 eventos simulados con una modulacion de la
aceptancia diaria. Derecha: diferencia entre ambos mapas.

Resumiendo, las ventajas de la téenica de mezclado serfan que se tienen en cuenta los
efectos introducidos por el funcionamiento del detector (aunque se vio que esto también
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depende de cual variable se elija mezclar) y que es muy simple en sus principios y en su
implementacion.

Por otre lado presenta desventajas importantes como las siguientes:

n La existencia de anisotropia en las direcciones de arribo modifica la distribucién tem-
poral de las direcciones de arribo, y se trasladard totalmente la variable LST y parcial-
mente a UTC si no se consideran afios completos.

» Las fluctuaciones estadisticas del conjunto de datos originales se preservan en el proceso
de mezclado. La precisién que se puede alcanzar en el mapa de cobertura depende de
estas fluctuaciones iniciales que pueden inducir patrones de anisotropia falsos de cierta
magnitud porcentual.(CLEMENTINA: por que decis que se preservan?, debe-
rian reducirse aquellas en ascencion recta con el numero de nuevos conjuntos
segun m El problema que disminuyen solo aquellas en ascension recta,
pero no en declinacion, por que randomiza el tiempo de arribo)

« Es muy lento comparado con el método semi-analitico que se describird a continuacidn.

6.5. Meétodo Semi-analitico

Este método ha sido presentado en [116, 117, 118] y ha sido utilizado para calcular el mapa
de cobertura de Auger que se usé en los primeros resultados publicados por la colaboracién
[112]. Bdsicamente consiste en obtener la aceptancia cenital del observatorio a través de
un ajuste de datos y suponer que es uniforme en acimmt. Esta distribucién cenital no es
dependiente de una anisotropia real en las direcciones de arribo [118] por lo que usar un
ajuste de los datos no afecta en nada la resohicién en la determinacion de excesos en el mapa
de eventos. Luego se computa el mapa de cobertura integrande numéricamente funciones
analiticas.

6.5.1. Ajuste de la distribucién cenital de los eventos

Se sabe que la distribucién en dngulo cenital de los eventos debe seguir una ley simple
(si la aceptancia de nuestro detector estd saturada) de la forma cosf d(cos8) = cos 8 senf d 8
a partir de consideraciones geométricas solamente (4ngulo sélido y proyeccién del detector
en la direccién de incidencia). La aceptancia efectiva del detector va a actuar sobre esta
distribucién imponiéndole un corte para angulos cenitales grandes que se puede modelizar de
distintas maneras. Se eligi6 una funcion de Fermi - Dirac. Sin embargo. este modelo parece ser
insuficiente como se puede ver en la figura 6.7 donde se nota una desviacién del ajuste para
dngulos pequefios de la distribucién sen @ cos@ csperada. Esta desviacién puede explicarse
por el hecho de que las lluvias casi verticales (v de baja energia como se consideran en este
trabajo), son nmy viejas. Esto significa que se han desarrollado muy arriba en la atmésfera y
al llegar al suelo tienen un nidmero de particulas menor, lo que implica que existe una menor
probabilidad de que disparen por lo menos tres detectores del arreglo de superficie. Es por
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esto que, a este ajuste se agrega un polinomio grado n de la siguiente manera:

1
dN = P(8)d0 = Poly(8,n) cos§ ————— senf db (6.2)

> 06
1+ exp (ﬂﬂ)

Para optimizar el ajuste con n = 1 es suficiente (como se puede ver en la figura 6.7).
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Figura 6.7: Dependencia de la aceptancia con el dngulo cenital: la curva es el modelo
ajustado a los datos (rojo). Los parametros ajustados se muestran en el panel superior
(a[0] = 6y, a[l] = A8, siendo los pardmetros siguientes los del polinomio pdrd cada grado
creciente. El panel inferior muestra los residuos del ajuste junto con el y* reducido.

De la ecuacion 6.2 se ve que se puede pasar a distribucién por angulo sélido a(f) a través

de la relacion:

P(8) = a(8)send (6.3)

Obtenida la distribucion en dngulo cenital se puede obtener en declinacién a través argu-

mentos geométricos.
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6.5.2. Estimacion de la distribuciéon en declinacion

Como la Tierra gira alrededor de su eje y el arreglo de superficie del observatorio toma
datos las 24 horas del dia, si se asume una aceptancia constante, se espera que la cobertura (o
la exposicion) del cielo sea simétrica alrededor del eje de rotacién de la Tierra y, por lo tanto,
solo dependiente de la declinacién 6. Si se trabaja en el sistema de referencia cartesiano local,
se puede definir una base de vectores de la forma:

0 1 0
i = | cosl Uy = i3 = | —senl (6.4)
senl 0 cosl

Eje de rotcidn de la Tierra

Eje ecuatorial
a <

vEl

Figura 6.8: Izquierda: representacion del vector correspondiente a la direccién de arribo
de la lluvia @ sobre el sitio de Auger en el sistema de referencia cartesiano local v Derecha:
en coordenadas ecuatoriales.

donde i es el eje de rotacion de la Tierra y s es el eje en la direccion Este-Oeste. Las
coordenadas ecuatoriales (a,d) (con a igual a la ascensién recta y 6 igual a la declinacion) de
las direcciones de arribo de las particulas, se pueden expresar en funcién del vector @ de la

siguiente manera:

i) = cos (—g - 5) = send (6.5)
- ily = sen (g = 5) sena = cosd sena (6.6)
i - iy = sen (% - 5) cos o = cos b cos o (6.7)

y en el sistema de coordenadas cartesianas local, se puede escribir el vector @ como:

cosdsen o
u=| sendcosl — cosdcosasenl (6.8)
sendsenl + cosd cos acosl
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Como el dngulo cenital # se puede definir como # - ii, = cos#, entonces

cosfl = sendsenl + cos b cos acos | (6.9)

La distribucién elemental de la declinacién en un intervalo da de ascension recta es a(f) d o
(ver ecuacién 6.3). La distribucién en declinacién final (exposicién o cobertura en declinacion)
se obtiene integrando numéricamente en ascension recta para una vuelta completa de la Tierra
(i.e. en un dia sidéreo completo; ver apéndice II):

2r
Cobertura(d) = / alare cos(sen dsenl + cos d cos acosl)|d o (6.10)
Jo

Para probar la precision de este método (cdlculo de la distribucién de la declinacién
usando el ajuste de la distribucién de 6 de los eventos) se realizo un simple Monte Carlo,
comparandolo también con el método propuesto en [114] que se basa en el ajuste de funicones
suavizads a la declinacion. Estos resultados se muestran en la figura 6.9. En el panel de la
izquierda se muestra la distribucién real en declinacion y las obtenidas con los distintos
métodos. Para poder apreciar mejor la diferencia entre éstos en el panel de la derecha se
muestran los residuos de cada uno de ellos respecto a la declinacién real. Los puntos rojos
corresponden al método propuesto en esta seccién para la determinacién de la declinacion,
mientras 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 input de la
simulacion, habiéndose reducido tanto los errores sistemédticos como los estadisticos. Esto da
una prueba firme de la validez de este método, con el cual es posible alcanzar una precision
de 1-2% asumiendo independencia en ascension recta.
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Figura 6.9: Izquierda: Resultado de la comprobacion de la precision del método usando
simulaciones Monte-Carlo: la distribucion usada como input (ajustada de datos reales
del arreglo de superficie) estd representada por la linea negra, los puntos azules y verdes
corresponden a distintos ajustes para la declinacién mientras que los puntos rojos corres-
ponden al método usado en este trabajo. Las barras de error corresponden a la dispersion
de las simulaciones. Derecha: Residuos de la simulacion Monte Carlo: una vez mas los pun-
tos verdes y azules corresponden a distintos ajustes propuestos en [114] y los puntos rojos
corresponden al método presentado en esta seccién. Las barras de error corresponden a
la dispersion de las simulaciones Monte Carlo.
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Hemos asumido que la cobertura es constante en ascensién recta. Pero si la aceptan-
cia ademds presenta una variacién temporal (por efectos de crecimiento del arreglo, efectos
climaticos estacionales o diarios, etc...) o ma variacién con alguna otra variable como el
angulo acimutal, hacer la integral (6.10) sobre un dfa sidéreo ya no es vilido. La aceptancia
deja de ser constante en ascencién recta y, por lo tanto, cada direccién en el cielo (, d)
corresponde en un instante ¢ (UTC) a una direccién (8 {t), ¢ (t)). En este caso el mapa de
cobertura debe calcularse integrando numéricamente lo que se puede denominar aceptancia
global a(t) sobre todo el periodo de toma de datos.

Encontrar una modelizacién adecuada de esta aceptancia global es bastante dificil y se
puede realizar de dos maneras: (1) a partir del estudio del funcionamiento del detector y del
analisis de la correlacidn entre distintas variables externas (temperatura y presién atmosféri-
cas, niimero de hexdgonos trabajando en forma correcta, variaciones en las condiciones de
disparo, etc..) y la tasa de contaje de eventos o (2} obtener la variacién temporal directamente
del ajuste de los histogramas de los tiempos de los eventos, ya sea UTC, sidéreo (ST) o dias
julianos (JD).

6.5.3. Impacto de una aceptancia variable

A bajas energias, debido a la gran separacién que hay entre tanques del arreglo de su-
perficie, no se espera que todos los eventos sean detectados. La aceptancia del arreglo depen-
dera de su configuracion y de su estado de funcionamiento en el momento en que se produzca
el evento. Este estado dependera ademas de pusibles variaciones sistemdticas que se deberian
conocer por lo menos en una primera aproximacion. Las fuentes més evidentes de estos efec-
tos sistemdticos son las inestabilidades en el funcionamiento del detector y los cambios en
las condiciones climdticas. Como ya se estudié en el capitulo 5 la aceptancia del arreglo de
superficie para bajas energias es bastante sensible a cambios en las condiciones atmosféricas
locales (temperatura, presién y densidad).

Los métodos propuestos hasta el momento (analitico [113] o semi-empirico [114]} conside-
ran la independencia de la tasa de contaje o de la aceptancia con la ascension recta o con el
tiempo UTC en el cdlculo de la cobertura del cielo como hipétesis principal. Esto implica que
ningin métode basado en la invarianza en ascension recta para la cobertura de Auger podria
funcionar también para bajas energias. Si éstos se aplicasen sin ninguna correccidn teniendo
el contaje de eventos variaciones dia/noche o estacionales se puede producir la aparicién de
patrones de anisotropia falsos. Cuando se describié ¢l método de mezclado en la seccién 6.4
se mostra la influencia de una variacién temporal de la eficiencia de deteccién en la aparicién
de patrones en el mapa de excesos final.

Tomando la dependencia de la aceptancia calculada en e} capitulo 5 con los parametros
que se consideren relevantes, se la integré en funcién del tiempo para obtener la cobertura de
Auger en cualquier direccidn del cielo. Después se eligid cierto periodo de tiempo y un dado
conjunto de datos para analizar. Idealmente se deberia elegir un rango de energia dado pero
en este caso se eligieron los eventos 3TOT puros (s6lo 3 estaciones con TOT; ver capitulo 4)
que representan los eventos con menor energia detectable por Auger.

Usando una muestra de 20000 eventos 3TOT registrados en 5 meses comprendidos entre
Enero y Mayo de 2004, se calculs la aceptancia relativa en funcién del tiempo. No se tomé en
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cuenta la dependencia pura con el éngulo azimutal que podria aparecer por la asimetria del
arreglo de superficie, ya que los eventos estudiados no tienen grandes angulos cenitales.
Se modeld la dependencia de la aceptancia con el Angulo cenital de de la siguiente manera
(ver seccién 6.5):
1

a(6) = Poly(8,n) x cos—————
1+exp (%‘1)

(6.11)

Para la dependencia con las condiciones climaticas sélo se considerd como parametro
relevante la temperatura atmosférica, usdndose la siguiente expresion (ver seccién 6.5):

a(T)~1+aT con a=0.0075°C~" {6.12)

Finalmente, la variacién absoluta de la aceptancia con el tiempo es deducida a partir
del niimero de estaciones del arreglo activas en el momento del evento que se obtiene de los
archivos T2 de monitoreo de los detectores.

Asi, sumando todos los efectos es posible obtener la aceptancia total como:

a(gs t) = aTZ(t) X aajustc(g) X atcrﬂp(T(t)) (613)

Con este valor de aceptancia para cada intervalo de tiempo y para cada valor de angulo
cenital, se puede representar una dada direccién en el cielo en coordenadas ecuatoriales (a,4)
en funcién del tiempo y del dngulo cenital de la siguiente manera:

cos(B(t)) = sendsen \ + cos § cos Ajcos{a — A(t)) (6.14)

donde A es la latitud del sitio (en este caso, -35.2°) y A(t) es la ascensién recta correspondiente
al dngulo cenital del Observatorio en el momento ¢, que es una funcidn linesl pura con periodo
igual a un dia sideral.

El mapa de cobertura se calcula entonces como:

W(a, &) = f dtalt, 8(t)] (6.15)

Lobs

donde ., €s el periodo de tiempo analizado. En la figura 6.10 se puede ver un ejemplo de
mapa de cobertura calculado con eventos 3 TOT del periode comprendido entre Emnero y
Mayo de 2004, usando cl método para hacer mapas propuesto en [114].

51 uno realiza el mapa de cobertura sin tener en cuenta la dependencia de la aceptancia
con la temperatura (descrita por (5.43)) aparece en el mapa de excesos un cierto patrén no
uniforme mientras que al introducir este efecto la distribucién se acerca més a la isotropia {de
igual manera que errel método de mezclado}. Para describir de manera mas cuantitativa este
efecto se realizd el andlisis en armonicos esféricos de los datos. En la figura 6.11 se puede ver
¢l resultado obtenido. Cuando no se tienen en cuenta la variacién temporal de la aceptancia,
aparcce unt dipolo a 3¢ en los datos que desaparece al agregar la dependencia de la aceptancia
con la temperatura al calculo de la cobertura.

Para finalizar, las ventajas del método semi-analitico se pueden resumir de la signiente
manera:
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January-May

Figura 6.10: Mapa de la cobertura de Auger para eventos 3 TOT presentado en coor-
denadas galacticas.

Jan-May 2004(TaT)
- —

.,.._-T_--H.--};_-_L _______ ! Wb

0,00 — -

Figura 6.11: Espectro angular para los eventos 3 TOT entre enero y mayo de 2004.
Aparece un dipolo a 3o si se toma el mapa de cobertura sin variacién de la aceptancia.
El dipolo desaparece cuando se tienen en cuenta los efectos atmosféricos.

» Se basa en un ajuste de la distribucion real de los eventos en dngulo cenital y otras
variables con funciones “suaves”. El nimero de grados de libertad es pequeno para
cada funcion lo que permite disminuir las fluctuaciones estadisticas de las distribuciones
usadas para calcular el mapa de cobertura.

= Si se conoce la aceptancia con una buena precision, el mapa de cobertura no estara con-
taminado por la anisotropia existente y los efectos de la aceptancia variable seran bien
reproducidos, maximizando el poder de deteccion de excesos o defectos en la distribu-
cién de direcciones de arribo en el cielo.

= Es rapido y no depende de simulaciones Monte Carlo. Sélo se realizan integraciones
numeéricas.

Por otro lado, las desventajas que puede plantear este método son las siguientes:

= La implementacion es mds laboriosa que en la técnica de mezclado.
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Figura 6.12: Mapa de excesos de rayos césmicos en la region cercana al Centro Galactico
en una ventana de 5°. La posicién del Centro Galdctico estd indicado con una cruz sobre la
linea que representa el plano galdctico. También se muestran las regiones donde AGASA
y SUGAR encontraron sus excesos méximos [112].

s La version mds simple, es decir, aquella donde la aceptancia sélo depende del angunlo
cenital no es realista salvo para las energias mas altas.

» La version més realista, que tiene en cuenta los efectos de la aceptancia variable a través
de la correlacién entre la tasa de contaje de eventos con los datos de monitoreo es dificil
de consegnir al no conocer de manera exacta estas correlaciones.

6.6. Busqueda de anisotropia en la direcciéon del Centro
Galactico con Auger

Estos reportes de anisotropia en la direccién del Centro Galdctico por AGASA [107, 108] y
por SUGAR [109] no han podido ser confirmados por Auger [112], aiin cuando la exposicion
al Centro Galidctico de este experimento excede va la de cualquiera de los experimentos
anteriores. En la figura 6.12 se puede ver el mapa de excesos calculados en regiones de 5° de
radio para eventos con energias entre 10179 y 10185 eV, Se eligi6 esta escala para visualizar
mejor la distribucién de excesos en las regiones estudiadas por AGASA y SUCAR. En la
figura 6.12, la linea solida representa el plano galdctico y el Centro Galdctico estd indicado
con una cruz. El circulo mayor representa la region en la cual AGASA reporta el exceso
mientras que el circulo pequeno es el correspondiente a los resultados de SUGAR.

Para el circulo de 20° de AGASA y para 10'8 eV < E < 104 eV, se observan 2116
eventos mientras que se esperan 2159,6 eventos. Con respecto al exceso reportado a partir de
los datos de SUGAR, se encuentra que en la misma ventana angular y en el mismo rango de
energfa la razén entre el mimero de eventos observados y el esperado es de 0.98 £ 0.06.
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6.7. Conclusiones

En este capitulo se estudid en detalle cémo la bisqueda de anisotropia en las direcciones
de arribo de rayos césmicos con energias en el limite de deteccién de Auger presenta una serie
de dificultades producto principalmente de la falta de estabilidad temporal de la probabilidad
de deteccién del arreglo de detectores de superficie.

Se mostrd que el efecto de la variacién temporal de la aceptancia del arreglo debe ser
tenido en cuenta cuando se realiza una biisqueda de anisotropia a gran escala, pero también
influye en la bisqueda de excesos puntuales.

Habiéndose obtenido una parametrizacion de la aceptancia relativa en funcién de las con-
diciones atmosféricas en el capitulo 5, se usaron estos resultados para ajustar la dependencia
temporal de la aceptancia e introducir esta correccion en el calculo del mapa de cobertura de
Auger. Gracias a esta correccidn, es posible eliminar patrones no uniformes y falsos dentro
del mapa de cobertura de manera eficaz.

Calculando el mapa de cobertura usando el método semianalitico y corrigiendo por una
aceptancia variable en el tiempo, se obtuvieron los primeros resultados de Auger con respecto
a la bisquedas de excesos de rayos césmicos en la direccidn del Centro Galactico. Estos
resultados indican una distribucién de densidad de eventos uniforme en esa direccién para
energias del orden de 1 EeV, en contradiccién con lo reportado por los experimentos AGASA
y SUGAR.
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Capitulo 7

AMIGA: la transicién de fuentes
galacticas a extragalacticas

7.1. Introduccion

Aunque Auger es capaz de detectar rayos césmicos con energias de hasta 10'8 eV, esta
deteccidn no cs totalmente eficiente y es afectada por diversas variables relacionadas con el
detector y con las condiciones externas al mismo como se mostré en los capitulos 3. 5 y 6.
El estudio detallado de estas variables lleva a concluir que el conjunto de eventos registrados
por Auger en este limite no son, a pesar de ser muy numerosos, del todo confiables en el
momento de dilucidar la composicién de los rayos césmicos y adolecen de ciertas incertezas
en la distribucién de sus direcciones de arribo pertinentes para la biisqueda de anisotropias a
mediana o gran escala. Es por esto que en el aio 2003 comenzd la concepeidn de una mejora
del Observatorio orientada a ampliar el rango de deteccion incluyendo energias mds bajas y
a conseguir una mejor discriminacion entre distintos tipos de primarios.

Esto dio lugar al nacimiento del proyecto AMIGA (“Auger Muons and Infill for the
Ground Array”)[120, 140]. Impulsado por €l grupe Auger del Laboratorio Tandar de la Co-
misién Nacional de Energia Atdmica AMIGA consiste en la instalacion de pares de deteccion
formados por detectores de superficie y contadores de muones enterrados posicionados en un
arreglo denso o "infill”. Para lograr una eficiencia de deteccién unitaria a energias menores
que 3 x 1013 ¢V se propone intercalar detectores de superficie en la actual red de Auger en
una region pequena del drea total del Observatorio habida cuenta que el flujo de chubascos
cosinicos crece dos 6rdenes de magnitud por década de disminucién en energia. Estos detecto-
res usardn, de ser posible, la misma tecnologia que Auger, estando la diferencia fundamental
en las telecomunicaciones pues AMIGA se comunicard con el protocolo estandar 802.11 nor-
malmente conocido como WiFi, mientras que Auger en la actualidad usa uma radio disefada
especialmente, que ya tiene componentes obsoletas no disponibles en ¢l mercado.

Distintos pardmetros pueden ser estudiados para discriminar entre primarios de distinta
naturaleza quimica. Los dos mds importantes son €l contenido mudnico de las cascadas y la
posicion del maximo desarrollo de la llnvia, X, (ver capitulo 2), siendo los deméds pardme-
tros manifestaciones ruidosas de estos dos. El niimero de muones y Xpax permiten una muy
buena discriminacién estadistica entre niicleos pesados y livianos [119] y una excelente dis-
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Figura 7.1: Despliegue de las mejoras del Observatorio Auger. Las lineas verdes v negras
muestran los campos de 30° de visién acimutal de los seis telescopios originales y de los
tres de HEAT, respectivamente. Los puntos rojos, verdes y azules indican los pares de
detectores de superficie y contadores enterrados de muones emplazados a 433, 750, y 1500
m de distancia, respectivamente. En el centro de AMIGA estd el tanque Constanza a 6
km de Coihueco.

criminacién entre gamas y hadrones. El contenido muénico de las lluvias serd registrado por
detectores de centelleo de 30 m? enterrados a una profundidad de ~ 3,0 m al lado de los
detectores de superficie [120, 154]. La posicién del maximo de la lluvia serd determinada con
telescopios de fluorescencia modificados. Esta modificacion consiste en agregar a uno de los
sitios de fluorescencia tres telescopios con un campo de vision elevado, pues lluvias de menor
energfa se desarrollan antes. Esto permitird registrar lluvias de energias de hasta ~ 1017 eV
con su maximo contenido en el campo de visién de los telescopios. Este proyecto ha sido
denominado HEAT ( “High Elevation Auger Telescopes™)[121].

La localizacion del arreglo infill ha sido cuidadosamente elegida de manera de optimizar
la deteccion hibrida de los eventos esperados. Mediante simulaciones se ha comprobado que
la distancia 6ptima a la que se debe ubicar el centro del infill del edificio de fluorescencia es
entre 3 y 10 km [122]. En la figura 7.1 se muestra la futura ubicacién de los arreglos infill pro-
puestos. Los puntos azules corresponden a detectores Auger ya existentes, los puntos verdes
representan las posiciones de los tanques a 750 m y los puntos rojos son los correspondientes
a los detectores a 433 m.

El drea del 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. HEAT y AMIGA

El espectro de rayos cosimicos presentas tres caracteristicas a altas energfas: la segunda.
rodilla, el tobillo y el corte GZK. Auger estd siendo mejorado con HEAT y AMIGA para
incluir en forma continua toda esta regién (ver Fig. 1.2).

La interpretacion fisica de la segunda rodilla es atin muy incierta. Podria deberse a que
se llega a la maxima cnergia suministrable a los rayos césimicos en nuestra galaxia (primarios
de los niicleos estables més pesados) debido que al llegar a este limite, el flujo tiene que
necesariamente disminuir con nn mayor indice espectral. Adn mds, se ha sugerido [127, 128}
que podria ser la regién de transicion de fuentes galdcticas a extra galdcticas, o sea que aparte
de la disminucién de la componente galdctica apareceria una componente extra galdctica
dominante.

Para el tobillo hay dos interpretaciones fisicas fundamentales dependiendo en donde ocurra
la tramsicion de fuentes galdcticas a extra galdcticas. Si ocurriese en la segunda rodilla, el
tobillo acaeceria por la produccion de pares p+v — p+ete™ por la interaccion de protones
extragaldcticos con la radiacién de fondo de microondas {127, 128]. Por otro lado, si ocurriese
en e tobillo, éste serfa el resultado de la suma de los flujos galdcticos y extra galdcticos con
distintos indices espectrales [136, 137, 138].

Es entonces de mucha relevancia cientifica estudiar la regién de energfas 0,1 - 10 EeV para
dilucidar la transicion de las fuentes de rayos cOsmicos. Los dos requerimientos fundamentales
son buena resolucién en energia y discriminacion en naturaleza quimica del primario pues
como ha sido arriba mencionado la transicién de fuentes galicticas (elementos pesados) a
extra galcticas (elementos livianos) estd directamente ligada al tipo de primario.

Se estdn actualmente instalando los tres telescopios de HEAT en el Cerro Coihueco,
Jjunto a los seis telescopios originales. Tendran dos posiciones: horizontal yaciendo en el suclo
para instalacién y mantenimiento ¢ inclinada en 28° para la operacién normal, permitiendo
entonces una aceptancia continua de 58° en elevacién. En la Fig. 7.2 se muestra mma simulacién
de las sefiales en los foto multiplicadores dejadas por una lluvia iniciada por un protén de
1 EeV. Notar que en este ejemplo la extension del campo de visién permite la inclusién del
maximo de la lluvia X e, sin el cual el perfil longitudinal no puede ser reconstruido.

Los contadores de muones de AMIGA consistiran en centelladores altaimnente segmentados
(para evitar el subconteo por “pile-up”} con fibras épticas finalizando en un foto multiplicudor
multi-dnodo de 64 pixeles. El disefio de base son varillas centelladoras de 400 cm de largo x
4,1 cm de ancho x 1,0 cm de espesor de poliestireno dopado con fluor co-extrudado con TiO3
para producir reflexion total de la luz y con una rammra para albergar a una flbra éptica con
cambio de longitud de onda (ver Fig. 7.3), recubierta con una folia reflectiva.

La electrénica de AMIGA tendrd una parte subterrdnea y otra en la superficie y ¢l su-
ministro de potencia serd con sistemas fotovoltaicos. Cada contador consistird en cuatro
moédulos, dos de 5 m? y dos de 10 m?. Cada médulo tendra m circuito impreso con un FPGA
(“Field Programmable Gate Array”) y un sistema de comunicacién y monitoreo con un micro
controlador. Cada canal electrdénico tendra un ampliflcador con un discriminador. Los pulsos
de todas las varillas serdn sincronizados al reloj de 40 MHz del tanque cercano y lego de la
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Figura 7.2: Lluvia simulada iniciada por un protén de 1,0 EeV (izquierda) iluminacion
de dos ciamaras superiores e inferiores de foto multiplicadores v (derecha) el perfil longi-
tudinal reconstruido donde el cambio de cdmara superior a inferior se aprecia como una

discontinuidad [122].

Figura 7.3: Ensamblado de un prototipo de 64 pixeles de 200em x 4, lem: (izquierda)

vista lateral, and (derecha) vista de frente mostrando el conector éptico de 64 pixeles.

discriminacion cada varilla arrojard un 0 o un 1 para la ausencia o presencia de un muén en
ese ciclo del reloj.

El conjunto de datos provenientes de este infill no estara afectado por la variacion de la
aceptancia con la temperatura, con el dngulo cenital, o con la composicion del primario. Otra
ventaja reside en el manejo experimental de las fluctuaciones en los limites de la aceptancia
de Auger, o sea £ ~ 3 x 10'® eV, ya que serd posible reconstruir un mismo evento con dos
0 mas subconjuntos independientes de detectores a 1500 m. De igual manera, permitird una
determinacién experimental de la aceptancia del arreglo completo con mucha mas precisién.

Los detectores pueden agregarse de muchas maneras diferentes al arreglo ya existente y
en este trabajo se consideraron las tres formas de infill mds relevantes que preservan la con-
figuracion original de tridngulo equildtero. Estos infills corresponden a espaciamientos entre
detectores de 433, 750 y 866 m. Para estudiar el impacto de la mejora propuesta y sopesar si
efectivamente representa una ventaja significativa desde el punto de vista experimental se es-
tudiaron por medio de simulaciones la dependencia de la resolucién de distintos pardmetros de
la lluvia de particulas (direccion de arribo, posicion del punto de impacto, distribucion lateral
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de las particulas, energia, etc.) con la separacion entre detectores para diferentes energias de
inyeccioén, composicién y dngulo cenital.

Este capitulo esta organizado de la siguiente manera: en la seccién 7.2 se describen las
siynulaciones realizadas de las iluvias de particulas y de la respuesta del detector, asi como
los métodos de andlisis usados. La seccién 7.3 contiene el cdlculo de la aceptancia para las
diferentes configuraciones. En las secciones 7.4, 7.5, 7.6 y 7.7 se analiza cémo mejora la
reconstruccién de la lluvia.

7.2. Simulaciones

Para este trabajo se generd una libreria de lluvias usando el cédigo de simulacién numérica
AIRES 2.6.0 [60, 145]. Se consideraron dos tipos de primarios (protén y hierro), incidiendo
en la tierra con 3 dngulos cenitales: 0°, 30° y 45° y distribucién uniforme en dngulo acimutal.
Se simularon 5 energias diferentes: 10175 eV, 101775 eV, 108 eV, 10'3%5 ¢V y 10185 V.
Para cada valor de energia, dngulo cenital y tipo de primario se generaron 100 lluvias. Con
cada una de estas lluvias se simularon 5 eventos sobre el arreglo de superficie en posiciones
distribuidas al azar. '

La respuesta de un arreglo de superficie similar al existente en Auger fue simulada con el
codigo SDSim (v3r0) [146]. Este sub-arreglo se formd con 37 detectores cubriendo una drea
hexagonal de 52 km? (ver figura 7.4, arriba izquierda). A esta red triangular de 1,5 km se
agregaron detectores en tres configuraciones de infill diferentes:

v a) Un detector en el centro de cada tridngulo de 1500 m, formando una red triangular
con un espaciado de 866 m (figura 7.4, arriba derecha).

» b) Detectores ubicados a mitad de la distancia entre detectores Auger, dando como
resultado un arreglo triangular con un espaciado de 750 m {figura 7.4, abajo izquierda).

= ¢) Detectores en el centro de cada tridngulo de 750 m del arreglo b), formando una red
triangular con un espaciado de 433 m (figura 7.4, abajo derecha).

En estas simulaciones se usaron todos los niveles de disparo implementados actualmente
en Auger [143] con sus correspondientes umbrales de sefial. Luego de cumplir con todas las
condiciones de disparo, se realizé la reconstruccién total de la direccién de arribo y de la
funcién de distribucién lateral (LDF) usando el paquete de reconstruccién provisto por el
grupo CDAS (“Central Data Acquisition Group”) del Observatorio Auger.

Aj realizar la reconstruccién de los eventos generados se pueden utilizar distintas parame-
trizaciones de la LDF que describe la sefial integrada esperada a cierta distancia del punto
de impacto. Para este trabajo se eligié la siguiente forma funcional:

p \ ~Btriog(r/ro)
) (7.1)

LDF(I‘) = S10m (—
o
donde rg =1000 m y S10p0, F ¥ ¥ son los pardmetros que se ajustan.
La aceptancia del arreglo y la precisién en la reconstruceién de la direccién de arribo y
de la LDF dependen fuertemente del nimero de estaciones que posean una sefial superior
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Figura 7.4: Diferentes configuraciones de infill posibles generadas dentro del arreglo
original con 1500 m de separacién entre detectores. { Arriba izquierda): espaciado en 1500
m; {(arriba derecha): un detector ubicado en el centro de cada tridngulo formando una
red de 866 m, {abajo izquierda): agregado de un detector a la mitad de la distancia entre
los detectores originales para obtener una red de 750 m y (abajo derecha): un detector
ubicado en el centro de cada tridngulo de 750 m produce un arreglo de 433 m.

al umbral de disparo. En la figura 7.5 se puede ver como depende el nimero de estaciones
disparadas con la energia de la lluvia para diferentes separaciones entre detectores cuando se
trata de nicleos de Fe. A medida que la energia anmenta, el drea cubierta por la lluvia en
¢l piso también lo hace, lo que implica que el niimero de estaciones disparadas serd mayor.
Para un dado espaciamiento entre detectores este nimero resulta ser proporcional a E2/B,
(CLEMENTINA: de donde sale esto?)donde § es la pendiente de la LDF.

7.3. Determinacion de la aceptancia

La eficiencia de deteccién de un arreglo de superficie depende fuertemente del espaciamien-
to entre detectores y de la definicién de la condicion de disparo, es decir cudntas estaciones
deben tener sefial sobre cierto nivel para que un evento sea guardado como tal {ver capitule
5).

Usando el método descrito en el capitulo 5 para el cdlculo de la probabilidad de disparo de
una estacion y usando las lluvias simuladas en este trabajo, se calculd la aceptancia relativa
para los distintos espaciamientos propuestos entre detectores.

En la figura 7.6 se muestra la aceptancia relativa en funcién de la energia para proto-
nes (simbolos vacios) y hierros (simbolos llenos) y para los diferentes espaciamientos bajo
consideracién. Se puede observar que una separacién entre detectores de 750 m garantiza
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Figura 7.5: Niimero promedio de estaciones disparadas por evento para diferentes espa-
ciamientos y energias para nicleos de Fe incidiendo con un dngulo cenital de 6 = 30°.

una eficiencia de deteccion del 95 % para lluvias de protones (hierros) con una energia de
3,6 x 10' eV (1,8 x 10'7 eV). Con una separacién de 433 m se obtiene un valor similar de
eficiencia para lluvias con energias tan bajas como 9 x 10'6 eV y 4 x 10'6 eV para protones
y hierros, respectivamente.
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Figura 7.6: Aceptancia relativa para las diferentes configuraciones de arreglos infill para
(stmbolos vacios)protén y para (simbolos llenos) hierro.

En base a lo expuesto y asumiendo una eficiencia unitaria, podemos evaluar el nimero
de eventos a detectar con AMIGA. El flujo de rayos cdsmicos, j%, sigue una ley de potencias
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E, [EeV] | Area [km?] | No. events year~!
0.1 5.9 16000
0.3 23.5 8500

Cuadro 7.1: Nimero de Eventos esperados por afio con AMIGA.,

con indice —2,84 como fuera presentado por Auger en [41]:

do E o\ L8 ) S
— =30,9| — km < -yr . 7.2
dE ! (EeV) oy o (72)
y por lo tanto, el niimero de eventos esperados en un afio con energia mayor que Ep y con

angulos cenitales por debajo de fpqy, = 60° para un detector de drea A serd:

A ¢ B, 1™
N”%'[m] [y—] LEEV] (7.3)

La estimacién del niimero de eventos por afio cbtenida con esta férmula es mostrada en
el Cuadro 7.1. Consecuentemente, el infill de 750 m compuesto por 64 detectores podra acu-

mular un niimero estad{sticamente significativo de eventos de bajas energias con un esfuerzo
relativamente pequefio: sdlo es necesario agregar 44 detectores al arreglo regular de Auger,
lo que significa menos del 3% del Observatorio completo. Igualmente con el infill de 433

017 eV agregando solamente 10

m se pueden detectar lluvias con energias tan bajas como 1
detectores, garantizando tener un conjunto de eventos estadisticamente significativo a tales

energias.

7.4. Resolucién Angular

Lua precisién en la determinacién de las direcciones de arribo de rayos edsmicos es fun-
damental para la bisqueda de sus fuentes y para el estudio de anisotropias. Se define la
incerteza en la reconstruccion angular como el 4ngulo espacial © subtendido por las direccion
real (Rr(,a;) y la reconstruida (}i’,mc), o sea cos(0) = Rreat Bree-

En la figura 7.7 se presenta, con un 68 % nivel de confianza, la incerteza en la reconstrue-
cion de la direccidn de arribo, en funcién del espaciamiento entre detectores y de la energia
de la lluvia. El grafico de la izquierda corresponde a primarios de hierros mientras que el de
la derecha a protones. Se puede ver que la resolucién angular con el infill de 750 m serd 2
veces superior a la del arreglo de 1500 m, dando valores cercanos a 1° para protén y hierro
de E = 10'8 V.

Es interesante analizar la dependencia de AB® con el nimero de estaciones disparadas
Nyet. Esta dependencia se muestra en la figura 7.9 para ambos primarios y para todas los
valores de energia y espaciamientos simulados. Como se esperaba, al aumentar el niimero de
estaciones participantes en el procese de reconstruccidn aumenta, la resclucion en la direccion
de arribo es mejor. Este comportamiento es similar para ambos primarios y en la figura 7.9
se representan con lineas llenas el mejor ajuste a cada set de datos para 8 = 30° (izquierda)
y 8 = 45° (derecha): azul para protones y rojo para micleos de Fe y verde para ¢l promedio
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de ambos. El mejor ajuste para el conjunto de datos completo con § = 30° esta dado por
AG = 5,8 x Nd_ci'z + 0,6°. En el caso de lluvias con # = 45° esta dependencia puede

expresarse como A = 2,3° x N, %

+0,2°. La figura muestra que el niimero de estaciones
disparadas tiene un impacto fundamental en la precision de la medicion, aunque no se descarta
la importancia que podria también tener la separacién entre las estaciones.

Como las condiciones de disparo en las simulaciones son las mismas que rigen actualmente
para el detector de superficie de Auger [143], vale la pena contrastar estos resultados con
los resultados experimentales. La dependencia de la resolucion angular con el nimero de
estaciones disparadas para el arreglo de 1500 m deberia ser comparable al obtenido para el
arreglo SD de Auger: los valores de A© correspondientes a 3, 4 y 5 estaciones son 2°, 1,6° y
1,2° respectivamente en acuerdo con los resultados presentados en [150], que para 3, 4,y 5
0 mas estaciones son ~ 2°, de 1,7° y 0, 9°, respectivamente.

Vale la pena comparar la resolucién angular que se espera lograr con los valores citados
por otros experimentos dienados para operar en el mismo rango de energia. Se espera que
el infill de 750 m de una resolucién en la direcciéon de arribo de 1,0° at 10'® eV, mientras
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todas las energias y espaciamientos simulados. izquierda: 8 = 30°; derecha: 6 = 45°

que AKENO alcanza una precision de 3,0° [151] para esa misma energia. Al bajar en energia
a 10'7 eV, Kascade-Grande [125] espera tener una resolucién angular de 0,3° mientras que
IceTop [152] pretende un valor de 0,6°. A esta energia, el arreglo totalmente eficiente es el
de 433 m, que dard una resolucién angular menor que 0, 7°.

7.5. Resolucion en la posicién del punto de impacto

Un pardmetro muy importante en la reconstruccion de la geometria de la lluvia, y en
la determinacién de su energia en menor medida, es la posicién del punto de impacto. Al
comenzar el proceso de reconstruccion se le da como valor inicial el baricentro de los 3
detectores con mayor senal del evento. Luego se realiza un proceso de ajuste iterativo a la
setial de los detectores con una dada funcién LDF y al tiempo de disparo de dichos detectores.

Para estimar la incerteza esperada en la reconstruccién final de la posicion del punto
de impacto para diferentes configuraciones, se evalué la diferencia entre la posicién real del
punto de impacto de las lluvias simuladas y la posicion calculada al final del proceso de
reconstruceion:

ACore = \/(-Trec = $rm£)2 + (y‘-"ﬁ(? == yreal)z (7-4)

donde Zyee, Yree son las coordenadas del punto de impacto de la lluvia (en el plano que
contiene al array) obtenida al final del proceso de reconstruceion y ,eqi, Yreat S0n los valores
del punto de impacto de las lluvias simuladas. Se define la resolucion en la posicién del punto
de impacto (para cada energfa, dngulo y primario considerado) como el valor para el cual la
integral de la distribucién de ACore es el 68 % del total.

Los principales resultados se muestran en la figura 7.10. Como la LDF decrece rapida-
mente con la distancia. la presencia de estaciones cerca del punto de impacto juega un papel
fundamental en la determinacién de su posicién. Esta situacion es favorecida al tener menor
espaciamiento entre detectores. Para el espaciamiento actual de los detectores Auger (1500
m) el valor del RMS empirico encontrado en [148] es ~102 m, que se corresponde con nuestros
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resultados para ambos dngulos mostrados. El desarrollo de las lluvias producidas por proto-
nes presentan mas fluctuaciones que las generadas por micleos de Fe, lo que se vé reflejado
en un mayor error en la determinacion del punto de impacto. El mismo comportamiento se

observa para los distintos angulos analizados como se muestra en las figura. 7.10 y 7.11.
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Figura 7.10: Resolucién en la posicién del punto de impacto en funcién de la separacién
entre detectores para ambos primarios: hierro (izquierda) y protén (derecha) para 6 = 30°.
Las lineas son s6lo para guiar el ojo.
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Figura 7.11: Resolucion en la posicion del punto de impacto en funcién de la separacion
entre detectores para ambos primarios: hierro (izquierda) y protén (derecha) para 6 = 45°.
Las lineas son s6lo para guiar el ojo.

Para una separacion de 433 m, el mimero de detectores alcanzados por la cascada de
particulas es lo suficientemente grande (~ 20, ver figura 7.5) como para dar una resolucion
en la posicién del punto de impacto de ~ 15 m independientemente de la energia, tipo de
primario o angulo de incidencia. Para el infill de 750 m se observa que la resolucién en la
posicion del punto de impacto mejora en un factor 4 con respecto a la correspondiente a
Auger para las energias de interés. Esto tendrd un gran impacto en la reconstruccion final de
la cascada, al permitir un ajuste de la LDF mds preciso.

La figura 7.12 muestra la resolucién en la posicion del punto de impacto en funcién
del nimero promedio de detectores disparados para ambos primarios, todas las energias
y espaciamientos considerados para # = 30° (izquierda) y 0 = 45° (derecha). Las lineas
representan el mejor ajuste a los valores obtenidos para ambos primarios por separados (azul
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para protén y rojo para Fe)y para el promedio de ambos (verde). La dependencia de la
incerteza en la posicién del punto de impacto con el niimero de estaciones promedio para

6 = 30° es ACore = 820m x!\a‘ﬁ + 13 m. En el caso de § = 45° la dependencia puede

0.9
expresarse como ACore = 478m de(,? m.
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Figura 7.12: Resolucién en la posicion del punto de impacto en funcién del namero
medio de estaciones disparadas para ambos primarios: protén(circulos) y Fe (tridngulos),
para todas las energias y espaciamientos considerados, para # = 30° (izquierda) y 6 = 45°
(derecha).

7.6. Determinacién de S(600)

Para los eventos registrados por un arreglo de detectores de superficie, la determinacion
de la energia consiste en dos etapas. Primero se asigna a la lluvia un parametro dependiente
de la energia llamado S(rp). Este pardmetro es la senal integrada que se espera en un detector
virtual ubicado a una distancia rg del eje de la lluvia. Su valor se obtiene al ajustar una LDF
empirica con una forma funcional predeterminada a la distribucion lateral de senal observada
e interpolando su valor a la distancia rg (ver seccion 3.4). El segundo paso consiste en la cali-
bracién en energia de S(rg). En un detector hibrido como Auger esto puede realizarse de dos
maneras distintas: recurriendo a los eventos hibridos, para lo cual es necesario que los datos
de superficie y fluorescencia puedan reconstruirse independientemente [147], u obteniendo la
funcién de conversién a partir de simulaciones Monte Carlo.

La eleccion del pardmetro vy para la conversion en energia esta directamente relacionado
con el espaciamiento entre detectores y la energia de los rayos césmicos primarios a detectar.
Ha sido probado [148] que rg = 1000 m es el valor éptimo para una red con un espaciado
de 1,5 km para energias mayores que ~ 5 x 10'® eV. Sin embargo, como el propdsito de
este proyecto es alcanzar energias mas bajas con un menor espaciamiento entre detectores, el
pardmetro elegido es en este caso S(600), es decir, la senial integrada esperada en un detector
a 600 m del eje de la lluvia.

La precision en la determinacién del pardmetro S(rp) depende del funcionamiento del
detector y de las fluctuaciones propias del proceso de muestreo. Ademads, esta precision posce
una fuerte dependencia con las fluctuaciones lluvia a lluvia (que son intrinsecas al desarrollo
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de las mismas y no pueden ser evitadas), con la direccion de la lluvia y con la posicion relativa
del punto de impacto [148]. Mds aun, la interpolacién no lineal usada en la determinacion de
S(ro) constituye una fuente mds de error. Se encontré empiricamente [149] que para el arreglo
de Auger, la incerteza estadistica de S(1000) alcanza el 10 % (con un error en la ubicacion del
punto de impacto de 50 m). Estos valores se obtuvieron para lluvias con energias > 5 x 10'%
eV.
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Figura 7.13: Dispersién Relativa de S(600) definida como ogg0)/S(600) para Fe
(tridngulos) y protén (circulos) en funcion de la energia inyectada para un espaciamiento
de 750 m y 6 = 30°

En la figura 7.13 se muestra la razén oggo0)/S(600), donde agg0) es la dispersion en
la distribucién de S(600) reconstruido, para ambos primarios: hierro (tridngulos) y proton
(circulos), para diferentes energias primarias inyectadas. Cuando la distancia entre detectores
se reduce en un factor 2, la precision del nuevo pardmetro S(600) para £ = 10'® eV es ~ 10%
para hierro mientras que para proton este valor es ~ 13 %. O sea que se recobra la incerteza a
3 veces la energia con el infill de 750 m. Otra ventaja comparativa es que a 600 m hay mayor
contribucién relativa de la componente electromagnética frente a la muodnica, lo cual hace a la
determinacion en energia mas independiente de la composicién quimica del primario. También
es mas confiable la asignacion de energia pues los modelos hadronicos actuales subestiman
significativamente la componente mudénica.

7.7. Estudios de composicion con AMIGA y HEAT

Como ha sido anteriormente mencionado, los dos parametros fundamentales de una lluvia
para estudios de la composicién quimica del primario son el nimero de muones y X0, Al
igual que con S(600), el niimero de muones se estima a través de un ajuste de una funcién
de distribucién lateral de muones [154], obteniéndose asi N,(600). Es mas confiable evaluar
un cambio en composicién que la composicion misma, pues dicho cambio es esencialmente
independiente del modelo hadrénico mientras que la asignacion de la composicion no lo es.
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Figura 7.14: Simulacién (izquierda) del cambio de X420 y (derecha) de N, (600). Lineas
y puntos son los valores de entrada en las simulaciones y los valores reconstruidos, res-
pectivamente.

En la Fig. 7.14 se aprecie como la reconstrucciéon reproduce excelentemente los valores
entrados en la simulacion. Un cambio de composicién, por ejemplo de pesado a liviano, se
verfa reflejado como un cambio de pendiente en los valores experimentales hacia arriba en el
grafico de variacién de X, vs. energia y en sentido contrario en la variacion respectiva de

N, (600).

7.8. Conclusiones

En este capitulo se discutieron las diversas razones por las cuales la Colaboracion Interna-
cional Auger decidié extender el rango de energias detectables del Observatorio. Incrementar
la densidad de detectores de superficie en un area pequena del Observatorio Pierre Aunger
(23,5 km? de los 3000 km? totales) da como resultado grandes ventajas en el estudio de rayos
césmicos de bajas energias a un costo relativamente bajo. Desde el punto de vista operacional,
es posible realizar esta mejora de manera simple.

Con un arreglo infill se pueden obtener mucha informacién que llevard a una mejora en
la reconstruecion de los pardmetros de la cascada de particulas para las mas bajas energias
detectables por Auger. Gracias al mayor nimero de estaciones participando en los eventos,
el ajuste de la LDF serd mas preciso. También se probd que la resolucion en la posicién del
punto de impacto de la lluvia y la resolucién en la direccién de arribo puede ser mejorada en
un factor 4 y 2, respectivamente. Con respecto a la energia, la incerteza en la determinacion
del pardmetro S(600) es menor al 15%.

Ademads, un arreglo con un espaciamiento de 750 m es equivalente a tres arreglos Auger de
1500 m superpuestos. Asi, eventos individuales pueden ser reconstruidos con tres subconjuntos
distintos de detectores a 1500 m. Esto permitird el estudio detallado de las fluctuaciones e
incertezas involucradas en la deteccion y reconstruccién de los eventos. Los datos provenientes
del arreglo infill servirfan también para chequear el comportamiento del arreglo original y para
validar las simulaciones y algoritmos de reconstruccion.

Se realizardn mejores estudios de la composicién quimica del rayo césmico primario y se
podra extender el intervalo de energia en el cual el detector es totalmente eficiente hasta 1017
eV para abarcar totalmente la segunda rodilla y el tobillo. Permitird probar los modelos de
propagacién y produceion de rayos eésmicos (galacticos y extragaldcticos) en vigencia.
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Finalmente cabe destacar que la actualidad se encuentra funcionando en el Observatorio
una celda unitaria de 7 detectores de superficie instalados a 750 m de distancia en los vértices

y en el centro de un hexdgono regular, habiendo por ende comenzado la toma de datos de
AMIGA.
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Capitulo 8

Conclusiones

Este trabajo estuvo orientado al estudio de la respuesta del detector de superficie del
Observatorio Pierre Auger a rayos cdstnicos de bajas energias, entendiendo por bajas energfas
valores en el rango 0,1 - 3,0 EeV. Con respecto al andlisis de datos, Auger registra cascadas
atmosféricas de particulas de hasta ~ 1 EeV, aunque el Obscrvatorio ha sido disefiado para
ser totalmente eficiente a £ > 3,0 EeV.

E} rango de energfa entre 0,1 - 10 EeV constituye uno de los mds importantes para la
astrofisica de altas energias. En él se producen cambios en la pendiente del espectro de
energia de rayos césmicos, cambios en la composicién de los mismos y se han reportado
indicios de posibles correlaciones entre sus direcciones de arribo y la estructura galictica.
Los dos cambios en la pendiente del espectro de energia que nos interesan son la “segunda
rodilla” (10'77 eV) y el “tobille” {10'8% eV), cuya existencia a dado lugar a la elaboracién
de numerosos modelos convencionales y exéticos. En la actualidad no cxiste certeza alguna
sobre la validez de los modelos mencionados pero dos posibilidades son las més aceptadas. La
primera establece que la segunda rodilla corresponderia al fin de la componente galdctica del
flujo de rayos césmicos, formando el tobillo la aparicién de la componente extragaldctica. La
segunda presupone que la segunda rodilla corresponde a la transicién de fuentes galacticas
a extragalacticas y el tobillo a la depresién esperada del flujo producida por la creacién de
pares de protones propagindose en el medio intergaldctico.

En esta region energética todos los niicleos, desde proton a Fe sufren una transicion en su
régimen de propagacion, pasando de ser difusivo a balistico a medida que aumenta la energia.
Al mismo tiempo, para estas energfas, el campo magnético galdctico comienza a ser permeable
a nicleos extragalacticos. Esta transicién podria producir ciertos patrones de anisotropia en
la distribucion de las direcciones de arribo correlacionadas con la estructura galdctica y la
distribucién de galaxias cercanas.

Como se puede ver, las posibilidades tedricas son muchas pero la existencia de datos
es limitada y cn algunas veces contradictoria. Sin embargo, con Auger existe la posibilidad
de conseguir la estadfstica suficiente en poco tiempo en estas encrgias. El ritmo al que se
detectan cascadas atmosféricas con el arreglo de superficie de Auger en este rango energético
es alto. Esto produce un conjunto de datos cstadisticamente importante pero afectado por
sistematicos introducidos por el hecho de no estar trabajando en el intervalo de energias para
el cual la aceptancia del arreglo estd saturada. Gran parte de los problemas provienen de que
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una lluvia de baja energia producira eventos con baja multiplicidad de estaciones (3 6 4} y
la sefial en las mismas estard sélo apenas por encima del nivel de disparo individual.

Los detectores de superficie del Observatorio Pierre Auger registran las particulas de las
cascadas producidas por el rayo césmico primario que llegan a la superficie de la tierra El
desarrollo de la cascada en la atmésfera determinara la distribucién temporal v espacial de las
mismas en el momento de llegar al piso. La forma en que esta cascada se desarrolle depende de
la energia, el Angulo de incidencia y la naturaleza del primario. Pero también es susceptible
a cambios en las condiciones atmosféricas y, para el caso de las cascadas producidas por
primarios de bajas energias esta influencia es apreciable. Por este motivo, se ha estudiado
como las distintas variables atmosféricas afectan el tamafo y la profundidad del maximo
desarrollo de la cascada. En el Observatorio Auger se han realizado mediciones del perfil
atmosférico {descripcién en altura) usando globos para distintas épocas del ano y gracias a
esto se puede parametrizar correctamente la atmdsfera de Malargiie y las diferencias qite se
producen de manera estacional y diaria.

Para poder calibrar los datos con baja multiplicidad de estaciones y poder utilizarlos en
forma correcta fue necesario caracterizar primero el funcionamiento del detector de superficie
de Auger, conociendo en detalle el proceso de calibracién del mismo y cuales son las variables
que entran en juego en la misma. El monitoreo continuo y remoto del funcionamiento del
detector garantiza tener la informacidn necesaria para determinar el estado del arreglo en el
momento en que se produce un evento. Se realizaron estudios de la calibracion de los detectores
de superficie en base a muones de fondo que permiten la actual operacién automatica y remota
del arreglo de superficie de Auger. En particular, se ha trabajado en el desarrollo de una rutina
de monitoreo del nivel de agua presente en cada estacién a partir de los datos de calibracién.
A partir de los histogramas de carga que se obtienen por cada PMT de la estacién cada 4
minutos, es posible determinar la altura de la columna de agua con una precisién menor al 5
%.

Una vez que el detector de superficie estuvo caracterizado y calibrado, el siguiente paso
consistié en desarrollar un método para poder diferenciar de manera eficiente, automatica
v rdpida entre los eventos que correspondan realmente a cascadas producidas por un rayo
césmico en la atmdsfera v coincidencias casnales entre estaciones disparadas, Usando una
primera estimacién de la posicidn del punto de impacto y de la direccién de arribo y poniendo
cortes en la distribucién espacial y temporal de las estaciones en el evento se obtiene una
excelente discriminacidén entre eventos reales y el ruido de fondo. De igual manera, este
procedimiento incluye la eliminacién de detectores que fueron disparados de manera casual
y no porque hayan registrado parte de la lluvia en cuestidén. Se mostré que este método es
eficiente en un 97 % y se encuentra actnalmente implementado en el proceso de seleccion y
reconstruccién de la Colaboracién Pierre Auger.

Contando con un conjunto de datos limpio, mucha es la informacién que se puede obtener
de ellos. En particular, y orientando el trabajo a la posterior bisqueda de anisotropia en las
direcciones de arribo, se trabajé en el cilculo de la aceptancia del arregle de superficie para
energias < 3 EeV. Para el calculo de la aceptancia es necesario determinar la probabilidad
de disparo de una estacién en funcion de la energia de la misma. Se ha mostrado que esta
probabilidad se puede determinar en forma empirica, haciendo usc del conjunto de datos
disponible de una manera sencilla y rdpida. Se ha comparado el resultado obtenido de esta
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manera con el proveniente de simulaciones Monte Carlo y se comprobd que son similares
dentro del error esperado. La aceptancia a bajas energias presenta cierta variabilidad con el
tiempo que debe ser tenida en cuenta en el momento de calcular de el mapa de cobertura del
Observatorio, que consiste en el célculo de la cantidad de eventos por direccidn celeste que
serian detectados por Auger si los rayos cosmicos llegasen en forma isotrdpica a la Tierra. Se
trabajé para determinar el origen de esta variabilidad y en la parametrizacién de la misma
en funcion de las variables relevantes. Se ha demostrado que la variacién de las condiciones
atmosféricas en superficie influyen directamente en la deteccién de las cascadas pudiéndose
parametrizar de manera sencilla. La variable que parece influir m4s es la densidad atmosférica
que se manifiesta directamente en ia variacién de la temperatura ya qune la presién se mantiene
casi constante.

La parametrizacion de la modulacidn de la aceptancia con la temperatura o con el tiempo
se introdujo en el cilculo de la cobertura de Auger y se mostré que el no tenerla en cuenta
puede introducir patrones falsos de excesos de eventos y la aparicion de un falso dipolo en
la descomposicion por armonicos esféricos de la ascensién recta. En particular, esta parame-
trizacion se implement en la herramienta llamada “Coverage Toolkit” desarrollado para el
calculo automdtico del mapa de cobertura y la bisqueda sistematica de anisotropia en las
direcciones de arribo a cualquier escala (grandes patrones de excesos o bisqueda de fuentes
puntuales). Esta herramienta permite e} cdlculo de la cobertura usando dos métodos distintos
basados solamente en los datos experimentales. El primero es e} de “shuffling” o mezclado
que se basa en la redistribucion temporal aleatoria de los eventos registrados para lograr
una distribucion isotrépica de direcciones de arribo. El segundo recibe el nombre de método
“semi-analitico” y se basa en un ajuste de la distribucién del angulo cenital de los eventos
reales. Aplicando este método para la cobertura y realizando la bisqueda de excesos en la
distribucién en coordenadas celestes se han logrado los primeros resultados de Auger en la
bisqueda de anisotropia en la direccién del Centro Galictico.

Los estudios mencionados naturalisente condujeron a sugerir un redisefio del arreglo de
superficie de Auger para solucionar experimentalmente los problemas de eficiencia y modula-
cién. Aldn cuando es posible hacer fisica a bajas energias (< 3 EeV) con Auger, las incertezas
que dominan esta regién son alin munerosas y algunas desconocidas. A medida que la canti-
dad de detectores presentes en un evento disminuye, se degrada la resolucién en energia y en
la direccién de arribo. El experimento estd disehado para registrar lluvias con energfas supe-
riores cuya huella abarque un drea importante en la superficie terrestre, La separacion entre
detectores determina el menor tamaio de huella registrable por Auger. Usando simulaciones
Monte Carlo de las lluvias de particulas y del detector de superficie se estudié el efecto de
disminuir la distancia entre detectores cn la aceptancia del arreglo de superficie del Observa-
torio y en la resolucion de la reconstruccién de los pardmetros de ia lluvia. Se comprobd que
ubicando una cierta cantidad de detectores de superficie con 750 m de separacién entre ellos
es posible bajar hasta energias de 107"° ¢V con aceptancia saturada y de instalarse a 433 m,
hasta 10'7 eV. Para obtener un conjunto de datos estadisticamente significativo con esta con-
figuracién en un tiempo de operacion razonable, se determiné que sdlo es necesario cubrir un
rea de 23,5 km?, lo que corresponde a sélo un 3% del 4rea total del arreglo. Se ha mostrado
también que los pardmetros propios de las lluvias detectables por Auger (> 1 EeV}, como la
posicién del punto de impacto y su direccién de arribo, mejoran de mancra significativa al



146 Conclusion

disminuir la separacién entre detectores en un factor 4 y 2 respectivamente. Con respecto a
la energia la incerteza en la determinacién del pardmetro S{600) es del 15 %.

Estos calculos fueron instrumentales para avalar la construccién de la extension AMIGA,
que estd en proceso de construccidn. AMIGA permitird el estudio detallado de las fluctuacio-
nes e incertezas involucradas en la deteccién y reconstruccion de los eventos. Se podré testar el
comportamiento del arreglo original para validar las simulaciones y los algoritmos de recons-
truceién y se podrd develar el misterio de la transicién de fuentes galdcticas a extragaldcticas.
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Apéndice I: Aceleracion de Fermi

La aceleracion por choques difusivos en campos magnéticos turbulentos es en la actualidad
el mecanismo mas aceptado para acelerar rayos césmicos. El que propuso este mecanismo fue
Enrico Fermi en 1949 y se puede resumir de la siguiente manera: Las irregularidades magnéti-
cas presentes a los dos lados de una onda de choque super relativista “juega” una especie
de partido de tenis relativista con particulas cargadas, y de vez en cuando una particula
se escapa del choque con una energia muy alta. Este mecanismo de aceleracion produce un
espectro de energias en las particulas que escapan de la forma E 2.

En este anexo se explicard como se realiza la transferencia de energia cinética entre las
nubes magnetizadas en movimiento hacia las particulas cargadas.

8.1. Aceleracion de segundo orden
Las nubes de gas en movimiento en el medio interestelar tienen velocidades del orden de

~ 10 km/s (Bnube < 1074). Una particula cargada ganard energia al entrar en alguna de estas
nubes y difundiendo en las irregularidades del campo magnético ligado a la nube parcialmente

ionizada.
E:
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Figura 8.1: Interaccion de una particula cargada con una nube magnetizada en movi-
miento.

Sea V;, la velocidad de desplazamiento de la nube, 3, su velocidad relativa y 7, su factor
de Lorentz. Consideremos que la particula ingresa en la nube con una energia E; con una
direccion con un dngulo 6, respecto de la direccion de movimiento de la nube. Luego de
difundir dentro de la misma, la particula saldrd con una energia E5 y un dngulo 85.
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Cambiando de sistema de referencia de la energia a la entrada v a la salida de la nube se
obtienc (, corresponde al sistema de referencia de la nube):

E.n = ~E(1 — Bpcos ) {sistema de referencia de la nube},

Ey = vEpa{l + 3, c0s8,2) (sistema de referencia del laboratorio.

Como la difusién magnética se produce sin colisiones la energia dentro de la nube no
cambia, por lo tanto £n1 = E,2. Esto permite calcular la ganancia de energia relativa en el
sistema laboratorio de la siguiente manera:

AE _ s
Ey B

El valor que nos interesa es la ganancia de energia relativa promedio que sufrird una

particula al entrar y salir de la nube. La difusién de la particulas por las irregularidades del

1=72{1~ B2 costcosbz — Brcosby + Breosbng) — 1. (8.1)

campo magnético da como resultado un dngulo de salida aleatorio y, en promedio cos 8,2 = 0.
Por otro lado, la densidad de probabilidad del angulo de entrada depende de la velocidad de
la particula v y de la nube p(x) « (v — V,cos8;). El valor medio de cosf; es, suponiendo

x = cosfy:
1 1 1 1 v
cosd = / p(:x:)xdx// pla)de = / (v — Vpx)x dx// (v — Vyaz)de = —3—“
-1 1 -1 ~1 Y
Si se considera que la particula es relativista v ~ ¢, se obtiene cos &
,= —fn/3. Asi, la ganancia relativa de energfa sera:
AE 9 42 432
— = 1+-2)—-1~—= 8.
= (10 2) 1, 82)

con 3, < 1 para la velocidad relativa de la nube. Se puede ver que la ganancia de energia
es de segundo orden en 3, lo que implica que la ganancia en cada colisién con una nube es
poca. En la préctica, esto se debe al hecho que hay tantas colisiones que implican pérdidas
de energia como colisiones frontales con ganancia de energia:

» en un choque frontal la inhomogeneidad magnética sc enfrenta al sentido de la particula,
cosf = —1 = AE/E = 8,/(1 + B}, v hay una ganancia de energia;

» si por el contrario, la inhomogeneidad alcanza a la particula, cosf; = 1 = AE/E =
—Bn/(1 + B,), ¥y hay una pérdida de energia.

Ademds, la tasa de aceleracidn viene dada por:
1dE _AE 48
Edt~ E <73
donde 7., es la tasa de colisiones de un rayo cdsmico con las nuhcs, dado por el camino libre
medio entre las nubes L tal que ren = f El tiempo de aceleracién para el mecanismo de
segundo orden de Fermi es cntonces:
1dE\"' 3Le
E dt B vz
con L ~ 1 pe, et Vi, ~ 10 kin/s, el tiempo de aceleracién es ~ 2 x 10° afios, hecho que limita
ann mas la aceleracién por este proceso.
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8.2. Aceleracién de Fermi de primer orden

El mecanismo original de Fermi fue modificado resultando un proceso de aceleracion mds
eficiente.

En el ejemplo clasico de las supernovas, que después serd generalizado, el equivalente
a varias masas solares de materia es eyectado durante su explosion, con una velocidad de
~ 10" km/s, mucho mayor que la velocidad del sonido en el medio interestelar (~ 10 km/s).
Se forma una onda de choque con una velocidad V. por encima del material eyectado de
la supernova con una velocidad V,. Desde el punto de vista del choque, gas proveniente de
corriente arriba se acerca a €l con una velocidad uy = V}, y una densidad py, lo atraviesa y se
aleja corriente abajo con una velocidad uz = V. — V,, y una densidad p,

sistema corriente arriba sistema del frente de choque

o

Figura 8.2: Representacion de una onda de choque con una velocidad V,. que se propaga
adelante de un fluido en movimiento con una velocidad Vj,. Izquierda: sistema de referencia
corriente arriba. Derecha: sistema de referencia del choque.

La velocidad del frente de choque V. (o u;) depende de la velocidad V), del “pistén” (el
material eyectado o el medio “chocado”) y de la razén de compresion r = py/p; = uy /uz =
gf—i (7 representa el calor especifico del gas:

Vo = —up=ruy,

Vo = w—up=(r—1)uy

Para el cédlculo de la ganancia de energia, es necesario reubicarse en el contexto de la
teorfa de Fermi con las irregularidades magnéticas en la forma de nubes corriente arriba y
corriente abajo del frente de choque. El frente de choque se supone no - relativista para poder
realizar la aproximacion de que las particulas ultra relativistas estdan distribuidas de manera
isotropica en ambos lados del frente de choque

En este mecanismo, los angulos promedio de entrada y salida se distribuyen de la misma
manera: como el frente de choque tiene una geometria plana en el paso de un lado al otro
del frente se tiene que! cosf; = fj}gz cos? 0y sin 6,d(6,) = 2 f:ﬂ cos? @y sinb1d(6,) = —2/3, y

para el camino inverso cos s = | jﬁz €082 B9 sin B0 d(fn) = -2 f[}”/ % cos? Onosinf,ad(0,9) =
2/3.

'Esta distribucién est4 normalizada: I _1 , cosBd(cos 8) = — fuﬂ cos@sin d(f) = 1.
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Con la formula( 8.1) se obtiene entonces:

AE _ (H(:!ﬁn)? 4gn) 4n 4V, dwm(r—1)

—_ — 1~ —
E 3 *

3 3 3¢~ 3 cr
los érdenes de 3, superiores a 1 son despreciables. Se puede ver que la ganancia de la energia
es de orden 1 en £, haciendo este mecanismo mucho mds eficiente que el de segundo orden.
Se evaluard alora el tiempo de aceleracidn asociado a este mecanismo. Sca D;/u; la
distancia de confinamiento de la particula corriente arriba y Ds/uy corriente abajo. Dy y Dy
son los coeficientes de difusién en la regién respectiva. Estos coeficiente se estiman teniendo
en cuenta que el radio de Larmor de la particula tiene que ser menor que las irregularidades
magnéticas. Sabiendo que un coeficiente de difusion se calcula clasicamente como %A pt, donde
Ap es el camino libre medio y v es la velocidad de la particula, se tiene D > ™% ~ %% El
tiempo promedio de un ciclo serd entonces:
4D1+D2 4E3 147

teiclo = — >
ciclo c(u1 e’ T 3ZecB’

Si la tasa de aceleracion es %% ~ él—afﬁ, el tiempo de aceleracion seri:

tesrto

e teiclo ITC 5 E ﬁr(r—kl)
T Ar —Nue ” ZeBui r-1

Considerando un gas monoatémico completamente ionizado (v = 5/3, de donde resulta

r = 4) y energias del orden de 10¥ eV, S~ 1 :

20 E
3 ZBu?

Tare =

Para campos magnéticos de orden de uG (tipico de las galaxias, donde se deberian encontrar
los aceleradores césmicos), una velocidad de choque de u; ~ 0.l¢, para alcanzar 1018 ev
haran falta 2350 afios y para alcanzar 10'8 eV se necesitaran alrededor de 2 millones de afios
{valor més razonable que ~ 2 x 10% afios).

Este mecanismo parece ser mds eficaz para explicar la aceleracién de rayos cdsmicoes. El
espectro de energia de estos estd determinada por:

= la energia después de atravesar el frente de choque: Eyy1 =k E,, ;
« la probabilidad de escape corriente abajo : Py = P = 4wy /v ;
» la probahilidad de volver a atravesar el choque: Pregreso = 1 — Fg = Q.

Luego de n ciclos (1 ciclo = 2 cruces del frente de choque}, la energfa de la particula
serd E = Eo(l + A E/E)* = Egk", siendo Eyp la energia inicial. La probabilidad de volver a
cruzar el frente de choque serd P, = (1— P)* = Q™. El niimero de particulas con una energia
superior a E es entonces N = Ny Q™. Con n = In(N/Np)/ In{@) = In(E/ Ep)/In(k) se ohtiene
el espectro en energia de las particulas aceleradas:

N = No(E/Ep)™ ox E™,
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con m = In(@)/ In(k). El espectro diferencial serd entonces:

i mm—1
1B x BT

Conin{l +z)~xzsix <1, eselcaso con Py A E/E para mn frente no relativista:

l—mel In{l1 - P) ~1s P s 3¢ rt2
" In(1+AE/EY” " AE/E T w(r—1) r—1
siveze
Con r = 4, m = -1 se obtiene un espectro diferencial en £~2, compatible con las

observaciones,
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Apéndice II: Coordenadas celestes

De igual manera que para determinar una posicién sobre la superficie terrestre se utiliza
un par de coordenadas (latitud y longitud), para denotar una direccién en la esfera celeste en
general se usa un par coordenado definido por un origen y un plano de referencia. Segiin cual
sea este plano de referencia que contiene al origen elegido, el sistema de coordenadas recibe
un nombre distinto. En este caso, los sistemas de coordenadas més comunes son:

» Coordenadas horizontales
» Coordenadas ecuatoriales

» Coordenadas galdcticas

8.3. Coordenadas horizontales

El sistema del horizonte estd definido para cada observador o sitio en la Tierra. Su origen
es la posicién del observador, su eje de referencia es la vertical local y su plano de referencia es
el horizonte aparente o simplemente el plano perpendicular al eje de referencia en ese punto.
La interseccién de la vertical con la esfera celeste se llama cenit, siendo el punto opuesto por
debajo del observador el nadir.

Por cualquier punto en la esfera celeste, se puede definir un plano nico perpendicular al
horizonte; este se llamna circulo vertical y contiene al cenit y al nadir. Dentro de su circulo
vertical, la posicién bajo consideracién puede caracterizarse por dos coordenadas: altitud y
azimul,

La altitud es el dngulo entre la direccion de la posicién en la esfera celeste y el plano
del horizonte. También se puede tomar el dngulo entre la direccidn y el cenit, que recibe el
nombre de dngulo cenital. Todos los objetos sobre el horizonte tienen altitudes positivas, lo
que equivale a un dngulo cenital menor a 90°,

La segunda coordenada de una posicién en el sistemma del horizonte estd definida por
el punto donde el circulo vertical de la posicién corta al horizonte. Se llama azimut y, en
astronomia y para el hemisferio Norte es el dngulo formado desde el punto sur (N) tomando
hacia el oecste, norte y este hasta el punto del circulo vertical sobre el horizonte, yendo de
0° a 360°. También puede tomarse al punto Norte como un 0 y asi el azimnt puede tomar
valores entre -180° y 180°.



168 Apéndice II: Coordenadas celestes

Cenit

Figura 8.3: Esquematizacién de coordenadas horizontales donde # es el dngulo cenital y
¢ es el Angulo azimutal.

8.4. Coordenadas ecuatoriales

La desventaja principal del sistema del horizonte es el cambio estable de las coordenadas
para un objeto astrondmico a medida que la Tierra gira durante el transcurso de un dia.
Esto se puede solucionar usando un sistema de coordenadas fijo en las estrellas o en la esfera
celeste. El sistema que se usa mis frecuentemente es el sistema de coordenadas ecuatoriales.

En principio, este sistema de coordenadas puede introducirse de manera simple proyec-
tando las coordenadas geocéntricas de la Tierra sobre el ciclo en un determinado momento.
Estas coordenadas quedardn fijas a la csfera celeste mientras la Tierra gire por debajo de
ellas. La proyeccion del ecuador terrestre y de los polos a la esfera celeste da como resultado
sendos ecuador y polos (norte y sur) celestes. Los circulos que pasan por los polos celestes
son siempre perpendiculares al ecuador celeste y se llaman efrcitlos horarios.

La primera coordenada en el sistema ecuatorial, correspondiente a la latitud se llama
declinacidn (Dec) y es el dngulo entre la posicidn de un objeto y el ecuador celeste (medido
a lo largo del eirculo horario).

La segunda coordenada corresponde a la longitud y recibe el nombre de ascension recta
(RA o «). Para definir el cero de esta coordenada se toman los puntos de interseccion del plano
ecuatorial con el plano de la 6rhita terrestre o ecliptica. Estos puntos se llaman equinoccios
vernales o “primer punto de Aries”. A lo largo de un afio, a medida que la Tierra se mueve
alrededor del Sol, este parece pasar sobre este punto cada 21 de marzo cruzando el ecuador
celeste de sur a norte. El Sol pasa por el punto opuesto el 23 de septiembre aproximadamente
y es cuando regresa al hemisferio Sur celeste, La ascensidn recte puede tomar valores entre 0°
y 360°. Sin embargo, esta coordenada se expresa frecuentemente en unidades de tiempo: horas
{h}, minutos (m), segundos (s), donde 24 horas corresponden a 360°. La correspondencia de
unidades es entonces:

24 h = 360°
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l1h=15°1m=15,15=15"
I°=4m,1"=4s

Asi, cuando comienza la primavera en el hemisferio Norte (alrededor del 21 de Marzo), el
Sol se encuentra en el equinoceio vernal que corresponde a @ = 0 h = 0°. En el solsticio dc
verano en el hemisferio Norte, el Sol se encuentra a o = 6 h = 90°, mientras que el equinoccio
de otoiio corresponde a & = 12 h = 180° y el solsticio de invierno (siempre para €l hemisferio
Norte) esta a a = 18 h = 270°. Asi, se puede ver que la ascensidn recte se mide de Oeste a
Este en la esfera celeste.

Debido a la precesién de la Tierra el equinoccio vernal no es constante pero varia len-
tamente, de manera que todo el sistema de coordenadas ccuatoriales va cambiando con el
tiempo. Es por esto que es necesario dar la época para la cual se toma el sistema ecuatorial.
Actualmente la mayorfa de las fuentes usan el comienzo del afio 2000 D. C. como época.

Para pasar de las coordenadas ecuatoriales fijas en las estrelias al sistema de coordenadas
horizontales, es 1itil introducir €l concepto de dngulo heraric (HA}. Esto implicaria, en princi-
pio, introducir un segundo sistema coordenado ecuatorial (coordenadas ecuatoriales horarias)
que rota conjuntamente con la Tierra. Este sistema tiene nuevamente un ecuador celeste y
polos como referentes, como coordenada de latitud a la declinacidn y como coordenada longi-
tudinal al dngulo horario que rota con la Tierra. En este sistema, un objeto celeste se mueve
contrario a la rotacion de la Tierra a lo largo de un circulo de declinacién constante duran-
te un dia. Esta rotacién deja las posiciones de los polos invariantes: siempre estan sobre el
meridiano local del observador. Ademds, la altitud del polo norte celeste es igual a la latitud
geografica del observador (siendo negativa para el hemisferio Sur). Asi, el meridiano local se
toma como el circulo horario para HA = 0.

Los objetos celestes se encuentran a RA constante, pero su dngulo horerio cambia a
medida que el tiempo pasa. Si se mide en unidades de tiempo (horas, minutos y segundos)
HA cambiara en la misma magnitud que el intervalo de tiempo considerado si se¢ mide en
unidades de tiempo sidéreo (ST) (ver seccién 8.6). El dngulo horario se mide de Este a Oeste,
de manera que aumenta con el tiempo y es opuesto a la convencién usada para la ascension
recta.

El tiempo sidéreo (ST) es cero por definicién siempre que el equinoccio verbal, con o = 0,
cruce el meridiano local, HA = 0. A medida que pasa el tiempo, la RA permanece constante
mientras que HA y ST crecen la cantidad de tiempo pasado. Esto implica que el tiempo
sidéreo y el dngulo horario son siempre iguales para los equinoccios vernales.

De manera mas general, para cualquier posicién en el cielo, la relacidon entre ascensidn
recta, dngulo horario y tiempo sidéreo es la siguiente:

HA=ST-a (8.3)

En la figura 8.4 se puede ver una esquematizacién de este sistema de coordenadas.

8.5. Coordenadas Galacticas

En este sistema de coordenadas el plano fundamental es el plano de nuestra galaxia y
la direccién fundamental es la linea que une nuestro Sol al centro de la galaxia. La primera
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Figura 8.4: Esquematizacién del sistema de coordenadas ecuatoriales.

coordenada es la longitud galdctice (1) y se define como el &ngulo medido en el plano entre
la direccién Sol-Centro Galdctico y la direccidn Sol - ohjeto celeste proyectado sohre el plano
galactico. La segunda coordenada es la latitud galdctica (b) y es el angulo medido entre
el planc galdctico y la direccion del objeto observado. En la figura 8.5 se puede ver una
esquematizacion de este sistema de coordenadas. Los puntos Pg y Ff; son los polos norte
y sur respectivamente y sus coordenacas correspondientes son: bp, = 90°, bpé = -90°. Las
coordenadas ecuatoriales del polo norte galictico son a = 12:51.4, § = 4+27:07 (2000.0).

PNC

PsSC

Figura 8.5: Esquematizacion de coordenadas galicticas.

La posicion del cero de la longitud galdctica {el centro galdctico nominal) fue acordado
en 1959 por la Union Astrondmica Internacional y estd situado en las siguientes coordenadas
ecuatoriales (2000.0): o = 17:45.6 y § = -28:56.3 (2000.0)

Observaciones recientes han demostrado que el centro galdctico real coincide con una
fuente de radio e IR (Sagitario A) situada a unos pocos minutos de arco de su posicién
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nominal. Como el centro galdctico nourimal se sigue usando como punto cero para la longitud
galdctica, la posicion del verdadero Centro Galdctico es: [ =-3.34"y b = -2.75°

8.6.

Tiempos

Tiempo Sidéreo (ST): es el tiempo medido con respecto a estrellas fijas. El dia sidéreo es

el periodo en el que la Tierra realiza una revolucién completa sobre su eje, de manera que
cierta estrella elegida aparezca dos veces sobre-el meridiano celeste del observador. Hay
alrededor de 365 y 1/4 dias solares en un ailo, siendo el tiempo que le toma al Sol volver
al mismo sitio sobre el background de estrellas. En este periodo la Tierra realiza 366 y
1/4 revoluciones sobre su eje. Este implica que cada dia sidéreo es aproximadamente 4
minutos mas corto que un dia solar. El tiempo sidéreo local (LST) de un observador es
igual al angulo horario del equinoccio vernal, lo que significa que todas las direcciones
en el cuelo pasando por el meridiano {a su méxima elevacién) con cierto LST tienen su
ascension recta igual al mismo.

Tiempo Universal (UTC): es el tiempo estdndar internacional y estd basado en la defi-

nicién de segundo. Es una escala de tiempo uniforme pero con discontinuidades para
tener en cuenta la rotacién irregular de la Tierra. Es el término corriente ara lo que
comunmente se usaba como Tiempo del Meridiano de Greenwich (GMT). Este tiempo
universal y el tiempo sidéreo sélo coinciden un instante en el afic en el equinoccio de
primavera. A partir de alli, la diferencia entre ellos aumenta ya que el ST corre mds
rapido que el UT, hasta exactamente una mitad de afio después donde es de 12 horas.
Después de un ano, los tiempos vuelven a coincidir.

Dia Juliano (JD}): es el nimero de dias desde la medianoche del 192 de encro del afio

8.7.

8.7.1.

4713 antes de Cristo. Esté se define como un entero para la medianoche; los decimales
corresponden al tiempo UTC medido a partir de medianoche.

Conversion entre sistemas de coordenadas

De horizontales a ecuatoriales horarias y viceversa

En la figura 8.6 estdn representadas las coordenadas horizontales y ecuatoriales hurarias

de un
5011

objeto celeste cualquiera. Los lados y angulos del tridngulo resaltado en dicha figura

Lados | Angulos

90°- ¢ =
90° -4 1360°- A
90° - h H

Aplicando ¢l teorema del coseno y del seno en este tridngulo se obtienen las ecuaciones

necesarias para realizar el cambio de coordenadas horizontales a ecuatoriales (horarias) y
viceversa:
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Figura 8.6: Relacién entre coordenadas horizontales y ecuatoriales.

cos § sin H = —cosh ksin 4 (8.4)
sin & = sin ¢ sin b+ cos ¢ cos h cos A (8.5)
sinh = sindsin¢+cosdcos gcos H (8.6)

Asi, si se conocen ¢, k y A, se pueden dcterminar § y H de la siguiente manera:

& = sin " !(sin ¢ sin h + cos ¢ cos h cos A) {8.7)
1 {—coshhsin A
H = sin (——0055 ) (8.8)

Para pasar de coordenadas ccuatoriales a coordenadas horizontales, lo que implica deter-
minar h y A conociendo ¢, 8 y H, se deben aplicar las siguientes ecuaciones:

h = sin~!(sin & sin ¢ -+ cos & cos ¢ cos H (8.9)
. .1 {—coshdsin H
A = sin (——eos 5 ) {8.10)

8.7.2. De ecuatoriales horarias a ecuatoriales absolutas y viceversa

Como la declinacion 4 sigue siendo la misma que en el sistema anterior, lo dnico gue
habria que considerar ahora es la relacion entre la ascension recta a y el dngulo horario H.
La conexion se establece a través de alguna variable que indique la posicién del punto vernal.
Esta variable seria el ticmpo sidérco local (LST},que para un observador en un instante dado
se define como el dngule horario del punto vernal (LST = H,). En la figura 8.7 se puede
apreciar la relacion existente entre o, H y el LST y dcducir la siguiente relacion:

LST=H,=a+H (8.11)
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MERIDHANO
DEL OBSERVADOR

Figura 8.7: Relacién entre coordenadas ccuatoriales absolutas y horarias.

8.7.3. De ecuatoriales absolutas a galdcticas y viceversa

La figura 8.8 muestra la relacién entre las coordenadas ecuatoriales (@, 8) y las coordena-
das galdcticas (I, b). Las coordenadas ecuatoriales del polo norte galdctico (cvp,, dp,) son las
siguientes: ap, = 12:51.4 y dp, = 27:8 (2000.0). También es necesario especificar la longitud
galdctica (i) del polo norte celeste (PNC). Como el origen de coordenadas de { estd muy
cerca del verdadero centro galdctico (CG) y este se encuentra a 33° con respecto al nodo
(punto donde el plano galdctico cruza de sur a norte el ecuador celeste), se tiene que este
nodo se encuentra exactamente a mitad de camino entre los puntos D y D',

Figura 8.8: Relacion entre coordenadas ecuatoriales y galdcticas.

Del triangulo esférico resaltado en la figura 8.8 se deduce:
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Lados | Angulos

90°- & | a—ap,

90° - 8 In-1
90° - ép r

9

Y aplicando el teorema del seno y del coseno a este triangulo se obtienen las relaciones
necesarias para realizar el cambio de coordenadas:

cos § sin{a —ap,) = sin(ly —Icosd (8.12)
sinb = sin dp, sin § + cos dp, cos § cos(a — ap,) (8.13)

cos(iy —l)cos b = sin § cos dp, ~ cos § sin p, cos{a — ap,) (8.14)
(8.15)

Asi, para pasar de coordenadas ecuatoriales a coordenadas galdcticas es suficiente usar
las siguientes expresiones:

b = sin !(sin dp, sin & + cos dp, cos & cos{a — ap,)) (8.16)

I P ( cos J sin(a — ap,) )
= N —

8.17
sin 4 cos dp, — cos 6 sin dp, cos{a — ap,) ( )




