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gular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa
el nimero de eventos correlacionados como funcién también de la distancia angular. El
angulo que minimiza a Py es 3.2°. El méximo redshift es de z < 0.018 (75 Mpc).

La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de
eventos. La linea azul (eje derecho) representa el niimero de eventos correlacionados como
funcién también del nimero de eventos. La probabilidad P calculada con los eventos
acumulados detectados hasta el 21 de Diciembre del 2011 es del 10%. Los primeros
14 eventos ultraenergéticos fueron excluidos en este grafico puesto que estos sirvieron
para fijar la distancia angular en el cdlculo de la desvicién respecto ala isotropia de los
subsecuentes 89 eventos. . . . . ...

Se muestra en rojo la distribucién de redshifts del catalogo compuesto: Veron 13E + Swift
BAT. En verde se muestra la distribucion de los 11 redshifs de NAGs correlacionados de
los 14 priemeros eventos detectados con £ > 55 EeV. En verde se muestra la distribucion
de los 9 redshifs de NAGs correlacionados de los 13 subsecuentes eventos detectados con
E>55EeV. . . e e

La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia an-
gular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa
el nimero de eventos correlacionados como funcién también de la distancia angular. El
angulo que minimiza a Py es 6.6°. El méximo redshift es de z < 0.009 (37.5 Mpc).
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La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de
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La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia
angular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) re-
presenta el parametro Rd como funcién también de la distancia angular. El angulo que
minimiza a Py es 6.6°. El maximo redshift es de z < 0.048 (200 Mpc). . . .. ... ...

La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de
eventos. La linea azul (eje derecho) representa el parametro Rd como funcién también del
numero de eventos. La probabilidad Py calculada con los eventos acumulados detectados
hasta el 21 de Diciembre del 2011 es del 3 %. Los primeros 14 eventos ultraenergéticos
fueron excluidos en este grafico puesto que estos sirvieron para fijar la distancia angular
en el cédlculo de la desvicion respecto ala isotropia de los subsecuentes 89 eventos.

La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia
angular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) re-
presenta el pardmetro Rf como funcién también de la distancia angular. El angulo que
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La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de
eventos. La linea azul (eje derecho) representa el pardmetro Rf como funcién también del
numero de eventos. La probabilidad P, calculada con los eventos acumulados detectados
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fueron excluidos en este grafico puesto que estos sirvieron para fijar la distancia angular
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Las 103 direcciones de arribo de rayos césmicos con energia EF > 55 EeV detectados
por el Observatorio Pierre Auger recolectados desde el 1 de Enero del 2004 hasta el
21 de Diciembre del 2011, los cuales estan representados por los circulos blancos en
una proyeccién Aitoff del cielo en coordenadas super-galacticas. Los cuadros amarillos
representan los eventos con energia entre 42 y 55 EeV. La linea azul sélida representa el
plano galéctico. Los circulos rojos son proporcionales al flujo en rayos X y representan
a las posiciones de los NAGs del catalogo Swift BAT 58-Month Hard X-ray Survey que
se sitian dentro de un radio de 200 Mpc y que estan dentro del campo de vision del
observatorio. . . . . . .. L e

Acercamiento en la regién central de la Fig. 4.12 que muestra los objetos astrofisicos
mas relevantes. . . . .. L L e e e e
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Resumen

En la presente tesis de doctorado se abordara integralmente el analisis
de los eventos ultra-energticos detectados por el Observatorio Pierre Auger. Se
extendera el andlisis de correlacion de lo anteriormente hecho en elobservatorio
Pierre Auger mejorando y perfeccionando la metodologia de correlacién entre los
eventos ultraenergéticos y los objetos extra-galacticos de catalogos de ntcleos
activos galacticos. De manera paralela, se analizara el grado de acumulacién
de eventos en cimulos con el objetivo de buscar multiplicidad en regiones muy
focalizadas que pudieran haber sido generadas por alguna fuente con potencial
de emisiéon de rayos cosmicos ultraenergéticos.

Dentro del cuerpo de la tesis se iniciara con el Cap. 1 donde se describira al
Observatorio Pierre Auger en todos sus aspectos desde su diseno experimental,
asi como la metodologia para la reconstrucciéon de los chubascos atmosféricos
extensivos y detalles méas técnicos como lo son los modos de disparo de los siste-
mas de deteccién. En este mismo capitulo se describe los aspectos generales de
la exposicién total y relativa del Observatorio Auger puesto que ésta interviene
en muchos de los andlisis realizados en la presente tesis.

El Cap. 2 se inicia con un tratado de las interacciones de los protones,
nucleos pesados, fotones y neutrinos con el fondo césmico de microondas al viajar
en el medio extra-galactico. Posteriormente, se profundizara en la descripcion de
los modelos tedricos de aceleracion de particulas ultra-energéticas y como éstas al
ser emitidas interactiian con los campos magnéticos extra-galacticos y galacticos
existentes en el universo.

En el Cap. 3 se hara una recapitulacion de los andlisis mas relevantes rea-
lizados en la colaboracion del Observatorio Auger en la bisqueda de las posibles
fuentes de rayos césmicos ultraenergéticos, las cuales de ser descubiertas serian
una pieza fundamental en el rompecabezas de la fisica de astro-particulas.

En el Cap. 4 se presenta el andlisis de correlacién mejorado usando dos
catalogos al incluir pesos por distancia y flujo a las fuentes correlacionadas en
la obtencién de la significancia bajo la hipdtesis nula de que los rayos césmicos
ultraenergéticos hayan sido generados por fuentes distribuidas isotrépicamente,
como se verd en los resultados del analisis de las direcciones de arribo de los
eventos ultraenergéticos detectados por el Observatorio Auger, este sugiere que
moderadamente si se siguen correlacionando con las posiciones en la bdéveda
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celeste de Nucleos Activos Galacticos NAGs.

En el Cap. 5 se dara un giro diferente al medir el grado de agrupamien-
to en cumulos de los eventos ultraenergéticos detectados por el Observatorio
Auger, esto con el fin de buscar fuentes que hayan generado eventos con una
multiplicidad determinada.

Finalmente en el Cap. 6 se expondran las conclusiones derivadas de los
resultados de los capitulos Cap. 4 y Cap. 5.
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Capitulo 1

Observatorio Pierre Auger

1.1. Generalidades

Las fuentes de los rayos cosmicos ultraenergéticos se mantienen elusivos
después de medio siglo desde que un rayo césmico con energia del orden de 10%
eV fue por primera vez reportado [1]. La anisotropia en las direcciones de arribo
de rayos cosmicos ultraenergéticos se espera que provea pistas significativas para
identificar las fuentes. Protones y nicleos con estas energias interactiian con el
fondo de radiacién cosmico mediante cualquiera de los procesos de fotoproducion
de piones o por fotodesintegracion nuclear. Esta interacién limita la distancia
en la cual una fuente puede contribuir significantemente al flujo en la Tierra,
como predice Greisen|2], Zatsepin y Kuz'min[3] (el efecto GZK). Por ejemplo,
la mayorfa del flujo observado arriba de 60 EeV (1 EeV = 108 eV) deberia pro-
venir de fuentes ubicadas dentro un “horizonte” conocido como horizonte GZK,
limitado por un radio aproximado de 200 Mpc. Los procesos que pueden acelerar
particulas arriba de tales energias requieren especiales condiciones astrofisicas
[4]. Pocas clases de objetos astrofisicos, como son Nucleos Activos Galacticos,
16bulos de radio-galaxias y fuentes de rafagas de rayos gama, reinen los requeri-
mientos. Heterogeneidades en su distribucién espacial dentro del horizonte GZK
pudieran imprimir una anisotropia detectable en las direcciones de los rayos
cosmicos ultraenergéticos. Comparar las direcciones de arribo con las posiciones
celestiales de diferentes tipos de objetos astrofisicos es una herramienta ttil para
identificar las fuentes solo si los campos magnéticos que intervienen no desvian
las trayectorias de los rayos cosmicos en grandes angulos.

El Observatorio Pierre Auger ha sido disenado para investigar el origen
y la naturaleza de los rayos césmicos ultra energéticos. Se compone de un gran
arreglo de 1,660 estaciones de superficie (el arreglo SD) que cubre una super-
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ficie de 3000 km? para la deteccién de las particulas secundarias del chubasco
atmosférico a nivel del suelo por medio de la radiacion Cherenkov que producen
en el agua. El arreglo del suelo es complementado por 24 telescopios de fluo-
rescencia (el sistema FD), agrupados en 4 grupos, cada uno compuesto de seis
telescopios 6pticos. Estos dispositivos se utilizan para observar el perfil longitu-
dinal de los chubascos de rayos césmicos en noches sin luna. El Observatorio,
ubicado a las afueras de Malargiie, en la provincia de Mendoza, Argentina, ha
estado tomando datos de forma estable desde Enero del 2004, mientras que
la construccion se estaba realizando. La construccién terminé a mediados del
2008. Los detalles del diseno, construcciéon y funcionamiento del Observatorio se
pueden encontrar en [5, 6, 7].

El Observatorio Auger ha sido concebido con una capacidad de dispa-
ro cruzado. Los datos se obtienen de cualquiera de los detectores sin importar
que sistema es disparado (detalles acerca del disparo para SD se encuentra en
[8] v para FD en [7]). El arreglo de superficie y los telescopios de fluorescen-
cia permiten la reconstruccién de los chubascos extensivos atmosféricos con dos
mediciones independientes. La combinacion de la informacion de los dos subsis-
temas de deteccién mejora las capacidades de reconstruccion respecto a lo que
se obtendria usando un sélo sistema de detectores [9, 10].

Y73
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Figura 1.1: Observatorio Pierre Auger. Los puntos representan a la red de detectores de superficie tipo
Cherenkov. Los puntos con los nombres Morados, Loma Amarilla, Coihueco y los Leones muestran las
locaciones donde se encuentran los telescopios de fluorescencia.
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1.2. Arreglo de Detectores de Superficie
1.2.1. Selecciéon de eventos

La energia depositada en los tanques se mide en unidades de VEM
(“Vertical Equivalent Muén®). Un VEM es la carga depositada por un muon
que incide verticalmente en el centro del tanque. Esta unidad fue creada para
lidiar con el hecho de que una misma cantidad de energia depositada, en general,
no genera una senal de la misma intensidad en estaciones diferentes, o incluso en
la misma estacién en distintos momentos. Para que sea posible la comparacion
de las senales de diferentes estaciones o de una misma estacion en distintos mo-
mentos, calibraciones son realizadas a cada minuto para determinar la respuesta
de los componentes electrénicos correspondientes a 1 VEM, utilizando muones
atmosféricos [21].

El monitoreo de las estaciones del SD es realizado remotamente. Diver-
sos censores instalados en cada estacién miden la temperatura y el voltaje de
diferentes componentes.

Informacion sobre la calibraciéon y monitoreo son enviadas cada 6 minutos
al CDAS. Independientemente, cada estacion envia a cada segundo al CDAS
informacién sobre eventos seleccionados por el disparo T2 (que sera discutido
en la proxima seccién), lo que permite el calculo preciso de su tiempo muerto.

Una descripcion detallada del sistema de monitoreo de SD puede ser en-
contrada en [22].

Para distinguir entre las senales producidas por los rayos cosmicos en
coincidencias aleatorias, los eventos deben ser detectados por el SD durante
cinco niveles de disparo [23]. Los dos niveles inferiores, llamados T1 y T2 son
ejecutados por los componentes electronicos propios de la estaciéon. El tercer nivel
disparador, T'3, se ejecuta en la central del observatorio y analiza la correlacion
espacial y temporal de los eventos seleccionados por T2. Todos los eventos que
son seleccionados por T3 se almacenan y se someten a dos disparos de niveles
superiores T4 y T5, que tienen por objetivo la seleccién de eventos reales y
precisos respectivamente.

Los disparos de primer nivel, T1, seleccionan coincidencias entre PMTs
(2 6 3) con senal por encima de un valor umbral dado.

El disparo llamado ToT (”Time Over Threshold”) selecciona coinciden-
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cias entre cualquiera de los dos PMTs cuya senal se ha mantenido por encima
durante de un determinado nivel minimo en 13 de los 120 intervalos de tiempo
consecutivos. Cada intervalo de tiempo tiene una duracion de 25 ns. La tasa de
ToT es de 1.6 Hz, y es extremadamente eficiente para seleccionar los eventos
pequenos mas dispersados en el tiempo, lo que elimina el ruido generado por
muones atmosféricos.

El disparo de primer nivel T'1 selecciona las coincidencias en un mismo
intervalo de tiempo entre los tres PMTs. Su tasa de frecuencia es de 100 Hz,
mucho mayor que el ToT descrito en el parrafo anterior. Sin embargo, este
disparo es necesario para seleccionar eventos rapidos, que son caracteristicos de
la componente mudnica de chubascos horizontales.

El disparo T2 disminuye la tasa a 20 Hz. Todos los eventos seleccionados
para ToT automaticamente son promovidos a T2. Aquellos que fueron seleccio-
nados por T1, pero no por ToT tiene que satisfacer la condicién de que hayan
disparado 3 PMT, generando en cada uno una senal méas alta que lo exigido por
T1. Sélo los eventos que fueron seleccionados por T2 pasaran a ser T3.

El disparo T3 selecciona coincidencias entre un m ‘nimo de tres estaciones
que hayan sido seleccionadas por ToT. Para indicar la posiciones relativas de
diversas estaciones dentro del SD, se utiliza el concepto de coronas. Para una
estacién dada, un conjunto de 6 estaciones que forman un perimetro alrededor de
ella es llamado corona 1 (C1). Asi como las 12 estaciones que forman el segundo
perimetro forman una corona 2 (C2) y asi sucesivamente Fig. 1.2.

Para que un evento pueda satisfacer el disparo T3, una configuracién es-
pacial especifica de las estaciones debe ser cumplida tal que para una de las
estaciones exista al menos una con disparo ToT en C1 y una con ToT en C2.
90 % de los eventos seleccionados por este disparo, son chubascos reales, princi-
palmente chubascos verticales.

Para seleccionar chubascos horizontales, otro disparador T3 es ejecutado,
no igual al anterior al exigir una coincidencia temporal entre un minimo de
4 estaciones que han sido seleccionadas por T2 (no necesariamente ToT). Ese
disparo requiere que dentro de esas 4 estaciones, al menos una tenga T2 en C1,
al menos una con T2 en C2 y al menos una con T2 no mas lejos de C4. Ese T3
selecciona solamente el 10 % de los chubascos reales.

El disparo T4 tiene como objetivo reducir el ntimero de coincidencias
aleatorias entre los eventos almacenados como T3. Para realizar esto se utiliza
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el concepto de "semilla” el cual se define como el tridangulo formado por las 3
estaciones con mayor senal medida. Una vez identificada la semilla se hace el
ajuste de este como punto de impacto de los tiempos de llegada del frente del
chubasco propagandose a la velocidad de la luz, después se hace el andlis de las
estaciones fuera de la semillas con senal para ver si counciden con los retrasos
de tiempos de llegada para de esta manera rechazar o aceptar el evento por
coincidencia accidental.

Figura 1.2: Ejemplos de los dos tipos de disparos T3. Izquierda: mediante 3 disparos ToT; derecha:
mediante 4 disparos T2. La figura fue tomada de [20].

El disparo T9, se utiliza para asegurar la calidad de la reconstruccion
de eventos seleccionados. Cuando un evento es detectado por estaciones en el
borde del area cubierta por SD, existe la posibilidad de que el eje del chubasco
halla caido fuera de esta area, lo que resultaria en una reconstruccién errada
de la energia del evento. T5 exige que la estacién disparada con mayor senal
esté cercada por al menos 5 estaciones en funcionamiento en Cl. Ademas, el
centro reconstruido del chubasco debe estar dentro de un triangulo equilatero
de estaciones en funcionamiento.

1.2.2. Reconstruccion de los parametros del chubasco

El SD solamente nos proporciona datos sobre el chubasco detectado en
algunos puntos a diferentes distancias de su eje a nivel del suelo. Para estimar
el tamano del chubasco con los datos disponibles, Hillas propuso [24] el uso de
la senal S a una distancia r desde el eje del chubasco en el plano del frente de la
cascada. El valor de r que minimiza la incertidumbre de los resultados depende
de la distancia entre los detectores. En [25] se demostré que para el observatorio
Auger, el valor 6ptimo de r es de 1,000 m.
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La senal de una estacién como funciéon de r es descrito por la funcién
de distribucién lateral (LDF ”Lateral Distribution Lateral”). La colaboracién
Auger utiliza como LDF la funcién Nishimura, Kamata [26] y Greisen [27],

S(r) = S(1000) (1050m)ﬁ (%) B (1.1)

El parametro S es llamado inclinaciéon de LDF. La figura Fig. 1.3 muestra
la sensibilidad de la LDF para diferentes valores de (. Esta figura también
muestra el comportamiento del valor éptimo de r como funcién de la separacion
entre los detectores.

En la reconstruccién de un determinado evento, el parametro S(1000), que
es la senal a una distancia de 1000 m desde el eje del chubasco en el plano del
frente de la cascada, es determinado interpolando las senales de las estaciones
activadas. Las incertidumbres en la determinacién de S(1000) se discuten en
[29].

S(1000) es casi independiente del valor de X,,.., pero depende de la in-
clinacién del chubasco 6. La energia del primario es estimada a través de simu-
laciones o calibracion directa resultado del analisis de eventos hibridos.

La medida de la senial como funcion de la distancia al eje del chubasco,
en términos de LDF falla para valores 6 por encima de un umbral determinado.
Por esta razén, consideramos eventos solamente con 6 < 60°.

La geometria del chubasco es determinada a través de los tiempos en
que fueron detectadas las senales en al menos tres estaciones y adicionalmente
modelando la forma del frente del chubasco.

Para determinar la posicion del eje del chubasco, se aproxima su frente
por un plano perpendicular a su eje moviéndose a la velocidad de la luz. La
Fig. 1.4 ilustra esta aproximacion.

El punto de impacto b del eje del chubasco con el terreno esta dado por la
suma ponderada de las posiciones r; de las estaciones consideradas, b = \/gjrj
pesada por la senal de cada estacion. El instante en que ocurre el impacto, ),
estd dado por la suma ponderada de los instantes ¢; en los cuales la senal fue
detectada por cada estacién. El instante en que el chubasco sera detectado por
una estacion en la posicion r estd dado por [31]
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ct(r) = ctimp — (r —b) - a, (1.2)
donde a es un vector unitario apuntando en la direccién del eje del chubasco.

Cuando un chubasco es detectado por mas de 3 estaciones, una aproxi-
macion mas realista para la forma de su frente puede ser hecha. La propagacion
de la parte frontal del chubasco puede ser visualizado como una cascarn esférico
expandiéndose a la velocidad de la luz desde el punto de la primera interaccion
del rayo coésmico con la atmosfera.

La reconstruccion de la geometria del chubasco se vuelve mas complicada
cuando asumimos un frente curvo. El punto de impacto con el suelo deberia ser
mas preciso y las ecuaciones involucradas sélo pueden resolverse numéricamente.

1.3. Sistema de Telescopios de Fluorescencia

Cada telescopio estd formado por una camara de PMTs posicionada en
la superficie focal de un espejo esférico, tal y como se muestra en la Fig. 1.5.
La luz externa entra por un diafragma de 1.10 m de diametro, es colectada
por el espejo y focalizada sobre una camara de PMTs. Un filtro es colocado
en frente del diafragma para reducir el ruido del cielo nocturno. El diafragma
contiene un anillo de lente correctora de rayos internos y externos de 0.85 m y
1.10 m respectivamente que aumenta el area efectiva colectora de luz. El espejo
mide 3.5 m x 3.5 m. Después de sustraer el area ocupada por la sombra de la
camara, el drea de coleccién efectiva es de aproximadamente 3 m?. Cada cdmara
contiene 440 PMTs, cada uno de los cuales cubre una porcién del cielo de 1.5°
de diametro.

La senal de cada PMT es digitalizada por un FADC de 12 bits y 10 MHz.
Las senales de todos los PMTs son enviados hacia 20 placas localizadas detras
de cada espejo.

Las calibraciones absolutas de los telescopios se realizan 3 6 4 veces por
ano. Una fuente externa de luz es posicionada del otro lado por fuera de la
ventana y con esto la calibracion es realizada tomando en consideraciéon los
efectos de la presencia del filtro, la reflexion del espejo, la ganancia de los PMT's
y otras caracteristicas del telescopio. La incertidumbre sistematica total en la
determinacion de las constantes de calibracién es de 7.5 %.

Adicionalmente, 3 calibraciones relativas son realizadas todas las noches
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en las que los telescopios estan en funcionamiento, antes y después de la toma
de datos, para monitorear cambios en los valores de las constantes de calibra-
cion. Esas calibraciones son hechas a través de luz emitida por lamparas de
Xenon, conducida por fibras opticas a 3 posiciones diferentes del telescopio. La
incertidumbre sistematica total en la constantes de calibraciéon es del 9 %.

Para obtener la relacién entre la luz detectada por los telescopios y la luz
de fluorescencia emitida en el eje del chubasco como funcién de la profundidad
en la atmoésfera, es necesario el conocimiento de las condiciones atmosféricas
en el instante de la medicion. La distribucién de aerosoles, la densidad de la
atmosfera, la presencia de nubes y la temperatura como funcién de la altura son
monitoreadas constantemente.

El monitoreo de la atmodsfera es hecho por los siguientes instrumentos
[34], [35]:

LIDAR -"Light Detector and Ranging”. Localizados a sélo algunos metros
detras de cada edificio de fluorescencia, los LIDARs estan compuestos por un
sistema emisor de laser y espejos parabdlicos que focalizan la luz dispersada a
un PMT. Un disparo de laser puede ser disparado en cualquier direccién durante
los periodos de toma de datos de FD, el LIDAR monitorea la atmdsfera en torno
a cada edificio y también préoximo a la direccion reconstruida de cada candidato
a rayo cosmico de ultra-energia detectado por el edificio FD correspondiente.

CLF -”Central Laser Facility”. El proposito principal del CLF es estudiar
la distribucién de aerosoles en la atmosfera. Esta localizado en el centro del
area ocupada por el SD y posee un emisor de disparos de laser direccionados
hacia el cielo, que son detectados por los 4 edificios de fluorescencia. Aparte de
eso, es capaz de disparar una senal en una de las estaciones de SD, a través
de una conexion por fibra optica. De esa forma, el CLF puede también simular
eventos hibridos, con el objetivo de estudiar las caracteristicas de reconstruccion
de eventos detectados por el SD y FD.

HAM -"Horizontal Attenuation Monitor”. El HAM estd compuesto por
una fuente de luz capaz de emitir en diversas longitudes de onda (localizado en
el edificio de fluorescencia de Coihueco) y un receptor localizado a 45km de dis-
tancia en Los Leones. Tiene como objetivo determinar la longitud de atenuacion
proximo a la superficie, entre los dos edificios.

APF -7 Aerosol Phase Function Monitor”. Los APF estan localizados en
frente de los edificios de fluorescencia de Coihueco y Los Morados y tienen como
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objetivo medir la contaminacion de la luz de fluorescencia por luz Cherenkov
atmosférica. Lamparas de Xenon emiten a cada hora una secuencia de disparos
horizontales sobre una area de visién del FD.

Camaras de Nubes. Las camaras en infrarojo sensibles a las variaciones
de temperatura entre el cielo limpio y las regiones con nubes fueron instaladas
en cada edificio. Las camaras monitorean la presencia de nubes en el campo de
vision de FD cada cinco minutos y producen una imagen completa del cielo cada
quince minutos.

1.3.1. Seleccion de eventos.

Los disparos utilizados para seleccionar eventos detectados por el FD se
dividen en tres niveles.

El primer nivel, llamado FLT ("First Level Trigger”), selecciona las
senales detectadas por los PMTs individuales. Un FLT es ejecutado por las
veinte placas que reciben la senal de las camaras. Cada placa ejecuta un FLT
para 22 PMTs. Cuando una senal en un PMT permanece encima de un umbral
durante diez intervalos de tiempo seguidos, ese PMT es seleccionado por el FLT.
El umbral de senal es escogido de forma tal que la frecuencia sea ~ 100 Hz.

El disparo de segundo nivel, llamado SLT (”Second Level Trigger”), bus-
ca a cada 50 ns, patrones formados por cualquier grupo de 5 PMTs selecciona-
dos por el FLT que se asemejen a rastros de chubascos propagaandose por la
atmoésfera. Algunos ejemplos de patrones aceptados por el SLT son mostrados
en la Fig. 1.6. Existen un total de 108 patrones formados por 5 PMTs que son
aceptados por el SLT. Para tomar en consideracion la posibilidad de fallas en
algunos PMTs, los patrones aceptados pueden también ser formados por apenas

4 PMTs.

Las operaciones del SL'T son ejecutadas por otra placa que lee la senal de
las 20 placas responsables del FLT. La frecuencia de SLT es de algunas decenas

de Hz.

Una computador llamado ” Mirror PC”, es responsable del disparo del ter-
cer nivel TLT. Existe un Mirror PC para cada telescopio que recibe informacion
directamente de la placa que ejecuta el SLT. El TLT tiene como objetivo re-
chazar senales producidas por rayos cosmicos atravesando el telescopio y senales
causadas por objetos que se muevan lentamente como meteoritos y aviones. Para
eso el TLT selecciona solamente eventos que hayan sido detectados durante un
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minimo de 400 ns.

Un algoritmo llamado T3 es finalmente ejecutado para combinar los ras-
tros de eventos que hayan sido detectados por mas de un telescopio.

1.3.2. Reconstrucciéon de los parametros del chubasco.

Los detectores de fluorescencia ven un rayo coésmico como un rastro de
PMTs disparados, como se puede ver en la Fig. 1.7. La reconstruccién de la
direccion de llegada de un evento detectado por telescopios en un unico edificio
es hecha en dos etapas [37].

Primeramente, se determina la posicién del plano que contiene el eje del
chubasco y el detector (SDP -”Shower Detector Plain”), a través de los patro-
nes formados por los PMTs disparados por el evento. La incertidumbre en la
determinacién de la direccién de arribo es < 0.1° [38].

En seguida, debemos determinar la posicion del eje del chubasco en SDP,
a través de un analisis de tiempos en los cuales cada PMT fue disparado. Si
representamos el chubasco por un punto moviéndose a la velocidad de la luz a
lo largo de su eje y admitimos que la luz viaja en linea recta desde su punto de
emision hasta el telescopio, el tiempo ¢; en el cual la luz alcanza un PMT esta

dado por [19].

M] , (1.3)

t; =ty + &tan [(
c 2
donde % es el instante en que ocurre la mayor aproximacion entre el chubasco y
el telescopio, IR, es la distancia entre el chubasco y el telescopio en ese instante,
Xo es el angulo formado entre el eje del chubasco y el suelo en el SDP, y x; es
el angulo de elevacion en el SDP del PMT en cuestion. La Fig. 1.8 ilustra la
geometria del problema.

Existen por lo tanto tres pardmetros desconocidos: ty, R, y Xo. Si un
rastro en el detector no es lo suficientemente largo, la reconstruccién de los
tres parametros en cuestién se torna ambiguo. En ese caso, una familia de ejes
pertenecientes a el SDP satisfacen la Ec. 1.3.

La reconstruccién del chubasco con un unico detector es llamado de re-
construccion mono. Cuando mas de un edificio de fluorescencia con sus te-
lescopios detecta el mismo chubasco la reconstruccién es llamada de estéreo.
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En ese caso la determinacién del eje del chubasco es hecha sin ambigedades a
través de cruzamiento entre los SDPs determinados por cada uno de los edificios
con sus respectivos telescépios. El 20 de mayo del 2007, el observatorio Auger de-
tectd por primera vez un mismo evento con los cuatro edificios de fluorescencia.
La energia estimada para ese evento fue de ~ 10'Y eV.

Una vez conocida la geometria del chubasco, podemos determinar su
energia a través de su perfil longitudinal. En esa etapa de la reconstrucciéon
un modelo atmosférico debe ser utilizado para recuperar, a través de la luz reci-
bida en el telescopio, la luz emitida en el eje del chubasco. El perfil longitudinal
describe la energia depositada en la atmosfera por la parte electromagnética del
chubasco a lo largo de su eje como funcion de la profundidad y es proporcional
al numero de particulas cargadas en el chubasco.

El cédlculo de energia incluye una correccion estimada a través de simu-
laciones del orden de 5-15 %, y en donde se considera la energia de muones
muy energéticos y neutrinos del chubasco que no interactiian con la atmosfera.
Una vez que conocemos el ntimero de particulas cargadas como funcion de la
profundidad en la atmésfera N (X), la energia del primario puede ser obtenida
a través de [31].

E—(1+ f)%/Ne(X)dX, (1.4)

donde f es un factor que considera la energia debida a otras particulas del chu-
basco y E./\, es la razon entre la energia critica y la longitud de radiacién del
electrén en el aire (~ 2.2MeV /g cm™2).

1.3.3. Reconstruccion Hibrida.

Como el SD funciona durante todo el tiempo, la mayoria de los eventos
detectados por el FD son eventos hibridos. La reconstruccién de parametros de
un chubasco hibrido es mas precisa que aquella hecha solamente con detectores
de superficie o de fluorescencia.

Eventos que satisfacen el disparo TLT de un telescopio de fluorescencia,
son comparados con los eventos detectados por el SD. Cuando las coincidencias
temporales son encontradas, las informaciones de FD y SD son considerados
formandose un evento hibrido.

La reconstruccion hibrida soluciona el problema de ambiguedades en la
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determinaciéon del eje del chubasco existente para una reconstruccion mono uti-
lizando los tiempos en los cuales el chubasco fue detectado por las estaciones de
superficie. El instante ¢y en el cual ocurre la mayor aproximacion entre el chu-
basco y el telescopio es obtenido a través del instante ¢; en el cual el chubasco
alcanzo una estacion en la posicion r; empleando la siguiente férmula:

r-a
ty=1t; — 2—.

(1.5)
c

Es necesario, por lo tanto, la informacién de solamente una estacion para
que una reconstruccion hibrida sea posible.

Las incertidumbres en la reconstruccion hibrida son determinadas a través
de un analisis de eventos artificiales producidos por el CLF. Los resultados mos-

trados en la Fig. 1.9, comparan el desempeno de las reconstrucciones mono e
hibrida.

Datos de eventos hibridos son también utilizados para determinar la forma
y el valor de los pardametros del LDF, necesarios para la reconstrucciéon de la
energia del primario para eventos detectados solamente por el SD. La relacién
entre S(1000) y la energia del primario también puede ser determinado a través
del andlisis de eventos hibridos.

La incertidumbre sistematica de la energia reconstruida es del 22 % [39].

1.3.4. Analisis de datos hibridos

Como ya se mencioné anteriormente un evento hibrido es un chubasco
atmosférico que es detectado simultaneamente por el detector de fluorescencia y
el arreglo de superficie. Si un chubasco independientemente hace disparar los dos
detectores, el evento es etiquetado como un hibrido de oro (”Golden Hybrid”)
y estos eventos pueden ser completamente reconstruidos en los dos modos de
deteccién. En el SD la densidad de energia de las particulas del chubasco a
nivel del suelo es usado para determinar la energia del rayo césmico. En el FD la
observacion del perfil longitudinal del chubasco permite la medicion de la energia
calorimétrica de la particula primaria. Esta muestra de eventos, aunque sea
pequena con respecto a la muestra de SD, es muy importante ya que constituye
el grupo de datos base para la calibracion de energia de los eventos SD [10, 12].

El detector de fluorescencia teniendo un menor umbral de energia pudie-
ra promover un disparo de subumbral en el SD. En este caso, las estaciones de
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superficie se hacen coincidir en tiempo y ubicacién, aunque estos no cumplan
las condiciones de un disparo SD independiente. Esta es una importante carac-
teristica del observatorio que permite detectar eventos hibridos de subumbral
que no hubieran disparado el arreglo SD de otra manera. Aqui, la energia de
reconstruccion se basa unicamente en la energia calorimétrica del perfil longitu-
dinal.

Asi como los eventos hibridos de oro (”Golden Hybrid”), estos eventos
de subumbral sufren limitaciones estadisticas, pero son de interés particular
porque permiten una extension de la medicién del espectro de energia en una
region donde SD no es totalmente eficiente [8] y ademds estos eventos tienen
cualidades superiores con respecto a los eventos FD monocular (aquellos sin
informacion SD) por la medicién precisa de la geometria del chubasco [7].

En el FD, los chubascos de rayos césmicos son detectados como una se-
cuencia de pixeles disparados en una matriz de foto-multiplicadores. Esta se-
cuencia permite la determinacion del plano chubasco-detector ” Shower-Detector
plane” (SDP), el plano que incluye la localizacién del detector de fluorescencia
y la linea del eje del chubasco, con una incertidumbre tipica del orden de unas
décimas de grado. Entonces la determinacién de la geometria del chubasco se
basa en los tiempos de arribo de los fotones a los pixeles individuales [7]. En la
reconstruccion monocular la precision se degrada cuando la velocidad angular
medida no cambia significantemente sobre la longitud observada de rastreo. En
tales casos el eje de chubasco puede ser sobrestimado dentro del SDP y después
dar grandes incertidumbres en la reconstruccion de las direcciones de arribo y
el punto de impacto a nivel del suelo. Esto, mas all4, conduce a incertidumbres
en otros parametros del chubasco y en particular en la energia reconstruida del
chubasco.

La aproximacion hibrida suplementa el método de ajuste de direccién
tradicional FD con el tiempo de llegada del chubasco en el suelo medido por
una estacion SD. Esto resulta en un mejoramiento notable en la determinacion
de la geometria del chubasco, como se ilustra en la Fig. 1.10 donde se muestran,
para un evento tipico, los puntos de impactos a nivel de suelo correspondientes a
los métodos de reconstrucciéon monocular e hibrida. El conocimiento preciso del
tiempo de llegada del chubasco a nivel del suelo remueve una degeneraciéon en
el tradicional acercamiento F'D monocular que usa sincronizacion de los pixeles
para reconstruir el eje del chubasco. En el modo hibrido, la resolucion de la
direccion y de la posicién del punto de impacto a nivel de suelo es menor que
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Cuadro 1.1: Estimaciones actuales de las incertidumbres sisteméticas que afectan la reconstruccin de
la energia. Valores tomados de [10].

Incertidumbre %

rendimiento por fluorescencia 14
(“fluorescence yield FY”)
efecto por enfriamiento de FY

calibracién absoluta FD

5
9
respuesta por longitud de onda FD 3
atenuacién molecular 1
atenuacién por aerosol 7
modelo de dispersién multiple 1
método de reconstrucciéon FD 10
energia invisible 4

total 22

0.6° y 50 m respectivamente [9, 13, 14].

La energia total de cada evento es obtenida combinando el conocimiento
sobre la respuesta del detector con datos observacionales sobre las condiciones
atmosféricas [7]. Una vez que la geometria es conocida, el perfil observado de
energia depositada es reconstruida tomando en cuenta la dispersion y la ab-
sorcién de la luz durante su propagaciéon en la atmosfera y la presencia de luz
Cherenkov emitida y dispersada. El método usado es descrito en detalle en [15].
La energia liberada por la componente electromagnética del chubasco es estima-
da por medio de un ajuste usando una funcién de Gaisser-Hillas [16] al perfil
reconstruido de energia depositada e integrandolo sobre el rango entero de pro-
fundidad atmosférica. Finalmente la energia total del chubasco se deriva después
de corregir la energia que se llevan los neutrinos y muones de alta energia [17].
Después de la seleccion de calidad, la resolucién de energia (definida como una
incertidumbre estadistica evento-a-evento) del detector de fluorescencia es menor
que 10 % [9].

Incertidumbres sistematicas en la determinacion de la energia se relacio-
nan con el detector, a la atmosfera y al procedimiento de reconstruccién. Todas
ellas se resumen en la Tabla 1.1. Una incertidumbre total de alrededor del 22 %
en la energia [10] se obtiene sumando las contribuciones individuales en cuadra-
tura.

29



1200F-

1100

£ 1000}
10° | — 0
- ¥ 900
N 800F-
= E
o — 700E
-3 e L L L L L
il Em 1000 1200 1400 1600 1800 2000
— Array Spacing fm
o]
) L
=)
w
10

III!H|

Figura 1.3: Senal en la estacién como funcién de r para un evento detectado por el observatorio Auger.
Las diversas curvas ajustadas muestran el resultado de la reconstruccion para diferentes valores de
inclinacién 8 del LDF. Los puntos rojos indican estaciones con senial cero. El grafico menor en la esquina
superior derecha muestra el valor 6ptimo de r como funcién del espaciamiento entre los detectores [28].
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Figura 1.4: Aproximacién del frente del chubasco por un plano [31].

1.4. Mejoramientos del Observatorio Pierre Auger

1.4.1. Diseno y propiedades del sistema de deteccién HEAT (”High-Elevation Au-
ger Telescopes”)

El Observatorio Pierre Auger fue disenado para medir la energia, la di-
recciéon de llegada y la composicion de los rayos cosmicos con energias arriba de
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Figura 1.5: Componentes de un telescopio de fluorescencia.
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Figura 1.6: Algunos ejemplos de patrones formados por 5 PMTs que son aceptados por los disparos
SLT [36].

10'® eV con una alta precisién y significancia estadistica. La construccién del
sitio del sur, cerca de Malargiie, Provincia de Mendoza, Argentina, se completé a
mediados del 2008 y el analisis de los datos registrados ya ha dado importantes
resultados, por ejemplo, en el caso del espectro de energia de rayos cdsmicos
[40], la distribucién de las direcciones de arribo de los eventos [41], estimaciones
sobre su composicion [42] y limites superiores al flujo de rayos gama y neutrinos
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Figura 1.7: Rastro en el detector de fluorescencia causado por un evento real medido por el observatorio
Auger. Los colores indican el tiempo en el cual cada PMT fue disparado (azul indica los PMTs que
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orientacién reconstruida del eje del SDP [18].

Shower Axis

Shower
Detector Plane

Figura 1.8: Pardametros involucrados en la reconstruccién de la geometria de un chubasco por un detector
de fluorescencia [18].
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Figura 1.9: Comparacién entre la reconstruccion de la geometria del chubasco por el método hibrido y
mono. Los asteriscos negros y blancos representan el valor reconstruido de R, y xo para la reconstruccién
mono e hibrida respectivamente. Las elipses demarcan la incertidumbre de 1o para cada resultado [38].

de ultra-energfas [43], [44]. La estadistica y los pardmetros de los rayos césmi-
cos medidos cosmicos a las energias més altas son adecuados para hacer frente a
cuestiones abiertas como la supresion del flujo debido al efecto GZK, discriminar
entre los modelos ”"bottom-up” y "top-down”, y para localizar posibles fuentes
puntuales extra-galacticas. Sin embargo, para la mejor discriminacién entre los
modelos astrofisicos se requiere el conocimiento de la evolucion de la compo-
sicién de los rayos cosmicos con la energia en la esperada region de transicion
de galactica a extra-galdctica en el rango de 10'7 eV a 10" eV. Las pruebas de
los modelos de aceleracion y transporte de los rayos cosmicos galacticos y extra-
galacticos son sensibles a la composicion y su dependencia energética en la region
de transicion donde el observatorio con el diseno original posee una eficiencia de
deteccion baja. La técnica de fluorescencia es la mas adecuada para determinar
la composicion de los rayos césmicos usando la medida del ancho maximo del
chubasco. Como la senal de fluorescencia es aproximadamente proporcional a
la energia de las particulas primarias, chubascos de baja energia solo se pueden
detectar a distancias cortas de los telescopios. Ademds, como estos chubascos se
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Figura 1.10: Determinacién del punto de impacto en el terreno para un sélo evento con ambos métodos
de reconstruccién: mono e hibrido. El evento ha sido detectado por el sitio FD Los Morados: la flecha
hacia abajo apunta la direccién del sitio y las dos lineas muestran la incertidumbre del plano SDP a
nivel del suelo. La pequena (grande) elipse alargada representa la incertidumbre en la posicién central
en la reconstruccién hibrida (mono). Las flechas indican la direccién en la reconstruccién en los dos
casos, su longitud es proporcional al seno del dngulo cenital reconstruido. Los circulos vacios (rellenos)
muestran las estaciones SD activas (disparadas). Las estaciones disparadas se muestran con un radio
proporcional al logaritmo de la senal.

desarrollan de manera muy temprana arriba en la atmésfera, su maximo ancho
se encuentra a alturas muy grandes en la atmésfera y, por lo tanto, no es accesi-
ble a los telescopios de Auger debido a su limitado campo de visién en elevacién
(30°). Ademés, la orientacién geométrica del eje del chubasco con respecto al
telescopio impone un sesgo en la seleccién del chubasco [45]. Esta fue la moti-
vacion para la construccién de HEAT, los telescopios de alta elevacion. Los tres
telescopios de HEAT son similares a los estandarizados 24 de Auger y se pueden
inclinar, proporcionando la extension del campo de vista a angulos de elevacion
mayores. De los datos recogidos por el Observatorio Pierre Auger, sabemos que
la calidad de la reconstruccién se mejora considerablemente si los chubascos son
registrados por un disparo hibrido. Eventos hibridos proporcionan informacién
sobre el perfil del chubasco de los datos del detector de fluorescencia (FD) y de
al menos uno de superficie del detector (SD). La hora y el lugar del punto de
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impacto del chubasco en el suelo establecen restricciones adicionales que mejora
la reconstruccién de la energfa del chubasco de manera significativa [46], [47]. La
Colaboracion Pierre Auger ha construido un arreglo adicional de superficie mas
pequeno (con los que ya estaban antes) de detectores situado a una distancia
éptima en el campo de visiéon de HEAT [48].

En 2006, la colaboraciéon Auger decidié ampliar los detectores de fluo-
rescencia originales, un sistema que consta de 24 telescopios situados en cuatro
sitios en la periferia del conjunto de detectores de superficie, con tres telescopios
de alta elevacion ”High Elevation Auger Telescopes” (HEAT). Estos telescopios
han sido construidos, y se encuentran a 180 m al noreste del edificio FD de
Coihueco. Al mismo tiempo, la colaboraciéon ha desplegado estaciones de su-
perficie adicionales formando una red més compacta de 24 km? ubicada en el
campo de visiéon de HEAT. La distribucién de HEAT y el arreglo compacto se
muestran en la Fig. 1.11.

El disenio de HEAT es muy similar al del sistema FD [49], a excepcién de
que en el primero se tiene la posibilidad de inclinar los telescopios hacia arriba
en 29°. En ambos casos, un gran campo de vision de alrededor de 30° x 30°
se obtiene utilizando éptica de Schmidt (aproximadamente 30° x 40° cuando
se inclina). La luz de fluorescencia al entrar por la apertura se enfoca, por un
espejo esférico, hacia una camara que contiene 440 PMTs hexagonales. Un filtro
transmisor UV montado en la ventana de entrada reduce el fondo de luz de las
estrellas con eficacia. Un anillo corrector anular asegura un tamano de sitio de
aproximadamente 0.6° a pesar de la gran eficacia de apertura de alrededor de
3 m?. La alta sensibilidad de los telescopios FD de Auger permiten la deteccién
de chubascos de alta energia hasta 40 km de distancia. Un sistema de control
para la operacion remota desde Malargiie permite un manejo seguro.

Las diferencias entre los telescopios convencionales de FD y de HEAT son
debidas al mecanismo de inclinacién. Mientras que los 24 telescopios originales
de FD se encuentran en cuatro edificios de concreto sélido, los tres telescopios
de HEAT se instalaron en recintos individuales de pivote montado. Cada refugio
de telescopio esta hecho de ligeras paredes aisladas acopladas a una estructura
de acero. Cada uno de estos descansan en marcos de acero rellenos de hormigén
reforzado. Un sistema hidraulico de accionamiento eléctrico puede inclinar la
pesada plataforma 29° en dos minutos. Todo el diseno es muy rigido y puede
soportar grandes cargas de viento y nieve como es requerido por las normas lega-
les. Todos los componentes opticos estan conectados a la placa de tierra rigida
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para evitar vibraciones inducidas por el viento y para mantener la geometria
fija. El espejo y la camara fueron inicialmente ajustadas en posicion horizontal
(posicion de servicio). Para asegurar suficiente estabilidad mecanica del cuerpo
de la camara y el sistema de soporte del espejo, se emplearon barras de acero
adicionales y un conjunto de estructuras de apoyo. La estabilidad mecéanica se
controla por medio de censores de distancia e inclinacién. El mecanismo de la
inclinacion se ilustra en la Fig. 1.12.

Otro de los cambios de diseno para HEAT es el uso de una mejora en la
adquisicién de datos electronicos (DAQ), cuyo concepto y el particionamiento es
en principio igual que con la versién anterior. El nuevo diseno de la electronica
se ha modernizado y actualizado con FPGAs méds grandes y mas rapidas. Junto
con eso, la frecuencia de muestreo del sistema de digitalizacién se incrementé de
10 MHz a 20 MHz y la velocidad de lectura en general pudo ser aumentada.
Desde el punto de vista de la toma de los datos, el funcionamiento de HEAT
actia independiente como el quinto sitio de telescopios.

El sistema de monitoreo a distancia antes mencionado ha sido utilizado
para demostrar que la inclinacién de los recintos de telescopios no modifica los
parametros 6pticos de los telescopios de manera significativa. Ademas, las medi-
ciones de referencia por calibracién en caso de dngulos de inclinacién diferentes
han demostrado que la influencia del campo magnético de la Tierra sobre el
desempeno de los PMTs es s6lo marginal y por lo tanto puede ser despreciado.
Una fotografia de HEAT en el modo inclinado se muestra en la Fig. 1.13.

1.4.2. Extensién AMIGA ”Auger Muons and Infill for the Ground Array”

La regién de energia desde 107 eV a 10'® eV es de suma importancia
para entender el origen de los rayos césmicos de alta energia: el rango donde la
transicion del flujo galactico a extra-galactico pudiera ocurrir. Las mediciones
del espectro de energia y la composiciéon dentro de ese rango se espera que
permita la discriminacion entre diferentes modelos astrofisicos [53, 54, 55]. El
Observatorio Pierre Auger tiene la cualidad de combinar la observacién de la
luz de fluorescencia inducida por los chubascos atmosféricos extendidos con la
medicion de las correspondientes particulas secundarias que llegan a nivel de
suelo. Este enfoque hibrido permite que los observables de los rayos césmicos sean
interpretados con una precision sin precedentes. El sitio sur del Observatorio,
ubicado en la Provincia de Mendoza, Argentina, abarca un area de 3,000 km?
cubiertos con mas de 1,600 detectores de superficie (SD) desplegados en una
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Figura 1.11: Diseno del arreglo de relleno, el recinto de Coihueco y los telescopios de fluorescencia de
HEAT. Las estaciones de relleno adicionales estdn marcados en rojo (sélido: si ya estd integrado en la
toma de datos).

malla triangular de 1500 m de separacion entre detectores. El arreglo SD es
complementado por 24 detectores de fluorescencia (FD), los telescopios estén
agrupados en unidades de 6 en cuatro sitios en la periferia del arreglo. Cada
telescopio tiene 30° x 30° en elevacion y campo de vision acimutal. El arreglo
regular del Observatorio es totalmente eficiente por encima del 3- 10 eV [56] y
en el modo hibrido este rango se extiende a ~ 10'8 eV [57], que no es suficiente
para estudio de la regién de transicion.

La colaboracién Auger ya ha medido el espectro de energia de los rayos
césmicos desde 10 eV hasta un poco por encima de 10 eV [58]. Las prime-
ras mejoras del Observatorio Auger, AMIGA y HEAT (”High Elevation Auger
Telescopes” [59]), tienen como objetivo medir el espectro de rayos césmicos y su
composicién quimica. Ambas extensiones comenzaron en 2008 después de que la
construccion del Observatorio finalizé. HEAT complementa al FD de Auger con
tres telescopios adicionales que se inclinan hacia arriba para ampliar el rango
de angulos de vision vertical de 30° hasta 60°. A su vez AMIGA consiste en
una serie de detectores Cherenkov de agua (WDS) que figuran en un espacio
hexagonal con lados de 750 m y 433 m (arreglo llamado de relleno clasificado
o, simplemente, de relleno) y un conjunto de detectores de muones (MD) cada
uno de 30 m? enterrados a una profundidad de 2.3 metros. Cualquier muon que
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Figura 1.12: Representacién esquematica de la seccién transversal de uno de los telescopios de HEAT.
Parte superior: modo horizontal de servicio y de calibracion cruzada. Parte inferior: toma de datos en
modo de orientacién inclinada.

incida con la energia > 1 GeV es capaz de atravesar el suelo y de alcanzar los
detectores de muones que se encuentran enterrados cerca de los WDs como se
muestra en la Fig. 1.14. El arreglo de relleno de 750 m se distribuye sobre un
area de 23.5 km?, mientras que el arreglo de 433 m previsto cubrird unicamente
un area de 5.9 km?. Estas separaciones permiten la deteccién de rayos césmicos
hasta energias de 3 - 1017 eV y 107 eV, respectivamente. A continuacién se des-
cribira el estado del proyecto de AMIGA. Una descripcién del funcionamiento
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Figura 1.13: Fotografia de HEAT en el modo inclinado con persianas cerradas.

del detector se presenta en [60, 61].

En Abril del 2011 se desplegaron 53 de las 61 estaciones de superficie
previstas para la red de relleno de 750 metros (ver Fig. 1.15). Para la red menor
de 433 m, (24 nuevos detectores) se instalaran después de la finalizacion de la
serie de 750. Los detectores Cherenkov de agua utilizados en la red de relleno
son idénticos a los utilizados en el arreglo principal con el beneficio de ser de una
tecnologia probada. Por otra parte, la red de relleno es incrustada en el arreglo
regular y por lo tanto, la misma selecciéon y las estrategias de reconstruccion
pueden ser empleados en la reconstruccion de eventos observados por el arreglo
pequeno. La eficiencia de disparo, apertura y cédlculo de la exposicién, la seleccion
de eventos, la reconstruccion de la geometria y las funciones de la distribucion
lateral utilizados (FLD), asi como el estimador de energia y la calibraciéon de
energia, todos se benefician de los algoritmos probados con éxito en los dltimos
anos para el arreglo ordinario SD de Auger (para una descripcion detallada ver
[60]). Cualquier evento de relleno se acepta si al menos tres estaciones formando
un tridngulo activan el disparador local del tipo ” Time over Threshold” (3ToT)
[56]. La eficiencia de disparo como funcién de la energia para eventos simulados
(eventos 3ToT) con dngulos cenitales por debajo de 55° se muestra en la Fig. 1.16
en caso del arreglo normal y el de relleno. Como puede verse, a la distancia de 750
metros, el relleno permite que los rayos césmicos se detecten con total eficiencia
a partir de la energia umbral de 3 - 10'7 eV. Integrando la apertura instantdnea
de relleno efectiva sobre el tiempo en que el detector se mantuvo estable, la
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exposicién entre agosto de 2008 y marzo de 2011 asciende a 26.4 & 1.3 afios km?
sr. Con la configuracion actual que consta de 16 hexagonos, la tasa media de
eventos 3ToT es de 55 eventos / dia / hexdgono de los cuales ~ 51 % cumplen la
seleccion fiducial y donde eventos que caen cerca de la frontera del arreglo son
rechazados.

Como se hizo con el arreglo de 1.5 km, las incertidumbres en la medicién
se han derivado de los datos [62]. La resolucién angular de la red de 750 es de
1.3° para eventos con por lo menos 4 estaciones activadas. Para reconstruir los
eventos, la distribucion de las senales SD en el suelo como funcién de su distancia
al eje del chubasco estd ajustada a una funciéon S(r) llamada LDF (”Lateral
Distribution Funtion”). La distancia éptima, r,,, donde las fluctuaciones de la
senal se reducen al minimo depende del espaciamiento entre los detectores de la
red. La sefial S (r,,) es el parametro utilizado como estimador de la energfa. Para
la serie regular, 7, es igual a 1,000 metros, mientras que para la red de relleno de
750 metros, es igual a 450 m. Como ejemplo de la LDF de un evento en la red de
relleno con 2.7-10'® eV que incide con dngulo cenital de 27° se muestra en el panel
superior de la Fig. 1.17. El mismo evento reconstruido utilizando solamente las
estaciones del arreglo regular se muestra en el panel inferior. De evento a evento,
las principales fuentes estadisticas de incertidumbre en el parametro S(450) son
las fluctuaciones de chubasco a chubasco, el tamano finito de los detectores
y la toma de muestras dispersas de la LDF. Existe también la contribucion
sistematica debido a la falta de conocimiento de la LDF. La incertidumbre total
de S(450) derivada a partir de los datos de relleno va desde ~ 22 % en 10 VEM
a ~ 13% en 100 VEM. La energia de un evento se estima de los parametros del
suelo con independencia del angulo cenital del chubasco atmosférico por medio
del método de ”Constant Intensity Cut” (CIC) [63]. El método permite que el
parametro S(450) evaluado a cualquier dngulo 6 sea evaluado en un angulo de
referencia de 35° (S35). S35 se calibra usando los eventos simultdneos observados

por el SD y el FD. El arreglo de relleno es totalmente eficiente a partir de
S35 ~ 20 VEM.

El MD se encuentra actualmente en su fase de prototipo, denominado
?Unitary Cell” (UC). La UC estara integrado por siete detectores enterrados
para ser instalados en las estaciones de superficie de un hexagono del arreglo SD
y en su centro. Una vez completado, la UC estara integrada por contadores de
centelleo de 30 m?. Cada contador se compondra de dos médulos de 10 m? y dos
médulos de 5 m? asociados a un sélo detector Cherenkov de agua. A su vez, cada
modulo se compondra de 64 tiras centelleadoras de 4.1 cm de ancho x 1.0 cm de
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alto. La longitud de las tiras es 4 m y 2 m para los médulos de 10 m? y 5 m? res-
pectivamente [61]. En la actualidad, tres detectores de 10 m? se han desplegado
en las posiciones mostradas en la Fig. 1.15. En el centro del hexdgono, un médulo
de 5 m? adicional también fue instalado. Aunque la MD tiene un disparo interno
independiente para fines de seguimiento y auto-calibracién (ver [61] para mas
detalles), ya en operacién usard el disparo de las senales de la estacion asociada
WD. La geometria del evento y la energia primaria de los chubascos detectados
por AMIGA se reconstruyen a través de los datos SD tnicamente, como se ex-
plicé anteriormente. Una vez que los parametros del chubasco se obtengan, los
datos MD se analizardn [61] para proporcionar el niimero de muones del evento
observado. A partir de abril de 2011, las estaciones de superficie proporcionaran
el menor nivel de disparo (T1, en el modo simple) a sus detectores de centelleo
asociados. La electronica necesaria para el enlace de los datos de MD con los
mas altos niveles de disparo de SD esta en desarrollo y por lo tanto, ain no es
posible incluir los datos de muones a la cadena de reconstruccién del chubasco.
A continuacién se describe la correlacion observada, a nivel de T1, entre las
adquisiciones MD y su estacion asociada SD. Las estaciones de superficie tienen
dos modos de disparo independientes T1 [56]: un modo basado en el umbral
de discriminacién (THT1), y un modo en que la senal debe ser mantenida por
encima del umbral a lo largo de mas de 325 ns (ToT-T1). La tasa de disparo
que satisface la condicién TH-T1 en el WD es de alrededor de 100 Hz, mientras
que la tasa que satisfacen los ToT-T1 es de ~ 1.5 — 2 Hz. Una vez que el MD es
disparado, se registra la senal digital de cada una de las 64 tiras de centelleo en
la memoria local. Cada senal tiene 768 muestras logicas y hasta 1024 eventos se
pueden almacenar. Dentro de cada senal, un 1 légico se almacena cada vez que
el pulso correspondiente es superior a un cierto (ajustable) umbral de discrimi-
nacién . Sélo el 1% de los eventos WD T1 tienen también datos en el MD. La
tasa de estos eventos es de alrededor de 1.6 Hz. Por otra parte, dentro de esta
pequena fraccién, en un 95% de los casos menos de 4 tiras fueron golpeadas.
Estos eventos de baja multiplicidad se dispersan en el tiempo a través de uno
o dos intervalos de 12.5 ns. En la parte superior de la Fig. 1.18, dos eventos
T1, registrados por el MD, se superponen a modo de ejemplo. Uno de ellos es
un tipico evento de baja multiplicidad, mientras que el otro es un caso bastante
inusual con alta multiplicidad. La proyeccién sobre el eje de tiempo de los 1s
l6gicos de todos los eventos MD no vacios disparados por el WD T'1 se muestra
en el panel inferior de la Fig. 1.18. El umbral de discriminacién se fijé a ~ 80 %
de la media de la altura del pulso del simple foto electrén. Alrededor del 40 %
de estos eventos contribuyen al bien definido pico gaussiano que se aprecia en
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la insercion, mostrando una correlacion con el tiempo T1 WD lo que indica un
origen fisico comun. El 60 % restante, que constituye la linea base de histograma,
es probable que sea fondo atmosférico, dado que esta uniformemente distribuido
en el tiempo. Los mismos resultados se obtuvieron con niveles de discriminacion
diferentes.
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Figura 1.14: Concepto de AMIGA: (Izquierda) Una estacién de la red de superficie SD de relleno con
su contador de muones asociado ya enterrado. Una vez instrumentado, el tubo de acceso estard lleno
de bolsas conteniendo tierra del lugar de instalacién. (Derecha) Foto-montaje para ilustrar el concepto
del detector: cualquier muén con energia de incidencia > 1 GeV penetra el suelo y es capaz de alcanzar
al centellador enterrado.
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Figura 1.16: La eficiencia de disparo 3ToT para los arreglos de relleno y el regular obtenidos en las
simulaciones de primarios de hierro y protones.

1.5. Espectro de energia de rayos césmicos por encima de 10!% eV
medido por el Observatorio Pierre Auger

Aqui se presenta una actualizacion del espectro de energia obtenido con la
base de datos de los detectores de superficie [64], utilizando el periodo compren-
dido entre el 1 de Enero del 2004 al 31 de Diciembre del 2010. Hubo un aumento
de la exposicion en un 60 % con respecto a la publicacién anterior y ahora es de
20,905 km? por ano por sr. Esta se calcula mediante la integracién del ntime-
ro de estaciones activas de deteccion del arreglo de superficie en el tiempo. La
exposicién SD se muestra en la Fig. 1.19 comparada con la utilizada en [64].
Por encima del 3 - 10'® eV la aceptacién SD estd saturada, independientemente
de la masa primaria. La incertidumbre sobre la derivacién de la exposicion es
de aproximadamente 3 % [71]. La seleccién de eventos requiere que el detector
Cherenkov de agua con la mayor senal deba estar rodeado de estaciones en ope-
racion y el angulo cenital reconstruido deba ser menor que 60°. El nimero total
de eventos por encima de 3 - 10'® eV que cumplen con los criterios de seleccién
es de unos 64,000. El ntimero de eventos con energia superior a 10" eV es de
5,000. El nimero de eventos por encima de 3 - 10*® eV no refleja el aumento de
la exposicién con respecto a la publicaciéon anterior asi como el cambio en la
calibracién de la energia [72].
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Figura 1.17: El mismo evento reconstruido con el arreglo de relleno (arriba) y el arreglo regular (inferior).
Circulos sélidos y abiertos representan estaciones disparadas y no disparadas, respectivamente.

Como el estimador de energia para el SD utiliza la senal esperada a 1,000
metros del nicleo del chubasco, corregido por efectos de atenuaciéon. La calibra-
cion del estimador de energia de los detectores de superficie se basa en eventos
medidos en coincidencia con los detectores de fluorescencia [72]. El procedimien-
to se ve afectado por un error sisteméatico de un 22 % debido a la incertidumbre
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en la asignacién de energia de fluorescencia.

La resolucién de la energia del SD es ~ 16 % en el umbral, cayendo a
~ 12% por encima de 10 EeV. Los detalles se pueden encontrar en [72]. La
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Figura 1.18: (Arriba) Dos eventos superpuestos T'1 en el MD: uno tipico de baja multiplicidad (circulos
s6lidos) y uno inusual con alta multiplicidad (circulos). Los eventos de baja multiplicidad representan
alrededor del 95% de los eventos T1. (Abajo) Proyeccién sobre el eje temporal de la 16gica 1s de los
eventos disparados MD por WD T1s.

influencia de la migracion de eventos bin-bin en la reconstruccién del flujo debido
a la resolucion de la energia ha sido corregido mediante la aplicaciéon de un
método de deconvolucion. La correccion del flujo es ligeramente dependiente de
la energia, pero es menor del 20 % sobre el rango completo de energia.

El espectro de energia, incluida la correccién por la resolucion de energia,
se muestra en la Fig. 1.20. El numero de eventos de la distribucién bruta se
superpone. La incertidumbre total sistematica del flujo del espectro derivada es
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del 6% vy se obtiene mediante la suma en cuadratura de la incertidumbre de
la exposicién (3 %) y la debida a las presunciones del método de deconvolucion

(5%).

1.5.1. Espectro de energia hibrido

El espectro de energia de los eventos hibridos se determina a partir de
datos tomados entre el 1 de Noviembre del 2005 al 30 de Septiembre del 2010.
Con respecto a la publicacion anterior [64] el periodo de tiempo se ha ampliado
y los eventos registrados en el sitio del edificio de FD de la Loma Amarilla, (el
ultimo conjunto de telescopios que entré en operacién) se han anadido en el
analisis. La exposicion resultante integrada se duplicé con respecto a la publi-
cacién anterior [64, 73]. Para asegurar una buena reconstruccién de la energia
solamente se aceptaron eventos que satisfacen estrictos criterios de calidad [73].
En particular, para evitar un posible sesgo en la seleccién de eventos debido a la
diferencias entre los perfiles de los chubascos iniciados por primarios de distinta
masa, solamente chubascos con geometrias dentro del rango de protones a hie-
rro se mantienen en la muestra de datos. El correspondiente volumen fiducial,
definido en términos de la distancia del chubasco-telescopio y el rango de angulo
cenital, es funcion de la energia reconstruida y las estimaciones han sido verifica-
das con los datos [74]. Una simulacién detallada de la respuesta del detector ha
demostrado que para angulos cenitales menores de 60°, cada disparo FD arriba
de 10'® eV pasa todos los criterios de seleccién si se acompana de un disparo SD
de al menos una estacién independientemente de la masa o la direccion de la
particula primaria [73]. La exposicién del modo hibrido del Observatorio Pierre
Auger se ha calculado utilizando una simulacién Monte Carlo donde se detalla
la evolucion temporall del observatorio. Los cambios en las configuraciones de
detectores de fluorescencia y de superficie se tomaron en cuenta para la deter-
minacién del sistema hibrido. Dentro de un intervalo de tiempo de 10 minutos,
el estado y la eficiencia de todos los componentes de los detectores del Observa-
torio hasta el nivel de cada uno de los PMTs de los detectores de fluorescencia
estan bien determinados. Por otra parte, todos las mediciones de fenémenos
atmosféricos [75], asi como informacion sobre el seguimiento son considerados
y utilizados como entrada para la simulacion. Una descripcion detallada puede
encontrarse en [73, 76]. Los perfiles longitudinales de los depésitos de energia se
han simulado con el programa de simulacién de chubascos atmosféricos CONEX
[77], usando Sibyll 2.1 [78] y QGSJet 1I-0.3 [79] como modelos de interaccion
hadroénica. La influencia de los modelos de interaccién hadrénicos en el célcu-
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lo de la exposicién se ha estimado en menos del 2%. Una mezcla del 50 % de
protones y ntcleos de hierro ha sido asumida para los primarios. Los cortes de
calidad utilizados para la seleccién de eventos lleva a una pequena dependencia
de la exposicién con la composicién del primario. La incertidumbre sistemética
resultado de la falta de conocimiento de la composicion de la masa es alrededor
del 8% (1%) a 108 eV (> 10! eV). La cadena completa de simulacién MC ha
sido verificada con pruebas cruzadas de observaciones de chubascos atmosféricos
y el analisis de los disparos del laser disparados desde la instalacion central del
laser [80]. La incertidumbre sistematica total asociada a la exposicion se estima
enun 10 % (6 %) en 10'® eV (> 10! eV). El espectro de energia, calculado usan-
do los eventos hibridos, se muestra en la Fig. 1.21. La incertidumbre sistematica
principal se debe a la asignacion de la energia que se basa en el conocimiento del
rendimiento del sistema de fluorescencia, la seleccién de modelos de interaccion
hadrénica y la composicién [81], la calibracién del detector absoluta [82] y la
reconstrucciéon del chubasco. La incertidumbre total se estima ser del 22 %. Los
detalles se pueden encontrar en [64].

1.5.2. Espectro de energia combinado

El espectro de la energia derivado de los datos hibridos ha sido combinado
con el obtenido a partir de datos de superficie utilizando un método de maxima
verosimilitud. Dado que el estimador de energia de los detectores de superficie se
calibra con eventos hibridos [72], los dos espectros tienen la misma incertidum-
bre sistemédtica en la escala de energia (22 %). Por otro lado, la normalizacion
de incertidumbres son independientes. Se toma un 6 % para el SD y un 10 %
(6 %) para el flujo hibrido en 10 eV (> 10! eV). Estas incertidumbres de
normalizacién se utilizan como restricciones adicionales en la combinaciéon. Este
procedimiento de combinacién se utiliza para obtener los pardametros de escala
K5P =1.01 y K¥P=0.99 los cuales han de aplicarse a los espectros individuales
con el fin de hacerlos coincidir. La diferencia fraccional del espectro de energia
combinado con un flujo de referencia oc £~%% se muestra en la Fig. 1.22. Las
mediciones en modo estéreo del experimento HiRes [83] también se muestran en
la Fig. 1.22 para comparar. El caracteristico tobillo parece estar algo mas defi-
nido en los datos de Auger. Esto podria deberse a la resolucién de energia de los
dos instrumentos. Una comparacién con el flujo medido por Auger y publicado
en [64] también se muestra en la Fig. 1.22. Los dos espectros son compatibles
dentro de las incertidumbres sistematicas. Por otra parte, se tiene que tener en
cuenta que el espectro actualizado incluye el cambio en la curva de calibracion
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publicado en [72]. Los rasgos caracteristicos del espectro combinado han sido
cuantificados de dos maneras. Para el primer método, que se muestra con una
linea punteada en la Fig. 1.23, se ha usado una triple ley de potencias con quie-
bres libres entre ellos. En el segundo enfoque, una doble ley de potencias en la
region del tobillo y una funcién ligeramente cambiante a energias mas altas se
han adoptado para simular un corte en el espectro. La funcién estda dada por

1
lgElgE1/2>

J(E;E > Egppe) < B (1.6)

lgWe

1+ exp(
donde Ej 5 es la energia a la que el flujo se ha reducido a la mitad del valor de
la ley de potencias de la extrapolacion y W, parametriza el ancho de la region
de transicion. El resultado del ajuste se muestra como una linea de color negro
solida en la Fig. 1.23. Los parametros derivados, citando sélo las incertidumbres
estadisticas, se dan en la Tabla 1.2. Los cambios en la curva de calibracién [72]
han resultado en algunas diferencias de los parametros del espectro respecto
de aquellos en trabajos anteriores [64], aunque sélo los valores de 7, difieren
en un valor por encima de la incertidumbre estadistica (en la referencia [64] se
repot6 un valor de v, = 2.59 £ 0.02).
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Figura 1.19: Las exposiciones SD e hibridas utilizados para determinar el flujo de la actual medicién
en comparacién con un conjunto de datos publicados previamente [64]. La exposicién SD se muestra
para energias superiores a 10'%° eV donde el detector funciona correctamente.
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Figura 1.20: El espectro de energia derivado de los datos del detector de superficie calibrados con
mediciones del detector de fluorescencia. El espectro se ha corregido tomando en cuenta la resolu-
cién de energia del detector. Sélo se muestran las incertidumbres estadisticas. Los limites superiores
corresponden al 68 % del nivel de confianza (CL).
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Figura 1.21: Espectro de energia derivado de los datos hibridos. Sélo las incertidumbres estadisticas se
muestran. Los limites superiores corresponden al 68 % del nivel de confianza (CL).
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Figura 1.22: Diferencia fraccional entre el espectro de energia combinado del Observatorio Pierre Auger
y un espectro con un indice de 2.6 y coincidente con Auger en el intervalo de energia logy (E/eV)=18.6-
19. Los datos de las mediciones de HiRes en estéreo [20] se muestran como referencia.

Cuadro 1.2: Parametros de ajuste y sus incertidumbres estadisticas que caracterizan el espectro de
energia combinado.

parametro ley de potencias con quiebres ley de potencias

+ funcién de suavizado

Y (E < Eunkie) 3.27 + 0.02 3.27 + 0.01
12(Eaniie/eV) 18.61 £ 0.01 18.62 £ 0.01
Y2(E > Eunkie) 2.68 + 0.01 2.63 + 0.02
12(Eyrear/eV) 19.41 + 0.02

3(E > Eyrear) 4.2 40.1

1g(E1/2/eV) 19.63 + 0.02
lg(W./eV) 0.15 + 0.02
x?/ndof 37.8/16 = 2.7 33.7/16 = 2.3

1.6. Exposicion del Observatorio Pierre Auger

Para un observatorio de rayos césmicos, su exposicion es funcién del rango
de visién de la esfera celeste. Medido en unidades de km? - yr, la esposicién es
el area disponible de deteccion, integrada sobre tiempo efectivo, para un flujo
proveniente de cada posicion del cielo. Por otro lado la exposicion relativa en la
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Figura 1.23: El espectro de energia combinado estd ajustado con dos funciones (ver texto). Sélo se
muestran las incertidumbres estadisticas. La incertidumbre sistemédtica en la escala de energia es del
22% .

esfera celeste, w, es una funcién adimensional cuyo maximo valor es 1. En otras
palabras, w en cualquier punto del cielo es una fraccion entre 0 y 1 dado por la
exposicion en ese punto dividido por la exposicién mas grande en el cielo.

En otros contextos, el termino exposicion se refiere a la exposicion total
integrada sobre la esfera celeste. Este tiene por lo tanto unidades de km?- sr-yr.
Por ejemplo, para determinar el espectro energético de rayos césmicos, uno tiene
que dividir el nimero de rayos cosmicos observados en cada bin de energia por
la exposicion total para esa energia (en general, la exposicién de un observatorio
es dependiente de la energia). Si hubiera evidencia de que el espectro de energia
no fuese uniforme sobre el cielo, entonces necesitariamos usar la dependencia
de la exposicion respecto a la posicion celeste para trazar un mapa del espectro
sobre el cielo.

Por lo anterior el espectro se define como el nimero de eventos observados
dividido por la exposicién total, uno puede usar el espectro medido para obtener
el nimero esperado de rayos cosmicos para una exposicion total dada. En el
caso de la red superficial de Auger, la exposicién total a finales del 2011 es de
41,275 km? - sr - yr, independiente de la energfa para > 10! eV.

La exposicion relativa puede ser calculada, como a continuacién se mues-
tra, para un detector en un lugar determinado en continua operaciéon. Completa
operaciéon en tiempo significa que no hay variacién en la exposicion en tiempo
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sideral y, por lo tanto, exposicion constante en ascension recta. Se asumira que
el detector estda ubicado a una latitud ag y que es totalmente eficiente para
particulas que arriban con angulos cenitales # menores que un valor maximo 6,,
(eficiencia total significa que la aceptancia depende solamente del dngulo cenital
debido a la reduccién en el area perpendicular dada por cos(f).). Esto resulta
en la siguiente dependencia respecto a la declinacién celeste 9:

w(d) o cos(ag)cos(6)sin(ay,) + amsin(ag)sin(d),
donde

o, esta dado por

0 if &€ >1
Oy = s if € < —1
cos 1(€) de otro modo

cos(0,,) — sin(ag)sin(9)

§

cos(ag)cos(d)

w(d)
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Figura 1.24: Exposicién relativa del observatorio Auger como funcién de sin é.
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Figura 1.25: Mapa en coordenadas galdcticas de la exposicion relativa del observatorio Auger. La regién
donde la exposicion es nula corresponde al hemisferio norte terrestre, en el cual el observatorio Auger
no tiene acceso. La regién del hemisferio sur terrestre donde el observatorio tiene maxima exposicion
se muestra en el circulo mas denso de la proyeccion Aitoff.
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Capitulo 2

Teoria de Rayos Césmicos
Ultraenergéticos

2.1. Propagacion de Rayos Codésmicos Ultraenergéticos en el fondo
c6ésmico de fotones

2.1.1. Protones

Hay tres fuentes de perdida de energia para protones ultraenergéticos pro-
pagandose sobre distancias cosmologicas: la expansion del universo, produccion
de pares (py — peTe™) y produccién de foto-piones (py — wN), cada uno de
los cuales dominando sucesivamente al incrementarse la energia del proton.

Para protones el mas importante fondo de radiacion es el fondo de micro-
ondas césmico (CMB en ingles Cosmic Microwave Background) y el mas impor-
tante proceso es la foto-produccion de piones en el cual un nucleon de suficiente
alta energia ve, en su marco de referencia, a los fotones del fondo de micro-ondas
cosmico desplazados hacia el azul como rayos v arriba del umbral de energia pa-
ra la foto-produccién de piones, EX*™ = m . + m?2/(2my) ~ 160 MeV. La
seccién eficaz para este proceso tiene una pronunciada resonancia apenas arriba
del umbral, correspondiente a la produccién de un estado intermedio AT que
inmediatamente decae en un nucleon y un pion, mientras que en el limite de al-
tas energias este se incrementa logaritmicamente con s = m3; +2m NE,lyab, dando
lugar a produccién multiple de piones. Para un fondo de fotones de energia e
en el marco de referencia césmico de reposo, definido como el marco en el cual
el fondo de micro-ondas césmico es isotrépico, el umbral de energia E;ab’thr se
traduce en un correspondiente umbral de energia del nucleon:
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m m 1073eV 2
Eyr = — T ) ~6.8-10" (2.1
th (1 — cosB)e (mN+ 2 ) 0.8-10 ( € > (1 —COSQ) V. (21)

Las tipicas energias de los fotones del fondo de micro-ondas césmico son
del orden de 1072 eV, dando un valor de umbral de unas cuantas decenas de EeV
(para una colisién de frente).

La interaccién de este umbral con el espectro de Planck de los fotones del
fondo de micro-ondas césmico produce una curva exponencial muy pronunciada
para la longitud de interaccién. La combinacion de la gran inelasticidad de la
interaccion foto-pion (la inelasticidad media va desde ~ 0.13 en el umbral hasta
~ 0.5 a altas energias, con fluctuaciones grandes) crea un muy eficiente meca-
nismo que reduce rapidamente la energia del nucleon y hace al universo opaco
a nicleos con energfa arriba de ~ 10?° eV con escalas arriba de ~ 100 Mpc. El
muy llamado corte GZK es debido exactamente a esto: el flujo en la tierra de
nicleos con energia abajo del umbral, 5-10'Y eV, es debido a las contribuciones
desde (casi) todo el universo, de la Fig. 2.1 la longitud de interaccién con pérdi-
das a esta energia es del orden de 1 Gpc, mientras que doblando la longitud de
interaccion con pérdidas se reduce a 100 Mpc y solo una pequena porcion del
universo contribuye a el flujo. Entonces este cambio por un factor de dos en la
energia cambia la longitud con perdidas por casi un orden de magnitud, lo cual
se traduce en casi el mismo radio entre el flujo abajo de 5-10" eV y arriba de
10?° eV si las fuentes no tienen evolucién en su luminosidad y que no tengan
sobre-densidad local y que no halla campo magnético.

Abajo ~ 6 - 10" eV, el mecanismo dominante de perdida de energia para
protones resulta ser la produccién de pares electrones-positrones con el fondo
césmico de micro-ondas py — pete™, abajo del correspondiente umbral:

-3

By = m? (my +me) ~ 4.8-10"7 (g) eV. (2.2)

La longitud de interaccion de este proceso es mucho mas corto que el

de produccion de piones, pero por otro lado la inelasticidad es mucho menor,
~ 1073. Esto hace que la longitud de interaccién con pérdidas de la produccién
de pares sea del orden de Gpc (ver Fig. 2.1). La baja inelasticidad de la pro-
duccién de pares permite que en los calculos para el tratamiento de este proceso
sea tratado como una pérdida de energia continua, mientras que la produccion
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Figura 2.1: Linea sélida: Longitud de interaccién con pérdidas por foto-pion y foto-produccion de
pares para protones [85],[86]. Las lineas discontinuas reportan las contribuciones separadas de los dos
procesos. La linea punteada muestra las perdidas por redshift.

de piones tiene que ser tratado como un proceso discreto, debido a su gran
inelasticidad.

El dltimo mecanismo importante que domina cerca y por debajo del um-
bral de produccion de pares es el desplazamiento al rojo debido a la expansion
del universo. La Fig. 2.1 muestra las longitudes de interacciéon con pérdidas de
produccién de piones y la produccién de pares segin lo calculado en [85].

Vale la pena subrayar que lo que ha sido nombrado como el corte GZK
es en realidad un rasgo [87], asi como la forma del espectro de energia alrededor
de 10% eV depende de muchos factores desconocidos. Las modificaciones de la
forma del espectro, debido a los procesos de pérdidas anteriormente menciona-
dos fue investigado por primera vez por Berezinsky y Grigorieva en [85]. Ellos
calcularon el factor de modificacion (basicamente el espectro observado dividido
por el espectro de inyeccién) para una distribucién uniforme de fuentes hasta
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Figura 2.2: Factores de modificacién como funcién de la energia para un espectro con muchas fuentes
con v = 2.1 (lineas sélidas) y v = 2.7 (lineas discontinuas). La fuentes estdn uniformemente distribuidas
hasta las distancias indicadas.

una distancia maxima d,,,,. La Fig. 2.2 muestra los resultados de fuentes sin
evolucion cosmoldgica, m = 0, para algunos valores de la distancia maxima de
las fuentes. Para d,,., grande, que es el caso que nos interesa, el espectro mues-
tra un empinamiento seguido de un aplanamiento y luego por una supresiéon. El
aplanamiento se debe a la interaccion entre los efectos producidos por los proce-
sos de produccién de pares y piones y es una caracteristica importante de estos
espectros, ya que tiene una forma especifica. Se afirma que esta caracteristica se
ha observado en los datos experimentales [85], aunque todavia no esté claro si
este rasgo de los datos se debe a este efecto o si se debe a la transicién entre los
componentes galacticas y extra-galacticas.

Es importante hacer hincapié en lo que se ha dicho mas arriba: lo que
genéricamente se llama corte GZK es en realidad una caracteristica ya que el
espectro no termina en 10%° eV (ver Fig. 2.2), pero tiene una supresién de flu-
jo que depende de muchos detalles como el espectro de inyecciéon de los rayos
cosmicos, la evolucién de la luminosidad de las fuentes, la sobre-densidad local
de las fuentes y la intensidad del campo magnético en el medio intergalactico. A
modo de ejemplo, incluyendo la evolucién de la luminosidad, hace a las fuentes
de alto desplazamiento al rojo mas brillantes que las cercanas y esto mejora la
supresion de flujo, mientras que una sobre-densidad local de las fuentes tiene
el efecto opuesto en [87] un espectro mas plano produce una atenuacién me-
nor que uno mas empinado y la intensidad del campo magnético en el medio
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intergalactico produce muchas caracteristicas interesantes, véase, por ejemplo
88].

2.1.2. Ncleos Pesados

Para los ntcleos la situacion es un poco diferente: el proceso de pérdidas
dominante por encima de unos 10 eV es la foto-desintegracién con el fondo
coésmico de micro-ondas y el fondo IR, debido a la resonancia dipolar gigante,
seguido a menor energia por la produccion de pares. El proceso de produccién de
foto-piones es insignificante, a excepcién de nticleos ligeros a muy altas energias
[89], [90]. De hecho, para un nicleo de masa atémica A y carga Z, la longitud
de interaccién con pérdidas de energia para la produccion de piones es mas o
menos la misma de un nucleén con idéntico factor de Lorentz. Esto se debe al
hecho de que la seccion transversal de produccion de piones es aproximadamente
proporcional a la masa atomica A, mientras que la inelasticidad es proporcional
a 1/A. Para la produccién de pares tiene un comportamiento diferente porque, si
bien la inelasticidad es proporcional a 1/A, como antes, la seccién transversal es
proporcional a Z2 resultando en una longitud menor con pérdidas de energia por
un factor A/Z? con respecto a la de un protén con el mismo factor de Lorentz
Dado que Z ~ A/Z?, el radio de la produccién de foto-pares y foto-piones
aumenta aproximadamente linealmente con Z%.

Las secciones eficaces de foto-desintegracion o 4 ;(€’) contiene esencialmen-
te dos regimenes dependiendo de €, la energia del fotén en el marco de reposo
del nicleo. A ¢ < 30 MeV hay un dominio de la resonancia gigante dipolar y la
desintegracion procede principalmente por la emision de uno o dos nucleones.
A altas energias, la seccién eficaz estd dominada por emision multi-nucleén de
nucleos pesados y es aproximadamente plano hasta a ¢’ ~ 150 MeV. Una canti-
dad muy 1til para estimar la tasa de pérdidas de energia por foto-desintegracion
estda dada por la tasa efectiva:

dA :

Ryt =-—-=) JiRa;. (2.3)
i

Para foto-desintegracién, la pérdida media fraccional de energia relativa

es igual a la pérdida fraccional en el nimero atémico del nicleo, E~1dE /dt =

A~1dA/dt, ya que la emisién de nucleones es isotrépica en el marco de reposo

del nicleo. Por lo tanto durante el proceso de foto-desintegracion el factor de
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Lorentz del ntucleo se conserva, a diferencia de los casos de produccion de pares
y piones que implican la creacién de nuevas particulas que transportan hacia
afuera la energia. El tiempo de pérdida de energia para foto-desintegracion es
entonces A/ Rjﬁ. La Fig. 2.3 muestra por separado las diferentes contribuciones
a esta cantidad del fondo césmico de micro-ondas, en el fondo IR y los fotones
dpticos para nucleos de Fe, juntos con el total (linea continua) y la longitud de
interaccién con perdidas por creacién de pares.

Es evidente que el fondo éptico no tiene un efecto relevante ya que el fondo
IR domina los procesos de foto-desintegracién por debajo de 10?° eV y el fondo
coésmico de micro-ondas domina por encima de 10%. La tasa de creacién de pares
es relevante para las energfas del Fe de 4:10" eV =+ 2:10% eV (v ~ (1 +4) - 10%),
para la cual la tipica energia de foton del fondo cosmico de micro-ondas en el
marco de reposo del nicleo esta por encima del umbral (> 1 MeV), pero atn
muy por debajo del pico de la resonancia gigante (~ 10 -~ 20MeV). El efecto
de pérdidas por creaciéon de pares es reducir el factor + del nicleo, obviamente
dejando A sin cambios [90].

No debemos enganarnos por la longitud de interaccién con pérdidas de la
Fig. 2.3 pensando que si la longitud de pérdidas para un ntcleo de Fe de 10%°
eV es 500Mpc, entonces podemos recibir en la Tierra un ntucleo de Fe que se
inicié6 muchos cientos de Mpc de distancia. Esto se debe a que la longitud de
interaccién correspondiente es mas pequena en un orden de magnitud y después
de cada interaccion el nicleo se vuelve mas y mas ligero y junto con esto la
longitud de interaccion con pérdidas por foto-desintegracion se vuelve cada vez
m&s y mas corta. El resultado neto [90], como se puede ver en la Fig. 2.4, es
que después de 10Mpc todas las energias que estdn por debajo de 2-10*°eV y
después de 100Mpc estos estan por debajo de 102 eV.

2.1.3. Fotones

Como en el caso de los nucleones y nticleos de ultra-energia, la propaga-
cién de fotones de ultra-energia (y electrones/positrones) se rigen también por
su interacciéon con el fondo césmico de fotones. Los procesos dominantes de in-
teraccion en este caso son la atenuacion de los fotones ultraenergéticos debido
a la produccién de pares (PP) con los fotones del fondo (v, — ete™) y la dis-
persion inversa de Compton (Inverse Compton Scattering ICS) de los electrones
(positrones) con los fotones del fondo.
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de micro-ondas (CMB), infrared (IR) y fotones opticos (OP), asi como el total (linea sélida) y las
longitudes de interaccién por produccién de pares (PC). Tomada de [90].
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Figura 2.4: Energia media como funcién de la distancia de propagacion para particulas que empiezan
como hierro con los factores de Lorentz indicados. Tomada de [90].

El umbral de energia de los rayos v para el PP con un fotén de energia e
de fondo es

m2 e \ !
Fup = 2 ~ 96101 (—) \Y 9.4
th c ev ev, ( )

mientras que la dispersion inversa de Compton no tiene umbral. En el limite de
alta energia, las secciones eficaces totales para el PP y la dispersién inversa de
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Figura 2.5: Longitudes de interaccién (lineas discontinuas) y longitudes de atenuacién energéticas
(lineas sélidas) de rayos 7 en la CMB (lineas delgadas) y en el combinado CMB y URB (lineas gruesas).
Las interacciones tomadas en cuenta son sencillas y doble produccién de pares. Tomada de [92].

Compton son las siguientes:

3
opp =~ 207cg =~ iaT(mg/s) In(s/2m?) (5> m?). (2.5)

Para s <« mg, orcs se acerca a la seccién eficaz de Thomson o =
8ra’?/3m? (o es la constante de estructura fina), mientras que opp llega al
maximo cerca del umbral. Por lo tanto, los blancos mas eficientes para elec-
trones y rayos v de energia E son fotones del fondo de energfa e ~ m?/E. Para
ultra-energia este corresponde a ¢ ~< 107%eV ~ 100 MHz. De este modo, el
radio-fondo de fotones juega un papel importante en la propagacién de rayos =y
ultraenergéticos a través del espacio extra-galactico [92]. Por desgracia, el radio-
fondo universal no es muy conocido, sobre todo porque es dificil desenredar las
componentes galacticas y extra-galacticas.

En el limite extremo de Klein-Nishina, s > m?, ya sea el electrén o po-
sitron producidos en el proceso vy, — ee” transportan la mayor parte de la
energia del fotén inicial de ultra-energia. Este electrén puntero puede someterse
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a ICS, cuya inelasticidad (en relacién con el electrén) es cercana a 1 en el limi-
te Klein-Nishina. Como consecuencia, el foton dispersado es ahora la particula
puntera después de un ciclo de dos etapas que todavia lleva la mayor parte de
la energia del rayo v original, y puede poner en marcha un nuevo ciclo de inter-
acciones PP y ICS. Esto nos lleva al desarrollo de una cascada electromagnética
(EM) que desempena un papel importante en el resultante espectro de rayos +.
Una consecuencia importante del desarrollo de una cascada EM es la profundi-
dad de penetracién efectiva de la cascada EM, que se caracteriza por la longitud
de atenuacién de energia de la particula puntera (fotén o un electrén/positrén)
y es considerablemente mayor que la longitud de interaccion (Ver Fig. 2.5) [92].

La cascadas EM juegan un papel importante particularmente en algunos
modelos exdticos de origen sw rayos cosmicos ultraenergéticos tales como el
colapso o la aniquilacion de defectos topolégicos en el que el espectro de inyeccion
de rayos césmicos ultraenergéticos se prevé que sea dominado por rayos 7. Pero,
aunque solo nucleones ultraenergéticos y los nucleos son producidos en primer
lugar, por ejemplo mediante la aceleracion de choque convencional, cascadas
EM se pueden producir por los secundarios provenientes del decaimiento de los
piones que se crean en la interacciones de nucleones ultraenergéticos con el fondo
de baja energia de fotones [93].

La mayor parte de la energia de cascadas EM completamente desarrolla-
das terminan por debajo ~ 100 GeV, donde este se limita por mediciones del
flujo difuso de rayos «y. Las predicciones de flujo que involucran cascadas EM son
por lo tanto, una importante fuente de limitaciones de inyeccién ultra-energética
en escalas cosmolégicas.

Cabe mencionar que el desarrollo de una cascada EM depende sensible-
mente de la intensidad de los campos magnéticos extra-galacticas, que es bas-
tante incierto. Los campos magnéticos extra-galacticos normalmente inhibe el
desarrollo en cascada debido al enfriamiento sincrotréon de los pares e*e™ produ-
cidos en los procesos PP. La energia perdida a través de radiacion sincrotrén no
desaparece, sino que vuelve a aparecer a bajas energias y puede incluso iniciar
nuevas cascadas EM.

2.1.4. Neutrinos

La propagacién de neutrinos ultraenergéticos se rige principalmente por
sus interacciones con el fondo de reliquia de neutrinos (en inglés Relic Neu-
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trino Background RNB). Las energias de interaccion son tipicamente mas pe-
quenas que las energias electro-débiles incluso para los neutrinos ultraenergéticos
y las secciones eficaces estan dadas por el Modelo Estdandar de las interaccio-
nes electro-débiles que estan bien confirmadas experimentalmente. Fisica mas
alla del Modelo Estandar no se espera que juegue un papel significante en las
interacciones ultra-energéticas de neutrinos con los fondos de baja energia de
reliquia. A pesar de que la seccién eficaz de neutrino-neutrino es por lo menos
unos ordenes de magnitud mas pequenos que los de neutrino-nucleén, las poste-
riores interacciones son despreciables en comparacion con las interacciones con
la RNB, porque la densidad de particulas RNB, ~ 100cm ™= por familia, es de
unos 10 érdenes de magnitud mayor que la densidad de bariones.

El camino libre medio de aniquilacion vv es del orden de A\, = (nyayp)’l ~
4-10%® cm, justo por encima de el tamaiio actual del horizonte (H, ' ~ 10% c¢m).
El neutrino es la tnica particula conocida estable que se propaga a través del
universo esencialmente desinhibida, incluso en las mas altas energias. Esto ha
llevado a la especulacién de que los neutrinos podrian ser de hecho los primarios
super-GZK. Sin embargo, en el modelo estandar un neutrino incidente vertical-
mente en la atmosfera pasaria a través de él sin inhibiciones, nunca iniciando un
chubasco atmosférico extensivo. En consecuencia, para estos escenarios al tra-
bajar, uno tiene que postular nuevas interacciones a fin de que estos neutrinos
adquieran fuertes secciones eficaces arriba de 10%° eV.

Una situaciéon interesante se presenta si la RNB se compone de los neu-
trinos masivos con m, ~ 1eV: tales neutrinos constituirian la materia oscu-
ra caliente, que se espera agruparse, por ejemplo, en los cumulos de galaxias.
Todo ello puede aumentar la probabilidad de interaccién para cualquier neu-
trino de energia dentro de la anchura de la resonancia Z° a £ = MZ%/2m, =
4-10%1(eV /m,) eV. Se ha sugerido que los productos finales estables de los Z-
estallidos inducidos a cercanas distancias (~< 50 Mpc) de la Tierra podria expli-
car los rayos cosmicos de mas alta energia [94]. El problema con estas propuestas
sin embargo, es que requieren un muy alto flujo de neutrinos de ultra-energia
para empezar, y esto hace el Z-estallido por encima de las energias GZK muy pro-
bablemente desempenar un papel en el contexto de escenarios de no-aceleracién.
Para més informacion ver [92].

Es importante senialar que la tinica fuente convencional /segura de neutri-
nos ultraenergéticos es el mismo efecto GZK por si mismo. Los neutrinos son el
resultado del decaimiento de los piones producidos en la interacciéon pvy. El flujo
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sin embargo, no es muy alto y la deteccion es muy dificil. Para més informacion
ver [92],[95].

2.2. Posibles fuentes astrofisicas de los Rayos Codésmicos Ultra
Energéticos

El profesor Todor Stanev describe brillantemente las posibles fuentes as-
trofisicas de los Rayos Cdsmicos Ultra Energéticos en su libro con Ref. [99]:

Una manera natural de imaginar las fuentes de los rayos cosmicos mas
energéticos es extender los modelos que explican la aceleracion de los
rayos cosmicos Yy ver para mas grandes y mas luminosos objetos as-
trofisicos. Un requerimiento adicional es que estos objetos no pueden
estar muy lejos. Si lo estuviesen, los requerimientos de la luminosidad
de las fuentes crecerian tremendamente por la perdida en energia de los
protones en su propagacion.

El minimo requerimiento para un lugar de aceleracion es la contencion
de los rayos cosmicos acelerados - pensemos en protones - en el lugar.
Esto nos conduce a la relacion E,,.. = veZBR que relaciona la energia
de aceleracion mazrima absoluta con la intensidad B del campo magnéti-
co en el lugar de aceleracion y su dimension linear R. El factor v es el
factor de Lorentz del medio donde la aceleracion se desarrolla. Hillas
[100] desarrolls este requerimiento incluyendo el efecto de la velocidad
media de los centros dispersados Bs. y se obtiene la condicion

BE-E) (k) e

donde Z es la carga de la particula acelerada. La Fig. 2.6 ilustra este
requerimiento el cual es actualmente referido como la grafica de Hillas.

Lugares que pueden en principio acelerar protones hasta la energia arri-
ba de 102 eV estdn en la banda derecha superior de la grdfica arriba
de la banda sombreada. El borde inferior de la banda sombreada define
fuentes que pueden acelerar nicleos de hierro arriba de 10*° eV. Hay
solamente cuatro tipos de sistemas que pudieran ser capaces de acele-
rar protones arriba de 1020 eV: estrellas de neutrones con altos campos
magnéticos de superficie excediendo 10 G y dimension linear de 10
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Figura 2.6: Grafico de Hillas que muestra el tamano y la intensidad del campo magnético de lugares
que pueden acelerar protones (arriba de la banda sombreada) y nicleos de hierro hasta la energia de
1020 eV,

km, Nicleos Activos Galdacticos, lobulos de radio-galazias gigantes y
choques giga-parsec en el medio extra-galdactico. Vallamos a la lista de
posibles fuentes identificadas en la literatura.

Choques de la formacion de estructura. A muy gran escala los choques
de dimension excediendo 10 Mpc pudieran existir desde la formacion
de estructura debido a la atraccion gravitatoria [101]. Tales choques se
forman en los flujos de acrecion durante la formacion de estructura
y puede en principio generar campos magnéticos. La energia mdzrima
que es alcanzable en tales choques depende de la dimension del choque.
Para choques mas grandes de 50 Mpc la energia mazima puede exceder
los 102 eV si la intensidad media de los campos magnéticos extra-
galdcticos es 107 G [102] y los choques por si mismos generan campos
de uG. Uno de los problemas con la aceleracion en choques de gran
escala pudiera ser que el proceso es lento y la perdida de energia en la
produccion de pares y la foto-produccion durante la aceleracion pudiera
restringir la energia mdzxima alcanzable.
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Grupos de galazrias. El promedio de campos magnéticos de 5 nG y una
extension hasta de 500 kpc han sido observados [103] en grupos de
galaxias. De acuerdo con Fc. 2.6 esta intensidad de campo magnético
sobre un volumen enorme permite la aceleracion hasta energias arriba
de 10% eV. Esta posibilidad ha sido examinada en detalle [104] con la
conclusion de que las grandes dimensiones del sistema y la relacionada

pérdida de energia limita la energia mazrima en aceleracion hasta cerca
de 10 eV.

Radio galaxias. Una de las mas atractivas sugerencias para la acelera-
cion de rayos cosmicos ultraenergéticos es esta de las radio-galaxias.
Rachen & Biermann [105] sugirieron "hot spots’ de las galaxias FR
(Fanaroff-Riley) tipo II como las fuentes de los mds energéticos rayos
cosmicos. Las galaxias FR II son radio galarias gigantes que exhiben
dos jets hiendo en direcciones opuestas. El ’hot spot’ es la termina-
cion del choque del jet en su propagacion en el medio extra-galdctico.
La extension de los jets y sus ’hot spots’ estan bien conocidos y pu-
dieran alcanzar arriba de 100 kpc. El valor del campo magnético en
el lugar no puede ser medido directamente, pero se estima que exceda
los 10uG. Usando una aceleracion eficiente las galaxias FR I pueden
acelerar protones hasta ~ 10*'eV . La pérdida de energia no se espera
que sea un problema significativo ya que los hot spots son ya parte de
la estructura inter-galdctica entonces no habria pérdida adiabdtica en
la inyeccion de las particulas aceleradas adentro de este.

Nicleos Activos Galdcticos. Todos los NAGs pudieran en principio ser
fuentes de los rayos cosmicos mds energéticos. El motor interno de un
NAG, donde los campos magnéticos estan estimados alcancen hasta 5
G en volumenes de dimension lineal de 0.02 pc [106], pueden fdcilmente
contener particulas de hasta arriba de 102 eV. El problema principal es
otra vez la gran perdida de energia en el muy denso campo de radiacion
en la region central del NAG. La referencia [101] argumenta que ningin
proton puede dejar la region central del NAG sin severa degradacion de
energia. Nicleos mas pesados pudieran ser afectados hasta mas. Una
posibilidad pudiera ser que los neutrones creados en interacciones de
foto-produccion de los protones padres se filtrarian fuera de la region
central del NAG ya que ellos no son magnéticamente contenidos [107].
Estos neutrones decaen en protones una vez que ellos estan lo suficien-
temente lejos del NAG. Para que un neutron escape, su energia no tiene
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que ser mas grande de 10'® eV. Los jets de NAGs son un posible lugar
de aceleracion de rayos cosmicos ultraenergéticos. La ventaja del jet
es que los protones acelerados pueden ser inyectados con el factor de
Lorentz del jet, el cual pudiera facilmente ser del orden de 10 o mas al-
to. Esto disminuye la energia mazrima para aceleracion en el marco del
jet, pero pudiera causar perdida adiabdtica en la transicion a el espacio
inter-galdctico.

Estallidos de rayos gamma. El caso extremo de aceleracion en un jet
es la aceleracion en estallidos de rayos gamma, los cuales son erup-
ciones breves de mayormente rayos gamma en el orden de MeVs. Su
espectro se extiende a energias mas elevadas - la energia mas alta de
un foton detectado de un estallido de rayos gamma es de 20 GeV -. La
duracion del estallido varia de una fraccion de sequndo hasta cientos
de sequndos. FEs actualmente probado que los estallidos de rayos gamma
son de origen cosmoldégico (en promedio con un redshift z=1) y que son
originados en jets. Su total luminosidad es 10°375* ergs en el caso de
emision isotopica y para un escenario de jet este numero tiene que ser
escalado decrecientemente con el angulo de apertura del jet. Todos los
modelos contempordneos de estallidos de rayos gamma usan factores
de Lorentz de los jets del orden de 100 hasta 1,000. Las primeras su-
gerencias [108, 109, 110] de que los estallidos de rayos gamma son las
fuentes de los mads energéticos rayos cosmicos se basaron en la coinci-
dencia direccional entre los rayos cosmicos mas energéticos y los mas
energéticos estallidos de rayos gamma detectados. Adicionalmente, el
total de luminosidad de estallidos de rayos gamma coincide dentro un
orden de magnitud con aquellos de los de rayos cosmicos de energia
arriba de 10Y eV. Las dudas acerca la validez de que el origen coin-
cidentemente con los estallidos de rayos gamma tiene que ver con las
distancias cosmologicas de estos objetos. El argumento es que estalli-
dos de rayos gamma muy distantes no pueden contribuir a los rayos
césmicos arriba de 10Y eV y los cercanos no ocurren muy sequido para
cotncidir con los requerimientos de luminosidad de las fuentes de los
rayos cosmicos ultraenergéticos.

Galazias colisionando. El movimiento de galaxias dentro de grupos, co-
mo también colisiones galaxia con galazia, produce choques a gran es-
cala que son idéneos para aceleracion de particulas [111]. Estos choques
son facilmente visibles en radio frecuencias. Un choque de dimension de
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30 kpc para las galazias colisionantes y un campo magnético en el cho-
que de 20 pG pudieran generar las condiciones para la aceleracion arri-
ba de 10%° eV. Las galazias colisionando son entonces también idoneas
candidatas para la aceleracion de los rayos cosmicos mas energéticos.

Hoyos negros silenciosos. La sugerencia es que los protones ultra-
energéticos pueden ser acelerados en el horizonte de eventos de hoyos
negros masivos girando asociados con galaxias no activas. Esta sugeren-
cia desconecta el lugar de aceleracion de rayos cosmicos ultraenergéticos
de la existencia de poderosos sistemas astrofisicos en nuestro vecindario
cosmoldgico. El modelo requiere hoyos negros de 10° M y dentro de 50
Mpc de distancia de nuestra galazia.

Pulsares. Los pulsares son los mds pequenos objetos en el grifico de
Hillas que pudieran acelerar protones hasta energias arriba de 1020 eV,
En estos modelos no se usa aceleracion por choques, sino aceleracion
directa en la caida fuerte en el potencial electrostatico inducido en la
superficie de la estrella de neutrones. Otro modelo, que es muy intere-
sante con sus predicciones especificas es este de la referencia [112]. La
sugerencia es que los tones de hierro de la superficie de una estrella
de neutrones son acelerados por vientos MHD. El modelo requiere una
especifica intensidad del campo magnético pulsar, pero predice que el
espectro de aceleracion es muy plano (E™1) y que los rayos césmicos
ultraenergéticos son nicleos pesados (hierro). Ya que los rayos cdsmi-
cos ultraenergéticos pudieran en este caso ser de origen galdctico, esta
sugerencia elimina todos los problemas relacionados a la propagacion a
través de distancias extra-galdcticas.

Todas las fuentes listadas arriba pueden en principio contener protones
de energia alrededor y arriba de 10%° eV. Estas estimaciones fueron he-
chas en la base de los mas favorables parametros y asumiendo procesos
de aceleracion muy eficientes. La creacion de mas detallados modelos es
no posible por la gran incertidumbre de los datos requeridos de entrada.

2.3. Modelos exoticos

Aunque la mayoria de los sistemas astrofisicos listados anteriormente
pueden contener rayos cosmicos ultraenergéticos detectados, las acele-
racion hasta energias arriba de 10%° eV es obviamente un proceso muy
improbable que requiere un espacio de pardmetros extremadamente muy
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favorable y muy eficientes escenarios de aceleracion. La comprension de
las dificultades de extender el mecanismo de aceleracion galdctico por
muchos ordenes de magnitud conduce al desarrollo de modelos exdticos
de fisica de particulas de produccion top-down’ de rayos cosmicos de
las mds altas energias. La idea es que los rayos cosmicos observados
son productos de decarmiento de particulas X muy masivas con Mx
tan alto a 10%° eV.

Todos los modelos top-down de rayos cosmicos ultraenergéticos tie-
nen dos caracteristicas distintivas - espectro plano de inyeccion y una
composicion de particulas diferente de los escenarios de aceleracion
‘bottom-up’. En los escenarios de aceleracion las particulas aceleradas
en una fuente e inyectadas en el medio intergaldctico son protones,
niucleos cargados de masa mas alta, o neutrones creados en interac-
ciones en la fuente. En los modelos top-down las particulas masivas
X decaen en una cadena de particulas elementales todas conocidas con
nucleones y mesones como productos finales. Entre mds numerosos me-
sones decayentes en neutrinos y electrones o en rayos v dependerd de
su carga. Como resultado se tiene flujos de inyeccion de rayos v y neu-
trinos excediendo los flujos de nucleones por un factor de cerca de 30,
excepto en energias cerca a Mx.

Los modelos top-down no son favorecidos actualmente después de la
colaboracion de Auger [113] usando los perfiles longitudinales y otras
caracteristicas de los chubascos para limitar la posible fraccion de chu-
bascos inducidos por gammas en la muestra de eventos. El limite para
chubascos arriba de 10Y eV es de 2% vy se incrementa a 31% a 4-10'
eV por menor estadistica. Aunque es todavia posible que los eventos
mds energéticos sean de eventos por gammas, esto es muy tmprobable.
Se dard una breve descripcion de los mas importantes modelos top-down
que han inspirado a fisicos en fisica de particulas por mas de 10 anos.

El primer calculo del espectro de inyeccion, el cual ha sido mejorado
pero es todavia valido, fue hecho en 1983 por Hill [114] para el caso de
aniquilacion monopolo. Monopolos son defectos topologicos puntuales
que han sido producidos en las fases mas tempranas de la evolucion del
Universo. Un monopolo y un antimonopolo pueden formar un estado
ligado y después aniquilarse. En el proceso un espectro de particulas es
generado, como se muestra en la Fig. 2.7, el cual representa el espectro
de Hill de rayos v y nucleones.
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El espectro mostrado en la Fig. 2.7 puede ser aprozimado como E~3/?
con un corte en la cercania de My . Esto fue enfatizado cast inmedia-
tamente por Schramm & Hill [115] que los modelos top-down siempre
tienen un espectro de inyeccion mas plano por las propiedades de las
funciones de fragmentacion en QCD. El espectro plano de aceleracion
E~2 es la linea divisoria entre todos los modelos de aceleracion de cho-
que que tienen tan pronunciada ley de potencias en el espectro y los
modelos top-down que tienen unos mas planos. Estudios mas recientes
del proceso de fragmentacion que incluyen mas fisica de entrada vy uti-
lizan codigos contempordaneos de computacion modifican el espectro de
inyeccion [116]. El espectro no puede ser ajustado con una sola ley de
potencias, pero es todavia mas plano que los respectivos en escenarios
por aceleracion por choques.

El espectro de inyeccion de neutrinos no cambia durante la propagacion,
el espectro de nuclones evoluciona como se mostro en la Sec. 2.1.1 y
el espectro de rayos v es fuertemente afectado por interacciones con
el fondo de micro-ondas. El proceso principal para los fotones es la
produccion de pares vy — eTe™ con los campos extra-galdcticos de ra-
diacion. El umbral de energia para el proceso es m?/e/(1—cos®) donde
€ es la energia del foton de fondo y cosf es el dngulo entre los dos
fotones. A energia mas alta otros procesos como doble produccion de
pares vy — ete ete” empiezan a dominar. Una interaccion de pro-
duccion de pares empieza el desarrollo de una cascada electromagnética
-el electron y el positron sufren interacciones Compton inverso con el
campo de radiacion e impulsan estos fotones a muy alta energia -. La
Fig. 2.8 muestra las longitudes de interaccion del foton y electron para
produccion de pares y para dispersion de Compton inverso.

Las secciones eficaces en la Fig. 2.8 se graficarian si fuera el caso arriba
de la energia de rayos gamma de 10% eV porque tales energias son tipi-
cas para escenarios top-down. Para energias de fotones asi de grandes
el fondo de micro-ondas es no mas el unico fondo importante. El fondo
de radio extra-galdctico se vuelve igualmente importante. La Fig. 2.8
muestra la longitud de interaccion de rayos gamma solo con el fondo
de micro-ondas (linea punteada) y con el mas bajo modelo de radio fon-
do de la referencia [117]. A energias de rayos gamma arriba de 10° eV
la seccion eficaz de doble produccion de pares con longitud de interac-
cion asintotica de 120 Mpc restringe mas alld el camino libre del rayo
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gamma.

La linea discontinua en la Fig. 2.8 muestra la longitud de interaccion
inversa de Compton para electrones en la presencia del mismo radio-
fondo. En la ausencia de campo magnético la cascada electromagnética
llevaria particulas electromagnéticas de alta energia a un camino lar-
go sin una significativa perdida de energia. En la presencia de hasta
el mas modesto campo magnético los electrones de ultra energia per-
derian rapidamente energia por radiacion syncrotron y la cascada seria
interrumpida. La distancia para pérdida de energia de 10?% eV para
electrones en un campo de 1071 G es solamente 20 kpc. En la presen-
cia de campos magnéticos los rayos gamma pueden alcanzar distancias
menos cortas que su longitud de interaccion.

El espectro de inyeccion es después muy modificado. A pesar de que en
la inyeccion los rayos gamma dominan sobre los nucleones, en distan-
cias modestas desde la inyeccion los nucleones de alta energia pudieran
ser mas abundantes como se muestran en la Fig. 2.9 la cual se extrae
de las figuras 28 y 29 de la referencia [118]. En la inyeccion el espectro
del foton es mas alto que la del espectro del nucleon por un factor de
10. A energias cercanas a aquellas observadas en la Tierra el espectro
del nucleon domina en este modelo particular.

Veamos diferentes tipos de modelos top-down que pueden ser encon-
trados en la literatura. Hay generalmente dos casos - uno relaciona-
do a defectos topologicos y otro relacionado a materia oscura fria -.
Adicionalmente a los monopolos los escenarios por defectos topologicos
incluyen muchos tipos de cuerdas cosmicas. Cuerdas cosmicas son de-
fectos topologicos unidimensionales. La masa de las cuerdas puede ser
tan alto como 3 - 10'% M por parsec de longitud. Hay muchos modelos
de fuentes de rayos cosmicos ultraenergéticos de cuerda cosmica. Cuer-
das superconductoras [119] generan paquetes ultraenergéticos cuando
su corriente eléctrica alcanza un valor critico. Cuerdas ordinarias pue-
den emitir particulas X en sus cuspides, o durante su interseccion vy
final etapas de evolucion. Hay ademds modelos de defectos topoldgicos
hibridos donde los monopolos estan conectados con cuerdas [120)].

El sequndo tipo de top-down escenarios usa el decarmiento de quasi-
estables masivas particulas X producidas en el universo temprano [121].
Estas particulas deben tener un tiempo de vida comparable con el tiempo
de Hubble. Estas pudieran, tal vez no, ser una parte sustancial de la
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materia oscura. La mdxima energia alcanzable en este caso es de hecho
la masa de la particula. La referencia [118] da un detallado repaso de
los modelos top-down.

Hay de hecho modelos hibridos que involucran procesos que nunca han
sido observados por su muy alto umbral de energia. Uno de ellos es el
modelo Z-burst [122, 123], el cual es basado en lo recientemente des-
cubierto de oscilaciones de neutrinos que requieren neutrinos masivos.
Los neutrinos masivos de reliquia, un remanente del big bang simi-
lar al fondo de micro-ondas, hasta cierto punto pudieran ser atraidos
gravitacionalmente a concentraciones de materia, digamos a el super-
grupo local de galaxias, dentro de 50 Mpc de nosotros. El incremento
de la densidad de neutrinos hace posible la aniquilacion de neutrinos
ultraenergéticos (£, > 4-10**eV/m,) con los neutrinos de reliquia. La
aniquilacion genera bosones Zy que inmediatamente decaen en tres nu-
cleones y 30 fotones con energias cercanas a los de los rayos cosmicos
ultraenergéticos. Ya que la prediccion no es muy lejana, los Z-bursts
pudieran ser fuentes de los mds energéticos rayos cosmicos. Aparte de
los neutrinos de masas bajas observados por las oscilaciones observa-
das, los cuales pudieran limitar la densidad de neutrinos, el problema es
que la posible fuente de los neutrinos ultraenergéticos no esta definida.
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Figura 2.7: Espectro de energia de fotones (linea discontinua) y nucleones (linea sélida) calculada en
la referencia [114].
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Figura 2.9: Espectro diferencial de rayos gamma (lineas discontinuas) y de nucleones multiplicado por
E? de un modelo particular top-down para diferentes valores de campo magnético.

2.4. Astronomia de Rayos Coésmicos Ultraenergéticos

La conclusion de que los rayos cosmicos ultraenergéticos son producidos
fuera de la galazria viene del conocimiento de que sus radios de giro
son demasiado grandes y las particulas no pueden ser contenidas en
estos. Esto significa que si los rayos ultra.energéticos son generados
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en nuestro vecindario cosmologico estas no se desviarian mucho en los
bajos campos magnéticos extra-galdcticos. Una manera conveniente de
recordar el radio de giro de las particulas con energia mds alta es

Es
ry = 100 (ZB_9> Mpc (2.7)

donde Z es la carga de la particula, Eoy es su energia en unidades
de 10 eV y B_g es la intensidad del campo magnético en 1077 G
(nG). Si el campo magnético fuera uniforme, los rayos cdsmicos se
curvarian a través de su propagacion en la distancia D Mpc en un
dngulo 0 ~ 0.53°ZDB_g/ Esy. Para una fuente a 20 Mpc y en un campo
de un nG esto daria alrededor de 10 °.

La primer aproxzimacion de los campos extra-galdcticos es que estos son
campos aleatorios con una escala de longitud iqual a la distancia media
entre galazias (1 Mpc). En tales campos los rayos cosmicos experimen-

tarian desplazamientos aleatorios, el R.M.S. del angulo de deflexion
seria [150]

7B,

20

Orms = 0.35° (DIy)'/? (2.8)

donde ly es la longitud de coherencia del campo aleatorio medido en Mpc
asi como también la distancia D. La ecuacion es valida si cada uno de
los dispersiones aleatorias son en pequenos angulos de dispersion. Para
una distancia de 20 Mpc y lg de 1 Mpc ahora el dngulo medio para
protones de 102" eV es menos de 2°. El promedio del dngulo de 10°
corresponde a una distancia de casi un Gpe, la cual deberia contener
las fuentes de todos los protones extra-galdcticas que nos llegan.

Aunque hay observaciones de algunos campos de micro-gauss en grupos
de galaxias [103], el promedio de los campos es muy dificil de deducir
por mediciones de rotacion Faraday. Las estimaciones del limite supe-
rior para campos extra-galdcticos van desde 3-1077 G a 107° G. El limite
inferior se deriwa de isotropia de la radiacion de fondo de micro-onda
y el mds grande se deriva del valor medio de mediciones de la rotacion
Faraday de quasares distantes asumiendo una longitud de coherencia
I=1 Mpc [124].

Hasta si se usa el limite mas alto de 10 nG los rayos cosmicos de mas
alta energia apuntarian dentro de algunos grados a sus fuentes dentro
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de un radio de 100 Mpc. Ninguna fuente astrofisica o hasta fuentes top-
down pudieran contribuir a los eventos arriba de 102 eV afuera de ese
radio a menos que los rayos cosmicos ultraenergéticos sean neutrinos.

2.4.1. Direcciones de arribo de los Rayos Césmicos Ultraenergéticos

0 10 20 kpe

Figura 2.10: Simulacién del movimiento de protones de 10'® eV inyectados en el plano galactico isotrépi-
camente en el circulo de 4kpc (el cual es indicado con un circulo blanco) en el modelo BBS del campo
magnético galactico. Las areas sombreadas muestran las direcciones en las cuales el experimento AGA-
SA detecta un acceso de rayos césmicos

Hay dos rangos de energia donde las direcciones de arribo de los mds
energéticos rayos cosmicos han sido recientemente observados: en la
region alrededor de 10'® eV, donde los resultados de Fly’s Eye sugieren
que los rayos cosmicos galdcticos empiezan a volverse desafiados por
una componente mas ligera extra-galdactica y en las energias arriba de
4-10'Y eV, justo antes del esperado corte GZK.

La estadistica de eventos a 10'® eV, es lo suficientemente grande para
un andlisis de anisotropia. El experimento AGASA uso 114,000 chu-
bascos de energia arriba de 107 eV y encontraron una anisotropia de
alrededor de 4 %; habia significativamente mds chubascos de 10% eV
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proveniendo de la direccion del centro galactico y a lo largo del brazo
local galactico que los chubascos que habian provenido de la direccion
del anti-centro galdctico [131]. La oportunidad de coincidencia para tal
resultado, incluyendo el nimero de intentos es alrededor de 0.2%. La
estadistica total de AGASA incrementa la significancia estadistica del
efecto, la cual es un exceso de 40 en la direccion del centro galdctico y
una escasez de - 4o del anti-centro galdctico. El exceso en la direccion
de cygnus (a lo largo del brazo galdctico) es de algin modo mds pequerio.
El efecto alcanza un mdximo para chubascos de energia 1 —2-10'8 eV.

Aunque esta observacion hecha por primera vez por la colaboracion
AGASA, el resultado parece ser natural si la mayoria de los rayos
cosmicos galacticos de alta energia son acelerados hacia el interior del
circulo solar. La Fig. 2.10 muestra el resultado de una stmulacion don-
de protones de 1018 eV son inyectados isotrépicamente en el circulo de
4 Mpc del plano galdctico en el modelo BSS. En un campo de 5-107°G,
el radio de giro de los protones de 10'® eV, es alrededor de 200 pc, del
orden del espesor del plano galdctico. Los protones son atrapados en el
campo y empiezan a girar a lo largo de las lineas del campo magnético.
Ya que hay también una componente del campo aleatoria, los protones
son ocacionalmente empujados hacia fuera de los brazos galdcticos y se
pueden ver propagdandose en lineas casi rectas.

Esta simple simulacion sugiere que st una fraccion grande de los rayos
cosmicos son acelerados dentro del circulo solar uno puede esperar un
flujo de rayos cosmicos hacia fuera y a lo largo de los brazos de espiral.
El unico problema es por que estos rayos cosmicos apuntan en la direc-
cion del flujo. En las simulaciones, donde particulas cargadas giran a
lo largo de las lineas del campo, estas rara vez apuntan en esta direc-
cion. Una gran muestra de eventos podria sin embargo exhibir el patron
general. Por esta razon el andlisis estadistico de una gran muestra de
eventos es muy valuable. Estudios similares son hechos con estadistica
menor por otros grupos experimentales y los resultados no son siempre
compatibles con cada uno de ellos.

La situacion con los eventos de las energias mas altas parecen ser com-
pletamente diferentes. La Fig. 2.11 muestra las direcciones de arribo
de eventos individuales de la estadistica mas antigua en el mundo. Los
chubascos de energia arriba de 10?° eV son dibujados con circulos mds
grandes. El grdfico es para una muestra de 114 eventos que incluyen 22
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de Flys Fye. La resolucion angular media de los detectores de superficie
es del orden de 3°. Uno puede ver la concentracion de eventos casi exac-
tamente en el plano super-galactico. No todos estos eventos vienen del
experimento AGASA. Hace algunos anos cuando la estadistica experi-
mental era determinada por Haverah Park, la proximidad media a el
plano super-galdctico era mds cercano [133] y conducia a la conclusion
de una asoctacion de los rayos cosmicos ultraenergéticos con el plano
super-galdctico. En la base de que la muestra de todo el mundo de rayos
cosmicos ultraenergéticos disponible en 1995, el andlisis concluyo que a
la energia alrededor de 4 - 1012 eV, los rayos césmicos vienen de direc-
ciones cercanas al plano super-galdactico y no se agrupan alrededor del
plano galdctico. Cuando la estadistica experimental se incremento esta
asociacion se volvio muy remota.

Un cuidadoso examen de la Fig. 2.11 muestra otra caracteristica -hay
algunas direcciones en el cielo que contienen 2 o 3 rayos cosmicos. Fs-
te hecho fue primeramente reportado por el grupo de AGASA [134)], El
cual encontro un triplete y tres dobletes entre los 47 eventos arriba de
4-10" eV. El dngulo de separacion en estos grupos es menor de 2.5,
alrededor del error en la determinacion de la direccion por AGASA,
algunos de estos cumulos ademdas contienen un numero de eventos lige-
ramente de menor energia. La probabilidad de que fuera una realizacion
de una distribucion isotropica de direccion de arribo fue estimada me-
nor del 1%. No hay asociacion obvia de los cimulos con una fuente
potencial de rayos cosmicos, aunque hay un NAG y un par de gala-
zias colisionando dentro de algunos grados de un par de cimulos. Un
andlisis conjunto de eventos AGASA, Haverah Park, Yakutsk y Volcano
Ranch, fue realizado inmediatamente después revelando 6 dobletes y 2
tripletes en la muestra de 92 eventos [135]. Ya que la resolucion angular
para 4 diferentes experimentos es dificil de asignar y la probabilidad de
agrupamiento depende muy fuertemente con el dngulo de separacion,
la significancia de agrupamiento es del mismo orden que los datos de
AGASA por si mismos.

Este muy interesante cuadro de isotropia a gran escala y a pequena
escala de agrupamiento cambio cuando los primeros resultados del ob-
servatorio Auger fueron reportados en la conferencia internacional de
rayos cosmicos en el 2007. Con muy alta estadistica, excediendo por
un factor se dos al anterior grupo de datos de todo el mundo y una
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mejor resolucion angular, Auger no confirmo ninguna de las sugeren-
cias mencionadas anteriormente. No excesos de eventos de la direccion
del centro galdctico fue encontrado en el rango de energia alrededor de
4-10" eV [136] o cualquier otra direccion [137]. No agrupamiento de
los eventos mds energéticos en la escala de 2.5° fue descubierta [138]
en un andlisis de auto-correlacion, excepto de un mds suave efecto a
mds grande escala.

Un par de meses después Auger presento un resultado que fue acepta-
do por la extensa comunidad astrofisica considerandolo como el inicio
real de la astronomia de rayos cosmicos. Una correlacion de las direc-
ciones de arribo de los 27 mas energélicos eventos de energia arriba
de 5.7- 101 eV (57EeV) con miicleos activos galdcticos en un redchift
menor de 0.018 del catdlogo veron-cetty y el catdlogo veron [139] (VC).
19 de los 27 eventos venian de direcciones en menos de 3.1° de uno de
los NAGSs del catilogo cuando solamente 5 coincidencias eran espera-
das de una distribucion isotropica en la direccion de arribo de los rayos
cosmicos ultraenergéticos [140],[141]. Cinco de los no correlacionados
eventos venian de una latitud galdctica menor de 12°. Esto puede en-
tenderse como el mds grande angulo de dispersion de los rayos cosmicos
ultraenergéticos en los intensos campos magnéticos alrededor del plano
galdctico. Las direcciones de arribo de estos eventos se muestran con
circulos en la Fig. 2.12.

Cerca de una mitad de los eventos estdn dentro de 15° del plano super-
galdctico y hay un gran grupo de eventos muy cercano a la radio-galaxia
Cen-A. Sorpresivamente no hay eventos provenientes de cumulo de vir-
go [142] que esta en el borde del campo de vision de Auger. La cola-
boracion de Auger mo proclamo que los NAGs eran las fuentes de los
eventos mas energéticos. La mayor proclamacion fue la fuerte aniso-
tropia y la correlacion con objetos astrofisicos que pudieran tener la
misma estructura a gran escala de las fuentes reales.

Como sequido pasa, el alto mivel de interés en el resultado de Auger
trajo muchas prequntas y algo de controversia. La primera fue el andlisis
en las direcciones de arribo de HiRes [117] que no encontraron ninguna
correlacion usando los NAGs de Auger o mds biusquedas generales. El
campo de vision de HiRes es diferente de Auger, pero hay ciertas areas
COMUNES.

Hay muchas otras prequntas acerca de la naturaleza de la correlacion
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que no son fdcil de responder. Por que lo eventos de Auger se correlacio-
nan con objetos astrofisicos a la distancia alrededor de 70 Mpc mientras
que se esperan contribuciones de fuentes hasta 200 Mpc para energias
arriba de 60 EeV. Una posible explicacion es que Auger sobreestima la
energia de los eventos alrededor de 25%, justamente la incertidumbre
en la reconstruccion de la energia. Tal correcion haria el espectro de
energia de Auger mds consistente con el de HiRes.

La correlacion con NAGs dentro de 3.1° es consistente con la disper-
sion en el campo magnético galdctico de protones y nos hace creer que
los 27 rayos cosmicos ultraenergéticos son de hecho protones. Por otro
lado, el (Xaz) de Auger es mds consistente con nicleos pesados que
se hubieran dispersado mucho mds en la galaxia. Esta es otra posible
controversia que pudiera ser resuelta después de que Auger examine los
valores de X .. de los eventos que se correlacionen con NAGs cercanos.

Otros estudios analizaron las propiedades de los NAGs en el catdlogo
VC, la mayoria de ellos son sistemas de baja energia que no se espera
que aceleren rayos cosmicos a tales altas energias.

A pesar de que muchas prequntas razonables son hechas por diferentes
cientificos, la correlacion observada es un gran paso hacia la astro-
nomia de rayos cosmicos. El observatorio Auger ha probado que los
rayos cosmicos mas energéticos no son 1sotropicos y que se correlacio-
nan con una distribucion de materia cercana en el universo, como se
espera en ciertos fundamentos teoricos. Se espera que el incremento
rapido de la estadistica de Auger y el continuo andlisis resolverdan la
mayoria de estas cuestiones pronto.

2.4.2. Rayos Césmicos Ultraenergéticos y campos magnéticos cosmicos

La influencia de los campos magnéticos astrofisicos en la propagacion de
rayos cosmicos es un tema que es muy relevante para la astronomia de
rayos cosmicos ultraenergéticos. Si asumimos que el campo magnético
promedio galdctico es alrededor de 1 puG 1y este se extiende hasta 20
kpc del centro galdctico (el cual es una sobrestimacion) entonces el
dngulo de dispersion de un proton de 102 eV pudiera ser alrededor de
10°. El campo disminuye con la distancia galactocéntrica y posiblemente
imwvierte su direccion en los diferentes brazos galacticos, asi que el real
angulo de dispersion es mucho menor. La figura Fig. 2.13 da una idea
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Figura 2.11: Direcciones de arribo de una muestra de 114 eventos de rayos césmicos con energia arriba
de 4 - 10" eV. Eventos de energia arriba de 10%° eV estdn dibujados con circulos mas grandes. La
banda sombreada muestra el plano super-galactico. El dibujo esta centrado en el anti-centro galactico
(el centro galdctico se divide en dos lados en b=0°,1=0,360°).

27 Auger events
13 HiRes events

b=30

=180 |1=-180
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Figura 2.12: Direcciones de arribo de los 27 mas energéticos eventos de Auger (circulos) y los 13
eventos de HiRes (puntos) en coordenadas galdcticas. El grafico es centrado en el centro galactico.
Las posiciones del cluster de Virgo y de Cen A también se indican. La banda sombreada muestra la
latitud super-galactica | bsgp |< 10°. Los cuadro grises muestran los AGNs del catdlogo Veron-Cetty
y catélogo Veron dentro de z=0.018 con latitud galactica mayor de 12°.

de la magnitud de la defleccion en un modelo particular de campo.

El modelo BSS con 0.3 uG en la componente z fue escogido como ilus-
tracion porque este genera los mayores angulos de dispersion. La longi-
tudes totales de las flechas corresponden a protones de energia 109 eV
y la primer patada en la trayectoria (cuando es visible) corresponden a
protones de 10%° eV. Protones de energias intermedias se dispersan en-
tre estos dos escenarios. Note que esta figura es un resultado de rastreo
hacia atrdas de antiprotones desde la Tierra y la direccion de disper-
sion es la opuesta que experimentarian particulas dirigiéndose hacia la
Tierra desde el espacio extra-galactico. El calculo no se muestra para
direcctones cerca del centro galdctico por la incertidumbre de la inten-
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Figura 2.13: Dispersién de antiprotones emitidos en la Tierra en el campo magnético galactico en el
modelo BBS con la adicién de una componente normal de 0.3 uG a el plano galactico. El grafico es
centrado en el anti-centro galactico

sidad del campo y su forma en esta region.

La componente aleatoria de los campos galdcticos no puede contribuir
mucho a el cambio de las direcciones de rayos cosmicos ultraenergéticos
como en Ec. 2.8 con ly de menos de 100 pc. Su mas importante con-
tribucion es manchar la imagen reqular mostrada en la Fig. 2.13. Si
los rayos cosmicos ultraenergéticos fuesen protones emitidos por unas
cuantas fuentes fuera de la galaxia, estas preservarian la direccion en
general de las fuentes, aunque este pudiera ser ligeramente sesgado por
el campo magnético galdctico. La deteccion de hasta la mas pequena es-
tadistica mostraria los grados de dispersion como funcion de la rigidez
de los rayos cosmicos ultraenergéticos y ayudaria a revelar la fuente.

Si los rayos cosmicos ultraenergéticos fuesen nicleos pesados, su rigidez
seria menor y estos podrian ser afectados mds por los campos magnéti-
cos galdcticos. Nicleos de hierro de energia total de 10%° eV pudieran
comportarse casi como protones de 10'®, Fig. 2.10.

Un pregunta interesante es la extension del campo magnético y la posi-
ble existencia de un halo magnético en nuestra galaxia. Los datos en tal
halo son inconsistentes, aunque la velocidad del viento galdctico pudie-
ra estar limitado cerca de 20 km/s por la baja anisotropia de los rayos
cosmicos de la galaxia. La mds extrema sugerencia para las dispersiones
de rayos cosmicos ultraenergéticos en el halo fue hecha en la referen-
cia [125], esta basada en la observacion de que el campo magnético en
el brazo local apunta hacia adentro y hacia afuera del centro galdctico
como lo hacen los campos en otras muchas galazias espirales. Si uno
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postula la existencia de un halo con la estructura de una espiral de
Parker (similar a la del sistema solar) y una extension a distancias
del orden de 1 Mpc, todos los antiprotones rastreados hacia atras desde
la Tierra pudieran curvarse en la direccion del polo norte. De manera
contraria, rayos cosmicos inyectados en este sistema en posiciones cer-
canos a el polo galdctico norte parecerian a nosotros cast como un flujo
1sotropico. Los rayos cosmicos ultraenergéticos pueden en esta manera
estar conectados a M87, la mas poderosa radio galazria cercana en el
super-grupo de Virgo a cerca de 15° lejos de polo galdctico norte.

Por las cada ves mas grandes longitudes de camino tnvolucrados, las
dispersiones de los protones en los campos magnéticos extra-galdcticos
pudieran ser importantes st sus intensidades estén cerca, o mas altas
que 1 nG. Hay algunos efectos adicionales a el dngulo de deflexion. El
mas importante, que ciertamente existe en cierto nivel, es la incremen-
tada longitud de camino y asociado tiempo de retraso por la dispersion
en el campo aleatorio. El tiempo de retraso At esta definido como la
diferencia entre el tiempo de propagacion en el campo magnético y el
tiempo de propagacion de la luz. Este se deriva de

ZB o\>( D \*
At ~ 30 l 2.9
< B ) <MPC) b years (2.9)

sin tomar en cuenta la perdida de energia de los protones, lo cual apar-
te de bajar la energia también incrementara su tiempo de decarmiento.
El incremento en la longitud de camino es proporcional a At y también
incrementa significativamente la perdida de energia. Para una fuente a
una distancia de 70 Mpc el tiempo de retraso excederia 10° anos. Tal
enorme tiempo de retraso presenta problemas en identificar las fuen-
tes de los rayos cosmicos ultraenergéticos por que esto es similar a las
duraciones de estado alto de los nicleos activos galacticos. Es posible
que una fuente estuviera activa hace 10° anos y usada para acelerar
rayos cosmicos hasta la ultra-energia y que ahora nosotros no los poda-
mos reconocer. Kl peor efecto para los rayos cosmicos ultraenergéticos
es que sean acelerados por estallidos de rayos gama. Hasta para cam-
pos magnéticos de intensidad 0.1B8_g el tiempo de retraso de 1500 anos
pudiera hacer la identificacion de las fuentes imposible.

Pero hasta sin contar la perdida de energia, el tiempo de retraso por si
mismo limita las distancias desde las cuales los rayos cosmicos pueden
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alcanzarnos dentro de tiempo de Hubble. Para campos magnéticos alea-
torios de 1 nG y distancias de 100 Mpc, solamente protones de energia
arriba de 5-10'7 eV pueden propagarse a nosotros dentro de 10'° arios.
Uno puede voltear el argumento y calcular la distancia de fuentes para
los cuales los rayos ultraenergéticos pueden alcanzarnos en tiempo de
Hobble - el horizonte de rayos cosmicos -. La Fig. 2.14 muestra los re-
sultados de un calculo el cual cuenta para la perdida de energia de los
protones en propagacion [126].

El horizonte Ry esta definido como la distancia en la cual el nume-
ro de particulas manteniendo mas del 50 % de su energia de inyeccion
se decrece por un factor de e. A energias de 10%° eV el horizonte ras-
trea cercanamente la perdida de distancia por energia de los protones a
energia mas baja, sin embargo, esto es significativamente mas pequeno
hasta para el campo magnético mas bajo asumido. En el caso 10B_g el
horizonte empieza a disminuirse aproximadamente en la posicion del
corte GZK, aunque ninguna de las particulas tiene retraso de tiempo
del orden de tiempo de hobble. La disminucion es debida a la perdida
de energia incrementada en produccion de pares y la expansion cos-
mologica. La restriccion del tiempo de Hobble incidird en alguna forma
a energia mas baja que la que puede ser estimada con Ec. 2.9 y es impo-
sible de calcular con la técnica de Monte Carlo usada para la Fig. 2.14.

La suposicion de campos magnéticos extra-galdcticos requlares conduce
a diferentes efectos dependiendo de las posiciones relativas de la fuente
y el observador y en la direccion del campo magnético. La Fig. 2.15
muestra dos ejemplos para el cambio en el espectro de inyeccion de
protones en direcciones opuestas.

Una fuente de rayos cosmicos es posicionada en el origen del sistema
de coordenadas a la mitad de una pared magnética de espesor de 3 Mpc
que coincide con el plano yz.

El campo magnético de la pared tiene una intensidad B,., = 10nG,
apunta en la direccion z y exponencialmente se disminuye afuera de
la pared. Esto es acompanado por un campo magnético aleatorio de
intensidad B,y /2. La fuente inyecta protones isotropicamente de ultra-
energia en un espectro de inyeccion E~2 con un corte exponencial, como
se muestra con un histograma sombreado en la Fig. 2.15. Los protones
estan sequidos en este ambiente tomando en cuenta todas las perdidas
de energia hasta que estos crucen una esfera de radio de 20 Mpc. Su

83



espectro de energia es estudiado como funcion de la posicion de salida.

La Fig. 2.15 muestra el espectro de salida en dos partes. La parte (a)
(enfrente) es adentro de la pared magnética en z positivo alrededor de
y=0, =0 y la parte (b) (al lado) es en direccion perpendicular a el
muro magnético a y=0, z=0. Los espectros de energia arriba de 3 -10%°
eV son casi 1dénticos pero menos parecidos con respecto al espectro de
inyeccion por la perdida de energia por foto-produccion. A energia mds
baja, sin embargo el espectro es muy diferente. Las particulas de energia
mas baja que salen hacia el camino frontal se propagan a lo largo de las
lineas del campo magnético. Particulas que han sido inyectadas en casi
cualquier direccion son magnéticamente contenidas en la pared, giran
hacia adelante y atrds a lo largo de las lineas del campo y salen hacia
la parte frontal. Entonces el exceso a 10" en este lado, comparado a la
inyeccion es cerca de dos ordenes de magnitud. Fstas particulas tienen
en promedio gran At excediendo 10° anos en comparacion con el tiempo
de propagacion de la luz de 6.5 - 107 anos.

Particulas que salen hacia la parte de a lado tienen que moverse a
lo largo de las lineas del campo magnético. Las particulas de mdzima
energia no son muy afectadas por el campo magnético, mientras que a
mas baja energia este movimiento esta limitado a un numero pequeno
de protones que han sido asistidos por el campo magnético.

Dos observadores localizados en estas posiciones pudieran nunca coinci-
dir con la luminosidad de la fuente y la forma del espectro de inyeccion
a energias abajo de 10%° eV. El observador A (localizado en la parte
(a)) pudiera aclamar una luminosidad alta y un espectro de inyeccion
empinado con un indice espectral cercano a -4. El observador B insis-
tirta en una luminosidad mas baja por muchos ordenes de magnitud vy
un muy plano espectro E~1. La figura subraya la necesidad de mas alta
estadistica arriba de 10%° eV, la cual puede ser usada para una buena
estimacion de la luminosidad, la forma de espectro de inyeccion y la
posicion de la fuente.

Todos estos argumentos han sido desarrollados para fuentes estdaticas de
rayos cosmicos que continuamente emiten rayos cosmicos ultraenergéti-
cos. Muchos de los modelos, sin embargo, sugieren inyeccion con depen-
dencia del tiempo. El caso extremo es otra vez el escenario de estallidos
de rayos gama. Los estallidos de rayos gama inyectarian rayos cosmi-
cos ultraenergéticos solo durante un periodo extremadamente corto de
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tiempo. El final de alta energia del espectro de inyeccion alcanzaria al
observador con el mas pequeno tiempo de retraso. La parte mas baja del
espectro de energia se dispersaria por mas tiempo. El resultado final es
un espectro con dependencia del tiempo en la posicion del observador.

2.5. Estatus actual sobre el conocimiento del campo
magnético

En el presente no entendemos ni siquiera el cardcter de las fuentes
de los rayos cosmicos ultraenergéticos y su luminosidad. Hay algunas
contradicciones en la escasa estadistica de tales eventos.

La normalizacion del flujo cercano a 101 eV varia por cerca de 30-40%
de la derivada por diferentes experimentos. Esto no esta mas arriba del
error sistemdtico de los experimentos pero se requieren errores en la
direccion opuesta para hacer los datos compatibles.

Mientras algunos experimentos no ven las obvias caracteristicas del cor-
te GZK en el espectro medido, HiRes y Auger encuentran el espectro
consistente con el corte GZK ademds de muy pocos eventos super-GZK.
La estadistica es, sin embargo, muy baja y la forma exacta de este rasgo
no esta todavia establecida.

Algunos experimentos miden un cambio de la composicion de los rayos
cdsmicos de pesado a ligero en el rango de arriba de 10'® eV. El observa-
torio de Auger encuentra la composicion quimica de los mds energéticos
eventos consistentes con nicleos medianamente pesados, tales como el
carbon y el oxigeno.

La mera existencia de eventos super-GZK, los cuales han sido obser-
vados por todos los experimentos, es un fenomeno muy interesante.
Su comprension esta mas alld de lo complicado de la incertidumbre en
la distribucion de la direccion de arribo de los rayos cosmicos ultra-
energéticos. Mientras que Auger encuentra una correlacion de la dis-
tribucion con la materia extra-galactica cercana, HiRes no lo hace.

Algunos argumentos han sido recientemente desarrollados acerca de la
naturaleza de los rayos cosmicos ultraenergéticos. El primero viene de
la forma del perfil del chubasco de las energias mds altas (3 -10% eV)
detectado por Fly’s Eye y mostrado en la Fig. 2.17. Aunque este es un
evento simple, su forma esta bien medida y no es consistente con las
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expectaciones de chubascos de rayos gamma [127] bajo cualquiera de las
suposiciones para su desarrollo. El perfil del evento pudo ser generado
por un chubasco de proton, pero es mas consistente con chubascos ini-
crados por nicleos pesados. La Fig. 2.17 muestra una comparacion del
perfil del chubasco observado con expectaciones para diferentes rayos
cOSMICOS.

El esperado perfil para rayos gamma en la Fig. 2.17 incluye interac-
ciones de rayos gamma en el campo geomagnético y el cambio de los
procesos electromagnéticos (efecto LPM) a muy alta energia. Es muy
importante notar esto, st las colisiones hadronicas son mas suaves que
el modelo de interaccion usado para este resultado, chubascos iniciados
por proton o fierro los dos se moverdn a una menor profundidad. Fl
perfil del chubasco de rayos gamma puede solamente moverse a unas
profundidades atmosféricas mas grandes. El perfil de chubasco de rayos
gamma puede solamente moverse a unas profundidades mas grandes si
las particulas primarias no interactian con el campo geomagnético.

En 2002 los grupos Haverah Park [128] y el de AGASA [129] vieron
sus estadisticas para identificar chubascos iniciados por rayos gamma.
El grupo de Haverah Park se concentro en la distribucion de dngulo
cenital de los chubascos detectados, el cual es diferente para chubascos
hadrénicos y electromagnéticos. El resultado fue un limite superior de
cerca de 50% para la fraccion rayos gamma en el flujo césmico arriba
de 10Y eV. El grupo de AGASA intenté identificar chubascos electro-
magnéticos por su baja fraccion de muones. El limite arriba de 109 eV
es de 28%, y arriba de 10'° es un mas débil 67 %. El experimento
de Auger impuso el mas fuerte limite de 2% arriba de 10* eV usando
perfiles de chubascos inducidos por fotones. Estos resultados excluyen
modelos en los cuales todos los rayos cosmicos ultraenergéticos son ra-
yos gamma pero dejan algun espacio para todos los posibles modelos de
fuentes, especialmente arriba de 10%° eV, donde un andlisis estadistico
no puede ser hecho.
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Figura 2.14: Horizonte de rayos cosmicos ultraenergéticos como funcién de la energia y la intensidad
del campo aleatorio magnético extra-galactico. Vea el texto para la definiciéon del horizonte Rsg. El
histograma con linea sélida es para B_g, el punteado para 10B_g y el discontinuo para 0.1 B_g.

108

T T OTTm T T
a

TTTImy T 1Immy T IIIIlII| T TTIT
b

108

104

102

dN/dInE , arb. units

10° IIIII]I| IIIIIIII| IIIII!JJ] L1 LIREL 1Il|||||| IIIIIIII| I 11
10" 10" 102 10*' 10" 10" 102 10?' 102

E, eV E, eV

Figura 2.15: Espectro de rayos cosmicos ultraenergéticos a 20 Mpc de su fuente. El area sombreada
muestra el espectro de inyeccién. La parte (a) muestra particulas saliendo de la esfera de 20 Mpc dentro
de la pared magnética. El lado (b) muestra particulas saliendo en la direccién normal de la pared. Vea
el texto para una descripcion completa de la geometria.
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Figura 2.17: Perfil del chubasco de la mas alta energia comparado a las expectaciones de los chubascos
iniciados por hierro, proton y rayo gamma. Las bandas muestran los anchos esperados de los respectivos
perfiles de chubascos
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Capitulo 3

Estudios relevantes de Anisotropia y
Correlacion.

3.1. Estudios de anisotropia intrinseca de Rayos Cdésmicos Ultra-
energéticos

Una manera de medir la anisotropia de las direcciones de arribo de los
rayos cosmicos ultraenergéticos es disenando métodos estadisticos, sin el uso de
catalogos, a través de los cuales el grado de anisotropia se puede medir al com-
parar quantitativamente los eventos experimentales ultraenergéticos detectados
con grupos de eventos isotropicos simulados por Monte Carlo. Para esto prime-
ramente se escoge o se disena una funcion de correlacion de 2 6 3 puntos que
genere distribuciones con todas las combinaciones posibles de eventos. Este ejer-
cicio se hace tanto para los datos experimentales detectados asi como para miles
de realizaciones de eventos isotrépicos generados por Monte Carlo obteniéndose
al final dos histogramas, uno de los datos experimentales y, otro normalizado, de
los datos simulados. Para cuantificar la significancia primeramente se procede a
calcular el siguiente parametro:

data N

Z - Z ln‘lj(nf)bslnéxp)? (31)
P i=1

donde ngps ¥ Neyp son el nimero de eventos observados y esperados en el bin

nimero ¢ y ¥ es la funcién de Poisson. La significancia P se obtiene al comparar
dat o : .

el resultante > 5" con la distribucién de los Y, obtenida de realizar muestras

isotrépicas por Monte Carlo Fig. 3.1.

El andlisis més reciente de anisotropia intrinseca [185] utilizé los 100 més

89



energéticos eventos (con energia mayor a 43 EeV) con dngulo cenital menor a 60
grados y detectados por la red superficial del Observatorio Auger en el periodo
del 1 de Enero del 2004 al 31 de Marzo del 2009. Adicionalmente, el analisis
requirié que los chubascos atmosféricos de los eventos ultraenergéticos hayan
sido reconstruidos al menos por cinco detectores superficiales con senal activa y
en una configuracion tal que estén rodeando al correspondiente con mayor senal
medida. Y, finalmente, el nticleo de chubasco reconstruido estuviera contenido
dentro de un triangulo equilatero de detectores con senal activa.

Aplicando funciones de correlacion de 2 y 3 puntos se midié la anisotropia
intrinseca que se muestra en la Fig. 3.2. El rango de energias va desde 43 EeV
(con 100 eventos arriba de esta energia) hasta 73 EeV (20 eventos). Los cua-
drados rellenos se refieren a la funcion de 2 puntos mientras que los circulos se
refieren a la funcién de 3 puntos. La minima significancia respecto a la isotropia
se observa que ocurre a 52 EeV (70 eventos). En esta energia la probabilidad P
se refiere a que los datos reales hallan sido una realizacion de fondo isotrépico y
sus valores son P=0.26 % usando la funcién de dos puntos y P=0.56 % usando
la funcién de 3 puntos.

3.1.1. Correlacion de Rayos Coésmicos Ultraenergéticos con Ntucleos Activos
Galacticos

Usando datos colectados desde el 2004, cuando entré en operaciones el Ob-
servatorio Auger, hasta Agosto del 2007 (los cuales son reportados en [145, 146]),
la colaboracion de este observatorio presento la correlacion entre las direcciones
de arribo de rayos cosmicos ultraenergéticos de energias que exceden 55 EeV con
las posiciones de Ntcleos Activos Galacticos NAG’s publicados en la XII edicién
del catalogo de quasares y nucleos activos galacticos realizado por Véron-Cetty
y Véron [147] (catdlogo VCV). La hipétesis nula de isotropia fue rechazada con
un 99 % de nivel de confianza usando una prueba estadistica basada en la distri-
bucién binomial aplicada a los primeros eventos detectados y subsecuentemente
confirmada con los posteriores datos. La correlacién con objetos extra-galacti-
cos cercanos es consistente con los rayos césmicos de las mas distantes fuentes
habiendo perdido energia en concordancia con la supresion del flujo visto en el
espectro de energia medido [148,; 149, 150] y las expectaciones del corte GZK.
Sin embargo, la correlacién con el catdlogo VCV no fue suficiente para identi-
ficar fuentes individuales o una correlacién con una clase especifica de objeto
astrofisico. El catdlogo VCV es una compilacién de NAGs que no se puede con-
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Figura 3.1: Arriba: Para cada bin sombreado en azul de “shape“y “strength“ (nombres de las variables)
se grafica el logaritmo natural de la probabilidad de Poisson de tripletes observados con respecto de
los esperados de realizaciones por Monte Carlo isotrépicas. Abajo: La distribucién de ), para 2 - 104
realizaciones isotropicas se muestra en el histograma. La significancia se calcula contando el nimero de
realizaciones isotrépicas por Monte Carlo que se encuentren a la izquierda de los datos (linea punteada
discontinua).

siderar todavia completo ni homogéneo. Adicionalmente, estas galaxias activas
siguen una distribucién de materia a gran escala y eso incluye otros candidatos
astrofisicos, no solo los NAG’s y sus subclases. Analisis que comparan los datos

de Auger [145, 146] con objetos extra-galacticos cercanos han sido reportados
en [151, 158, 159, 160, 161, 162, 152, 153, 154, 155, 156].

Para realizar esta correlacién se usé la funcién de distribucién binomial
para lo cual el analisis se ejecuté en dos etapas. Primeramente, se minimizo la
distribucién binomial acumulativa P= Zj\]:k CJN P’ (1 —p)V~7, en donde N es el
nimero total de eventos de la muestra, p es la probabilidad de expectacion de
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Figura 3.2: Significancia de la anisotropia de los eventos més energéticos como funcién de la energia
minima, Emin. Los cuadros rellenos (circulos) son las probabilidades calculadas usando una funcién de
2 puntos (3 puntos). La mayor desviacin respecto a la isotropia se encuentra alrededor de 52 EeV.

que sea detectado un evento bajo condiciones isotropicas y k es el nimero de
eventos detectados por el Observatorio Auger. Tomando como parametros libres
la energia de corte, la maxima distancia de las fuentes del catalogo y la separa-
cion angular que se proyecta de cada uno de los puntos del catalogo que estan
dentro de la distancia maxima, se barrio el dominio de dichos parametros usando
algoritmos computacionales hasta encontrar el valor minimo de la probabilidad
P. Los valores de minimizacion fueron ¢ = 3.1°; 2,02 = 0.018 (Djee = 75 Mpc),
y Ey, = 55 EeV. Para fijar estos pardmetros se utilizaron datos recolectadas
en el periodo 1 de Enero del 2004 hasta el 26 de Mayo del 2006. Es importante
mencionar que en este periodo se habian colectado 14 eventos con energia mayor
a Iy, = 56 EeV, de los cuales 8 eventos estaban correlacionados con NAG’s ubi-
cados dentro de un radio de D,,,, = 75 Mpc. La predicicon isotrépica esperaba
solo 2.9 eventos correlacionados.

En una segunda etapa, ya con los parametros fijos ¢ = 3.1°, 20 =
0.018 (Dyazr = 75 Mpc), v Ey = 55 EeV se revisaron los datos del periodo
27 de Mayo del 2006 al 31 de Agosto del 2007 y se encontraron 13 eventos con
energia 55 >EeV (Tabla 3.1). De estos eventos, 9 de ellos estaban correlacionados
con las posiciones de algin NAG del catédlogo siendo que solo se esperaban 2.7
eventos correlacionados. La probabilidad de que esto ocurriera debido a un flujo
isotrépico seria de 2 x 10™* por lo que la hipétesis de que estos rayos césmicos
fueran originado por fuentes distribuidas isotropicamente fue desechada en ese
entonces.
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Cuadro 3.1: Recopilacion de la correlacion dentro 3.1° entre rayos cdésmicos con E > 55 EeV y NAGs
en el catalogo VCV con redshift z < 0.018. N es el niimero total de rayos césmicos detectados. k es el
nimero de eventos correlacionados. kig, es el numero eventos correlacionados esperados si el flujo fuese
isotrépico. P es la probabilidad acumulativa binomial de detectar k eventos si la distribucion de las
fuentes fuese isotrépica. Dos probabilidades no se muestran ya que incluyen dados del periodo I, en el
cual se fijaron los pardmetros para optimizar la funciéon binomial acumulativa.

Periodo Fecha Exposicion | N | k | kiso P
km? sty
I 1 Enero del 2004 - 26 Mayo del 2006 4390 14| 8 | 2.9 -
II 27 Mayo del 2006 - 31 Agosto del 2007 4500 13927 ]2x107?
111 1 Septiembre del 2007 - 31 Diciembre del 2009 11480 42 | 12 | 8.8 0.15
Total 1 Enero del 2004 - 31 Diciembre del 2009 20370 69 | 29 | 14.5 -
II-+111 27 Mayo del 2006 - 31 Diciembre del 2009 15980 55121116 | 3 x10°3

Figura 3.3: Proyeccion de Aitoff de la esfera celeste en coordenadas galacticas. Los circulos de radio
3.1° se centran en las direcciones de arribo de los 27 rayos cosmicos mas energéticos. Las posiciones de
los 472 NAG’s (312 dentro de la exposicién del observatorio) con corrimiento al rojo menor a z < 0.018
(D < 75 Mpc) se muestran en asteriscos rojos. La linea continua representa el limite de exposicién del
Observatorio Pierre Auger. La linea punteada representa el plano super-galactico. Centauro A que es
el NAG maés cercano a nosotros se muestra con un punto blanco.

Posteriormente, en el periodo III (1 de Septiembre del 2007 al 31 Diciem-
bre del 2009) se detectaron 42 eventos Tabla 3.1. De estos eventos 12 de ellos
estaban correlacionados con las posiciones de algiin NAG del catédlogo siendo que
se esperaban 8.8 eventos correlacionados. La probabilidad de que esto ocurriera
debido a un flujo isotropico seria de 0.15 por lo que la hipdtesis de que estos
rayos cosmicos fueran originados por fuentes distribuidas isotropicamente no es
desechada por completo lo que nos lleva a un dilema ya que se pierde la clara
anisotropia mostrada por los eventos de los dos primeros periodos (Tabla 3.1).
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Figura 3.4: Las 69 direcciones de arribo de los eventos con energia £ > 55 EeV detectados por el
Observatorio Pierre Auger recolectados hasta el 31 de Diciembre del 2009, los cuales estéan representados
por los puntos negros en una proyeccién Aitoff del cielo en coordenadas galdcticas. La linea solida
representa el campo de vision del observatorio. Los circulos azules de radio 3.1° estdn centrados en las
posiciones de los 318 NAGs del catalogo VCV que se sitiian dentro de los 75 Mpc y que estan dentro del
campo de vision del observatorio. El azul més oscuro indica la mayor exposicién relativa. La fraccion
de exposicién del cielo cubierta por los circulos azules es del 21 %.
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Figura 3.5: El valor més probable para el grado de correlacién pgata = k/N es representado en puntos
negros como funcién del numero total de eventos ordenados temporalmente (excluyendo aquellos en
el periodo I). Los intervalos de niveles de confianza 68 %, 95 % y 99.7 % se presentan como bandas de
colores. La linea punteada horizontal muestra el valor isotrépico piso = 0.21. El estimado actual de la
sefial es (0.387007).

3.2. Correlacién cruzada de los rayos césmicos y cerca con objetos
extra-galacticos

Se presenta a continuacion el resultado de un anélisis directo de correla-
cion-cruzada entre las direcciones de llegada de los rayos cosmicos y las posi-

94



ciones de los objetos en los catalogos 2MRS y Swift-BAT que se encuentran a
menos de 200 Mpc. Cada direccién de llegada de un rayo césmico forma una pa-
reja con cada objeto de los catalogos. Como estimador de la correlacién-cruzada
se utiliza el exceso fraccional (en relacion a lo esperado en el caso isotrépico) de
pares que tienen separaciones angulares menores a un angulo . Esto esta dado
por n,(1) /ni°(¢) — 1, donde n,(¢)) denota el niimero de pares con un éngulo de
separacion menor que . Existe mayor desviacion respecto a la isotropia si las
direcciones de llegada se correlacionan con las regiones con mayor densidad de
objetos.

En la Fig. 3.6 se presenta el exceso relativo de pares usando los datos
(puntos negros) en el caso de las galaxias 2MRS (izquierda) y Swift-BAT NAGs
(derecha). Las bandas en el gréfico contienen la dispersién al 68 %, 95% vy el
99.7 % de los conjuntos simulados, con el mismo nimero de eventos, asumiendo
rayos cosmicos con distribucion isotrépica. Los paneles superiores muestran los
resultados usando todas las direcciones de llegada de los rayos césmicos con
E > 55 EeV colectados entre el 1 de Enero del 2004 al 31 de Diciembre del 2009:
69 eventos de rayos césmicos en el caso de correlacién con el Swift-BAT NAGs,
y 57 eventos de rayos cosmicos en el caso de correlacion con las galaxias del
catdlogo 2MRS (para el cual latitudes galacticas |b| < 10° fueron excluidos). Los
paneles inferiores muestran los resultados excluyendo las direcciones de llegada
de los rayos cosmicos colectados durante el periodo I en la Tabla 3.1 que se
utilizaron para optimizar el corte de energia para la correlacion VCV en ese
periodo: 55 rayos coésmicos se emplearon en el caso de la correlaciéon con el
catalogo Swift-BAT, y 46 rayos cosmicos en el caso de la correlacion con galaxias
en el catdlogo de 2MRS. Las caracteristicas de los graficos son semejantes si el
periodo I se excluye.

Se observa una correlacién por encima de las expectativas isotropicas en
todos los casos. Note, sin embargo, que la existencia de correlaciéon-cruzada no
implica que las direcciones de llegada se distribuyan en el cielo de la misma
manera que los objetos bajo estudio. Los catdlogos de objetos astronémicos que
se han utilizado aqui son conjuntos de flujo limitado. Un analisis similar que
confronta las direcciones de llegada con una sub-muestra de volumen limitado
del catdlogo 2MRS se reporté en la referencia [176].
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Figura 3.6: La correlacién-cruzada entre las direcciones de llegada de los rayos césmicos medidos por el
Observatorio Pierre Auger con E > 55 EeV y las posiciones de las galaxias 2MRS (izquierda) y Swift-
BAT NAG (derecha) que se encuentran a menos de 200 Mpc. En el caso de las latitudes galdcticas de
2MRS (tanto de las galaxias y rayos césmicos) se excluyen en |b| < 10°. Los gréficos en los paneles
superiores utilizan todos los rayos césmicos con E > 55 EeV. Los graficos en los paneles inferiores
excluyen los datos colectados durante el periodo I de la Tabla 3.1 que se utilizaron para elegir el
umbral de energia y el desplazamiento hacia el rojo que maximizan la correlacién con objetos VCV en
ese periodo. Las bandas corresponden a la dispersiéon de 68 % , 95 % y el 99.7 % esperado para un flujo
isotrépico.

3.3. Pruebas estadisticas con mapas de densidad alisados.
3.3.1. Alisado de mapas de densidad

Se probaron algunos modelos especificos para el origen de los rayos césmi-
cos de la mas alta energia basados en los objetos astronémicos de catalogos con-
siderados en la seccién anterior. Se construyeron los mapas de probabilidad de
las direcciones de llegada de rayos cosmicos que se espera de estos objetos pesa-
dos por su flujo en la longitud de onda electromagnética relevante al respectivo
estudio y por el factor de atenuacién esperado por el efecto GZK. Los mapas
son construidos por la superposicién de distribuciones gaussianas centradas en
cada posicion de los objetos con una anchura angular fija . Para cada modelo,
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Figura 3.7: Izquierda: Mapa del cielo en coordenadas galdcticas con los NAGs del catalogo Swift-BAT
graficado con estrellas de color rojo cuyas dreas son proporcionales a los pesos asignados. La linea
continua representa el campo de visién del Observatorio Auger Sur. Las bandas de color tienen una
igual exposicion integrada y los colores obscuros de fondo indican mayor exposicién relativa. Derecha:
Mapa de la densidad derivado del mapa de la izquierda, se alisa con una escala angular ¢ = 5°. Las
69 direcciones de llegada de los rayos césmicos con energia E > 55 EeV detectados por el Observatorio
Pierre Auger se representan como puntos negros.

Figura 3.8: Mapa de densidad de rayos césmicos para galaxias 2MRS de flujo-pesado, que se alisa con
una escala angular ¢ = 5°. Los puntos negros corresponden a las direcciones de llegada de los rayos
coésmicos con energia E > 55 EeV detectados por el Observatorio Pierre Auger. Latitudes galdcticas
con |b| < 10° se excluyen tanto para las galaxias y los eventos de rayos césmicos.

el mapa de densidad tiene dos parametros libres: el angulo de suavizado, o, y
una fraccién isotrépica, fi;s. El angulo de suavizado es empleado para tomar
en cuenta las tipicas (pero desconocidas) desviaciones magnéticas en las trayec-
torias de rayos césmicos. La adicién de una fraccion isotrépica, es una manera
de considerar las trayectorias de rayos césmicos que se han desviado por am-
plios dangulos por los cambios grandes y/o encuentros con campos magnéticos
intensos.

Una fraccion isotrépica grande también podria indicar que el modelo no
esta usando un conjunto de objetos que incluya todas las fuentes de rayos cdsmi-
cos que pudieron contribuir. El flujo perdido aportado por las fuentes relativa-
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mente mas débiles por debajo de cierto limite usado en un estudio puede ser
estimado si se asume un modelo para la distribucién de luminosidad. Por ejem-
plo, en un modelo de flujo pesado basado en objetos con una distribucién de
luminosidad descrito por una funcién de Schechter [177], con la profundidad
caracteristica de 130 Mpc, tomando en consideracion los efectos GZK con un
umbral de energia de 60 EeV, la fraccién del flujo perdido se estima que es del
orden de 35% [160]. Las fuentes débiles no se esperan que estén distribuidas
isotropicamente, y por lo tanto una fraccién isotrépica no puede ser una repre-
sentacion exacta para la distribucién de ese flujo perdido. Una alternativa a la
adicion de una fraccion isotropica, cuando la seleccion de efectos como funcién
de la distancia se conoce, consiste en dividir la densidad observada de las ga-
laxias a una distancia dada por la funcién de seleccién [178, 179]. Un posible
inconveniente de este enfoque es que se asigne a las galaxias no observadas los
mismos lugares donde se observan las galaxias brillantes, y esto puede introducir
un sesgo.

No se van a asumir valores especificos a la fraccion isotrépica y los angulos
de suavizado introducidos en los modelos, sino més bien utilizar los datos para
determinar el mejor ajuste de los valores de estos parametros.

Los mapas suavizados se describen por una funcién F(ii), de tal manera
que su valor en una direccién dada n es proporcional a la probabilidad de de-
tectar un rayo cosmico en esa direccién, de acuerdo con el modelo. Escribimos
la funciéon F'(ii) como:

e(@)p(n) [ fio
1 Q

. f@% . (3.2)

Los dos términos en la suma entre paréntesis son la componente isotrépica

F(h) =

(parametrizada por fis,) v la contribucién de los objetos astronémicos. 2 =
[ dQu(i) es el dngulo sélido subtendido por la regién del cielo cubierta por el
estudio. p(f) es la funcién mascara del catdlogo, que se desvanece en las regiones
del cielo que deben ser eliminadas (por ejemplo, la regién a lo largo del plano
galactico, en el caso del catdlogo 2MRS) y corresponde a la unidad en otra parte.
El flujo proveniente de los objetos en el catalogo esta representado por el término

o) = > wlz) e (3.3)
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donde d(f;, 1) es el angulo entre la direccién de la fuente f; y la direccién de
interés n. La suma se extiende sobre todos los objetos en el catdlogo, N¢ai. El
parametro libre o nos permite considerar la resoluciéon angular del observatorio
y las deflexiones experimentadas por rayos cosmicos bajo el método simplificado
de un alisado gaussiano. Un peso w(z;) es atribuido a la i-ésima fuente con un
corriemiento al rojo z;. Se asume un peso proporcional a el flujo ¢; de la fuente,
medido en un rango dado de longitudes de onda (rayos X para Swift-BAT e
IR cercanos para 2MRS). Se multiplica este por un factor de atenuacién debido
a la supresion GZK, evaluada como una fracciéon de eventos producidos arriba
de un umbral de energia los cales son capaces de alcanzarnos desde una fuente
con un corrimiento al rojo z y con una energia todavia encima del mismo um-
bral [160]. Se usa un factor de supresién que corresponde a la composicion del
protén. La supresiéon es comparable para nucleos de hierro pero es mas fuerte
para ntcleos de masa intermedia. El flujo en la Eq. 3.2 se divide por su prome-
dio (¢) = [ dQu(n)p(i) para normalizacién. El término frente a los paréntesis
cuadrados en la Eq. 3.2 es una normalizacién de la ecuacion en conjunto. ()
es la exposicion relativa del Observatorio Pierre Auger, derivada analiticamente
de consideraciones geométricas. La constante I se escoge de tal manera que la
integral F'(f1) sea igual a la unidad.

Se ilustra en la Fig. 3.7 la construcciéon de los mapas de alisado con el
catalogo Swift-BAT de NAGs. Las estrellas rojas en el panel izquierdo de la
Fig. 3.7 estan centradas en las posiciones de NAGs y el area de cada estrella
es proporcional al peso de su NAG, determinado por el flujo de rayos X y la
exposicion relativa del observatorio y el efecto GZK.

El correspondiente mapa de densidad se muestra en el panel derecho de la
misma figura, alisado con una escala angular o = 5°. Ninguna fraccién isotropica
es construida dentro de este mapa para ilustrar las caracteristicas de los objetos
en el catdlogo. Se muestra el mapa de densidad obtenido para el catdlogo 2MRS
en la Fig. 3.8. Caracteristicas comunes pueden verse en los dos mapas.

3.3.2. Prueba de verosimilitud

Para cada modelo, diferentes valores del angulo de suavizado o y fraccién
isotrépica fiy,, se evalia el logaritmo de la verosimilitud de la muestra de datos:
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Ndata

LL = InF(iy), (3.4)

=1
donde ny es la direccion del k-ésimo evento.

Se consideran los modelos basados en objetos 2MRS y Swift BAT-
ponderados por su flujo en las respectivas longitudes de onda. Los paneles su-
periores de la Fig. 3.9 muestra los resultados usando todas las direcciones de
llegada de rayos cosmicos con E > 55 EeV.

Los paneles inferiores muestran los resultados excluyendo los rayos césmi-
cos colectados durante el periodo I en la Tabla 3.1, los cuales se utilizaron para
optimizar el corte de energia en la correlacion VCV en ese periodo. Los valores
de mejor ajuste de (o, fiso) son aquellos que maximizan la probabilidad de la
muestra de datos y se indican con puntos negros. Se muestran los contornos de
los intervalos de confianza del 68 %, 95 %, v 99.7 %. Los valores de mejor ajuste
de (o, fiso) son (1.5°,0.64) para 2MRS y (7.8°,0.56) para Swift-BAT utilizando
todos los datos. Con los datos del periodo I excluidos, los parametros de mejor
ajuste son (1.5°,0,69) para 2MRS y (1.5°,0.88) para Swift-BAT. Noétese, por
ejemplo, que el valor de mejor ajuste de fi, para el modelo Swift-BAT se in-
crementa de 0.56 a 0.88 y ¢ disminuye de 7.8° a 1.5° si los datos en el periodo
I son excluidos. Se necesitan méas datos para discernir si se trata de una corre-
lacién, con angulos pequenos, de una serie de eventos con las regiones de muy
alta densidad de este modelo como la regién en la direccién a la radio-galaxia
Centauro A, el objeto con el mayor peso en la Fig. 3.7) que ocultaria una frac-
cién potencial mas grande correlacionada (por lo tanto un menor fi,) a grandes
escalas angulares.

Encontrar los valores de o vy fiso que maximizan el log-verosimilitud no
asegura que el modelo se ajuste bien a los datos. Para probar la compatibilidad
entre los datos y el modelo, se generan conjuntos simulados con el mismo niimero
de direcciones de llegada de los datos, en la Fig. 3.10 se comparan las distribu-
ciones isotropica y del modelo de la media de log-verosimilitud (£L£/Ngata) con
el valor obtenido de los datos.

Los datos son compatibles con el modelo y difieren de las expectativas
promedio isotropicas. La fracciéon, f, de realizaciones isotrépicas que tienen una

probabilidad mayor que los datos es 2 - 10™* en el caso del modelo basado en
Swift-BAT NAGs, v 4- 1072 con el modelo basado en galaxias 2MRS. Estos va-
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lores de f se obtienen con los parametros o y fiso que maximizan la probabilidad
del catdlogo correspondiente con todos los eventos con energia mayor de 55 EeV
(puntos negros en el panel superior de la Fig. 3.9). Con los mismos parametros,
y los datos del periodo I excluido, se encuentra que f ~ 0.02 en ambos mode-
los. Estas cifras son a posteriori y no representan un nivel de confianza de la
anisotropia.

La prueba de verosimilitud es sensible e independiente de que los puntos
de datos se encuentren en una regiéon de alta densidad del modelo. Métodos
complementarios pueden ser aplicados que prueben la proporcionalidad general
entre la distribucion del cielo de las direcciones de llegada y las predicciones del
modelo. Por ejemplo en la Ref. [176], se ha desarrollado un método basado en
mapas de densidad alisados que simultaneamente realizan las distribuciones de
llegada de los eventos, tanto tedricos como experimentales, asi como la correla-
cién y las propiedades de agrupacion intrinseca de los datos experimentales en
comparacion con los modelos. Estas pruebas aun no son concluyentes con los
datos actuales. La dispersion dentro de las predicciones de diferentes modelos
disminuye al umentar el nimero de eventos. Por ejemplo, el ancho de los histo-
gramas de la Fig. 3.10 disminuye como 1/ v/N. Esta dispersién se reducird en
un factor de dos si la anisotropia es justificada por datos a futuro. También
deberia ser posible con datos futuros reducir el rango de escenarios astrofisicos
viables. La colaboracién HiRes ha informado [180] que sus datos con energias
por encima de 57 EeV son incompatibles a un nivel de confianza del 95% con
un modelo trazador de materia basado en galaxias 2MRS con angulos de alisado
menores de 10°. El andlisis realizado en [180] tiene el angulo de suavizado como
el inico parametro libre. La comparaciéon de resultados entre los dos observato-
rios es especialmente dificil en torno al umbral de energia GZK. La direcciones
de llegada de Auger son compatibles con los modelos de distribuciéon de materia
local basados en galaxias 2MRS para angulos de alisado de unos pocos grados
y fracciones de correlacion de alrededor de 40 % ( fiso = 0.6 es necesario para el
mejor ajuste).
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Figura 3.9: Intervalos de confianza para los parametros o y fiso derivados de la funcién de verosimilitud
usando las direcciones de llegada de rayos césmicos con E > 55 EeV para los dos modelos considerados:
las galaxias 2MRS (izquierda) y Swift-BAT NAGs (derecha). El par de pardmetros que maximizan la
verosimilitud se indican con un punto negro. Los graficos en la parte superior utilizan todos los datos.
Los gréficos en la parte inferior excluyen los datos colectados durante el periodo I en la Tabla 3.1,
que se utilizan para elegir el umbral de energia que maximiza la correlacién con los objetos VCV en

ese periodo. En el caso de las latitudes galdcticas 2MRS (tanto para las galaxias y rayos césmicos) se
excluyen regiones con |b| < 10°.
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Figura 3.10: Distribuciones de la media log-verosimilitud por evento para direcciones de llegada isotrépi-
cas (azul, histogramas con linea discontinua) y para las predicciones del modelo (rojo, histograma con
linea continua). Los pardmetros de los modelos basados en las galaxias 2MRS (izquierda) y AGNs
Swift-BAT (derecha) son los que maximizan la verosimilitud con todos los datos, es decir, (1.5°,0.64)
para 2MRS y (7.8°,0.56) para el Swift-BAT. El valor del log-verosimilitud de los datos es indicado por
una linea vertical negra. Los gréaficos en la parte superior utilizan todos los datos, y los de la parte
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Capitulo 4

Correlacion entre Rayos Césmicos
Ultraenergéticos y NAGs de la XIII
edicion del catalogo Veron Cetty y el
catalogo Swift-BAT usando pesos por
distancia y por flujo

4.1. Metodologia

En este capitulo se extendera el andlisis de correlacién entre objetos extra-
galacticos de catalogos y las direcciones de arribo de los rayos cosmicos ultra-
energéticos detectados por el Observatorio Pierre Auger. En el presente andlisis
no solo se toma en cuenta el nimero de coincidencias de eventos detectados con
posiciones de NAGs de un determinado catalogo sino que se involucran, adicio-
nalmente, dos factores: las distancias de las fuentes potenciales y sus respectivos
flujos de emision en el espectro de rayos X duros.

El estudio preliminar, en su tultima actualizaciéon [183], de correlacion
de las direcciones de arribo de los eventos ultraenergéticos (eventos colectados
desde 2004 hasta finales del 2009) mostré una tendencia de anticorrelacion y
si son incluidos los eventos recientes a finales del 2011 esto se exacerba lo que
pudiera generar la falsa idea que la correlacién entre rayos ultraenergéticos y
NAGs pudiera estar pérdida. Como se vera a continuacion la correlacién todavia
sobrevive moderadamente y no solo eso sino que los resultados muestran rasgos
interesantes de las galaxias activas correlacionadas.

La metodologia para medir la correlacion de las direcciones de arribo de
los eventos ultraenergéticos detectados por el Observatorio Pierre Auger es la
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siguiente:

1. Se generan realizaciones por Monte Carlo de N eventos, donde N es el ta-
mano de la muestra de datos detectados de los cuales su significancia se
quiere medir, se usan coordenadas ecuatoriales asi que un evento generado
por Monte Carlo consiste de un par de nimeros que representan la decli-
naciéon y la ascencién recta. Se asegura que los angulos de declinacion de la
muestra de datos por Monte Carlo sigan una distribucion dada por el campo
de visién promediado por el tiempo de exposicion del Observatorio Auger
Sec. 1.6, evaluada a la latitud media de —35°, asumiendo una aceptancia
azimutal de 60° y promediada sobre todo un dia sideral.

2. De los N eventos generados por Monte Carlo se cuenta el nimero de even-
tos correlacionados con alguna fuente del catalogo en cuestion que no esten
mas alla de una distancia angular que se fijara previamente en un andlisis
de minimizacion de la significancia utilizando los primeros 14 eventos ul-
traenergéticos detectados. En caso que halla dos o mas fuentes del catalogo
que satisfagan al anterior criterio, se seleccionara a la fuente con el menor
valor de redshift o lo que es lo mismo escoger a la més cercana a la Tierra.

3. Se evaluan los parametros Rd y Rf con las siguientes expresiones:

k  e(0:)
S,

ZNcat 6(91‘)
=1 d%

k
Ry = > i e(0i) fluz; (4.2)

St e(6) fluz,

donde 6; y d; son los angulos de declinacién (se utilizan coordenadas ecuato-
riales) y la distancia respectivamente del i-ésimo objeto correlacionado en el

Ry = (4.1)

catdlogo. 8; y d; son el dngulo de declinacion y la distancia respectivamente
del j-ésimo objeto del catalogo (j va desde 1 hasta el total niimero de objetos
del catdlogo N, para un determinado corte en el redshift), k es el nimero
de objetos del catdlogo de NAGs que se correlacionan con la realizacion
Monte Carlo de N eventos, e(6;) es la esposicién relativa del Observatorio
Pierre Auger.

4. Se repiten los pasos 1 a 3 miles de veces para obtener distribuciones isotropi-
cas de Rd y Rf mediante simulacién Monte Carlo.
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5. Se evalua los radios de correlacion Rdg.t, v Rfgzate para la muestra de datos
detectados.

6. Usando las distribuciones de Rd y Rf se calculan las probabilidades de ma-
nera independiente al posicionar los respectivos parametros Rdgu.:a v Rfdata
de la muestra de datos con sus correspondientes histogramas de los cuales
las significancias resultan de calcular las areas en donde cortan a las colas
de las distribuciones. Estos valores miden que tanto la muestra de datos
detectados son el producto de una configuracion de las fuentes distribuidas
isotropicamente.

En la Fig. 4.2 se muestra el histograma generado por Monte Carlo para
realizaciones de N=27 eventos pesados por las distancias y en la Fig. 4.1 se
muestra el histograma respectivo con pesos por flujo; en ambos histogramas se
muestra también una flecha apuntando hacia abajo que representa la sumatoria
pesada de la muestra de datos detectados.

Para el andlisis de correlacién que asigna pesos por distancia a las fuentes
correlacionadas se utilizé un catdlogo compuesto conformado por la fusion de
los catalogos Veron Cetty 13E y el “Swift BAT 58-Month Hard X-ray Survey “.
Para este utimo se excluyeron los objetos astrofisicos listados que forman parte
de nuestra galaxia. Adicionalmete se corrigieron los redshifts de fuentes cercanas
con z < 0.02 ya que el catdlogo Veron Cetty 13E es de baja resolucion lo que las
contribuciones en el parametro Rd para fuentes cercanas no serian muy precisas

a 4 decimales. Los redshifts corregidos fueron tomados de la base de datos de
objetos astrofisicos NASA /TPAC [187].

Para el andlisis de correlacion que asigna pesos por flujo a las fuentes
correlacionadas se utilizd sélo el catdlogo “Swift BAT 58-Month Hard X-ray
Survey“ ya que este sélo cuenta con la informacion concerniente a los flujos
medidos de rayos X de las fuentes listadas.

En la Fig. 4.14 se muestra los eventos ultraenergéticos detectados por el
Observatorio Auger en una aproyeccién Aitoff en coordenadas super-galacticas

y también los objetos astrofisicos del catdlogo compuesto: Veron Cetty 13E +
Swift-BAT.

En la Fig. 4.12 se muestra los eventos ultraenergéticos detectados por el
Observatorio Auger en una aproyeccién Aitoff en coordenadas super-galacticas
y también los objetos astrofisicos del catalogo Swift-BAT.
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Figura 4.1: Histograma conformado por las sumatorias pesadas por flujo de eventos correlacionados con
objetos del catalogo Swift BAT. El histograma contiene 400,000 entradas de sumatorias pesadas por
flujo que surgen a partir de realizaciones isotropicas ficticias hechas por Monte Carlo. La flecha apun-
tando hacia abajo representa la sumatoria pesada por flujo de eventos detectados reales ultraenergéticos
correlacionados. El drea donde corta al histograma representa la significancia o probabilidad de que
los datos experimentales detectados por el Observatorio Auger hallan tenido un origen por fuentes
distribuidas isotrépicamente.

Cuadro 4.1: Resumen del nimero de rayo césmicos ultraenergéticos detectados por el Observatorio
Auger.

Periodo Fecha Exposicion | N
(km? sr y)

1 1 Enero del 2004 - 26 Mayo del 2006 4390 14

11 1 Enero del 2004 - 31 Agosto del 2007 4500 27

111 1 Septiembre del 2007 - 31 Diciembre del 2009 11480 42

v 1 Enero del 2010 - 21 Diciembre del 2011 20905 34

Total 1 Enero del 2004 - 21 Diciembre del 2011 41275 103

4.2. Correlacion simple con NAGs basada sélo en el niimero de even-
tos correlacionados

En este analisis el objetivo es continuar con la misma metodologia em-
pleada en la correlacién Auger de los eventos mas energéticos del observatorio
Auger con las posiciones de nticleos activos galacticos del catalogo compuesto

descrito anteriormente conformado por los catalogos Veron Cetty 13E + Swift
BAT.
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Figura 4.2: Histograma conformado por las sumatorias pesadas por distancia de eventos correlacionados
con objetos del catalogo compuesto: Veron Cetty edicion XIII + Swift BAT. El histograma contiene
100,000 entradas de sumatorias pesadas por distancia que surgen a partir de realizaciones isotrépicas
ficticias hechas por Monte Carlo. La flecha apuntando hacia abajo representa la sumatoria pesada
por distrancia de eventos detectados reales ultraenergéticos correlacionados. El area donde corta al
histograma representa la significancia o probabilidad de que los datos experimentales detectados por
el Observatorio Auger hallan tenido un origen por fuentes distribuidas isotrépicamente.

Primeramente utilizando los primeros 14 eventos detectados en el Obser-
vatorio Auger se minimizo la probabilidad F, con respecto al angulo de correla-
cion, esto con el fin de fijar este parametro y de esta manera calcular la evolucion
de Fy con respecto a los subsecuentes eventos. El angulo de minimizacion resulta

ser de 3.2°, Fig. 4.3.

Una vez fijado el parametro de la distancia angular a 3.2° se procedié a
calcular la probabilidad F, como funcién de los subsecuentes eventos. En la
Fig. 4.4 se muestra Fy como funcién de los eventos, al final con los eventos
acumulados hasta el 21 de Diciembre del 2012 se obtiene una significancia del

10 %.

De la Fig. 4.5 se puede observar que la mayoria de los redshifts utilizados
para fijar la distancia angular corresponden a fuentes lejanas, si este fuera el caso
estas fuentes tendrian que ser fuentes muy intensas. Pero que tal si se priorizan
las fuentes cercanas sobre las lejanas aplicando un corte arbitario en el redshift
de z < 0.009. Aplicando este corte arbitrario al realizar la minimizacion de
la probabilidad F, se obtiene un nuevo valor de 6.6° para la distancia angular
utiizando los primeros 14 eventos Fig. 4.6.
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Al utilizar este nuevo valor de 6.6° de distancia angular la correlacion

alcanza un valor de 1% con los eventos acumulados hasta el 21 de Diciembre
del 2011 Fig. 4.7.
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Figura 4.3: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia
angular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa el nimero
de eventos correlacionados como funcién también de la distancia angular. El angulo que minimiza a P
es 3.2°. El maximo redshift es de z < 0.018 (75 Mpc).

4.3. Correlacion con el catalogo compuesto usando pesos dependien-
tes de la distancia

Este estudio ya es parte de lo nuevo que aporta esta tesis al incluir el
peso por distancia a las fuentes correlacionadas del catalogo como se planteé en
la metodologia al principio del capitulo Sec. 4.1.

Primeramente Fig. 4.8 se fijé la distancia angular que minimiza la pro-
babilidad P utilizando los primeros 14 evnetos detectados por el Observatorio
Auger. El angulo obtenido es 6.6° que corresponde al mismo angulo obtenido
anteriormente (cuando se aplicd z < 0.009) pero ahora sin aplicar ningun corte
arbitrario en el redshift.

Se muestra en la Fig. 4.9 la probabilidad Py como funcion de los eventos.
Al final con los eventos acumulados hasta el 21 de Diciembre del 2011 se obtiene
una probabilidad del 3%. Cabe mensionar que fueron excluidos los primeros 14
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Py vs Number of Events for Events 15-103, Angle=3.2, z<=0.018, Constant Weight
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Figura 4.4: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del ntmero de
eventos. La linea azul (eje derecho) representa el nimero de eventos correlacionados como funcién
también del niimero de eventos. La probabilidad Py calculada con los eventos acumulados detectados
hasta el 21 de Diciembre del 2011 es del 10 %. Los primeros 14 eventos ultraenergéticos fueron excluidos
en este grafico puesto que estos sirvieron para fijar la distancia angular en el calculo de la desvicién
respecto ala isotropia de los subsecuentes 89 eventos.

| Redshift Distribution of the AGN from the VCV 13 + Swift Bat 58m Catalogs |
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Figura 4.5: Se muestra en rojo la distribucién de redshifts del catalogo compuesto: Veron 13E + Swift
BAT. En verde se muestra la distribucion de los 11 redshifs de NAGs correlacionados de los 14 priemeros
eventos detectados con E > 55 EeV. En verde se muestra la distribucion de los 9 redshifs de NAGs
correlacionados de los 13 subsecuentes eventos detectados con £ > 55 EeV.

eventos utilizados para fijar la distancia angular.
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Figura 4.6: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia
angular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa el nimero
de eventos correlacionados como funcién también de la distancia angular. El angulo que minimiza a Py
es 6.6°. El maximo redshift es de z < 0.009 (37.5 Mpc).

Py vs Number of Events for Events 15-103, Angle=6.6, z<=0.009, Constant Weight
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Figura 4.7: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de eventos.
La linea azul (eje derecho) representa el nimero de eventos correlacionados como funcién también del
numero de eventos. La probabilidad Py calculada con los eventos acumulados detectados hasta el 21
de Diciembre del 2011 es del 1%. Los primeros 14 eventos ultraenergéticos fueron excluidos en este
grafico puesto que estos sirvieron para fijar la distancia angular en el célculo de la desvicién respecto
ala isotropia de los subsecuentes 89 eventos.
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P, value vs Angle for Events 1-14, z<=0.048, R -Weighted
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Figura 4.8: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia angular
para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa el pardmetro Rd
como funcién también de la distancia angular. El dngulo que minimiza a Py es 6.6°. El méximo redshift
es de z < 0.048 (200 Mpc).

Py vs Number of Events for Events 15-103, Angle=6.8°, z<=0.048, R4-Weighted
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Figura 4.9: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de eventos.
La linea azul (eje derecho) representa el pardmetro Rd como funcién también del nimero de eventos.
La probabilidad P, calculada con los eventos acumulados detectados hasta el 21 de Diciembre del
2011 es del 3%. Los primeros 14 eventos ultraenergéticos fueron excluidos en este grafico puesto que
estos sirvieron para fijar la distancia angular en el cdlculo de la desvicion respecto ala isotropia de los
subsecuentes 89 eventos.
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4.4. Correlacion con el catalogo Swift-BAT usando pesos dependien-
tes del flujo

Al realizar los calculos de correlacion utilizando la metodologia que asigna
pesos por flujo a las fuentes correlacionadas y procediendo de manera analoga
al minimizar la probabilidad utilizando los primeros 14 eventos F, Fig. 4.10, se
obtuvo que la distancia angular de minimizacion es de 8.5°.

En la Fig. 4.11 se muestra la probabilidad F, como funcién de los even-

tos, al final con los eventos acumulados hasta el 21 de Diciembre del 2011 la
probabilidad calculada es de 3 %.

P, value vs Angle for Events 1-14, z<=0.048, R;-Weighted
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Figura 4.10: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién de la distancia an-
gular para los primeros 14 eventos ultraenergéticos. La linea azul (eje derecho) representa el pardmetro
Rf como funcién también de la distancia angular. El dngulo que minimiza a Py es 8.5°. El méximo
redshift es de z < 0.048 (200 Mpc).

4.5. Objetos astrofisicos del catalogo compuesto correlacionados con
los rayos césmicos ultraenergéticos detectados por el Observa-
torio Auger

Los 97 objetos correlacionados del catalogo compuesto con los eventos mas
energéticos detectados por el observatorio Auger se muestran en la Tabla 4.2. Por
su cercania y su vez por su contribucién al parametro Rd, los objetos astrofisicos
mas destacados son: NGC 5128 (Centauro A) con 3.7 Mpc, Circinus con 4.2 Mpc,
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Figura 4.11: La linea roja (eje izquierdo) muestra la probabilidad Py como funcién del nimero de
eventos. La linea azul (eje derecho) representa el pardmetro Rf como funcién también del nimero de
eventos. La probabilidad Py calculada con los eventos acumulados detectados hasta el 21 de Diciembre
del 2011 es del 3%. Los primeros 14 eventos ultraenergéticos fueron excluidos en este gréfico puesto
que estos sirvieron para fijar la distancia angular en el cdlculo de la desvicién respecto ala isotropia de

P, vs Number of Events for Events 15-103, Angle=8.5°, z<=0.048, R-Weighted
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los subsecuentes 89 eventos.

NGC 5253 con 3.7 Mpc, NGC 4945 con 4.0 Mpc, NGC 3621 con 6.8 Mpc y NGC

625 con 3.8 Mpc.

30 40 50 60

Number of Events

70 80 90

Cuadro 4.2: Resumen de los 97 eventos ultraenergéticos con
E > 55 EeV correlacionados dentro de 6.6° con NAGs del
catdlogo compuesto (Swift-Bat 58m 4+ Veron Cetty
13E) usando pesos inversamente proporcionales a sus
distancias al cuadrado con redshift z < 0.048; §(°) es la
distancia angular entre los rayos cosmicos ultraenergéticos y
sus NAGs correlacionados. La columna Cat indica el catdlogo
del cual el NAG fué tomado: 1= solo Swift-Bat 58m; 2=am-
bos Swift-Bat 58m y Veron Cetty 13E; 3= s6lo Veron Cetty

13E.
ID E 6(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
(EeV) 10~ 12erg/(s cm?)

1 65.0 5.0 3 0.03600 38.700 2MASXi J1802473-145454 0.00005
2 79.0 5.5 1 0.00100 -1.000 NGC 5253 0.06448
3 64.0 5.6 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02752
4 83.0 4.8 3 0.00370 96.990 NGC 6300 0.00425
5 60.0 4.5 1 0.00300 -1.000 NGC 5643 0.00708
6 81.0 6.0 1 0.00100 -1.000 NGC 625 0.06409
7 68.0 3.2 1 0.01300 -1.000 Q 220740122 0.00032
8 55.0 5.7 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.01929
9 55.0 5.5 1 0.00700 -1.000 NGC 7135 0.00132
10 56.0 3.6 1 0.01200 -1.000 UGC 11630 0.00038
11 80.0 3.6 1 0.02100 -1.000 IGR J07565-4139 0.00015
12 82.0 5.4 1 0.00900 -1.000 MARK 607 0.00070
13 58.0 4.6 3 0.00370 96.990 NGC 6300 0.00425

Continua en la siguiente pdgina
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Cuadro 4.2 — Continda en la siguiente pdgina

ID E 6(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
(EeV) 10~ 12erg/(s cm?)

14 78.0 6.5 3 0.00188 300.970 NGC 4945 0.01772
15 80.0 4.7 1 0.00700 -1.000 NGC 7479 0.00089
16 66.0 4.4 1 0.00700 -1.000 NGC 1266 0.00114
17 66.0 2.3 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.01929
18 142.0 4.9 1 0.00400 -1.000 MCG -04.30.010 0.00400
19 57.0 1.6 1 0.01300 -1.000 Q 220740122 0.00032
20 68.0 0.9 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.01929
21 61.0 1.6 1 0.00700 -1.000 NGC 2907 0.00127
22 77.0 6.0 1 0.00700 -1.000 SDSS J03043-0659 0.00119
23 64.0 3.5 3 0.01600 22.660 WKK 4438 0.00024
24 87.0 2.2 1 0.00700 -1.000 NGC 7135 0.00132
25 68.0 0.6 3 0.00618 242.760 NGC 5506 0.00147
26 77.0 5.0 1 0.00400 -1.000 MCG -04.30.010 0.00400
27 66.0 5.8 1 0.00700 -1.000 NGC 2325 0.00132
28 73.0 4.9 1 0.01800 -1.000 1C 1417 0.00019
29 93.0 6.5 3 0.00779 297.360 NGC 2110 0.00097
30 62.0 4.8 1 0.00800 -1.000 F 348 0.00098
31 66.0 3.4 1 0.02700 -1.000 IRAS 16355-2049 0.00009
32 115.0 2.6 1 0.02600 -1.000 1C 5310 0.00009
33 73.0 6.0 3 0.02443 47.520 WKK 1263 0.00010
34 58.0 6.4 3 0.00188 300.970 NGC 4945 0.01772
35 63.0 5.6 3 0.02776 11.110 ESO 553- G 043 0.00008
36 82.0 2.1 1 0.00300 -1.000 NGC 5643 0.00708
38 55.0 5.4 1 0.00800 -1.000 F 348 0.00098
39 56.0 6.2 1 0.00700 -1.000 NGC 7743 0.00094
40 99.0 1.1 1 0.02500 -1.000 ESO 208-G34 0.00010
42 61.0 6.1 1 0.00500 -1.000 NGC 5084 0.00253
43 71.0 6.5 1 0.00500 -1.000 ESO 540-G14 0.00253
44 68.0 5.2 1 0.02600 -1.000 ESO 113-G10 0.00009
45 66.0 5.4 3 0.01350 53.120 Mrk 1210 0.00028
46 71.0 4.7 3 0.03600 38.700 2MASXi J1802473-145454 0.00005
47 84.0 4.0 1 0.00100 -1.000 NGC 5253 0.06448
48 57.0 3.2 1 0.04500 -1.000 NVSS J19207-3831 0.00003
49 72.0 4.6 1 0.02000 -1.000 MCG -05.51.008 0.00015
50 67.0 4.3 1 0.01900 -1.000 MARK 938 0.00017
52 70.0 4.4 1 0.00700 -1.000 NGC 2907 0.00127
53 57.0 6.3 1 0.01000 -1.000 MARK 1092 0.00060
54 65.0 1.8 1 0.00100 -1.000 NGC 5253 0.06448
55 61.0 2.7 1 0.00500 -1.000 NGC 613 0.00258
56 84.0 5.1 1 0.02500 -1.000 ESO 208-G34 0.00010
57 66.0 5.7 1 0.00200 -1.000 NGC 3621 0.01614
58 71.0 5.9 1 0.01500 -1.000 1C 4597 0.00029
59 56.0 5.2 1 0.00400 -1.000 NGC 1097 0.00403
60 57.0 5.8 3 0.01450 21.900 NGC 3035 0.00028
61 66.0 5.9 3 0.03730 20.040 2MASX J20005575-1810274 | 0.00005
62 57.0 1.0 1 0.01700 -1.000 ESO 18-G09 0.00018
63 57.0 3.3 1 0.01300 -1.000 NGC 833 0.00035
64 57.0 5.4 1 0.02400 -1.000 MCG -04.16.001 0.00011
65 64.0 5.0 1 0.03500 -1.000 RXS J02595-2422 0.00005
66 61.0 4.3 1 0.02600 -1.000 1C 1867 0.00007
67 66.0 3.7 3 0.01600 22.660 WKK 4438 0.00024
68 61.0 5.2 1 0.00400 -1.000 MARK 1308 0.00338
69 57.0 2.4 1 0.01500 -1.000 MARK 945 0.00025
71 67.0 5.8 1 0.00900 -1.000 PADOVA 1 0.00055
72 79.0 3.4 1 0.00500 -1.000 NGC 2442 0.00221
73 69.0 4.7 3 0.00779 297.360 NGC 2110 0.00097
74 56.0 3.6 1 0.04100 -1.000 PKS 1637-77 0.00003
75 71.0 6.4 1 0.03900 -1.000 NPM1G+24.0470 0.00001
76 60.0 1.7 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02752
77 69.0 5.0 1 0.01100 -1.000 ESO 512-G20 0.00053
78 74.0 3.9 1 0.00700 -1.000 XMM J00329-4309 0.00131
79 87.0 6.2 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02752
80 57.0 5.5 1 0.01800 -1.000 PKS 0056-572 0.00019
81 62.0 2.5 1 0.01600 -1.000 ESO 202-G23 0.00025

Continua en la siguiente pdgina
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Cuadro 4.2 — Continda en la siguiente pdgina

ID E 6(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
(EeV) 10~ 12erg/(s cm?)

82 66.0 6.4 1 0.00400 -1.000 NGC 1672 0.00373
83 63.0 5.4 2 0.02579 27.740 2MASX J07394469-3143024 | 0.00010
84 66.0 2.8 1 0.00200 -1.000 NGC 3621 0.01614
85 66.0 2.5 3 0.03600 38.700 2MASXi J1802473-145454 0.00005
86 103.0 5.4 3 0.00771 30.130 NGC 2992 0.00103
87 58.0 4.4 1 0.01500 -1.000 1C 1813 0.00029
88 59.0 6.1 1 0.00800 -1.000 NGC 5597 0.00097
89 60.0 3.1 1 0.01300 -1.000 NGC 5990 0.00031
90 67.0 5.2 1 0.02700 -1.000 PC 002640535 0.00007
91 65.0 5.6 1 0.02800 -1.000 IRAS 16382-0613 0.00007
93 56.0 1.3 1 0.00400 -1.000 NGC 1097 0.00403
94 60.0 4.7 1 0.03400 -1.000 IRAS 20253-8152 0.00005
95 80.0 6.1 3 0.00796 84.440 NGC 3081 0.00100
96 78.0 5.5 1 0.02500 -1.000 ESO 208-G34 0.00010
97 65.0 4.8 1 0.02700 -1.000 IRAS 16355-2049 0.00009
98 68.0 2.2 1 0.00400 -1.000 MCG -06.21.005 0.00404
99 56.0 2.4 1 0.00300 -1.000 NGC 5643 0.00708
101 76.0 3.5 1 0.00300 -1.000 NGC 1808 0.00717
102 62.0 3.6 1 0.00500 -1.000 NGC 613 0.00258
103 69.0 5.9 1 0.00700 -1.000 XMM J00329-4309 0.00131

4.6. Objetos astrofisicos del catalogo Swift-BAT correlacionados con
los rayos césmicos ultraenergéticos detectados por el Observa-
torio Auger

Los 87 objetos correlacionados del catalogo Swift-BAT con los eventos mas
energéticos detectados por el observatorio Auger se muestran en la Tabla 4.3,
la cual resulta al haber aplicado el método que asigna pesos por flujo a las
fuentes correlacionadas. Por su luminosidad en emisién de rayos X y por su
fuerte contribucién al parametro Rf, los objetos astrofisicos mas destacados son:
Centauro A con 1379.7-10"2erg/(s cm?), Circinus con 267.6:10 2erg/(s em?),
NGC 4549 con 301.0-10 *?erg/(s em?), NGC 2110 con 297.4-10 ?erg/(s em?),
NGC 5506 con 242.8-10"2erg/(s em?) y IC 4329A con 289.6-10 12erg/(s cm?).

Cuadro 4.3: Resumen de los 87 eventos ultraenergéticos con
FE > 55 EeV correlacionados dentro de 8.5° con NAGs del
catalogo Swift-Bat 58-month usando pesos proporcio-
nales a sus flujos de rayos X con redshift z < 0.048; §(°)
es la distancia angular entre los rayos cosmicos ultraenergéti-
cos y sus NAGs correlacionados. La columna Cat indica el
catalogo del cual el NAG fué tomado: 1= solo Swift-Bat 58m;
2=ambos Swift-Bat 58m y Veron Cetty 13E; 3= s6lo Veron

Cetty 13E.
Evento E 0(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
Niimero (EeV) 10~ 2erg/(s em?)
[ 1 [ 650 [ 1.8 | 3 ] 0.03700 | 41.080 [ 2E 1739.1-1210 [ 0.00372 |

Continia en la siguiente pdgina
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Cuadro 4.3 — Continua en la siguiente pdagina

Evento E 0(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
Nimero (EeV) 10~ 12erg/(s cm?)
2 79.0 8.2 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.13206
3 64.0 5.6 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02288
4 83.0 6.7 3 0.01329 113.090 ESO 103-035 0.00966
5 60.0 1.1 2 0.01626 27.850 1C 4518A 0.00267
6 81.0 6.0 2 0.02520 69.850 ESO 297-018 0.00672
8 55.0 5.7 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.13206
9 55.0 6.6 3 0.00868 173.580 NGC 7172 0.01678
11 80.0 5.9 3 0.04000 50.900 2MASS J07594181-3843560 0.00491
12 82.0 2.8 2 0.01282 14.680 MCG -01-09-045 0.00126
13 58.0 7.2 3 0.01329 113.090 ESO 103-035 0.00966
14 78.0 6.5 3 0.00188 300.970 NGC 4945 0.02824
15 80.0 4.3 3 0.01632 68.690 NGC 7469 0.00485
16 66.0 7.7 2 0.01360 37.240 NGC 1194 0.00306
17 66.0 2.3 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.13206
18 142.0 6.8 3 0.02502 92.580 ESO 506-G027 0.00890
19 57.0 7.8 3 0.02661 31.750 Mrk 520 0.00216
20 68.0 0.9 3 0.00183 1379.670 Cen A 0.13206
21 61.0 7.7 3 0.00796 84.440 NGC 3081 0.00803
22 77.0 8.5 2 0.00504 31.220 NGC 1052 0.00275
23 64.0 2.7 2 0.01800 46.470 WKK 4374 0.00423
24 87.0 4.5 3 0.00868 173.580 NGC 7172 0.01678
25 68.0 0.6 3 0.00618 242.760 NGC 5506 0.02042
26 77.0 4.0 3 0.02502 92.580 ESO 506-G027 0.00890
27 66.0 6.1 3 0.02480 37.790 ESO 490-1G026 0.00362
29 93.0 6.5 3 0.00779 297.360 NGC 2110 0.02601
30 62.0 3.8 3 0.01135 76.040 1C 5063 0.00687
31 66.0 4.9 2 0.02800 84.380 Oph Cluster 0.00804
32 115.0 2.9 3 0.04770 14.730 PKS 2331-240 0.00140
33 73.0 6.0 3 0.02443 47.520 WKK 1263 0.00428
34 58.0 6.4 3 0.00188 300.970 NGC 4945 0.02824
35 63.0 5.3 3 0.04208 15.200 ESO 553- G 022 0.00142
36 82.0 2.9 2 0.01626 27.850 IC 4518A 0.00267
38 55.0 3.9 3 0.01135 76.040 1C 5063 0.00687
39 56.0 5.4 3 0.02578 17.970 Mrk 335 0.00084
40 99.0 3.0 3 0.04050 21.950 ESO 209- G 012 0.00206
42 61.0 1.7 3 0.01654 28.760 MCG -03-34-064 0.00267
43 71.0 8.0 2 0.02223 47.800 NGC 235A 0.00456
44 68.0 3.2 3 0.04702 50.460 Fairall 9 0.00451
45 66.0 5.4 3 0.01350 53.120 Mrk 1210 0.00402
46 71.0 4.7 3 0.03600 38.700 2MASXi J1802473-145454 0.00356
47 84.0 2.2 3 0.01605 289.610 IC 4329A 0.02796
49 72.0 3.8 3 0.03730 20.040 2MASX J20005575-1810274 | 0.00187
51 57.0 7.6 2 0.00623 35.850 ESO 005- G 004 0.00680
52 70.0 5.2 3 0.00796 84.440 NGC 3081 0.00803
53 57.0 8.0 3 0.03504 61.890 2MASX J05054575-2351139 0.00590
54 65.0 4.2 3 0.01605 289.610 1C 4329A 0.02796
55 61.0 7.7 3 0.01910 59.490 NGC 526A 0.00575
56 84.0 5.0 3 0.04050 21.950 ESO 209- G 012 0.00206
57 66.0 7.4 3 0.01251 25.500 NGC 3393 0.00244
58 71.0 5.2 3 0.03100 53.280 2MASX J16481523-3035037 | 0.00514
59 56.0 6.7 3 0.01629 28.560 ESO 417- G 006 0.00276
60 57.0 5.8 3 0.01450 21.900 NGC 3035 0.00191
61 66.0 5.9 3 0.03730 20.040 2MASX J20005575-1810274 | 0.00187
62 57.0 5.2 2 0.03672 16.540 2MASX J07473839-7325533 | 0.00133
63 57.0 2.0 3 0.01360 83.060 NGC 788 0.00723
64 57.0 7.6 2 0.00992 20.630 MCG -05-14-012 0.00198
65 64.0 6.8 3 0.01448 41.950 ESO 548-G081 0.00397
66 61.0 8.3 2 0.02698 12.300 Mrk 595 0.00090
67 66.0 5.1 2 0.01800 46.470 WKK 4374 0.00423
68 61.0 0.5 3 0.01882 13.690 MCG -01-30-041 0.00117
69 57.0 8.0 2 0.01887 9.590 MCG -02-02-095 0.00086
72 79.0 5.0 2 0.01335 21.090 NGC 2788A 0.00176
73 69.0 4.7 3 0.00779 297.360 NGC 2110 0.02601
76 60.0 1.7 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02288

Continia en la siguiente pdgina
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Cuadro 4.3 — Continua en la siguiente pdagina

Evento E 0(°) | Cat z Flujo de rayos X duros Nombre ARy
Nimero (EeV) 10~ 2erg/(s cm?)
77 69.0 4.6 3 0.04461 32.370 2MASX J15115979-2119015 | 0.00306
78 74.0 5.0 3 0.01176 19.580 NGC 424 0.00189
79 87.0 6.2 3 0.00145 267.630 Circinus Galaxy 0.02288
80 57.0 6.7 3 0.04702 50.460 Fairall 9 0.00451
81 62.0 6.0 2 0.03649 23.950 2MASX J03502377-5018354 | 0.00224
82 66.0 7.0 2 0.04030 26.860 ESO 121-1G 028 0.00237
83 63.0 7.7 3 0.04000 50.900 2MASS J07594181-3843560 0.00491
84 66.0 8.4 3 0.01067 87.100 NGC 3281 0.00842
85 66.0 4.4 3 0.03700 41.080 2E 1739.1-1210 0.00372
86 103.0 5.4 3 0.00771 30.130 NGC 2992 0.00276
87 58.0 6.3 3 0.01695 20.680 1C 1816 0.00200
88 59.0 7.7 3 0.00618 242.760 NGC 5506 0.02042
89 60.0 5.6 2 0.03790 17.980 2MASX J16174158+0607100 | 0.00134
91 65.0 7.2 3 0.02448 66.960 NGC 6240 0.00527
92 58.0 7.2 3 0.01788 88.820 IRAS 0507841626 0.00505
93 56.0 4.1 3 0.01629 28.560 ESO 417- G 006 0.00276
95 80.0 6.1 3 0.00796 84.440 NGC 3081 0.00803
96 78.0 6.6 3 0.04050 21.950 ESO 209- G 012 0.00206
98 68.0 7.8 3 0.00849 197.950 MCG -05-23-016 0.01912
99 56.0 3.8 2 0.01626 27.850 IC 4518A 0.00267
101 76.0 5.2 3 0.03506 37.110 PICTOR A 0.00353
102 62.0 8.1 2 0.02520 69.850 ESO 297-018 0.00672

Figura 4.12: Las 103 direcciones de arribo de rayos césmicos con energia E > 55 EeV detectados por el
Observatorio Pierre Auger recolectados desde el 1 de Enero del 2004 hasta el 21 de Diciembre del 2011,
los cuales estan representados por los circulos blancos en una proyeccién Aitoff del cielo en coordenadas
super-galacticas. Los cuadros amarillos representan los eventos con energia entre 42 y 55 EeV. La linea
azul solida representa el plano galdctico. Los circulos rojos son proporcionales al flujo en rayos X y
representan a las posiciones de los NAGs del catalogo Swift BAT 58-Month Hard X-ray Survey que se

sitian dentro de un radio de 200 Mpc y que estan dentro del campo de vision del observatorio.
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NGC 4507

NGC 3783

Figura 4.13: Acercamiento en la regién central de la Fig. 4.12 que muestra los objetos astrofisicos mas
relevantes.

Figura 4.14: Las 103 direcciones de arribo de rayos césmicos con energia £ > 55 EeV detectados por el
Observatorio Pierre Auger recolectados desde el 1 de Enero del 2004 hasta el 21 de Diciembre del 2011,
los cuales estan representados por los circulos blancos en una proyeccién Aitoff del cielo en coordenadas
super-galacticas. Los cuadros amarillos representan los eventos con energia entre 42 y 55 EeV. La linea
azul sélida representa el plano galactico. Los circulos rojos son inversamente proporcionales al cuadrado
de la cercanfia y representan a las posiciones de los NAGs del catalogo Veron Cetty 13E que se sittian
dentro de un radio de 200 Mpc y que estdn dentro del campo de vision del observatorio.
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Figura 4.15: Acercamiento en la region central de la Fig. 4.14 que muestra los objetos astrofisicos mas
relevantes.

N3C ?53

Figura 4.16: Acercamiento en la regién periférica de la Fig. 4.14 que muestra los objetos astrofisicos
mas relevantes.

120



Capitulo 5

Analisis de agrupamiento en cumulos
de los eventos ultraenergéticos del
Observatorio Pierre Auger

5.1. Descripcién del método

Se uso la distribucién binomial [184] para calcular la significancia es-
tadistica de las acumulaciones de eventos observados en sus direcciones de llega-
da de los mas energéticos rayos coésmicos observados por el Observatorio Auger
hasta el final del 2011. Se asume una distribucién isotrépica como nuestra hipote-
sis nula; es importante recalcar que la isotropia se asume para todas las escalas
de energia. Esta prueba binomial va bien para muestras pequenas e incorpora de
manera natural la dependencia de la significancia con la energia de los eventos.

Entonces, dado un numero de eventos observados Np con energias mas
altas F sobre todo el cielo, la significancia S se define como la probabilidad de
que N, 0 mas eventos sean observados dentro de un circulo con apertura ¢. Esta
significancia representa la probabilidad de que un dado cimulo de eventos resulte
de una fluctuacion de una distribucion isotrépica de los Ng eventos observados
con energias mayores que F. La significancia se calcula de la siguiente formula:

]\/vobs_1 NE'
FE)=1- — k1 — ps)NEF q

donde p; es la probabilidad que un simple evento ocurra adentro del circu-
lo sobre una proyeccion bidimensional del cielo, suponiendo flujo isotrépico.
Evaluamos el valor de ps por integracion directa de la exposicion relativa del
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Observatorio Auger, ver Fig. 5.1, sobre la superficie del circulo plasmado en la
proyeccion bidimensional del cielo.

= = =
= [=2] (=)

Averaged Field of View

=
ra

-g0 -B0 -40 -20 0 20 40 B0 ao
Declination (degrees)

Figura 5.1: Exposicién relativa del Observatorio Pierre Auger en coordenadas ecuatoriales, la cual
varia solamente con la declinaciéon como se muestra en el grafico.

Se aplica la prueba estadistica para encontrar ctimulos de eventos, con
especificas multiplicidades desde 2 a 6, que ocurren en los datos experimentales
con desviaciones significativas de la isotropia para todos los eventos con energias
mas altas de 55 EeV.

El procedimiento detallado que se uso para encontrar cimulos significa-
tivos de eventos es el siguiente:

1. Encontrar todos los cimulos con una multiplicidad en el rango de 2-6 dentro
de todos los eventos de Auger con E > 55 EeV.

2. Calcular el centro de gravedad de cada uno de los ciimulos y su respectivo
angulo 9, del centroide a el mas lejano evento. Si el angulo es menor que 1.0
grados se asigna directamente este valor minimo ya que este es el valor de
resolucién angular del Observatorio Auger para eventos de superficie [186].

3. Calcular la significancia usando Eq. 5.1 de todas las combinaciones de even-
tos anteriormente generados.

4. Agrupar los cimulos en orden decreciente de S y agruparlos en una tabla.

5. Remover los cimulos con al menos un evento en comun empezando desde
la parte alta de la tabla (hecha en el paso anterior) hacia abajo priorizando
los valores mas bajos de S.
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6. Finalmete se hace eliminaciéon de camulos con —1g S > 2.5.

5.2. Ventajas del método.

El método presente de analisis de agrupamiento en ciimulos fue disenado
para encontrar regiones muy focalizadas con alta probabilidad para realizar
busquedas de potenciales fuentes.

El método de agrupamiento en cimulos tiene otra virtud en cuanto a que
agrupa a los eventos en clusters con determinada multiplicidad, en este método
no se permite compartir eventos entre los grupos. Esto trae una gran ventaja ya
que en regiones con alta densidad de eventos detectados el método los separa
en base a un parametro estadistico lo que permite discernir el numero posible
de fuentes en esa region complicada de alta acumulacion. Esto se aplica por
ejemplo a la region cercana de Centauro A donde en su vecindario existe una
concentracién de eventos muy complicada lo que puede sugerir que este NAG
pudo haberlos generado, pero como se vera mas adelante al aplicar el método
propuesto, los resultados sugieren que no todos los eventos estan asociados a
esta posible fuente sino que de manera alternativa proponen una configuracién
de varias posibles fuentes en esa region.

5.3. Analisis para datos experimentales

Al aplicar el método de los ciimulos a la muestra de datos experimentales
se obtuvieron 10 centroides (Tabla 5.1) para el periodo 2004-2009 y 18 centroides
para el (Tabla 5.2) periodo 2004-2011. En las Fig. 5.2 y Fig. 5.3 se muestran gra-
ficados los eventos ultraenergéticos en circulos junto con los centroides graficados
en cuadrados para los dos periodos 2004-2009 y 2004-2011 respectivamente. Es
importante mensionar que estos centroides representan puntos con vecindades
locales con maxima anisotropia, los cuales en conjunto, forman un patréon tnico
incipiente de las fuentes de los rayos cosmicos ultrenergéticos.

De los 17 centroides arrojados por el método se puede observar que todos
ciamulos son de multiplicidad 2 (dobletes) excepto por uno de multiplicidad
3 (triplete) el cual tiene la particularidad de que no es el mas significativo en
comparacion a los demés. Es importante observar la regién cercana a Centauro A
(RA=201.37°, dec=-43.02°) en donde hay una acumulacién de eventos en donde
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el método los separa asociandolos a diferentes cimulos (ver centroides 1,3,6 y 9
en Tabla 5.2) y solamente el centroide de uno de estos ctimulos coincide con la
posicién de centauro A (centroide 7 en Tabla 5.2) lo que hace concluir que esta
region con alta densidad de eventos detectados tiene méas de una fuente.

En el siguiente Cap. 6 se hara un cotejo de los centroides de ciimulos obte-
nidos en este andlisis con las posiciones de las galaxias méas relevantes obtenidas
en el Cap. 4 anterior con el fin de concluir y converger en una propuesta de
configuraciéon de fuentes de rayos cosmicos ultraenergéticos con alto potencial.

Figura 5.2: Grafico de una proyeccién de Aitoff de la béveda celeste que contiene las direcciones de arribo
de los 69 eventos ultraenergéticos (recolectados desde principios del 2004 hasta finales del 2009) de los
detectores de superficie SD con energia mayor a 55 EeV representados en circulos. Adicionalmente estan
graficados los centroides de los cimulos correspondientes a los nimeros listados en la tabla Table 5.1.
La linea sélida azul representa el plano galactico. Las cinco zonas coloreadas representan las distintas
intensidades de la esposicion del Observatorio Auger.

Cuadro 5.1: Centroides generados por el andlisis de agrupamien-
to en cimulos de los 69 eventos ultraenergéticos del Observatorio
Pierre detectados desde el lo. de Enero del 2004 hasta el 31 de
Diciembre del 2009.

Indice Eventos RA(°) Dec(°) RAgu Decga RAsq Decsg Mult.  0,(°)  -LogS
2,54 201.7 -34 311.2522 28.2998  151.1878  -2.3542 2 1.8863 3.3853

—_

2 4,13 268.15 -60.75 332.4981 -16.7038 198.7128 12.5215 2 1.0000 4.5704
3 9,36 222.5  -43.55 324.6383 14.2685 166.4624  8.5690 2 1.5884  3.6927
4 7,19 33145  0.85 61.1678  -41.3498 283.6561  40.6828 2 2.0652  3.3869
) 12,16 53.35 -6 191.6258 -46.1208 301.7435 -39.6803 2 1.8333  3.5343
6 14,34 201.5  -55.1  307.9049 74377 1714751  -8.5008 2 1.0000 4.5362
7 17,20 200.55 -44.3  308.7191 18.2258 160.8225 -6.1752 2 1.0309 4.4401
8 21,52 1452  -18.3  252.0675 25.2106 126.3414 -50.3632 2 1.8988  3.4093
9 23,67  218.65 -52.65 318.3582  7.1043  173.0446  1.7550 2 1.2367 4.1543
10 30,38 310.8  -54.35 343.6294 -37.8484 2224739 16.2421 2 2.5696 2.9019
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Cuadro 5.2: Centroides generados por el andlisis de agrupamiento
en cumulos de los 103 eventos ultraenergéticos del Observatorio
Pierre detectados desde el lo. de Enero del 2004 hasta el 21 de
Diciembre del 2011.

Indice Eventos RA(°) Dec(°) RAya Decgq RAsq Decsg  Mult. 00(°?) -LogS
1 2,54 201.7 -34 311.2522  28.2998 151.1878  -2.3542 2 1.88635 3.0393
2 4,13 268.15 -60.75 332.4981 -16.7038 198.7128 12.5215 2 1 4.2214
3 5,36,99  221.523 -43.019 324.2271 15.0619 165.6320 8.2329 3 2.45742  4.2254
4 7,19 331.45 0.85 61.1678  -41.3498 283.6561  40.6828 2 2.06518  3.0410
5 12,16 53.35 -6 191.6258 -46.1208 301.7435 -39.6803 2 1.83334 3.1878
6 14,34 201.5 -55.1 307.9049 7.4377 171.4751  -8.5008 2 1 4.1872
7 17,20 200.55 -44.3 308.7191  18.2258 160.8225 -6.1752 2 1.03088 4.0913
8 21,52 145.2 -18.3 252.0675  25.2106 126.3414 -50.3632 2 1.89881 3.0633
9 23,67 218.65 -52.65 318.3582 7.1043 173.0446 1.7550 2 1.23667 3.8060
10 30,38 310.8 -54.35 343.6294 -37.8484 222.4739  16.2421 2 2.56958  2.5591
11 1,85 80.55 -15.9 13.8487 6.9095 177.0278  56.7033 2 2.16618 2.8433
12 55,102 26.564  -30.5625 232.1421 -77.5240 268.9125 -18.7509 2 1.46718  3.4739
13 56,96 121.87  -55.5035 269.7107 -12.2169 191.2385 -47.8438 2 1.07535 4.0609
14 57,84 168.5 -29.132  278.5825  29.0920 141.4117 -29.3769 2 2.46589  2.5870
15 60,86 151.865 -9.434 249.8048  36.0090 114.8479 -42.7217 2 1.90385 3.0981
16 76,79 217.18 -68.8915 311.5388 -7.6612 187.0207 -6.5895 2 2.35982  2.7873
17 6,78 14.8655 -39.344  295.6486 -77.6706 258.3521 -10.7246 2 2.43383  2.6087

Figura 5.3: Grafico de una proyeccién de Aitoff de la béveda celeste que contiene las direcciones de arribo
de los 103 eventos ultraenergéticos (recolectados desde principios del 2004 hasta finales del 2011) de los
detectores de superficie SD con energia mayor a 55 EeV representados en circulos. Adicionalmente estan
graficados los centroides de los ciimulos correspondientes a los nimeros listados en la tabla Tabla 5.2.
La linea sélida azul representa el plano galactico. Las cinco zonas coloreadas representan las distintas
intensidades de la esposicién del Observatorio Auger.
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Capitulo 6

Discusién y conclusiones

En el Cap. 4 en general se exploré la extension del andlisis de correlacion
entre los eventos ultraenergéticos detectados por Auger y objetos extra-galacti-
cos cercanos de los catalogos Veron Cetty Edicion XIII y el Swift BAT 58-Month
Hard X-ray Survey.

La metodologia fue anadir pesos por distancia o por flujo a las fuentes al
hacer la sumatoria de los eventos correlacionados con los de los catalogos. Al
incluir estos pesos los rasgos anisotropicos salen a la luz puesto que la configu-
racion espacial de los eventos detectados es un reflejo de la distribucién de sus
fuentes.

Los resultados obtenidos fueron relevantes ya que los valores de signi-
ficancia fueron de 0.030 y 0.027 (ver Fig. 4.9, Fig. 4.11) al usar los métodos
propuestos que asignaban pesos por distancia y flujo respectivamente a las fuen-
tes correlacionadas de los catalogos.

Los resultados también revelaron los objetos extragalacticos correlacio-
nados siendo los mas relevantes Centauro A, Circinus y NCG 4945, los cuales
destacan sobre los demads por su cercania y por ser muy luminosos en rayos X
duros.

Por otro lado en el Cap. 5 se realizé otro analisis en paralelo en el cual se
buscaron centroides de cimulos de eventos significativos de diversa multiplici-
dad. Los resultados en general muestran sélo cimulos significativos de pares de
eventos muy juntos y un solo triplete de eventos. Las coordenadas de estos 17
centroides se enumeran en la Tabla 5.2.

Al comparar los resultados del analisis de correlacién Cap. 4 y del analisis
de agrupamiento en cumulos Cap. 5, es posible asociar las potenciales fuentes de
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Figura 6.1: Contribuciones individuales de los eventos correlacionados a el valor total de Rd para los
103 eventos de la muestra total de eventos. La suma de los picos esta normalizada a 1 y se muestran
en la Tabla 4.2
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Figura 6.2: Contribuciones individuales de los eventos correlacionados a el valor total de Rf para los
103 eventos de la muestra total de eventos. La suma de los picos esta normalizada a 1 y se muestran
en la Tabla 4.3

estos cumulos al listar en la Tabla 6.1 los NAGs correlacionados con los eventos
que conforman a estos cimulos.
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Cuadro 6.1: Lista de los 17 cimulos (16 dobletes y un triplete) que exhiben las més improbables
desviaciones de una distribucién isotrépica. Estas probabilidades estan listadas por el negativo del
logaritmo de la significancia en la columna 6 para S < 1072, Las coordenadas de los centroides estan
dadas en coordenadas super galéticas. d es la maxima distancia angular de los eventos en el ciimulo a sus
respectivos centroides. La columna Fuentes potenciales esta hecha tomando las fuentes correlacionadas
con estos eventos de las Tablas 4.2, y 4.3.

Multi- | Eventos | SGL(°) SGB(°) | 6(°) | -LogS Fuentes potenciales
plicidad
2 2,54 151.1878 -2.3542 1.9 3.0393 NGC 5253, Cen A, IC 4929A
2 4,13 198.7128 12.5215 1.0 4.2214 NGC 6300, ESO 103-035
3 5,36,99 165.6320 8.2329 2.5 4.2254 IC 4518A, NGC 5643
2 7,19 283.6561 40.6828 2.1 3.0410 Mrk 520, Q 2207+0122
2 12,16 301.7435 | -39.6803 1.8 3.1878 NGC 1266, MARK 607, MCG-01-09-045, NGC 1194
2 14,34 171.4751 -8.5008 1.0 4.1872 NGC 4945
2 17,20 160.8225 -6.1752 1.0 4.0913 Cen A (NGC 5128)
2 21,52 126.3414 | -50.3632 1.9 3.0633 NGC 2907, NGC 3081
2 23,67 173.0446 1.7550 1.2 3.8060 WKK 4438, WKK 4374
2 30,38 222.4739 16.2421 2.6 2.5591 1C 5063, F348
2 1,85 177.0278 56.7033 2.2 2.8433 2MASXi J1802473-145454, 2E 1739.1-1210
2 55,102 268.9125 | -18.7509 1.5 3.4739 NGC 613, ESO 297-018, NGC 526A
2 56,96 191.2385 | -47.8438 1.1 4.0609 ESO 208-G34, ESO 209-G012
2 57,84 141.4117 | -29.3769 2.5 2.5870 NGC 3621, NGC 3393, NGC 3281
2 60,86 114.8479 | -42.7217 1.9 3.0981 NGC 3035, NGC 2992
2 76,79 187.0207 -6.5895 2.4 2.7873 Circinus Galaxy
2 6,78 258.3521 | -10.7246 2.4 2.6087 | NGC 424, NGC 625, ESO 297-018, XMM J00329-4309
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