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Resumen

A principios del siglo XX se descubrié la existencia de radiacién ionizante. Este tipo
de radiacion mostré tener dos componentes: uno terrestre y el otro extraterrestre.
Estos “rayos césmicos”, como fue bautizado este segundo componente extraterrestre
por Milikan en 1925, actualmente, siguen siendo tema de debate y un apasionante
objeto de estudio de la fisica y astrofisica moderna.

Los principales constituyentes de los rayos cdsmicos son nucleos atémicos como
los que se encuentran en nuestro planeta con abundancias similares a las abundancias
cosmicas con algunos “picos” de elementos pesados. También hay rayos césmicos que
son electrones, positrones y antiprotones, hay antimateria pero no se han detectado
antinucleos de algiun elemento.

Los rayos césmicos ultra energéticos, es decir, con energias superiores a los 10 eV
por particula, sufren en general, una pequena pero significativa deflexion al surcar el
medio galactico. A menos que haya campos magnéticos extraordinariamente fuertes
en el medio interestelar, del orden de uG, los rayos cdésmicos ultra energéticos atn
retienen informacion acerca de su procedencia, que puede utilizarse para buscar las
fuentes de las cuales surgieron.

Tradicionalmente para encontrar la direcciéon de arribo en las afueras de nuestra
galaxia se calcula la defleccion de las particulas que arriban a la Tierra, utilizando
la reversibilidad de sus trayectorias en los campos magnéticos e “inyectando” sus
antiparticulas con un momento opuesto desde la Tierra. Este procedimiento resulta
inaplicable para determinar como se mapean poblaciones u objetos extra galacticos
en la Tierra, pues no se sabe en que direcciéon podrian arribar en el hipotético caso
de que arribaran a la Tierra. Esto se debe a que es pragmaticamente inviable “inyec-
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vii

tar” a las particulas en el Halo galactico en todas las direcciones posibles y luego ver
cuales de estas se logran propagar hasta la Tierra. En este trabajo se presenta un
estudio basado en algoritmos numéricos acerca de como mapear conjuntos de coor-
denadas en el borde galdctico en un detector en el circulo solar, utilizando particulas
de distintas energias para realizar este mapeo. Siendo un objetivo cumplido de este
trabajo, su presentacini en la 31 International Cosmic Ray Conference, Lodé 2009
en Polonia.

De manera conjunta con el desarrollo y en un area relacionada pero totalmente ex-
perimental, como parte de mi servicio social colaboré activamente en la construccién
del hodoscopio de muones BATATA, para la colaboracién internacional del observa-
torio Pierre Auger. Aqui estuve a cargo de desarrollar protocolos de preparacién,
caracterizaciéon y montaje de la fibra éptica que precisa este detector. Asi mismo
colaboré de manera estrecha con investigadores del Instituo de Ciencias Nucleares en
la construccion y prueba de otras partes del detector. Desde el contenedor del detec-
tor, hasta pruebas con la electrénica “front-end” desarrollada exclusivamente para
este detector. Esta colaboracién también ha permitido la publicacién de distintos
trabajos de los cuales soy co-autor.






Capitulo 1

Rayos Cdésmicos

1.1 Historia de los rayos césmicos

Los rayos césmicos fueron descubiertos a principios del siglo XX, por Hess[l] y
Kohlhorster([2], a partir de su efecto ionizante en gases contenidos en recipientes de
vidrio herméticos, similares a los electroscopios, llamados instrumentos de radiacién
de Wulf, que tenfan la capacidad de medir el niimero de iones por cm? presentes
en la atmésfera. En experimentos realizados en globos aerostéticos, Hess noté que
el efecto ionizante, que inicialmente disminufa al alejarse de la superficie terrestre,
aumentaba rdpidamente a partir de cierta altitud, lo que lo hizo suponer que la causa
de este efecto se encontraba fuera de la Tierra.

Con la invencién del detector Geiger-Miller en 1929, la deteccién de los rayos
césmicos se volvié més precisa al permitir detectarlos individualmente. Experimen-
tos utilizando dos o mds de estos detectores mostraban coincidencias en el arribo
de particulas. Para poder saber si se trataba de particulas cargadas o de fotones
muy energéticos, se tomd en cuenta que el campo magnético terrestre actia sobre
particulas energéticas dependiendo de su carga, y son diferentemente afectados ya
sea si vienen del este o del oeste, y asf se detectd la carga de estds particulas [3].
En 1934 Bruno Rossi reporté observaciones casuales de grupos de particulas que
producian coincidencias entre detectores bastante distantes entre si. De hecho en ex-
perimentos subsecuentes realizados por Pierre Auger en 1938, se observd que cuando
los rayos cOsmicos penetran en la atmdsfera terrestre producen unos fenémenos de-
nominados Chubascos Atmosféricos Extensos, en los que a partir de la colisién de
un rayo césmico “primario” con la atmésfera se producen millares de particulas, lla-
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madas rayos césmicos secundarios. Ademas Auger noté que esta particulas poseian
energias considerablemente altas, superiores a 10%eV.

Alrededor de 1960 y desde entonces se han detectado particulas con energias arriba
de 1029V, con més de una docena de estos eventos reportada hasta nuestros dias. Le
ha tomado casi 40 afios a la comunidad cientifica convencerse de que estés energias
son reales; siendo 3.2 x 10%°
(este evento fue visto por el observatorio Fly’s Eye). El éxito en la corroboracién
de estas energias tan altas se debe a la combinacién de detectores de fluorescencia
atmosférica con detectores de superficie que observan luz Cerenkov y los electrones,

eV la mayor energia observada para un rayo césmico [4]

positrones o muones secundarios respectivamente.

Desde la década de 1950 se mostré que protones con energias arriba de 3 x 10'8eV
que se encuentran en el campo magnético galactico deben tener un radio de Larmor
muy grande como para ser contenidos en nuestra galaxia, por lo que desde entonces
se ha especulado sobre su probable origen extra galactico.

Los rayos césmicos son estudiados con detectores situados en globos de gran altitud
(particularmente exitosos han sido los vuelos de globos en la regién antértica donde
los globos alcanzan 40 km de altitud y pueden circunnavegar el polo sur varias ve-
ces en un verano antdrtico); detectores en rbita alrededor de la Tierra (como el
AMS o el JEM-EUSO) e inclusive con arreglos de detectores (p.ej. AGASA, Fly’s
Eye, HiRes o Pierre Auger); es en este tltimo se mejora la resolucién de la energia
en las observaciones utilizando técnicas “hibridas” que combinan los detectores de
superficie terrestre con los detectores de fluorescencia.

1.2 Deteccion

1.2.1 Chubascos atmosféricos

Si un rayo cdsmico primario es un nucledn, el chubasco (también llamado lluvia o
casacada) comienza con una interaccién hadrénica,

N + Aire - A+ N +m(rt + 7~ +79)

donde N es el nucleén primario (protén o neutrén), A es un nicleo atmosférico
excitado y m es la cantidad de piones producidos. Para el caso en que el primario
sea un nicleo se puede escribir una ecuacién similar, pero en este caso el miicleo
interactuante estara en un estado excitado después de la interaccién. En estas inter-
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acciones de energfas tan altas parte de la energfa del primario es perdida en forma
de particulas secundarias, las cuales consisten principalmente en mesones, bariones
e hyperones. A la fraccién de energfa perdida por el primario se le llama inelastici-
dad y al numero de particulas secundarias se le llama multiplicidad. Las particulas
secundarias adquieren cantidad de momento transversal a la direccién de incidencia
del primario lo que origina el desarrollo lateral de los chubascos.
La mayoria de las particulas secundarias producidas son piones y kaones. Istas
particulas pueden volver a interactuar con los dtomos de la atmésfera y asi pro-
ducir nuevas particulas secundarias. Algunas de las particulas secundarias creadas,
son inestables y por lo tanto decaen. Si el camino libre medio correspondiente a
la interaccién con la atmdsfera es menor que el correspondiente al decaimiento , el
proceso de interaccién domina frente al del decaimiento y viceversa. Por lo tanto
las particulas secundarias interactiian o decaen en otras al propagarse a través de la
atmoésfera constituyendo el chubasco atmosférico, que se propaga hacia la superficie
terrestre.
Los piones neutros producidos tienen una vida media ~ 10% por lo que decaen
rapidamente en dos fotones,

0=y +y
aunque los siguientes decaimientos también son posibles: 70 — v +eT +e” y 70—
et + e 4+ et 4+ e”. Los piones son los responsables de la parte electromagnética
de la lluvia, la que a su vez, disipa el 90% de la energia del primario, ionizando la
atmosféra. Debido a la interaccién hadrénica de los fotones, una pequeiia fraccién de
la cascada electromagnética es reinyectada en la hadrénica. De manera similar los
mesones cargados decaen en muones, siendo los decamientos dominantes (ver figura
1.1):

7ri~—>/,Li+1/
K* =¥ +v
Ki—>,ui+,u0
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Figura 1.1: Desarrolo esquemdtico de un chubasco atmosférico iniciado por un protén. En la
superficie de la Tierra, las particulas mas abundantes son los fotones, electrones y positrones (parte
electromagnética), y en menor cantidad los muones.

Para terminar estd introduccién vale la pena mencionar las tenicas de deteccién
de rayos césmicos con algunos de sus exponentes, especificamente los detectores que
buscan rayos césmicos ultraenergéticos que son el tema de estudio del presente tra-
bajo. Para la deteccién directa hay otros tipos de experimentos [9] [8] y unicamente

01eV, mientras que los de medicién

pueden medir energias por particula hasta ~ 1
indirecta miden rayos césmicos que pueden llegar a sobrepasar estas energias por

varios ordenes de magnitud.
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Figura 1.2: Arriba, vista esquematica de AGASA. Las lineas sélidas representan el cableado de
fibra "optica. Abajo, diagrama de los detectores de centelleo de AGASA (tomado de [31]).

Como un estimador de la energia, AGASA utiliza la densidad local a una cierta
distancia (600 m) de particulas cargadas pertenecientes a un mismo chubasco.
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1.2.3 HiRes

Utilizando otra técnica de deteccién tenemos al experimento HiRes (High Resolution
Fly’s Eye) 2. Este experimento estd situado en el desierto oeste de Utah. El obser-
vatorio se encuentra dividido en dos sitios separados por una distancia de 12.6 km.
El HiRes-1 situado en Little Granite Mountain, consta de 22 espejos que observan
casi 360° azimutalmente y de 3° a 17° en elevacién, comenzé a operar en junio de
1997 (en lo que es llamado HiRes Monocular). Posteriormente en 1999, situado en
Camel’s Back Ridge con 42 espejos y con capacidad de observar 360° azimutalmente
y de 3° a 31° en elevacién, comenzé a operar HiRes-2.[30, 27]

Los 64 espejos de HiRes utilizan el mismo disefio éptico. Luz de fluorescencia
(en el ultravioleta) de un chubasco atmosférico distante es recolectada por un espejo
esférico de 1.6m. de radio (con un 4rea efectiva de recoleccién de luz de 3.72m?). En
la. zona focal del esejo se encuentra un arreglo de 16 x 16 fotomultiplicadores, colo-
cados en un ajustado arreglo hexagonal (de ahi proviene el nombre “Fly’s Eye” por
su similitud a un ojo de mosca). Cada uno de los tubos fotomultiplicadores cubre
un cono de aproximadamente 1° de apertura. Con esta resolucién la razén entre la.
senal y el ruido de fondo es sufcientemente baja como para poder observar chubascos
a una distanciade 30 km.

1.2.4 Observatorio Pierre Auger

El observatorio Piere Auger estd localizado en la pampa amarilla cerca de la ciudad
de Mendoza en Argentina. Su objetivo principal es ayudar a resolver las interrogantes
sin respuesta que rodean a las particulas con energias £ 10199¢V. El Observatorio
Auger tendrd ademds una replica del arreglo de detectores en el hemisferio norte
(en Colorado), con lo que podrd medir la direccién de arribo y la energia del rayo
césmico primario, asi como el componente muénico del chubasco atmosférico que este
produzca, y para un subconjunto de eventos, medird incluso, el desarrollo longitu-
dinal de los chubascos. El analisis de estos parametros es utilizado para seleccionar
ejemplos de eventos ya sea de primarios ligeros (A < 16) o pesados (A > 16), con
base en simulaciones de Monte Carlo. Correlaciones entre varios de estos parametros
(energia, direccién de arribo, masa, carga, etc.) son utilizados para revelar los dis-

2http://www.cosmic-ray.org/index. html
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1.2.2 AGASA

El Akeno Giant Air Shower Array (AGASA 1) se localiza en el observatorio Akeno
(138°30" E y 35°47'N) a 130 km al oeste de Tokio[33, 32|, consiste en un arreglo de
111 detectores de superfice diseminados en un rea de 100 km? y ha estado operando
desde 1990.

Cada uno de los detectores de centello consiste en centelladores pléasticos de 2.2
m? separados entre ellos alrededor de 1 km ver figura 1.2. Estos detectores son
controlados y monitoreados por una computadora central por medio de una arreglo
de fibra 6ptica [33]. El tiempo relativo entre los datos de los detectores es tomado
con una precisién de 40 ns; todos los relojes del detector son sincronizados con el
reloj central tomando en cuenta el tiempo de propagacién de la sefial en los cables y

los distintos dispositivos electrénicos. Esto se repite al menos 2 veces al dia.

'http://wuw-akeno.icrr.u-tokyo.ac.jp/AGASA/
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tintos componentes del espectro total observado. Por ejemplo, es probable que una
parte significativa de los primarios pesados con energias de 10eV se produzcan en
nuestra galaxia; de ser asf las direcciones de arribo de estos primarios deben estar cor-
relacionados con la distribucién de masa de nuestra galaxia (habrfa mayor cantidad
de estos eventos provenientes del disco galdctico). Este componente al no ser muy
afectado por la interaccién con la radiacién de fondo, exhibiria el espectro de energia
de los mecanismos de produccién de los aceleradores galdcticos. Por otro lado si la
componente ligera, incluyendo a los protones, de los rayos cdsmicos tiene un corte
cerca de los 1029V, se podria concluir que representan a fuentes extra galdcticas que
se atenuaron debido a la interaccién con la radiacién de fondo.
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Figura 1.3: Diagrama y fotografia de uno de los 1600 detectores de superficie que componen el
arreglo superficial de detectores del observatorio Pierre Auger(tomado de [6]).

Ademis de los detectores de superficie se usan detectores de fluorescencia ultra
violeta del nitrégeno molecular ocasionada por los chubascos atmosféricos. Al con-
trario de la radiacion Cerenkov, la fluorescencia es isotrépica y puede ser vista desde
cualquier dngulo utilizando los detectores apropiados, que en el caso del Auger se
trata de sistemas de recoleccién de luz utilizando espejos reflectores y un mosaico de
tubos foto multiplicadores sensibles a la luz ultravioleta (ver figura 1.4). La fluo-



Rayos Césmicos 11

rescencia emitida por un chubasco a lo largo de su trayectoria se transforma en una
seflal que depende del tiempo en el campo de visién de los detectores. Esto define
una trayectoria a través de la atmoésfera, con la que es posible reconstruir el perfil
longitudinal del chubasco, el cual es proporcional a la energfa del primario. Esta fue
la técnica utilizada por la universidad de Utah en su detector Fly’s eye,predecesor
del HiRes. El uso de ambas técnicas de deteccién es la razén por la cual se le llama al
Auger un detector hibrido, aunque cabe resaltar que los detectores de fluorescencia
solo funcionan el 10% del tiempo debido a que solo pueden ser utilizados en noches
claras y sin luna, mientras que los detectores de superficie estdn funcionando de
manera continua.
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Figura 1.4: (a)Fotografia de un detector de flourescencia y (b) uno de los edificos que alberga a
estos detectores. ¢) Reconstruccién de un evento visto por los distintos componentes del observaorio
Pierre Auger. Los elementos en las esquinas representan los 4 edificios de detectores de fluorescencia.

1.2.5 JEM-EUSO

Finalmente mencionaré el JEM-EUSO (Japanese Ezperimental Module (JEM) Ex-
treme Universe Space Observatory (EUSQ)), que no es un experimento actualmente
en funcionamiento sino un experimento que es candidato a estar en la estacién es-
pacial internacional (cerca del afio 2013) a 400 km de altitud. El JEM-EUSO es un
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nuevo tipo de observatorio que, al igual que el Pierre Auger, usa la atmésfera como
detector de particulas. Pero en el experimento JEM- EUSO la apertura instantdnea
serd de 50 a 250 veces la del observatorio Pierre Auger.

El JEM-EUSO observa los destellos de fluorescencia que causan los chubascos e in-
clusive destellos Cerenkov utilizando una lente de un campo visual muy amplio que
le permite detectar chubascos producidos por primarios con energias mayores a los
1019 eV | (ver figura 1.5). El objetivo principal del JEM EUSO es la bisqueda de
las fuentes astrofisicas de los rayos césmicos de tan altas energias, pues en general
(v este es el tema principal de esta tesis), para energfas de este orden es posible
determinar con cierta precisién la posicién de la fuente del rayo césmico.

Figura 1.5: Esquema de! principio de funcionamiento del JEM-EUSO (tomado de [10]).
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1.3 Mecanismos de aceleracion

La manera en la que los rayos césmicos adquieren tan distitnas energias continua
siendo un misterio. Comenxaré mencionando las teords que hay hoy en dia al re-
specto.

1.3.1 Mecanismos Bottom-up

Este tipo de mecanismos son los més conservadores, en el sentido de que no in-
troducen fisica nueva y comienzan con una particula producida con una energia
relativamente baja que es acelerada en alguna regién hasta las energias con la que es
observada aqui en la Tierra. Estos mecanismo estdn basados en objetos astrofisicos
de distintos tipos pero bastante energéticos pero con una gran restriccion: estas re-
giones deben tener un radio de Larmor (r7,) para la energia de las particulas menor
que el tamafio del objeto (Lopjeto) PUEStO que si Lopjeto < 71 €ntonces las particulas
escaparfan de la regién y no podrian ser aceleradas. ‘

rL = > Lobjeto (1'1)

ZecB

Con base en esto, se puede hacer una estimacién de la energfa a la cual una

particula relativista puede ser acelerada antes de escapar del objeto astrofisico en

cuestién (utilizando valores comparativos para el campo magnético B (en Gauss)y
el tamafio Lypjero(en Parsecs [pcf)del objeto:

%L_‘i”ézﬁl x 1020V (1.2)

En base a este sencillo cdlculo se puede realizar lo que se conoce como el diagrama

de Hillas, que grafica las rectas para ciertas particulas en determinadas energias y

posicionando diversos objetos astrofisicos en relacién con sus tamafios y campos

Emaz = 2CﬁzeBLobjeto =~

magnéticos asociados. En este diagrama se sintetizan los diversas posibles fuentes
de los rayos césmicos en el llamado mecanismo “Bottom-up”.
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Figura 1.6: Diagrama de Hillas. Los objetos por encima de las lineas trazadas son capaces de
atrapar y probablemente acelerar a las distintas particulas (Hierro a 102%eV (verde) y protones
(rojos) a 10%%eV (punteadsa) y a 10%1eV) (modificado de [9]).

Estrellas de neutrones

Las estrellas de neutrones son la fase final de estrellas masivas y poseen una mag-
netosfera asociada. Los llamados “Magnetares” presentan campos mucho mayores a
los 10*2G y una rotacién con periodos de milisegundos. Estos objetos magnetizados
rotantes pueden inducir campos eléctricos con diferencias de potencial suficientes
para acelerara nicleos a energia muy altas. Si bien en principio protones también
podrian ser acelerados de estd manera, para estos ultimos las pérdidas por radiacion
sincrotrénica serfan demasiado grandes. Cabe resaltar que, debido a la intensidad
del campo electromagnético existe la posibilidad de que se crearan pares electrén-
positrén, lo que se traduce en un “corto circuito” que reduciria en varios ordenes de
magnitud los valores del campo.
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Niicleos activos de galaxias

Los ntcleos activos de galaxias son de los objetos astrofisicos méas energéticos de los
que se tiene conocimiento. Se cree que los nicleos activos de galaxias tienen en su

019 masas solares)

interior agujeros negros supermasivos (con masas entre 108y 1
en torno a sus ntcleos se crean discos de acrecién , los cuales son responsables por
la, emisién de jets perpendiculares que son observados como una fuente de de radio
muy luminosa. Dentro de estos jets, la materia cargada que se dirige al agujero negro
produce un campo magnético muy intenso, el plasma que es eyectado de esta regién
forma una onda de choque que emite radiacién formando los llamados l6bulos de
radio. En 1993 (ver [3]) se propuso un modelo de aceleracién de rayos césmicos en
la zona terminal de jets relativisticos en galaxias activas con su jet apuntando hacia
la Tierra. En este modelo se propone una escala de tiempo para la aceleracién en un
choque relativistico de Tyceleracion = 20%1}, donde & es el coeficiente de difusién par-
alelo al campo magnético medio y u la velocidad del choque. De este mismo modelo
se puede obtener una escala de tiempo para la pérdida de energia debido a radiacién
sincrotrénica como Tperdidas = 9 X Bz 10%!

(I+X) v’
debida al efecto Compton inverso y el gespalamiento ineldstico, 7, representa el fac-

donde X representa una correccién

tor de Lorentz de la particula. Tomando los valores tipicos para las regiones mas
energéticas (“‘hot-spots”) (B = 0.5mG,u; = 0.3¢,X < 1y R ~ lkpc), se obtiene
como resultado que el tiempo de aceleracidon es menor que el tiempo de pérdida de
energfa, por lo que protones podrian ser acelerados a una energia de hasta casi 102!
eV.

Mecanismos de Fermi

Dentro de los escenarios “bottom up” resaltan los mecanismos propuestos por En-
rico Fermi en 1949 para la aceleracién de particulas, debido a que con este tipo de
mecanismo de aceleracién emerge de manera natural la ley negativa de potencias
que se puede apreciar en el espectro de los rayos césmicos. Estos mecanismos estén
basados en la aceleracién estocédstica en nubes de plasma magnetizadas dénde se
generan ondas de choque,tales como nubes de remanentes de supernovas o en los

3

16bulos “calientes”’ presentes en las radio galaxias.

Tanto el mecanismo de Fermi de primer orden como el de segundo se basan en la
aceleracién de particulas que se encuentran viajando entre dos regiones con distintos
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campos magnéticos. Estas son las regiones separadas por el frente de onda, que en
el marco de referencia de la particula estdn practicamente estaticas. Creandose un
vaivén de dichas particulas entre las dos regiones, emulando lo que serfa un juego de
tenis dénde las raquetas son las regiones con sus campos magnéticos propios (inclusive
se puede hablar de ondas de Alfvén como posibles aceleradoras de las particulas).
Este tio de mecanismo estd basado en la aceleracién que experimenta una particula
cargada cuando interactua con campos electromagnéticos en movimiento.

Frente de onda

Trayectorfa de
la particula

Figura 1.7: Esquema de un ejemplo del mecanismo de Fermi para una particula que viaja una y
otra vez a lo largo de una onda de choque en un plasma magnetizado.

1.3.2 Mecanismos Top-doun

La motivacién de los mecanismos de tipo Top-down principalmente recae en el los
limites de propagacién de las particulas cargadas al interactuar con la radiacién de
fondo , como se menciona en 1.4.2 v el hecho de que no se han observado fuentes
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puntuales. Es decir , no sélo hay limitaciones respecto a inyeccién o aceleracién
de estas particulas tan energéticas ( £ > 10%%)eV, sino que también se presenta el
problema de las pérdidas de energia en su camino a través del medio interestelar.
En vista de estos problemas se ha propuesto que los rayos césmicos de energias tan
elevadas realmente son particulas “hijas” de otras mucho més masivas (con masas
superiores a 10%2-1023eV) originadas en procesos altamente energéticos en una era
temprana de nuestro universo. Estas particulas supermasivas decaerian en leptones
y quarks que a su vez hadronizan y crean mesones y nucleos.

Ademds la estructura matemédtica del modelo estdndar para la interaccién, débil,
electromagnética y fuerte, sugiere que estas tres fuerzas podrian unificarse a energfas
~ 2 x 10%eV, a unos 4 o 5 ordenes de magnitud por encima de los rayos césmicos
jamés observados. Las teorfas de gran unificacién , GUT’s por sus siglas en inglés,
predicen la existencia de una particula X con una masa myx ~ 2 x 10%eV/c?. Si
su tiempo de vida es comparable a la edad de nuestro universo, no sélo sus de-
caimientos serian candidatos ideales para los rayos cosmicos mas energéticos , sino
que contribuirfan a la materia obscura y presentarian una anisotropia como la que
se espera de la materia obscura. Sin embargo la mayoria de estas llamadas GUT’s
predicen un tiempo de vida no mucho mayor que al inverso de su masa, y por lo tanto
tendrian que estar siendo producidas continuamente para que sus decaimientos fueran
los rayos césmicos ultra energéticos, esto solo podria ocurrir por la emisién de lo efec-
tos topoldgicos que son reliquias de transiciones de fase a escalas cosmoldgicas, que
ocurrieron en el Universo temprano a temperaturas cercanas a la escala de la GUT.
Una de las principales motivaciones para postular la inflacién del Universo temprano,
es la necesidad de diluir la excesiva produccién de particulas supermasivas estables
o defectos topoldgicos. No obstante, después de esta fase de expansién exponencial
hay una transicién de fase y este tipo de “reliquias” puede sobrevivir en abundan-
cias de interés cosmolégico pues contribuirian a la materia obscura y tendrian una
masa dada por la escala inflacionaria. La escala de masa estaria entonces dada por
las anisotropias en la radiacién césmica de fondo ~ 102'eV/c?, lo cual no estd de-
masiado arriba de las energias de los rayos cosmicos méds energéticos que han sido
registrados, por lo que podria haber una conexién entre estas reliquias primordiales y
los rayos césmicos de ultra alta energfa, lo cual les darfa la capacidad a estos tltimos
de proporcionar informacién sobre el Universo temprano.
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1.4 Estado del arte

A grandes rasgos podemos describir los rayos césmicos que llegan a al a Tierra como
particulas que arriban en la parte superior de la atmdésfera terrestre a razon de unas

2. en su mayorfa son nticleos atémicos ionizados; 90% son pro-

103 por segundo por m
tones, 9% son particulas alfa y trazas de nicleos més pesados, y aproximddamente

%1 electrones.

1.4.1 El espectro de energias del los rayos césmicos

El nimero de particulas con una cierta energia £ en un intervalo dF es llamado el
espectro, y el flujo usualmente es expresado como el ntimero de particulas por area,
tiempo, energia y dngulo solido. Los rayos césmicos tienen un espectro energético
que se extiende por més de once ordenes de magnitud. A lo largo de este gigantesco
rango de energias el espectro sigue una ley de potencias de la forma dF o« F~%dFE
con « = 2.7. Debido a este comportamiento el flujo de los rayos cédsmicos decrece
casi 30 ordenes de magnitud de ~ 103m~2seg™! a algunos GeV hasta a ~ 1km ™2
por siglo a 100 EeV. Aunque es necesario mencionar a que niveles de energia por
debajo de 10 eV los rayos césmicos tienen sus trayectorias severamente alteradas
debido a la interaccién con los campos magnéticos de nuesro sistemea solar. Este
fenémeno, que varfa con la actividad solar, es denominado modulacién solar y es el
responsable por la disminucién del flujo a las bajas energias.
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Figura 1.8: El espectro de energias de los rayos césmicos , se puede apreciar que se sigue una ley de
potencia ~ E~3 para précticamente 11 ordenes de magnitud de 10° eV a 1020 eV. tomado de [10].

Sin embargo, en este intervalo de energias el espectro presenta ligeras desviaciones
de esta ley de potencias. Para energfas del orden de los 3 x 10'%eV se incrementa
un poco su pendiente (a & 3), en lo que es llamado la rodilla. A energias similares
a 4 x 1017 eV se inclina un poco mas atin (o ~ 3.3), fenémeno conocido como la
segunda rodilla, regresando a o = 2.7 para energias de 5 x 1017 eV en lo que se le
llama el tobillo (ver figura 1.8). La explicacién més aceptada para el espectro de los
rayos coésmicos es que el espectro observado debe ser entendido no como el espectro e
de una sola fuente sino la suma de las contribuciones de diversos objetos astrofisicos
capaces de producir o acelerar particulas , cada uno a distintas energias.
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La “segunda” rodilla se ha observado por el Fly’s Eye stereo, Yakust y el HiRes [5].
La interpretacién fisica mas aceptada de este fenémeno atin no ha sido esclarecida
del todo. Bien podria ser el fin de la componente galdctica en el flujo o el apilamiento
de la creacién de pares debido a la interaccién de protones durante su propagacién
en el medio intergaldctico con las microondas de la radiacién césmica de fondo (ver
1.4.2 més adelante).

El “tobillo” por otro lado tiene una caracteristica atin més evidente en el espectro
y hay distintas explicaciones respecto a su origen, que se relacionan en gran medida
con las causas de la segunda “rodilla”. Es posible que el tobillo sea el punto de
transicién entre los componentes galacticos y extra galdcticos, como resultado de la
creacién de pares de la misma manera que en la segunda “rodilla”, o también es
posible que sea el resultado de la propagacién difusa de ntcleos extra galacticos a
través de los campos magnéticos de la galaxia [5].
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Figura 1.9: Espectro de energfas para todas las particulas Gnicamente en la regién arriba de 10'eV.
El flujo est4 multiplicado por E® para acentuar la pendiente. Se puede apreciar la “rodilla” para
E = 4x10%¢V, la “segunda rodilla” E « 3x 1017eV y el “tobillo” para E v 5x 108V, ( modificado
de [3])
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1.4.2 El corte Greisen-Zatsepin Kuz’min

Poco tiempo después del descubrimiento de la radiacién césmica de fondo, a prin-
cipios de la década de 1960, fue notado por Greisen, y Zatsepin y Kuz'min, en dos
articulos distintos, que cerca y arriba de energfas E ~ 5 x 101% eV (llamado el corte
GZK) la interaccién con la radiacién cédsmica de fondo, acarrearia grandes pérdidas
energéticas , si las particulas en cuestién fueran protones. Para energias cercanas
a los 108V la produccién de pares se transforma en un mecanismo de pérdida de
energia:

P+ radiacion defondo — P +e€ +et

Pero a energias maés altas el proceso de foto produccién de piones domina. En tal
interaccién los protones ven a los fotones de microondas de la radiacién césmica de
fondo como rayos gamma con una energia superior a la masa en reposo del pién, por
lo que se pueden producir piones en el marco de referencia de la colisién.

p+7r0

P+ radiacién defondo = A —
Y radiacién defondo n+nt

Lo anterior llevarfa a una pérdida de energia del 20% para el protén por cada 6 x 10°
parsec, en el marco de referencia del observador. Por lo tanto, si asumimos una dis-
tribucién cédsmica homogénea de las fuentes de protones, a esta energias extremas, el
espectro deberia sufrir una abrupta caida para estds energias, el cual con las ultimas
mediciones (Auger y HiRes en el 2008) parece haberse encontrado, mostrando que
los datos de AGASA podrian estar equivocados, aunque atin no se puede descartar
por completo particulas con energias mayores . Esto lleva a mucha especulacién ac-
erca del origen de estas particulas con energfas, inclusive mayores a al corte GZK. Es
necesario hacer énfasis en que para estas energias no es perfectamente claro que los
rayos cosmicos se traten de protones si bien todo lo que se sabe es consistente con esta
hipétesis [3]. Ademéds de los mds “conservadores” mecanismos astrofisicos de acel-
eracién ( los llamados escenarios “bottom up” abajo-arriba ver 1.3) cabe mencionar
algunas de las interesantes aproximaciones a para explicar este fenémeno:

e el decaimiento de defectos topolégicos, agujeros negros primordiales u otras
reliquias del big bang, (los escenarios “top down” arriba-abajo: estos modelos
predicen un significativo flujo difuso de rayos gamma en la regién de los 100
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MeV-GeV, por lo que su viabilidad estd limitada por los flujos observados para
este rango de energias.

e La violacién de la invarianza de Lorenz: es posible que se rompa la invarianza
de Lorenz a energias muy altas donde las cuatro interacciones bésicas de la
naturaleza se vuelven indistinguibles. Uno de los posibles resultados es que los
protones que viajan a través de la radiacién de fondo pudieran sobrevivir mucho
més tiempo sin interactuar, més adn, fotones a diferentes (pero muy elevadas
~ 20TeV) energias, podrian tener tiempos de viaje divergentes, lo cual podria
ser medido mediante la observacién de explosiones de rayos gamma (GRB’s por
sus siglas en inglés).

Dicho lo anterior sobre el espectro, se menciononan ahora los resultados de los
detectores introducidos en § 1.2. AGASA ha mostrado un exceso en el flujo; mostré
la posicién del tobillo en el espectro de energia a una energia mas elevada que HiRes
y Auger (ver figura 1.11a). Ademds de que mostré la ausencia del corte GZK en el
flujo[31](ver figura 1.10). Esto ultimo es motivo de debate ain en estos dias. Debido
a que tanto HiRes [27] como el observatorio Auger[16] han observado el corte GZK
en el flujo, este resultado no ha sido muy aceptado.
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Figura 1.10: El espectro observado por AGASA. El eje vertical estd multiplicado por E® para
acentuar las caraceteristicas del espectro. Las barras de error representan los intervalos de confianza
Poissoniana a 68%. las flechas son cotas superiores para un intervalo de confianza del 90%. Los
nimeros junto a los puntos representan el nimero de eventos para esa energd. La linea punteada
representa el espectro esperado para fuentes extragaldcticas uniformemente distribuidas, tomando
en cuenta el error en la determinacién de la energia.(tomado de [33])

El HiRes ha mostrado fuertes discrepancias con los resultados de AGASA prin-
cipalmente en lo referente a las anisotropias (discutido mds adelante en la seccién
§ 2.3. Tanto AGASA como HiRes muestran el comportamiento del “tobillo” pero
cada uno lo a sitia distintas energias (ver figuras 1.1lay 1.10).

Finalmente el observatorio Pierre Auger recientemente (2009) publicé un espectro
que si bien si muestra una supresion en el flujo que podria ser interpretado como
el corte GZK, tiene el problema de que a energias arriba del tobillo, los datos se
ajustan mejor a una transicidn de los rayos césmicos primarios de ligeros a pesados
(ver § 1.4.3). Los modelos reportados utilizados toman como base un espectro de
inyeccién(ox EB ) con distintos valores para 8 y una luminosidad que depende de la
fuente y de la carga[22]
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(b) El flujo, reportado por el observatorio Pierre Auger [22]. Se puede apreciar el “tobillo” en la misma

region que HiRes E ~ 10'%€ y ademas también exhibe la una supresién en el flujo, contrario a lo que reporté
AGASA.
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1.4.3 Composicién

A bajas energias (E < 10! V) las técnicas de medicién son lo suficientemente sofisti-
cadas y se tiene una buena comprensién de la composicién de los rayos césmicos a
estas energfas. Actualmente la mayor parte de los experimentos que operan en ese
nivel de energia tienen la capacidad de medir directamente las particulas primarias,
ya sea por medio de globos a 30 km o 40 km altitud o inclusive en en satélites|8].
Aunque experimentos recientes como el CREAM [9] se han dado a la tarea de estu-
diar la composicién de rayos césmicos de energfas E ~ 10''eV hasta de E ~ 10'°
con el objetivo de estudiar mejor la regién de la “rodilla”.

En la figura 1.11 se muestran la composicién de los rayos césmicos comparada
con la abundancia de los mismos elementos en el sistema solar , vemos que hay una
consistencia similar a la de nuestro sistema solar al menos para la mayoria de los
elementos. Este tipo de gréaficos se toma de la siguiente manera: Se grafica el niimero
de particulas por intervalo de energia como funcién de la energia por particula y se
normaliza a 1 TeV de energia por particula , esto se hace para poder despreciar los
efectos de modulacién solar. y se toma la abundancia del silicio como la misma para
rayos césmicos que para las abundancias de material interestelar.
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Figura 1.11: Un ejemplo de los estudios de composicién para bajas energias (~ 10'%eV). Tomado
de [3]

Dicho esto sobre la manera en que se interpretan los datos de composiciéon podemos
apreciar que[3]:

e La abundancia de hidrégeno es mucho menor para los rayos césmicos que la
proporcién entre el hidrégeno y el helio.

e Las abundancias de los elementos litio, boro y berilio son mucho mds grandes
para los rayos césmicos que para el medio interestelar, por varios érdenes de
magnitud.

¢ Las abundancias de elementos como escandio, titanio, tungsteno, cromo y man-
ganeso también son més altas respecto al hierro en los rayos césmicos. Esto se
debe probablemente a que pueden ser producidos en un proceso de colisiénes
entre rayos césmicos constituidos por o el carbono , oxigeno o hierro; y material
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interestelar.

e Las abundancias de elementos con Z (carga eléctrica) impar tienen sisteméaticamente
una mayor abundancia que los elementos con Z par.

e Elementos con un bajo primer potencial de ionizaciéon muestran una mayor
abundancia.

La precisa composicién de los rayos cdsmicos primarios como un funcién de su
energia proporciona informacién cientifica de gran importancia en las regiones de
transiciéon mencionadas en 1.4.1 y es por esto que distintas técnicas para su correcta
determinacién han sido desarroladas [5]. Estas son particularmente sofisticadas para
las regiones dénde una medicion directa de la carga se vuelve dificil debido a la gran
energia de las particulas (ver 1.2).

En particular las técnicas utilizadas para determinar la composicién en regiones

de energfas superiores a 10'® eV destacan (i) la profundidad del méximo de la dis-
tribucién longitudinal Xp,.z, (ii) las fluctuaciones de Xpqag,(iil) la densidad mudnica
de las lluvias de rayos cdsmicos originadas por la colisién del rayo cdsmico primario
con la atmésfera, (iv)la pendiente de la funcién de distribucién lateral de la lluvia,
(v) el perfil temporal de la lluvia, (vi) el radio de curvatura del frente de la lluvia
y finalmente, (vii)anélisis multiparamétricos como andlisis de los componentes prin-
cipales, redes neuronales, etc. Desafortunadamente el uso de distintas técnicas para
medir la misma magnitud fisica ha tenido como consecuencia distintos resultados
que no siempre concuerdan, y este 1iltimo punto es critico para conocer los principios
astrofisicos detras de los rayos cdsmicos.
Por ejemplo, el hecho de que haya una proporcién mas elevada de nucleos de hi-
erro en los rayos cdsmicos de altas energias implica un problema con los modelos
actuales de fisica de particulas. Un ejemplo de los resultados obtenidos mediante
la medicién de X4, ( que es un a medida de la maxima cantidad de materia que
penetra el chubasco) se muestra en la figura 1.12. Este resultado se presenté en
la 315t International Cosmic Ray Conference 2009 y muestra una transicién a los
elementos mas pesados para la parte final del espectro.
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Figura 1.12: Resultado del observatorio Pierre Auger [35] la composicién para altas energias. Se
puede apreciar un transicién hacia los elementos mds pesados al final del espectro.

Hay mucha maés informacién acerca de nuestro universo y de los modelos as-
trofisicos y de particulas que puede ser deducida a partir de las mediciones con rayos
césmicos. Terminaré esta introduccién mencionando dos ejemplos.

Limite de fotones

Los mecanismos Top-down basados en el decaimiento de particulas supermasivas
pronostican un significativo aumento en la fraccién de fotones presentes en los rayos
c6smicos ultra energéticos [21, 20]. Sin embargo resultados recientes han mostrado
que solo un 2% de la componente de rayos césmicos arriba de 10 EeV, son fotones [20].
Fotones a energias de EeV se espera sean producidos en nuestra cercanfa cosmolégica,
debido a que las longitudes de atenuacién de estos fotones son del orden de algunos
Mpec.
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Figura 1.13: Cotas superiores para la fraccién foténica de diversos experimentos

AGASA(A1,A2),AGASA-Yakutsk(AY), Haverah Park(HP), de detectores de superficei de
Auger(SD) y en azul las cotas obtenidas de los datos hibridos de Auger. (tomado de [36]). La
gruesa linea roja muestra la sensitividad esperada para el Auger después de 20 anos de operacidn.
Las lineas muestran las fracciones esperadas por los mecanismos top-down y la regién sombreada
muestra el flujo esperado por el GZK-[20]

Limite de neutrinos

Actualmente existen experimentos que dedicados casi exclusivamente a la buisqueda
experimental de neutrinos de altas energfas[21]. Los modelos del origen y propa-
gacién de los rayos césmicos ultra energéticos consideran la produccién de piones y
su subsecuente decaimiento a neutrinos. Por otro lado el mecanismo GZK produce
neutrinos de ultra altas energifas, en el caso de protones a través de interacciones con
la radiacién de fondo y en el caso de nucleos de hierro a través de interacciones con
la luz infrarroja que disocia a los nicleos[20].
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Single flavour neutrino limits (90% CL)
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Figura 1.14: Resultado del observatorio Pierre Auger [37] para las cotas del flujo de neutrinos
de cada sabor, asumiendo una proporcién de uno a uno debido a las oscilaciones de neutrinos.
Los limites de Auger estdn dados tomando los casos més pesimistas (linea sélida) y los casos més
optimistas (linea punteada). La regién sombreada corresponde a la regién permitida por neutrinos
productos del GZKI21].

Ademaés de todo lo discutido en este capitulo, y de importancia fundamental para
el objeto de estudio del presente trabajo, se tiene la evidencia de anisotropias para
los rayos césmicos con energias superiores a 60EeV. Debido a su relevancia con esta
tesis, este tema serd discutido con mayor detalle en § 2.3.



Capitulo 2

Propagacion en el campo
magnético

Para la correcta interpretacién de las direcciones de arribo de los rayos cdsmicos, se
necesita poder conocer, aunque sea a un nivel no demasiado detallado, sus posibles
trayectorias en el medio interestelar e inclusive el medio intergaldctico. Este problema
se plantea pictéricamente en la figura 2.1. Se resalta sobre todo el hecho de que lo
que mas afecta las trayectorias de las particulas es la presencia de los distintos campos
magnéticos que encontraran a su paso desde sus fuentes hasta la Tierra situada en
el plano galactico. Por eso dedicamos este capl'tulko a discutir dichos campos y sus
posibles efectos en las trayectorias.

. Hato Galdciico |
. iy pobre -

Figura 2.1: Descripcién pictérica del problema de la propagacién de los rayos césmicos a través
de los campos magnéticos galdcticos y extra galdcticos. En rojo se muestra el conocimiento que se
tiene acerca de dichos campos en cada regién.

32



Propagacién en el campo magnético 33

2.1 Campo Magnético Galactico

Dentro de los principales problemas que surgen al estudiar la propagacién de los
rayos cosmicos dentro de la Galaxia, se encuentra el campo magnético. Dada la
imposibilidad practica de tener mediciones de este campo in situ se debe inferir la
estructura por otros métodos. La estructura magnética de nuestra galaxia ain no
ha sido totalmente entendida, sin embargo nuestra galaxia es un caso especial de
estudio debido a que se pueden apreciar muchos detalles de los campos magnético
pero a solamente a un nivel local. La mayor parte del conocimiento acerca de los
campos magnéticos en la galaxia se deriva de las mediciones de rotacién Faraday de
la radiacién emitida por pulsares (dentro de la galaxia) y de fuentes extraglaticas de
radio.

Hay principalmente 4 técnicas observacionales utilizadas para inferir los campos
magnéticos en nuestra galaxia(tomadas de [12]):

e Polarizacién de la luz estelar

La luz de las estrellas se polariza al pasar por el medio interestelar, al ser ab-
sorbida y dispersada por el polvo interestelar alineados preferencialmente en las
direcciones del campo electromagnético. La polarizacion observada es el efecto
integrado de la dispersién entre la estrella y el Sol, y dénde los vectores de polar-
izacién muestran la orientacién promedio del campo (pesada con el desconocido
contenido de polvo en la linea de observacién). Este tipo de mediciones se ha
hecho para alrededor de 10 000 estrellas con una distancia al Sol de 2 o 3 Kpe,
mostrando como resultado que el campo magnético local es paralelo al plano
galactico

e Emision térmica polarizada de nubes de polvo

Recientemente ha sido posible detectar la emisién térmica polarizada de polvo
estelar para longitudes de onda de mm, sub mm e infrarrojo. Estas bandas han
sido utilizadas para detectar la orientacién transversal de campos magnéticos
en nubes moleculares para escalas de 1 pc hasta decenas de pc. Los campos
magnéticos as{ observados son semejantes a relojes de arena. Este hecho es de-
bido a que las nubes de material de polvo acentuaron la intensidad del campo
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magnético al comprimirse el medio interestelar.

e Desdoblamiento de las lineas espectrales por efecto Zeeman

El desdoblamiento de las lineas espectrales es capaz medir la intensidad del
campo magnético en la linea de visién in situ para nubes moleculares de dimen-
siones menores a una unidad astronémica. Con estas mediciones ha sido posible
encontrar inversiones del signo del campo respecto al campo medio, similares a
las medidas por el método de rotacién Faraday.

¢ Rotaciéon Faraday de fuentes de polarizadas

La rotacién Faraday de radiacién linealmente polarizada proveniente de pulsares
o fuentes de radio extragalacticas es la mds poderosa herramienta para medir
el campo magnético en la galaxia. El hecho de que los pulsares se encuen-
tran en varias regiones de nuestra galaxia y que se puede tener una muy buena
estimacion de la distancia a la que se encuentran, facilita la reconstruccién tridi-
mensional de la estructura del campo magnético galdctico. Para un pulsar a una
distancia D (en pc) el dngulo de rotacién () respecto al plano de polarizacién
debido al efecto Faraday que sufre radiacién polarizada con una longitud de
onda A(en m?) estd dada por 3 = RMA2. De dénde la “rotacién magnética”
(RM en %ﬁﬁ) estd dada por

D
RM = 0.810/B-dl. (2.1)
0

Con B en uGG y donde la integral de trayectoria estd evaluada a largo de la
linea de visién (si la RM es positiva implica que el campo estd orientado hacia
nuestra direccién). Dénde el término de mayor importancia para la ecuacién
2.1 es n, pues es la desconocida cantidad de electrones por cm3, que se tiene que

modelar para poder inferir el campo magnético. En conjunto con las mediciones
D

de dispersién para los pulsares(MD = [n.dl en £=) es posible obtener un
0
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estimado directo de la intensidad del campo pesada con la densidad local de
electrones libres.

D
[B.dl Pl
_ 0 _
n
5 €

Con RM'Y MD en las unidades antes mencionadas se obtiene (Bj)enuG. Cuando
se cuenta con ambas mediciones, tanto de RM como de DM, para varios pulsares
en una regién que contiene lineas de visién similares se mejora la precisién con
la que se modelan los campos magnéticos galdcticos para que puedan ajustarse
a las RM y los MD observados. La medicién del gradiente de RM con la distan-
cia es el método més poderoso hasta ahora para determinar tanto la intensidad
como la direccién del campo a gran escala en regiones bien definidas. Basadas
en la ecuacién 2.2 se obtiene que la intensidad de la componente del campo
magnético promedio en la regién comprendida lo largo de la linea de visién entre
los puntos dy y dj estd dada por:

ARM
<BH>d1—d0 = 1234m (23)

Con ARM = RMy, — RMg, y AMD = MDy, — MDy,,

2.1.1 El campo en el disco y en el Halo galdctico

Usando las mediciones de la polarizacién de la luz de las estrellas, se encontré que
los campos magnéticos locales estdn concentrados a lo largo de los brazos espirales;
mientras que en la vecindad de nuestro Sol se puede apreciar un campo medio de una
intensidad de 1.2uG mientras las componentes aleatorias llegan a dominar con valores
de hasta 51G.Si bien as mediciones ge se tienen de rotacién Faraday hacen suponer
que en la regién del disco se encuentra una componente de naturaleza bisimétrica
(ver figura 2.2) Para tener una imagen general se suele utilizar el modelo de un
campo producido por un dinamo tipo A0 cuyas caracteristicas principales es que
exhibe una componente poloidal y una toroidal (ver figura 2.3).



Propagacién en el campo magnético 36

_.,8\

N

N

al

Figura 2.2: a) Un modelo de campo simétrico alrededor del eje (norte -sur) galdctico. b)Modelo
bisimétrico de campo. Este Gltimo es el modelo que mejor puede reproducir las mediciones de RM

2.1.2 El campo en el centro de la galaxia

Antes de terminar esta breve esbozo sobre el campo magnético galactico es impor-
tante destacar algunos de los aspectos mas importantes de la regién central, y es que
mientras lo dicho anteriormente para el Halo y el disco de la galaxia podria supon-
erse que en la regién central hacer la extensién del modelo de dinamo es errénea
debido a que eso supondria campos magnéticos de mucha mayor intensidad en la
regién central (ver figura 2.3); sin embargo este tipo de consecuencia de un campo
generado por un dinamo ha sido observada en los filamentos y las plumas cercanas
al centro galdctico. Son tubos de flujo localmente iluminados que muestran una alta
polarizacién lineal (entre 50% y 70%), sus curvaturas, su intensidad (del orden de
2 -4 mG), as{ como su perpendicularidad al plano galéctico, corroboran la hipétesis
del campo con estructura dipolar. Esto ultimo es crucial en el modelo de campo
que utilizamos en el presente (ver B) trabajo pues campos tan intensos en regiones
prolongadas causan grandes deflexiones como se ve en los siguientes capitulos.
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Figura 2.3: Representacién esquemética del modelo de campo magnético galdctico utilizado en este
trabajo(tomada de {12]). El campo producido por un dinamo tipo A0 produce campos azimutales
con direccién opuesta en los hemisferios norte y sur de la galaxia, asi como campos dipolares. Estas
caracteristicas han sido corroboradas de manera general con mediciones y simulaciones computa-
cionales de los campos toroidal y dipolar en conjunto con modelos de distribucién de electrones en
la galaxia [12].

2.2 Campo Magnético Extragalactico

También resulta importante mencionar el papel del campo magnético intergaldctico
como una posible fuente de deflexion para los rayos césmicos de altas energias. Si
bien no se conoce plenamente la estructura de este campo, se pueden asumir dos
posibles extremos para su comportamiento, que acotan su efecto en las trayectorias
de los rayos césmicos més energéticos [5].

Las mediciones de rotacién [34] sugieren que:

1 1
Bintergal x L¢ < 10—9 X Mpc5

Donde L. es la escala de inversién del campo, sin embargo esta restriccién no
impone un limite a la intensidad del campo, a menos que se conozca L. a lo largo
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de una linea de visién en particular. Es aqui dénde introducimos nuestros dos casos
“extremos”: el modelo laminar y el modelo celular [5] ver figura 2.4

En el modelo laminar el campo magnético extragaldctico se encuentra comprim-
ido en las regiones de mayor densidad baridnica, arreglado en filamentos y paredes y
perdiendo intensidad rapidamente al alejarse de estas estructuras. Lo que impone un
alto nivel de correlacién para el campo ( del orden de 10 Mpc). Eso en conjuncién con
la restriccién impuesta por las medidas de rotacién implicarfa un campo magnético
intergalactico con una intensidad de 0.1 — 1u4G. Estos campos tan intensos aunados
al hecho de una imposibilidad de darles un tratamiento estadistico y la fuerte depen-
dencia en los detalles exactos sobre la configuracién del campo magnético dentro de
la esfera del corte GZK; vuelven a este tipo de modelo, como el peor escenario para
poder recuperar informacién sobre las fuentes de los rayos césmicos de mads altas en-
ergias. Pues las regiones laminares y paredes podrian atrapar por grandes distancias
(del orden de Mpc) a las particulas antes de que estos puedan salir y propagarse
hacia un detector en la Tierra.
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Figura 2.4: Los dos posibles escenarios extremos de campo magnético inter galdctico. Arriba vemos
una distribucién simulada de materia baridnica y abajo sobredibujado vemos una posible estructura
laminar (izquierda) y una celualar (derecha), dibujados sobre la distribusion de masa(modificado
de [5, 34]).

En el modelo celular, podemos suponer al espacio intergaldctico parcelado con re-
giones con un campo magnético de orientacién aleatoria. Cada una de estas regiones
o células tendria un tamano de la escala de inversién local para el campo.Si se asume
que la intensidad del campo se comporta como una potencia de la densidad local
electrénica, utilizando la restriccién arriba mencionada, se puede dar con el tamafio
de la escala de inversién local, o lo que es equivalente a conocer el tamano de las
células. El campo magnético intergaldctico de regiones apropiadas (p.ej. la regién
de Virgo o el aglomerado Comma) puede ser utilizado para la normalizacién [5].
Este escenario implicarfa que el campo magnético intergaldctico se encuentra espar-
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cido més generalmente por el medio intergaldctico, con una intensidad de 109G,
en los vacios; de 10°108G para las “paredes” y los filamentos ; y tomando valores
0.11uG, dentro y alrededor de los aglomerados de galaxias.

Este escenario es el mas prometedor para poder realizar estudios astrofisicos con
rayos cosmicos de altas energiaas , que es el fin principal de los métodos y estudios
desarrollados para la presente tesis. De hecho para las escalas espaciales donde hay
mediciones disponibles, la hipétesis fundamental de este escenario ( la correlacién
directa entre la intensidad del campo magnético y la densidad), se muestra que las
intesidades de los campos magnéticos involucrados se correlacionan muy bien con la
densidad térmica de gas en el medio. Al menos esto es valido para escalas galdcticas
e incluso menores [12, 5]. Aprentemente se podria dar una ley de potencias para el
campo por mas de 14 ordenes de magnitud respecto a la densidad térmica de gas,
para regiones galacticas. Inclusive una ley de potencias (con distinto indice) también
se puede inferir a escalas que van de Halos galdcticos a las inmediaciones de los
aglomerados de galaxias [19].

Tomando en cuenta la existencia de una ley de potencias, un modelo puede ser de
lineado donde el campo magnético intergalactico se correlaciona con la distribucién de
materia, dada por ejemplo, por la distribucién de galaxias.[34]. Se tendra un campo
magnético de “fondo” ( en analogfa a la radiacién césmica de fondo) ~ 1072G con
irregularidades de alta intesidad (uG) pero en regiones pequeilas (j 1 Mpc) dénde
la densidad es alta. Una vez construido este campo magnético basandose en los
catalogos de glaxias (como el CfA Redshift Catalogue o el PSCz,[15] ver figura 2.7)
o en simulaciones de formacién de estructura a grandes escalas, se puede inyectar
un espectro de particulas de prueba en los candidatos a fuentes para propagarlos
hacia un detector en la Tierra. Sin embargo es necesario recordar que es imposible
inyectar a las particulas de prueba en as fuentes en todas las posibles direcciones
y después ver cuales son las que pueden arribar a un detector en la Tierra, es ahi
dénde se vuelve clave tener algin mecanismo que pueda, al menos , inferir como se
mapean las distintas poblaciones de fuentes extragaldcticas de rayos césmicos ultra
energéticos a un detector situado en la Tierra. Y es aqui dénde destaca el trabajo
desarrollado en esta tesis.
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2.3 Anisotropias

Una de las motivaciones principales de esta tesis son los resultados sobre anisotropiass
en la direcciéon de arribo de los rayos césmicos, pues estos resultados podrian estar
intimamente relacionados con las posibles fuentes de rayos césmicos. Usualemente
se busca hacer una correlacién entre las direcciones de arrbio y 1 distribucién de
materia del universo cercano. Existen principalmente 2 estructuras que presentan
acumulaciones de objetos astrofisicos que son deinterés para este tipo de estudios:
el disco galdctico y el plano supergalactico a escalas, mucho mayores. La mayor
parte de los estudios en este tema estd fuertemente limitados por la baja estadistica
disponible para rayos césmicos ultra energéticos, ademds de que resulta particular-
mente imposble cuantificar la anisotropia cuando la exposicién ( el tiempo efectivo
que el detector en cuestién estuvo midiendo) que no es la misma para los distintos
tipos de detectores).

Figura 2.5: Direcciones de arribo reportadas por el AGASA para particulas con energhias su-
perirores a 10'°. Los puntos,circulos abiertos y cuadrados abiertos representanrayos césmicos con
energiiias de 1019 — 10196eV, 10196 — 102°%eV y < 10?°eV. El plano supergaldctico se muestra como
una linea punteada ([32]).

Si bien a bajas energias ( de 0.4 — 1 x 10'8eV se han encontrado pequefias pero
estadisticamente no despreciables anisotropias [28], los rayos césmicos son predomi-
nantemente isotrépicos a todas las enrgias. Aunque para energias mayores los datos
parecen ser compatibles con una distribucién isotrépica si bien no se descarta una cor-
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relacién ente los rayos césmicos maés energéticos y objetos astrofisico muy energéticos
(particularmente AGN’s). {23, 25, 32, 17, 18].

El caracter isotrépico de los rayos césmicos no siempre fue considerado asi debido
principalente a los resultados de AGASA[32] y el SUGAR [23], que encontraron algu-
nas acumulaciones para algunas regiones del cielo cerca del centro galdcticol(AGASA
no puede ver el centro galdctico) a energfas entre 108V y 10184eV y entre 1017-%eV
y 1018%¢V. Las cuales no han podido ser respaldadas ni por el observatorio Pierre
Auger ni por HiRes. A escalas menores a los 2.5° AGASA ha publicado pares y
tripletes de eventos lo que podria aputnar hacia una fuente puntual lo cual los hace
un tema muy interesante debido a su relevancia astrofisica en caso de poder ser
confirmados por el HiREs o algin otro experimento.

Figura 2.6: Mapa de las significancias de las “sobre densidades” (arriba del promedio) utilizando
los datos del observatorio Pierre Auger de regiones que AGASA (circulo pequefio) y Sugar(ciculo
mayor) habfan reportado con un exceso en el flujo, indicando una posible anisotropfa. La linea
sélida es el plano galdctico y el centro glictico se muestra con una cruz. (tomado de [23])

Si bien todos estos resultados podrian apuntar hacia un modelo de campo magnético
intergaldctico laminar, hay que recordar que por lo mencionado en la seccién § 2.1
es probable que, las estructuras locales de campo magnético en nuestro Halo posean
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Figura 2.7: Arriba se muestra una imagén de la distribucién de materia luminosa dada por el
catélogo IRAS [15] sobrepuesta con eventos de enrgfas superiores a 56 Eev [23]. Abajo se muestra
una imagen similar pero con una distribucién de materia luminosa tomada del cardlogo VC2 [23].

una coherencia e intensidad suficiente como para “desenfocar” haces de particulas
provenientes de fuentes puntuales.
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Figura 2.8: Circulos de 3.2° dibujados alredor de las direcciones de arribo de 27 rayos césmicos
dtectados por el observatorio Pierre Auger Con energias resonctruidas superiores a 5.7 x 101%7eV,
Los asterisocs representan AGN tomados a una distancia menor a 71 Mpc. La linea sélida representa
el limite de visién del observatorio, y la escala de colores refleja la exposicién relativa (entre mds
oscuro mayor exposicién) ([17]).

Recientemente (2008)se ha publicado[17] un resultado que relaciona, con una con-
fianza del 99% direcciones de arribo de eventos con energias ~ 101%8eV con niicleos
activos de galaxias (AGN) cercanos (D < 100Mpc, que se correlacionan a distancias
angulares de 6°. Con lo que se ve cada vez maés real la posibilidad de realizar estu-
dios de astronomia de particulas cargadas a 1 aumentar la estadistica de este tipo de
mediciones. En paralelo con la misién del JEM-EUSO, es altamente probable que
en Jos préximos anos se puedan identificar fuentes puntuales de rayos césmicos ultra
energéticos [17]. Debido a la exposicién sin precendetes del JEM-EUSO, este tltimo,
tiene grandes posibilidades de permitir la identificacién de las fuentes. Pero para
esto es escencial conocer cual es la imagen de un poblacién de obejtos astrofisicos en
la superficie terrestre. Este tipo de anélisis depende de todos los factores hasta ahora
mencionados y especialmente de la capacidad que tengamos de inferir la imagen de
fuentes puntuales que inyectan rayos césmicos con espectro de energias variado. Si
podemos reconocer sus distintas contribuciones a cada energia de estd hipotética
fuente, su identificacién como fuente podria volverse una realidad. Es por eso que es
imnportante hacer un estudio a varias energfas y varias direcciones de arribo de las
posibles fuentes de rayos césmicos, que en esta tesis se hace por medio del principio
de reversibilidad inyectando antiparticulas en el cielo terrestre con un momento que



Propagacién en el campo magnético 45

apunta radialmente hacia afuera de la Tierra. De esto se habla a fondo en el siguiente
capitulo.



Capitulo 3

Estudios sobre las deflexiones e
interpolaciones para mapas

Para poder atajar los problemas hasta aqui discutidos se decidié primero estudiar
las defecciones sufridas por los rayos césmicos en su viaje desde el borde del Halo
hasta el detector situado en la Tierra. utilizando distintas aproximaciones. Desde

999

la trivial comparacién “a 0jo”’ de los resultados de los mapas una vez que habian
sido propagados, hasta el estudio de la deformacién de areas una vez realizada la
propagacién, pasando por el cdlculo, punto a punto de la deflexién. Esto nos deja
en buena posicion para comenzar,aunque sea parcialmente, la reconstruccién de las
iméagnes de objetos extragalacticos que es el objetivo principal del presente trabajo.
Para ello se utilizé6 un programa desarrollado previamente por Medina-Tanco [19,
5], para simular la propagacién de particulas (en todas las simulaciones realizadas
se propagaron protones) con distintas energias. Esencialmente se realizé el mismo
estudio con dos distintas pixelizaciones. La primera es la utilizada por la misién
COBE (COsmic Background Explorer) y la otra fue la méas reciente ( y de mayor
resolucién ) HEALPix! que es el estdndar para las misiones WMAP (Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe) y Plank.Siendo la WMAP la misién que pudo proveer
de mejor resolucién. tanto espacial como energética , a los datos sobre las anisotropias
en la radiacién cosmica de fondo. En parte debido a la resolucién superior de la
pixelizacion utilizada.

Ihttp://healpix.jpl.nasa.gov

46
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3.1 Teselaciones (Pixelizaciones)

3.1.1 Quadrilateralized spherical projection.*“QuadCube”.

Un cubo a partir de una esfera cuadrilatelarizada. [13]

Esta es la pixelizacién utilizada por la mision COBE. Se basa en la proyeccion
curvilinea de una esfera a un cubo inscrito en ella tomando como sus vertices los
lugares donde |z| = |y| = |z| dentro de la esfera unitaria se puede apreciar la estruc-
tura general de estapixelizacion en la figura 3.1. Esta proyeccién preserva areas de
la esfera al cubo con un 1% de error en general, pero de unos cuantos puntos por-
centuales para las regiones cerca de los bordes del cubo. Lo que se hace es primero
dividir a la esfera en 6 regiones de la misma &area y luego se les proyecta al cubo.
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Figura 3.1: Los centros de la pixelizacién quad cube dibujados sobre la esfera.

Para los fines de la presente tesis las principales caracteristicas de esta pixelizacién

SOI:

e Resolucién angular (tamano promedio de un lado del pixel) de 2.8°.

e Tiene una estructura de numeracién de sus pixeles jerarquica (llamada quadri-

lateral tree).

e Cuenta con 6144 pixeles( 32 x 32 = 1024 pixeles por cara).
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Esta baja resolucion aunada al hecho de presentar irregularidades en los bordes
del cubo muestran problemas no tan faciles de solventar cuando se estd buscando una
contraparte extragldctica para puntos sobre la superficie de la Tierra. Sin embargo
al comienzo de esta tesis esta habia sido la pixelizacion tradicionalmente utilizada
para los mapas del cielo que se producian con simulaciones de las trayectorias de
las particulas. Por otro lado cabe mencionar que la resolucién espacial de los de-
tectores de rayos césmicos para energias superiores a 10V son del orden de 1°;
si bien el JEM-EUSO podria mejorar esta resolucién para energias superiores a los
10"7eV. La estructura jerdrquica para la numeracién de sus pixeles es vital para el
analisis eficiente de seniales en el detector (conocimiento de primeros vécinos y facil
reconocimiento de regiones cercanas en base al nimero de pixeles). Un ejemplo de
como funciona esta estructura se puede ver en la figura 3.2

15 13| 7 5
3 1 |21 11, [11]/ 01, Jlo1]l11, [01][ 01,

— 14 (12 | 6 4
11, 01, | 21//20, |[21]| 00, J01]|10, |[01]| 00,

11 | 9 3 1
2 0 | 20]/ 12, [10] 01, J[00]|11, [00][ 01,

10 | 8 2 0
10, 00, 10][ 10, |[10][ 00, JL00]| 10, |[00]| 00,

Figura 3.2: Ejemplo de como funciona la estructura de numeracién jerarquica utilizada tanto en
QuadCube como en HEALPix. La regién de la izquierda consiste en 4 pixeles por lo que son
suficientes 2 bits para etiquetar a cada pixel. Para mejorar la resolucion cada uno de los pixeles se
divide en 4 pixeles “hijos”. Los “hijos” heredan el indice del pixel padre (encuadrado) y obtiene dos
nuevos bits para formar la nueva etiqueta. Este paso se repite segin la resolucién buscada. Varias
regiones similares se unen por sus contornos para cubrir la esfera ( 6 para el QuadCube, las caras
del cubo y 12 para el HEALPix ver 3.1.2. Todas estas regiones tienen un prefijo que identifica
cada pixel con la regién a la que pertenece.
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3.1.2 HEALPix (Hierarchical Equal Area and isoLatitude Pixelization)

La estructura de de la “pixelizacién jerarquica, de areas iguales y misma latitud” o
HEALPix por sus siglas en inglés resuleve en gran parte el problema de interpolar
para una baja resolucién de pixeles el cielo en el detector. HEALPix asi como las
herramientas de software que se han desarrollado a partir de esta es una metodologia
para la discretizacion, optimizacién y sintésis de andlisis nimerico de funciones o
datos dsitribuidos sobre la esfera. Si bien fué creada casi exclusivamente somo una
herramienta en los estudios de la radiacion césmica de fondo, las librerias para la
busqueda de primeros vecinos, y la capacidad de mejorar la resolucién (con la limi-
tante del poder de computo disponible), vuelven a HEAIPix una valiosa herramienta
para el obejtivo de esta tesis.

Figura 3.3: La pixelizacion de HEALPix. Sombreadas aparecen una de las 4 regiones ecuatoriales
y una de las 8 regiones polares. Se muestra como se van dando las mejoras sucesivas a la resolucién
siguiendo el espiritu de la figura 3.2. Aunque la méaxima resolucién aqui mostrada es apenas de
768 pixeles en toda la esfera se puede apreciar como la forma distinta de cada uno de lo pixeles se
vuelve cada vez mas insignificante al aumentar la resolucion, si bien siempre tienen todos la misma
area
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Para los fines de la presente tesis las principales caracteristicas de esta pixelizacion
son:

e Resolucién angular (tamano promedio de un lado del pixel) de 13.7" = 0.22°.

e Tiene una estructura de numeracién de sus pixeles jerdrquica (llamada quadri-
lateral tree).

e Cuenta con 786 432 pixeles( 256 x 256 = 65536 pixeles por regién (12 regiones;
4 ecuatoriales y 8 polares).

Cabe mencionar que en un futuro y optimizando atin mas los programas de interpo-
lacién ( al menos en lo referente al manejo de datos y paralelizacion del cédigo) es
posible subir tres niveles mas en la resolucién lo cual nos daria la cantidad de 50 331
648 pixeles y una resolucién de 1'.72.

3.2 Estudios preeliminares usando “QuadCube”

Previamente a la interpolacién de los datos se hizo la simulacién de inyectar antipro-
tones desde la Tierra con un momento que apuntaba radialmente hacia afuera de
la Tierra y propagarlos a través del campo magnético discutido en § 2.1. Aqui se
hizo uso del principio de reversibilidad, es decir, si se inyecta un antiprotén con un
momento que sale de la Tierra y se le propaga hasta el Halo galactico. obtenemos
la misma trayectoria que habriamos tenido si hubiéramos inyectado un protén en
el Halo y lo hubiéramos seguido hasta la Tierra. Con la gran ventaja de que sabe-
mos con que momento entré el proton en el Halo galdctico, simplemente tomando el
negativo del momento de la antiparticula al momento de salir del Halo galactico.

Pprotén = —Lantiprotéon Vi

Para tener una idea cualitativa de como afecta el campo magnético las trayecto-
rias de las particulas primero hicimos estudios sobre la deflexion que sufrian estas
particulas después de haber sido propagadas hasta el borde de la galaxia. Este borde
lo definimos como la superfice de una esfera de un radio de 20 Kpc, con centro en el
centro de la galaxia. La deflexién (en grados) la definimos como sigue:

P;- P,

—_— 3.1
|| Pyl ||Pb||) 31

Deflexién = arccos(
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Figura 3.4: Trayectorias de las particulas con peores deflexiones paraE = 10'98eV. El HAlo se
representa como una esfera. Se puede apreciar el efecto de “lupa” que ocasiona el centro de la
galaxia.
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Figura 3.5: Proyeccién de Aitoff de la malla inyectada, resultante de usar la teselacin de “QuadCube”
(6144 pixeles).

Para la teselacion de QuadCube 6144 antiprotones fueron inyectados en sendas
direcciones con energfas en un rango de £ = 10199V hasta E = 10?!%V. en pasos
de log(E) = 0.1 (p.j.10'%%eV, 10196V, 1019%eV etc.) . La malla como se “ve” en
la Tierra se muestra en la figura 3.5. Los resultados de las deflexiones se pueden
apreciar en las figuras 3.6 y sus histogramas en 3.7. Sélo se muestran algunas
de las energias para las que se realizé este procedimiento para evitar redundancias.
Para cada una de las energias el resultado es un mapa bidimensional en coordenadas
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galdcticas (1,b) con el centro galdctico en 1=0,b=0 (centro de la figura). A simple
vista la primera conclusion que se puede obtener, es que la region del plano y el
centro galactico resultan severamente deformadas. Comparando la figura 3.5 con
cualquiera de las energias de figura 3.6 vemos como préacticamente no hay rayos
césmicos que puedan atravesar estas regiones y ser mapeados en la superfice terrestre.
Sin embargo, y de manera mas cuantitativa se calculé la deflexion medida en grados,
definida como en la ecuaciéon 3.1, y se realizaré un estudio de las medianas de las
deflecciones para cada energia. esto se muestra en la figura 3.8 . Al ir aumentando
la energia vemos como las regiones con mayores deflexiones se van “comprimiendo”

hacia al disco. Esto es una consecuencia directa del campo magnético discutido en
§ 2.1
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(c) E =10198 (d) E = 10200

Figura 3.6: Deflexién sufrida por los protones en el campo galdctico



Estudios sobre las deflexiones e interpolaciones para mapas 54
2,000 25004
] 7] ]
- 2,000
1,500 1
1 & b
| 1H
- 1,500
1,000 ]
- 1,000
IN7Z7%% 1 W
500 ]
1 7 500
| 7z 1 )
0- o s e e A e 0- 4.I.I.,.,.,.,.,.,.,.,.,.,.,.,.I
C oo YD HD R R R R RNEY C o BB D R TR R R R NS
Defleccion en grados(®) Defleccion en grados(®)
(a) E=10194 (b) E =1019-
1@ 5,000
as00 7
3,000 el
4,000
| 3,500
i 3,000
7 2,500 -
1,500 1
2,000
i 1,500
1,000
J 1 v
2 500
0 L L L U L L L L L UL UL DL L L L 0 LN L AL L VUL L LN L L L UL UL DL DL L L
AR R IR R AR R R AN RS MR R R R R R R A N RS
Defleccion en grados(®) Defleccion en grados(®)

(c) E=10'9-8

(d) E = 10200

Figura 3.7: Histogramas de las deflexiones sufridas por los protones en el campo galdctico para las
energias de la figura 3.6
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Se realizé un estudio preliminar de los resultados de dichas particulas propagadas.
De especial interés nos resulta conocer la media de las deflexiones para distintas en-
ergias. Sobre todo para poder discernir una energia minima dénde las deflexiones
sufridas por rayos césmicos al viajar por la galaxia permita al cierta conexion mas
directa entre las direcciones de arribo en el detector y las direcciones de entrada en
el Halo de la galaxia. Para esto se escribieron programas en fortran que leyeran a
partir de los archivos creados con el programa galprop.fy fueran creando histograma
sobre las deflexiones que sufrian las paticulas inyectadas. Estos resultados se pueden
apreciar en la figura 3.7 y 3.6.

100 T

Log ( Mediana de la defleccién [2] )

0.1 L
1e+19 1e+20 le+2

Log ( E [eV])

Figura 3.8: Mediana de la deflexién para las distintas energas, las barras de error representan el
intervalo de confianza al 68%.

Una de las primeras modificaciones a la pixelizacién del QuadCube fue la insercion
de circulos de 1° de radio como se puede ver en la figura 3.9. Como complemento
a este estudio preliminar sobre las deflexiones se vi6 como se modificaban las dreas.
de estos circulos una ves que ya habian sido propagados. Es decir se inyectaron los
antiprotones en el detector con una malla basada en el QuadCube pero con 50 puntos
equidistantes alrededor del centro de un pixel por cada uno de los 6144 pixeles.
Estos 50 puntos nos ayudaban a definir un area “patron” que queriamos ver como
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se modificaba para cada uno de estos circulos. Esto nos permite apreciar si regiones
del Halo galactico se comprimen o se expanden al mapear.
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Figura 3.9: Los circulos utilizados para hacer pruebas sobre las areas.

Cerco convexo

Un poligono convexo, es un poligono con la propiedad de que cualquier segmento de
recta cuyos extremos estén en el poligono cae por completo dentro del poligono. Un
ejemplo sencillo se ve en la figura 3.10. En geometria coputacional y en esta tesis
tomamos el cerco convexo como el minimo poligono convexo para un conjunto S de
puntos. El resultado de la subrutina que se escribié es un arreglo de coordenadas
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(x,y) en orden que giran en sentido horario, por lo que el drea tendra signo negativo

(ver § 3.2).
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Figura 3.10: En la parte superior(a) tenemos un conjunto de puntos y en la parte inferior (b)
tenemos el cerco convexo de estos puntos. nétese que el cerco convexo no es 1 a tnica forma de
dibujar un perimetro para el conjunto original de puntos. Pero es una cota méxima al area se puede

obtener a partir de este conjunto de puntos

Para el calculo de los puntos que pertenecen al cerco convexo de un conjunto S de
puntos primero los ordenamos en su coordenada z, y tomamos el punto con menor
x como el primer punto del cerco convexo (en caso de empate se toma el que tenga
el menor valor en y). Para este punto Py = (29, y0), tomamos otro punto de prueba
P, = (xp,yp), y corroboramos que todos los demds puntos P, = (z, yx) estén a la
derecha del segmento que une a Py con F,. Esto se logra evaluando el signo del
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determinante:
o Tp Tk
Yo Yp Yk
1 1 1
Ty Tp Ty
En caso de que exista algin Py tal que |yo yp yx| > 0 ( es decir se encuentre
1 1 1

a la izquierda del segmento que une a By con P,) entonces de descarta ese punto de
prueba y se prosigue con otro. Se hace esto de manera exhaustiva hasta que se tenga
el cerco convexo.(para los detalles especficos de como se implementé este algoritmo
es necesario er el apéndice B

Areas

Una vez que se tiene este perimetro definido por los pares de puntos (zy.y), sim-
plemente se procede a calcular el area utilizando el teormea de Green. A partir del
teorema de Green, siendo Duna regién simplemente conexa, tenemos que:

dg Of

— (¥ Y 2
# fads gamdy = [[ 52 = ZLasay (3.2

oD D

Tomando f(z,y) = 5 v g(z,y) = § tenemos que:
. 1

Area de D = 5 j{ ydz zdy (3.3)

—0D

En nuesro caso tenemos n puntos que forman el cerco convexo. Uniéndo estos
puntos con rectas obtenemos n — 1 ecuaciones de rectas de la forma y = my(z —

xE) + Yk, con my = <M) y k=1,2,3,...n — 1; estas rectas unen a los puntos

Tpt1—Tk
2 v T + 1. Y la recta que une el primer punto con el tltimo es y = <;ﬁ:—z"> + Yn.
Rescribiendo esto de una manera mas conveniente tenemos:
y=mpx + ci (3.4)
donde
YkTk4+1 — TEYk+1
k= - + (3.5)

Tpp1 — zk
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Sustituyendo 3.4y 3.5 en 3.3. Tenemos:

X1 n—1 1 Tk4+1
Area = /(mnx —mpx — cp)da + Z 3 / (mpr — mpx — cx)dx
Tn k=1 Tk
T1 _ Thk+1
o550 [ o
=— | —cpdx = —cpdx
9 n e 2 k
Tn - Tk
1 1
= —(zn — x1)Cn + Z §<xk — Tjt1)Ck
k=1
1 YnT Tny 1 YT TRy
ntl — Inpyl ktk+1 — LEYk+1
=—(tp—z1)"———+ > —(rp—x
2( n = T1) pro— ;2( k= Tht1) T
1 n—1
= Bl TpY1 — YnT1 + ; TEYk+1 — YeLk+1

Para calcular las areas de los circulos antes y después de ser propagados. Se utilizo
el teorema de Green y se escribié un algoritmo capaz de crear el cerco convexo para
un conjunto de puntos que yacen en el plano. Estos resultados nos muestran si las
areas definidas por estos circulos mantuvieron un valor constante al propagarse o
por el contrario se contrajeron o expandieron deformando la “imagen” de particulas
cargadas provenientes de un posible objeto astrofisco. Este comportamiento se puede
apreciar de una manera muy clara en la figura 3.12. Esta figura ya hace uso del
algoritmo de interpolacion que se discute en la siguiente seccién.
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Figura 3.11: Histogramas de las areas de los circulos propagados. Se puede apreciar como a mayor
energia hay una menor variacion en las areas.

Como se puede apreciar en la figura 3.4 el centro galdctico tiende a doblar las
trayectorias en angulos muy agudos. Esto se traduce en que protones entrando por
muy diversas regiones del Halo galactico son percibidos en la Tierra como prove-
nientes del centro galactico. Esto es un problema bastante grande para energias
< 10", si bien este efecto se pierde para energias mayores. Pero la principal
consecuencia de este fenémeno para la observacion de fuentes de rayos cdésmicos ul-
traenergétcos es que se vuelve extremadamente complicado poder divisar una fuente
cuya linea de vision resida a través o cerca del centro galactico. También se pudo
observar una region con deflexiones ligermamente por encima de la media para la
energfa correspondiente, para latitudes altas (|b] ~ 90°).

3.3 Interpolaciéon

Se propagaron antiprotones a través del campo magnético de la Galaxia son energias
desde 1015 hasta 10%°° en pasos de log(E) = 0.1 (i.e.10'%%eV, 10'%-6eV, 1019teV
etc.). A cada una de estas energias se inyectaron 786 432 antiprotone, es decir para
esta parte se utilizo la pixelizaciéon de HEALPix con una resolucién angular de ~ 0.2°.
Y se hizo una matriz con los momentos y las energias del conjunto de resultados

20
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Figura 3.12: El panorama de las deflexiones para una energia de E = 10?°eV. Los puntos azules
representan regiones circulares de 2.5° de diametro en el Halo. Los puntos rojos corresponden rayos
c6ésmicos individuales que entraron a la galaxia en estas regiones circulares.

obtenidos de los programas de propagacién. Esto no permite una resoluciéon espacial
en los puntos a interpolar mejor a la de varios detectores actuales.

Dada la alta resolucion espacial el algoritmo de interpolacion se basa unicamente
en la busqueda de primeros vecinos de un conjunto de coordenadas dado tanto de
manera espacial (que ademds es una de las subrutinas creadas para HEALPix) como
de manera energética. Después se procede a hacer una interpolacion lineal hacia la
region mas cercana (espacial y energética).

Como una prueba al funcionamiento al método que se ha mencionado, se tomaron
ciertos objetos del catdlogo IRAS PSCz [15] como candidatos a gfuentes de rayos
cHésmicos extraglacticos. Objetos con un corrimiento al rojo disponible para un flujo
a un flujo de 60 um y con una profundidad de 200 Mpc. Estos objetos fueron inter-
polados como fuentes de protones con un espectro energético oc 2% eV, con lo que
se cred un mapa de como se verian estas fuentes en el detecor (Tierra). Con este
mapa, se procedio a inyectar desde la Tierra antiprotones con un momento apuntado
radialmente hacia afuera de la Tierra. Obteniendo de esta manera un mapa “real”
de las direcciones de origen de los protones de inyectados segin el mapa resultado
de la interpolacion.

Finalmente comparamos las direcciones originales tomadas del catalogo IRAS con
las del mapa “real”. Los resultado se muestran en las figuras 3.13 y 3.14. Como
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era de esperarse en las regiones cercanas al centro galactico muestra un severo error.
Sin embargo podemos ver que para el resto del cielo el traslape es casi exacto. La
figura 3.14 muestra las direcciones de las diferencias (proyectadas) entre cada uno
de los puntos. Felizmente se tienen muchos mas y més confiabes datos sobre objetos
extragaldcticos en regiones cuya l'inea de visién no pasa muy cerca de las regiones
del plano o del centro galactico (ver lo discutido en la seccién de § 2.3).

Figura 3.13: Mapas “real” (en verde) e interpolado en rojo. El centro galdctico resulta claramente
un problema para la interpolacion.
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Figura 3.14: Direccién de las diferencias entre el mapa “real” y el interpolado. El tamano de las
flechas no esta relacionado con la magnitud del error.



Capitulo 4

Conclusiones

Después de un extenso estudio sobre las deflexiones sufridas por los rasyo césmicos
en su propagacion por los campos magneticos galacticos,se ha logrado obtener un
mecanismo de interpolacion capaz de mapear objetos astrofisicos en la superficie
terrestre. Los resultados del presente trabajo ya han sido presentados en la 315
International Cosmic Ray Conference, LodZ 2009 en Polonia, donde se reunieron
expertos de distitnas partes del mundo para discutir estos y més temas referentes a
la fisica de los rayos cosmicos.

Dentro de las posibilidades del campos de estudio de los rayos césmicos ultra en-
ergéticos este tipo de herramientas son y seran desarrolladas para poder dar una
interpretacion astrofisica a los resultados que vayan surigiendo de los distintos ex-
perimentos. Esta tesis se realizd con particular interés en la mision JEM-EUSO pues
podria tener suficiente estadistica para empezar la fase astronémica de los rayos
cosmicos; es decir, realizar estudios sobre objetos tan distantes, que anteriormente
era una actividad cientifica relegada tinicamente a la astronomia utilizando distintas
regiones del espectro electromagnético como tnica fuente de conocimiento. En estos
momentos podria estar comenzando una nueva era en la fisica de ultra altas energias,
lo que vuelve a este tipo de estudios una buena posicién para comenzar el estudio de
este nuevo campo.
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Trabajo para la 31°t International
Cosmic Ray Conference 2009 en Lodz,
Polonia.

64



PROCEEDINGS OF THE 31°* ICRC, EODZ 2009

Mapping the sky onto the detector using charged particles

A. Guzman* and G. Medina-Tanco*

*Insituto de Ciencias Nucleares, UNAM, México

Abstract. Cosmic ray protons with energies in
excess of 10'° eV suffer, in general, a small but yet
significant amount of deflection while traversing the
Galactic Halo (GH) and disk. In spite of this fact,
unless the intergalactic medium contains magnetic
fields tih strength of the order od uG, ultra high
energy cosmic rays, still retain very valuable direc-
tional information which may help identifying their
sources.

Traditionally, the deflection suffered by incom-
ing charged particle are calculated applying the
reversibility of the trajectories in a magnetic field, i.e.,
injecting the antiparticle at Earth with an opposite
momentum, thus finding the pointing direction at
the border of the outsquirts of the Galactic field.
While this procedure is useful to search for the sky
coordinates of counterparts to incoming particles, it
is unsuitable to generate counterparts of the true
populations of astrophysical objects onto the detec-
tor. In the present work we highlight a numerical
algorithm to realize the latter transformation which
allows, depending on particle energy and direction
on the sky, to perform an accurate mapping of a set
of coordinates at the border of the Halo onto the sky
detector at Earth.
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[. INTRODUCTION

The propagation of Ultra High Energy Protons
(UHECR), with energies in the excess of 10'° eV,
throughout the galaxy depends almost completely on the
magnetic field present in such a large scale. Due to the
lack of direct measurement of the topology and intensity
of this field, a model based on rotation measurements of
pulsars and extraglactic radio sources, and also based
on dipersion measurements from nearby pulsars, has
been built [1][4]. In order to, at least to a certain
precision, properly simulate the propagation of UHECR
in presence of this field, some asumptions must be
made about its global large scale structure, although it is
virtually imposible to know the Galactic Magnetic Field
in a local scale for faraway regions in our Galaxy. With
the aid of this Galactic field the particle’s trayectory
can be estimated injecting its antiparticle at Earth with
an opposite momentum. This is the backbone of our
study. First, we inject anti-protons with a momentum
pointing outwards in the detector (Earth) with a very
dense pixelization scheme (see [3]). Then, we propagate
this particles until they reach the Galactic Halo using

Galactic magnetic field, thus creating a comprehensive
map of the counterparts in the Galactic Halo for each of
the injected particles’ direction. We do this simulation
for different energies and thus build a large mapping
matrix. This matrix is used to interpolate arrival direc-
tions at the external border of the Halo into the arriving
directions at the detector

II. PIXELIZATIONS

Before dealing with the problem of interpolating in the
sphere we conducted several tests using different pixe-
lation schemes, namely the Quadrilateralized Spherical
Cube[2] or “quad-sphere” and the more recent Hierarchi-
cal Equal Area isoLatitude Pixelization (HEALPix')[3].
While the quad sphere pixelization scheme was used
as the standard for the Cosmic Background Explorer
(COBE) it proved to have a small angular resolution
and has been superseeded. Due to resolution needs
of the new cosmic microwave background experiments
new pixelization schemes have been developed and
thoroughly optimized to be used in many other suitable
areas[3]. In Fig. 1 we can see how HEALpix surpasses
the qued-sphere pixelization resolution. Additionally, the
“quad sphere” has some minor problems in its “corners”,
which do not appear in the HEALPix pixelization. On
the other hand, although the HEALPix is an equal area
pixelization scheme, the pixels have slightly different
shapes depending on the latitude [3], but this minor
setback is totally negligible, when dealing with such a
small pixel size.
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(a) An amplified portion of the sky under the HEALPix

Fig. 1.
pixelization scheme (distances beteween pixels is ~ 0.2°). (b)Same
region of the sky under the “quad sphere” pixelization scheme. For
the “quad sphere” a circle of radius ~ 1° has been drawn around
each pixel center to accentuate its low resolution compared with (a)
(distances beteween pixels is > 2°)

Ihttp://healpix.jpl.nasa.gov



Fig. 2. A schematic diagram of the Galactic Magnetic Field model
(taken from Han (2002) [1]).

III. GALACTIC MAGNETIC FIELD

The Galactic magnetic field we used to create the
directional maps is the axisymetrical dipole field (see
Han [1]) which has poloidal and thoroidal components,
but for this paper’s present scope its two most important
characteristics are:

o It has a dipolar component parallel to the Galactic
north(b=90°) direction.

o It is bisymmetric spiral components in the Galactic
disk.

It is also worthwhile to point out that in this model
the toroidal fields have opposite directions below and
above the Galactic plane. Which may also result in a
noticeable asymetry in the propagation directions of
outgoing UHECR, (though we injectec antiprotons the
latter still holds).

The dipolar component accounts for a very intense

magnetic field near the central region of the Galaxy as
it is proportional to 1/r3. Due to the intense magnetic
field in the central region even at very high energies
it is vitually imposible to have a small deflection for
particles travelling in the central region of the Galactic
disc (see Fig. 2) . As a consequence, all maps of the
Galactic Halo have an apparently empty region near
the center of the Galaxy.It must be noted however, that
there is strong observational evidence for such high
intensuty magnetic fields, in fact may have intensive
manifestations in UHECR observations[4].
As it can also be readily seen in Fig. 3 the axis
symetric property of this field produces a slight but
distinguishable asymetry in the Galactic longitude [I]
of the maps produced by propagating antiprotons in the
Galactic Magnetic Field near the Galactic center.

IV. DEFLECTIONS

In order to attain certain resolution for the
interpolated map a cualitative test was carried out
to see which energies were more suitable for a
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Galactic map of incoming directions of propagated particles

Fig. 3. An example of the several Galactic maps of propagated anti-
protons produced in order to interpolate from them. In this example
antiprotons were propagated from the detector with an energy of
1019-8evV.

meaningful interpolation. A usual result of such a
map can be seen in Fig. 3. The deflection at different
energies is shown in Fig. 5b.

EARTH

Fig. 4. Severely deflected trajectories of propagated anti-protons,
which cross the inner regions of the Galaxy with log(FE) = 19.8. The
Galactic Halo Border is depicted in blue. Galactic Center is in the
image’s center.

As it is ilustrated in Fig. 4 the Galactic center tends
to bend the trayectories in very acute angles, in a way
that resembles that of a lens, suggesting that protons
entering the Galactic Halo in very ditinct regions can all
be mapped to arrive to the Earth as if they came from the
Galactic center, thus making it very difficult to seek for
extragalatic sources that lay in a line of view that passes
through the Galactic Center, since a significant amount
of the possible incoming protons from the Galactic Halo
can appear as coming from the Galactic Center.

As a complement to this study, anti-protons were
injected in equal area circles from the earth, and the
area deformations were studied to see if there was a
significant compression or decompression of the solid
angle subtended by this circles. Again there is a huge
correlation between the deformation and the distance to
thee Galactic Center. It is worth noticing that even at
energies of 101%-% — 1025 when the propagated map is
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almost identical to the injected map, a void appears in
the propagated map as a result of severe deflection of
the particle due to the magnetic dipole at the Galactic
Center. Consequently, even if we detect protons coming
from the Galactic Center it is highly improbable that this
particles have an extra galactic source lying close to the
line of view. There also appear to be regions of high
deflection in the polar regions (b = +90) altough the
effect is much less significant in this regions, attention
must be paid when interpolating in the Galactic polar
regions. But as a general rule the Galactic Center must
not be taken into account when interpolating coordinates
from objects in the Galactic Halo. Nevertheless, it must
be stressed tha even if the qualitatuve features discussed
so far are quite generalquantitative statements depend
strongly on the specific assumptions made about the
Galactic Magnetic Field.

V. INTERPOLATION

We propagated the antiprotons through the Galaxy
for energies from 10'95eV to 10%2°%°eV in steps of
log(E) = 0.1 (i.e.10'%%eV, 10'9eV, 10191V etc.).
For each one of this energies we injected 786 432 an-
tiprotons, (this is the size of the mesh shown in Fig. 1a)
of pixels as described in II, with an outward pointing
momentum. Each of these pointing to a different point
in the sky, hence the “injected” map on the detector
had an angular resolution of roughly 0.2°, which, by
the way, is beyond the angular resolution of most of
today’s working detectors. This allows us to make a
thorough spatially-dense mesh to give us some insight
on how extra Galactic UHECR sources may appear on
the Earth’s true sky. Also, because of the simple nature
of the interpolation procedure, a fine mesh of points is
necessary to reduce the numeric errors.

In general terms the interpolation procedure could be
depicted as follows:

A huge archive with all the coordinates lying in the
Galactic Halo is made for the energies 10'%°eV to
1020%eV from antiprotons injected at the Earth and
propagated with the aid of the Galactic Magnetic Field
model as described in section III. For a coordinate
map of objects in the Galactic Halo interpolation is
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a) Mean deflections of incoming particles as a funtion of the energy b) Deflections histograms for different energies

carried out by means of comparing nearest neighbours in
both spatial (I,b) coordinates and energy space, of this
map and the above mentioned archive. Another map is
then created with the interpolated coordinates of arriving
directions at Earth fo the Galactic Halo UHECR “‘source
candidadtes”.

VI. INTERPOLATION ALGORITHM EXAMPLE
APPLICATION

As proof of principle of the method highlighted
in this article, we interpolated some objects from the
IRAS PSCz [5]. Objects with available redshift and
60 pum flux, were selected up to a depth of 200 Mpc
(h=0.71). This objects were used as sources of UHECR
injecting an energy spectrum o< E?0. The particles
were propagated through an intergalactic magnetic
field model constructed in a way consistent with
distributions of luminous matter as given by the CfA
Redshift Catalog [6] thus creating a map of posible
extra galactic sources. Afterwards, we propagated
protons (not antiprotons) from the Galactic Halo on
to the surface of the detector, this is, we injected the
protons into the Galactic Halo with an inward pointing
momentum, with this coordinates, as if they were the
extraGalactic sources of UHECR, hence creating a
“back” interpolated map.

Finally we compared the results of the map of the
interpolated infrared sources and the “back” interpolated
map made from the propagation of UHECR through the
Galaxy. The results of this simulation can be seen in
Fig. 6a. Most of this coordinates is seen to overlap,
hence showing that the interpolation is meaningful till a
certain point. But as expected, there is a clear discrep-
ancy between the interpolated and the “real” data for
cooordinates that lay in the Galactic center. In Fig. 6b
the directions of this discrepancies is shown. For clearity
purposes only the direction is depicted in this figure.

VII. CONCLUSIONS

Although some improvements can still be achieved
in the interpolation procedure, its proof of principle is
seen to be working as expected. The refinement of the
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Directions of interpolation error

Fig. 6.
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a) Interpolation “test”. In red are the extraglactic sources taken from interpoltaing the IRAS data[5].In green are shown the “back”

interpolated sources. As expected ther is a significant discrepancy in sources with a line of view that goes through or nearby the Galactic center.
b) Interpolation error’s directions. The size of the arrows is not related to the error’s size, they are only intended to illustrate the direction of
the discrepancy between “real” and interpolated data

mesh has incremented the accuracy of the method. Work
is being directed towards the definition of exclusion
regions and the mathematical assignment of a coordinate
dependent accuracy.
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Apéndice B

Subrutina para el calculo del cerco
convexo

c Permetro
c Para un arreglo de pares de puntos (x,y) ordenados en x encuentra cuales estan en el permetro (cerco convexo)
c y los regresa ordenados (girando en el sentido horario) xp,yp siendo verts el numero total de puntos

subroutine perimetro(x,y,xp,yp,verts)
real*8 x1,mini,y1,x2,y2,x3,y3
real*8 x(1:51),y(1:51) ,xp(1:51),yp(1:51)
integer*8 emp,fin,vertice,verts
x1=x(1)

yi=y(1)

xp(1)=x(1)

yp(1)=y(1)

vertice=1

emp=1

verts=1

401 continue
do emp=2,50 ! para cada vertice Pl se busca el P2 que cumplir que
'todos los p3 posibles estn a la derecha

if (x(emp) .ne.xl.or.y(emp) .ne.yl) then ! asegurarse de que Pl es distinto de P2

x2=x (emp)

y2=y (emp)
do i=1,50 ! para todos los P3 ver si estan a la derecha del segmento que une P1 y P2
x3=x(1i)
y3=y (i)
triang=x1#*(y2-y3)-x2*(y1-y3) +x3* (y1-y2)

if (triang.gt.0.) exit ! Salir del do si el P3 est a la izquierda del segmento que une P1 y P2

if (i.eq.50) then ! Si todos los puntos estan a la derecha del segmento que une P1 y P2

vertice= vertice+l ! aumenta en uno el numero de vertices

xp(vertice)=x2 ! X2 y Y2 son el nuevo vrtice

yp(vertice)=y2

x1=xp(vertice) ! Se prepara la prueba para este nuevo vrtice

yl=yp(vertice)

c write(*,*)’nuevo vertice encontrado’,vertice

if(xp(1).eq.xp(vertice) .and. yp(l).eq.yp(vertice))goto 501 !salir si el "nuevo" vrtice es el primero

if (vertice.gt.50) then ! salir si ya hay ms vrtice que los necesarios y avisar
write(*,*) ’ERROR Ms vertices que puntos!!!!!!?’

goto 501

end if
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goto 401
end if

end do
end if
end do
501 continue
verts=vertice
return
end subroutine perimetro

!'buscar un nuevo vrtice

! fin del if que se asegura de que pl sea distinto de p2



Apéndice C

Hodoscopio de muones BATATA

De manera paralela al desarrollo de esta tesis realicé mi servicio social colaborando
en la construccién del hodoscopio de muones BATATA (Buried Array Telescope AT
Auger). Este detector tiene como objetivo comparar la penetracién en el suelo de
la componente mudnica con la componente electromagnético (electrones y rayos -y
originadas por los chubascos atmosféricos producidos por los rayos césmicos. Este
detector esta compuesto por un conjunto de tres planos centelladores. Cada uno de
estos tres planos consta de 2 capas de 49 barras centelladoras de 2m x4cm. Cada
capa estd orientada a 90° respecto a la otra capa del plano. Creando de estd manera
3 planos de coincidencia en xy con un pixel de 4 x 4 cm?, como se puede apreciar
claramente en la figura C.1. enparticular dentro de este proyecto estuve a acargo de
disenar los protocolos de corte, pulido y caracterizacion de la fibra 6ptica. COn este
objetivo coordiné también los trabajaos correspondientes realizados por mi y otros
cuatro estudiantes de licenciatura. Particip”’e también en los procesos de pegado
de las fibras ”opticas a las barras centelladoras, y en diversas tareas de apoyo en
el desarrrolo y testeo de la electréonica de adquisiciéon de datos del detector. Como
resultado de esta colaboracion soy co-autor de algunos de los reportes publicados de
BATATA [41, 38, 39, 40]. Asi como de de un poster que se present6 en la reunién
anual de la Division de Particulas y Campos de la Sociedad Mexicana de Fisica de
este ano(2009).
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(a) Esquema general del detector BATATA

Charged particle

Front-End

(b) Esquema ampliado de los componentes de cada uno de
los 3 planos del detector BATATA

Figura C.1



Hodoscopio de muones BATATA 73

Como se mencioné en la § 1.2 el observatorio Pierre Auger se encuentra Argentina
y estudia los rayos césmicos de manera indirecta al medir y analizar de distintas
maneras las productos de las colisiones de los rayos césmicos con la parte superior
de nuestra atmésfera. BATATA es un prototipo de una nueva mejora para el ob-
servatorio conocida como el proyecto AMIGA. Debido a la vital importancia del
conocimiento de la componente muénica [41, 38] (ver figura 1.1) de los chubascos
se ha decidido utilizar estos contadores enterrados, utilizando al suelo como escudo
para detener la componente electromagnética, y poder asi medir inicamente la com-
ponente mudnica.
A grandes rasgos el funcionamiento de cada uno de los planos es:

e Una particula incide sobre algin pixel detector, y excita el material centallador.
El cual emite luz cercana al azul (A = 450nm).

e La luz emitida por el material centellador es absorbida por una fibra optica
empotrada en la barra. Esta fibra absorbe a los fotones azules y al desexcitarse
emite fotones con A = 380nm(verde). Es por esto que a esta fibra dase le conoce
como “fibra corredora de frecuencia” (o WLS (wavelenght shifter) por sus siglas
en inglés).

e Estos fotones son conducidos por la fibra 6ptica hasta uno de los canales de un
tubo fotomultiplicador de 64 canales.

e La electrénica Front-End cuenta los pulsos generados por cada evento y los envia
a la superficie para su almacenamiento y posterior analisis.

Figura C.2: Se contruy6 un modelo de tamafio real para poder estimar el largo total de cada una
de las fibras 6pticas.
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C.1 Fibra o6ptica

Como se ve en la figura C.2 cada una de las barras centelladoras precisa un trozo
de fibra optica de una longitud especifica para conducir la luz hasta el fotomultili-
cador. Antes de armar el detector se hizo un modelo para poder deterinar la longitud
total de cada fibra. Para optimizar la velocidad de caracterizacién de las barras cen-
telladoras junto con la fibra y permitir su uso en cualquier plano del detector, de
secidié cortar todas las fibras a un mismo largo (3.5 m). Una de las tareas realizadas
durante mi servicio social fue el diseno y construcciéon de un control de calidad del
comportamiento de las cerca de 300 fibras épticas que se usaran en el detector. El
principal reto de este control de calidad es no danar el recubrimiento de las fibras
Opticas mientras se les caracteriza. Se decidié comparar dos senales en un fototran-
sistor colocado al final de uno de los dos extremos previamente pulidos de la fibra
optica. Como no se contaba con ningin instrumento dedicado para esta labor realicé
y probé el diseno de un circuito que pudiera proporcionar esta labor (ver figuras
C.4by C.da).

Fototransistor

Fibra Optica

Caja con LED

Figura C.3: Esquema del dispositvo utilizado para caracterizar la fibra optica.
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Phototransistor cicuit characaterization
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Estas senales se crean iluminando la fibra éptica en dos lugares distintos. Después
se toma un cociente entre estas dos medidas ( la més cercana entre la mas la alejada
del fototransistor (ver figura C.3). Los resultados de esta prueba para las primeras
100 se pueden observar en la figura C.4c.

Uno de los pasos en los que se tomé mas cuidado fué en el pulido de las fibras
pues una vez que se coloquen en el detector es importantisimo que cada fibra este
lo mejor pulida para que no se pierdadn fotoelectrones en el fotomultiplicador. Esto
se consigue haciendo un desbasto progresivo con lijas con puntos desde 1 mm hasta
0.3pum

TM-1000_0153 2008/10/29 1415 L 200 um

Figura C.5: Una imagen tomada con un microscopio electrénico después de la ultima fase del pulido.
Se puede apreciar la diferencia entre la regiéon de la cubierta y el nucleo.

El circuito del fototransistor se puede apreciar en la figura C.4a y su respuesta
a la intensida luminosa (medida con un potenciometro 6ptico) en la figura C.4b.
Este proceso atin no ha concluido pues el detector esta en la fase final de su armado.
Ademas he colaborado con casi todos los demas aspectos de la contruccién del de-
tector: el pulido y pintado de las barras centelladoras; el pegado de las fibras épticas
a las barras usando un pegamento epdxico especializado; pruebas controladas sobre
los distintos componentes de las tarjetas de la electréonica del detector; inclusive la
contruccion del casing de fibra éptica.
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