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Estudio de PeV-neutrino, rayos-y y Rayos Césmicos Ultra
Energéticos alrededor de los 16bulos de Centaurus A

Resumen: El observatorio Pierre Auger reporto la distribucion espacial en la direccion
de arribo de los rayos cosmicos ultra energéticos. Estos eventos fueron colectados en 10
afios de operacion con declinaciones entre —90° y +45°. El telescopio de neutrinos IceCube
reportd la deteccion de 54 neutrinos de origen astrofisico en el catilogo HESE (High
Energy Starting Events). El evento més energético (IC35) reportado en este catdlogo tiene
una energia de 2004322 TeV y una localizacion centrada en RA= +208.4° y DEC= —-55.8°
(J2000). Siendo Centaurus A la radio galaxia con nucleo activo mds cercana y uno de los
mejores candidatos para acelerar rayos césmicos hasta energfas ~ 102 eV, se mostré que
los rayos césmicos ultra energéticos con E >58 EeV alrededor de la direccion de Centaurus
A (a un radio angular de ~ 15°) podrian ser acelerados dentro de los l6bulos gigantes.
Estudiando la composicion de los rayos césmicos ultra energéticos a través del proceso
de fotodesintegracion provocado por los fotones de la radiaciéon cdésmica de fondo en
microondas y los dngulos de deflexion promedio provocado por los campos magnéticos
tanto galdctico como extragaldctico, se mostré que la composicion predominante mas
prometedora de los rayos cosmicos ultra energéticos son nucleos de Carbono y Nitrégeno.
Estos rayos cosmicos inevitablemente interaccionan con la radiacion externa y el gas del
medio mientras se propagan a través de los 16bulos y durante su trayectoria hacia la tierra.
Usando las edades de los radio 16bulos gigantes y aquellos rayos cosmicos ultra energéticos
en la direccion del evento IC35, se encontré que el evento IC35 no puede ser generado
dentro de los l6bulos gigantes. Adicionalmente, considerando las galaxias més cercanas
alrededor de Centaurus A y las interacciones en su trayectoria hacia la tierra, se encontré
que el evento IC35 podria ser creado en la galaxia espiral NGC4945.

Palabras claves: Nucleo activo de galaxias, Centaurus A, NGC4945, aceleracion
de particulas, mecanismos de radiacion no térmicos, neutrinos de altas energias, arXiv
1709.05766.

Abstract: Pierre Auger observatory reported the distribution of arrival directions of
the highest energy cosmic rays. These events were collected in 10 years of operations with
declinations between —90° and +45°. The IceCube neutrino telescope reported the detection
of 54 astrophysical neutrinos in the High-Energy Starting Events (HESE) catalog. The



highest-energy neutrino event (IC35) reported in this catalog had an energy of 2004323 TeV
and was located centered at RA= +208.4° and DEC= —55.8° (J2000). Being Centaurus
A the nearest radio-loud active galactic nucleus and one of the best potential candidates
for accelerating cosmic rays up to ~ 10?°eV, I show that UHECRs with E >58 EeV
around the direction of Centaurus A (~ 15° radius) could be accelerated inside the giant
lobes. Studying the composition of UHECRs through the photodisintegration processes
due to Cosmic Microwave background photons and the average deflecting angles that nuclei
undergo due to galactic and extragalactic magnetic fields, it is shown that the most promises
candidates of UHECR composition are Carbon and Nitrogen nuclei. These comic rays
unavoidably interact with external radiation fields and ambient gas whereas they propagate
through the lobes and their paths to Earth. Using buoyancy ages of the giant radio lobes
and those UHECRSs in the direction of the IC35 event, I found that the IC35 event cannot
be generated inside the giant lobes. Additionally, considering the closest Galaxies around
Centaurus A and the hadronic interactions in their paths to Earth, I found that IC35 event
might be created in the spiral Galaxy NGC4945.

Key words: Active Galaxies Nuclei, Centaurus A, NGC4945, acceleration of particles,
radiation mechanism nonthermal, high-energy neutrinos, arXiv1709.05766.
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Capitulo 1

Introduccion

Los neutrinos son considerados mensajeros astronoémicos perfectos debido a su muy
baja capacidad para interaccionar con la materia y la radiacion. Son capaces de escapar
de los entornos donde son creados, a diferencia de los fotones de altas energias que son
facilmente absorbidos por la radiacion mediante la creacion de pares, y7y. Por su ausencia
de carga eléctrica, a diferencia de los rayos césmicos (CRs, Cosmic Rays), pueden viajar
grandes distancias sin ser deflectados por campos magnéticos haciendo posible determinar
su direccion de emision. Adicionalmente, una precondicion para la creacion de neutrinos
de altas energias (v-AE) es que dichas fuentes astrofisicas también deben ser aceleradores
de rayos césmicos muy energéticos. Por lo tanto, neutrinos de altas energias pueden darnos
una sefial indirecta acerca del origen de los rayos césmicos, los cuales a pesar de haber
sidos descubiertos hace mds de un siglo su origen sigue siendo un misterio. Se espera que
los v-AE astrofisicos sean creados por interacciones hadrénicas en la propagacién de los
CRs con el gas (proton-proton, pp) y la radiacién (proton-fotén, py) del medio, donde los
neutrinos se llevan el 5 % de la energia de los CRs. Asi, la deteccion de neutrinos agrega
un nuevo pilar en la astronomia de multimensajeros.

1.1. Rayos cosmicos

1.1.1. Espectro

Desde su deteccion en 1912 por Hess [1], los rayos césmicos siguen siendo todo un
misterio y su origen permanece sin identificarse. Los rayos cdsmicos ultra energéticos
(UHECRS, Ultra-High Energy Cosmic Rays), son las particulas mas energéticas del uni-
verso, alcanzando hasta ~ 10?Y €V, mucho mds de las conseguidas en cualquier acelerador
terrestre.
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La identificacion de fuentes de UHECRS son todo un reto, ain no se sabe que tipo
de objetos astrofisicos son capaces de producir tales particulas. Y el mecanismo a través
de cémo estos CRs son acelerados es debatido. En los mecanismos de aceleracion de
Fermi, propuestos por primera vez por Enrico Fermi en 1949 [2], las particulas ganan
energia mediante la interaccion con inhomogeneidades magnéticas. Este mecanismo es
comunmente conocido como mecanismo de aceleracion de Fermi de segundo orden, y
da su nombre debido a que la ganancia de energia en cada interaccion es proporcional
al cuadrado de la velocidad de las inhomogeneidades magnéticas. Una modificacién al
mecanismo de Fermi de segundo orden fue hecha por [3-5] haciendo uso de la presencia
de un choque fuerte, fendmeno muy comin en el universo, donde las particulas ganan
energia en cada cruce de la region de choque. En este proceso la ganancia de energia en
cada cruce es proporcional en forma lineal a la velocidad del choque, asi este mecanismo es
conocido como mecanismo de aceleracion de Fermi de primer orden. Ambos mecanismos
predicen un espectro con una ley de potencias, tal como las observaciones indican (ver
figura 1.1). El mecanismo de Fermi de primer orden es mas eficiente que el de segundo y
es uno de los mds prometedores para acelerar particulas hasta energias de ~ 10%° eV.

Desde la deteccion hecha por Hess multiples experimentos han sido desarrollados
para la observacion de CRs a diferentes energias. La figura 1.1 muestra el flujo de rayos
cOsmicos observados en la tierra por diferentes experimentos. El espectro estd conformado
por una serie de tres leyes de potencia, £~°. La primera con un indice espectral de s = 2.7
se extiende hasta energias de ~ 3 PeV, este punto es conocido como la rodilla. Es bien
aceptado que el origen de esta componente es galdctica. A energias superiores el indice
espectral es s = 3 y se extiende hasta otro corte conocido como el fobillo cerca de ~
3 EeV. Esta region se cree es una transicion entre rayos cosmicos de origen galdctico a
extragalactico y el cambio en el indice espectral es asociado a un cambio en el régimen de
difusion de los CRs [6]. Arriba del tobillo, el indice espectral es de s = 2.6 y se mantiene
hasta energias de ~ 60 EeV. A energias superiores un cambio en el indice espectral es
observado. Se cree que la componente arriba del tobillo es predominantemente de origen
extragalactico debido a que el radio de Larmor de una particula moviéndose en el campo
magnético galdctico excede el tamafio de la galaxia, por lo tanto el disco y el halo gal4ctico
no pueden contener particulas hasta tales energias. Esta componente se extiende hasta
energias de ~10%° eV.

El Pierre Auger Observatory (PAO) y el Telescope Array (TA) son los experimentos
para el estudio de UHECRs mds grandes y avanzados de la actualidad, ubicados en el
hemisferio sur y norte, respectivamente. Ubicado en la provincia de Mendoza, Argentina,
PAO cubre una extensién de 3000 km? en arreglos de estaciones con detectores Cherenkov.
PAO report6 la deteccion de 27 UHECRs con energias E >57 EeV [7] los cuales son
coincidentes con la distribucion de las galaxias con Nicleo Activo (AGNs, Active Galaxies
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Figura 1.1: Espectro de rayos césmicos detectados por miltiples experimentos. [8]

Nuclei) en el universo local. Esta posible correlacion puede ser un indicio de que los
UHECRS son atenuados por la radiacién césmica de fondo en microondas (CMB, Cosmic
Microwave Background), entonces es de esperarse que las fuentes de dichos UHECRs
observados tengan un origen con fuentes ubicadas a no mas de < 100 Mpc. El espectro y
distribucion de los UHECRSs detectados por PAO y TA es mostrado en la figura 1.2.
Adicionalmente, PAO reporta una supresion en el flujo de los UHECR a energias de
~ 4 % 10" eV [9]. Esta puede ser un prueba mas (junto a la coincidencia de los UHECRs
con la distribucién de AGNs en el universo local) de que los UHECRS son atenuados por
la radiacion de fondo, mediante el mecanismo Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK). Dicha
supresion no puede ser considerada una prueba definitiva, debido a que el final del espectro
pueda deberse también a una limitante en el proceso de aceleracion de CRs, restringiendo
la energia maxima de los UHECRs. Un punto clave en la identificacién del horizonte GZK
serd la deteccion de neutrinos ultra energéticos (v-UEs). Adicionalmente, la composicion
dominante de UHECRs, la cual ain permanece desconocida puede ayudarnos a resolver
el problema sobre su origen. Si los UHECRs son nucleos estos sufrirdn el proceso de
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Figura 1.2: Espectro de UHECRs detectados por el Pierre Auger Observatory (puntos rojos)
y el Telescope Array (puntos azules). También se muestra la energia correspondiente al
tobillo, E k1. y 1a energia de supresion en el flujo, E7, [10].

fotodesintegracion y dependiendo del peso atémico la distancia mdxima de emision serd
disminuida, reduciendo el nimero de candidatos.

1.1.2. Candidatos astrofisicos

El problema sobre el origen de estos rayos cosmicos sigue siendo un reto y preguntas
como ;donde se aceleran?, ;cudl es el mecanismo para acelerarlos hasta tales energias? y
(cudl es la composicion dominante de estos? son preguntas fundamentales para resolver
dicho misterio. Multiples fuentes han sido propuestas y aunque atin no ha sido posible
identificar una, han sido establecidas restricciones en sus propiedades. Un criterio simple
fue proporcionado por [11], dando el argumento de que las regiones de aceleracion de
UHECRSs deben ser capaces de contenerlos. Entonces el tamafio de la fuente debe ser
mayor al radio de Larmor de la particula. Esta es una restricciéon pero no un criterio
suficiente para determinar el origen de los CRs. Otra restriccion es la luminosidad y se han
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propuesto trabajos [12, 13], que limitan atin mds el nimero de candidatos.

Las principales fuentes propuestas usando argumentos energéticos son los Destellos
de Rayos Gamma (GRBs, Gamma Rays Bursts), con energfas del orden de ~ 10°° erg/s,
donde si una sola fraccion de esta es dedicada a la aceleracion de CRs, los GRBs son las
fuentes mads factibles. Aunque estudios recientes muestran que los choques ultra relativistas
son ineficientes en la aceleracion de UHECRs limitando la energia médxima a solo ~ PeV
[14,15]. Ademads en [16] muestran que CRs no son eficientemente acelerados en GRBs
energéticos dejando solo a GRBs de baja luminosidad como candidatos.

Otras fuentes astrofisicas potenciales son los AGNs, especialmente las radio galaxias o
blazares [12,17, 18]. Los eventos de PAO parecen coincidir con la distribucion espacial de
AGNss en el universo local aunque la significancia de esta correlacion no supera los 30~ para
ser aceptada [7]. La radio galaxia més cerca Centaurus A ha sido ampliamente propuesta
como fuente de UHECRSs soportada por la posible existencia de una aparente anisotropia
en esa direccion.

1.2. Fermi-LAT y rayos-y

Fermi-LAT (Large Area Telescope) es un instrumento a bordo del satélite Fermi de
la Administracion Nacional Aerondutica y del Espacio (NASA) y desde que inici6 su
operacion en 2008 ha revolucionado la forma de entender los fendmenos mas violentos del
universo. Fermi-LAT cubre energias desde docenas de MeV hasta cientos de GeV y tiene
un enorme campo de vision (FOV, Field Of View) que cubre cerca de una quinta parte del
cielo al mismo instante.

En adicién a los CRs la emision de los neutrinos mediante procesos hadrénicos también
demanda una componente electromagnética en altas energias cuyo flujo debe ser del orden
del flujo de los neutrinos emitidos. Considerando que el universo estd cubierto por radiacion
electromagnética tanto de origen térmico como la radiacion de fondo en microondas y de
origen no térmico como la radiacién gamma extragalactica de fondo (EGB, Extragalactic
Gamma Background) esta Gltima componente podria estar relacionada con el flujo difuso
de los neutrinos detectados por IceCube.

La EGB es una superposicion de todas las fuentes que emiten en rayos-y en el univer-
so observable. Estas fuentes principalmente son galaxias con brotes de formacion estelar
(SBGs, Starburst Galaxies), AGNs y GRBs. La EGB puede ser dividida en la contri-
bucién de las fuentes resueltas y la de las fuentes no resueltas, esta ultima es conocida
como Radiacion Gamma isotrépica de Fondo (IGRB, Isotropic Gamma Ray Background).
Recientemente, Fermi-LAT report6 la deteccion de un flujo difuso de rayos-y de origen
extragalactico en el rango de energias de 100 MeV — 800 GeV (ver figura 1.3). El espectro
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Figura 1.3: Espectro de flujo difuso de laradiacién gamma extragaldctica de fondo detectado
por Fermi-LAT [19]

del IGRB puede ser ajustado por una ley de potencias cortada, con indice espectral de
~ 2.3 y energia de corte de ~ 250 GeV [19].

1.3. Neutrinos astrofisicos

1.3.1. Neutrinos en IceCube

Debido a la pequeiia seccion eficaz en la interaccion del neutrino, para poder observar
neutrinos de origen astrofisico es necesario construir un detector de magnitudes gigantescas
(de algunos km?). Asi, con la idea de usar los neutrinos como mensajeros astronémicos
y con la promesa de que nos pueden ayudar a abrir una nueva ventana del universo, la
construccion de detectores de neutrinos como IceCube y KM3NeT son necesarios para el
entendimiento del cosmos.

IceCube es el observatorio de neutrinos localizado en el polo sur, con dimensiones
kilométricas es un detector de particulas construidos en el hielo de la Antartida (ver
figura 1.4). El instrumento consiste de 5160 sensores de luz o modulos Opticos digitales
(DOM, Digital Optical Module) que forman un kilémetro cubico de hielo Antartico a
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profundidades entre 1450 y 2450 metros. Cada DOM contiene un fotomultiplicador de
10 pies y una tarjeta electronica que digitaliza la sefal. Estos fotomultiplicadores estdn
arreglados en cadenas con 60 DOMs cada una y separados por 17 metros de distancia. En
total Icecube cuenta con 86 cadenas separados entre ellos por 125 metros de distancia.

/Penetrator

High voltage divider \
IceCube array

Amanda ll array RTV gel

1,450 m (precursor to lceCube)

DeepCore

Eiffel Tower
324m Glass pressure .~
housing

2,450 m Photomultiplier

2,820 m!

Mu-metal grid

Figura 1.4: Diagrama esquematico del detector de neutrinos IceCube (izquierda). Médulos
opticos digitales utilizados para la deteccion de radiacién Cherenkov (derecha). [20]

IceCube detecta neutrinos mediante la emision de la radiacion Cherenkov producida por
las particulas cargadas que son emitidas en la interaccion de los neutrinos con los nucleones
dentro del detector o alrededor del detector. Dependiendo del sabor, la energia y el tipo
de interaccion del neutrino, IceCube puede diferenciar entre tres tipos de topologias (ver
figura 1.5). A bajas energias (desde algunos TeV hasta algunos PeV) para eventos producidos
mediante interacciones por corrientes cargadas las topologias son de tipo traza (para v,)
y tipo cascada (para v, y v;). Para interacciones producidas por corrientes neutras son
del tipo cascada (para cualquier sabor). A energias mds altas (arriba de algunos PeV),
se espera una topologia adicional, conocida como doble-bang (para v;), donde la energia
que se transfiere del neutrino al nucleén produce una primera cascada mientras que el 7
producido en la interaccidn viajara algunos metros antes de decaer y producir una segunda
cascada.

Cada tipo de topologia ofrece diferentes ventajas y desventajas. Por ejemplo, los de tipo
traza permiten una mejor reconstruccion en la direccion de arribo del neutrino. Pero con la
desventaja de ser dificiles de detectar al existir un fondo de neutrinos atmosféricos producto
de la interaccion de rayos cosmicos con las moléculas de la atmésfera y que es dominante a
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energias de < 30 TeV. Para el hemisferio norte una mejor deteccién de neutrinos tipo traza
es de esperarse al utilizar la tierra como un filtro de muones atmosféricos provenientes
de ese hemisferio. Para los de tipo cascada es posible detectar neutrinos tanto desde el
hemisferio sur como el hemisferio norte, pero este tipo de topologia tiene la desventaja de
tener un gran error en la reconstruccion de la direccion de arribo del neutrino, dificultando
asi la correlacion con alguna fuente astrofisica.

Recientemente, el observatorio IceCube report la deteccion de neutrinos de altas
energias con evidencia de origen astroffsico, con una significancia mayor a 70, en el
catdlogo HESE (High Energy Starting Events) [20-22] con energias desde 30 TeV (a
partir del cual el fondo de neutrinos atmosféricos deja de ser importante) hasta ~ 2 PeV.
Su espectro tuvo el mejor ajuste a una ley de potencias con indice espectral de ~ 2
(ver figura 1.6). Ningtn indicio de anisotropia fue encontrada (ver figura 1.7), el cual
sugiere un origen extragaldctico. Debido a la ausencia de contraparte electromagnética
y el gran error angular en la reconstruccion de los eventos para la gran mayoria de los
neutrinos detectados (~15° y ~1° para eventos tipo cascada y tipo traza, respectivamente)
ninguna fuente astrofisica ha podido ser correlacionada espacial y temporalmente con
dichos eventos. La no identificacion de una fuente puntual para dichos neutrinos ha dejado
mds preguntas que respuestas, y actualmente la pregunta acerca del origen de los rayos
cOsmicos ultra energéticos sigue sin responderse como inicialmente se esperaba.

1.3.2. Candidatos astrofisicos extragalacticos

Para poder proponer fuentes astrofisicas candidatos de v — AE la primera condicién
necesaria es garantizar que dichas fuentes sean capaces de acelerar rayos cosmicos hasta
energias en el rango de ~ (1 + z)1-100 PeV que corresponden a los neutrinos del catdlogo
HESE, con z el corrimiento al rojo debido a la expansion del universo. Si los rayos césmicos
son nicleos con carga eléctrica entonces estos seran deflectados durante su propagacién por
lo tanto es imposible determinar la direccion de emision de CRs con energias asociadas al
catdlogo HESE, sf estos llegardn a la tierra. Los UHECRs (> 10'° eV) que son deflectados
en menor proporcion podrian ofrecer la posibilidad de poder ser correlacionados con
los neutrinos detectados por IceCube. El problema de usar UHECRs es que el flujo es
atenuando por la radiacién de fondo dejando asi tinicamente objetos del universo local
(para el caso de protones ~ 75 Mpc) para poder ser correlacionados.

A continuacién se enlistan algunos de los objetos astrofisicos extragaldcticos mads
prometedores para la emision de neutrinos de altas energias (algunos de ellos también son
candidatos para ser fuentes de UHECRS).
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(a)

(b)

(c)

Figura 1.5: Eventos simulados de los tres tipos de topologia en las interacciones de neutrinos
en el detector: (a) tipo traza, para corrientes cargadas (para v,), (b) tipo cascada, para
corrientes cargadas (para v, y v;) y para corrientes neutras (todos los sabores) (c) tipo
doble-bang, para corrientes cargadas y neutras a energias de = PeV. [23]

Destellos de Rayos Gamma. Los destellos de rayos gamma son los eventos mds energé-
ticos conocidos en el universo. Dos tipos de GRBs segtin su duracién han sido identificados,
largos (~ 20 segundos) y cortos (~ 1 segundo). Los GRBs largos son producidos durante
la muerte catastréfica de una estrella masiva en el colapso de su nucleo a una agujero
negro. Los GRBs cortos son producidos como consecuencia de la fusion de dos estrellas



16 CAPITULO 1. INTRODUCCION

B Background atmospheric Muon flux
102 + B Bkg. atmospheric neutrinos (n/K)
Background uncertainties
— Atmospheric neutrinos (0% CL charm limit)
— Bkg. + signal best-fit astrophysical (best-fit slope £4°%)
— - Bkg. + signal best-fit astrophysical (fixed slope %)
@ g v o®e Data
@ 10'¢
R hﬁ’h
~ gt e 5
< L )
™ -
P : [ . ==y
Q = e ¥ !
2 100 — 1“—"|d_j !
2 i
5 =
e L
1071
1
102 103 104

Deposited EM-equivalent energy in detector (TeV)

Figura 1.6: Espectro de neutrinos detectados por IceCube y reportados en el catidlogo
HESE [20].

de neutrones (o estrella de neutrones y agujero negro), este modelo ha sido confirma-
do recientemente con la deteccion de ondas gravitacionales correlacionada con emision
gamma y en Optico, tal como los modelos predicen. Los GRBs fueron uno de los pri-
meros candidatos propuestos para la emision de v-AE, mucho antes de su deteccién por
IceCube. Al tener el potencial para ser las principales fuentes de UHECRSs en el univer-
so [24] los GRBs fueron las fuentes de neutrinos de ~TeV-PeV mds prometedoras [25].
Suponiendo que los GRBs tienen una emisitividad de UHECRSs similar al del universo
local, [26] establecieron asi un flujo maximo de neutrinos que puede ser observado con
un valor de ~ 107"'"TeVem™2s~!sr™!. Dicha cota superior es conocida como el limite de
Waxman-Bahcall .

Con la deteccion de v-AE y la no correlacion temporal de estos con los GRBs mads
luminosos, IceCube concluye que los GRBs observados no son la principal fuente UHECRs
y que estos no pueden contribuir al flujo difuso de neutrinos més del 1 %. Estudios recientes
muestran que CRs no son acelerados eficientemente en choques ultra relativistas como los
producidos en los GRBs [14, 15], descartando asi a los clasicos GRBs como la principal
fuente de neutrinos con energias de TeV-PeV.

Otra posibilidad que considera a los GRBs es propuesta por [16] quienes sugieren que
los neutrinos pueden ser producidos solo en GRBs de baja luminosidad y ultra largos. Este
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ICECUBE PRELIMINARY

Galactic

0 TS=2log(L/LO) 13.1

Figura 1.7: Mapa celeste en coordenadas galacticas de la direccion de arribo de los eventos
detectados por IceCube, (X) significa un evento con topologia tipo traza y (+) un evento con
topologia tipo cascada. El sombreado significa una prueba probabilistica de agrupamiento
para cada fuente puntual, ningiin agrupamiento significante fue encontrado [20].

tipo de GRBs podrian acelerar eficientemente CRs al no tener un choque mediado por
radiacion. Estos fendmenos son poco brillantes por lo tanto es de esperarse una contraparte
electromdgnetica oculta para eventos que estdn lo suficientemente lejos para ser detectados,
dejando asi su deteccion solo en los eventos mds cercanos. Adicionalmente, en la ausencia
de contraparte electromagnética [27] propone las condiciones en GRBs ahogados como
fuentes de neutrinos siguiendo un tratamiento similar al de [16].

Nicleos Activos de Galaxias. Conforman una pequena fraccion de todas las galaxias
cuya principal caracteristica es que presentan una fuerte emisién en radio, rayos-X y/o
rayos-y provenientes de la region central, jets o 16bulos de dicha galaxia. La emision de un
AGN se atribuye a un jet relativista cuyo origen estd en la acrecion de materia en un agujero
negro super masivo (SMBH, Super Massive Black Hole) con masas que estdn en el rango
de 10° — 10' M. Dos tipos principales de AGNs pueden ser identificados: los AGNs de
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baja luminosidad (LL-AGNsl, Low Luminosity AGNs) cuya luminosidad esta en el rango
de 10%erg/s con emisién dominante en radio o rayos-X y los AGNs de alta luminosidad
(HL-AGNSs, High Luminosity AGNs) con luminosidades superiores a los LL.-AGNs. Los
HL-AGNs también son conocidos como radio galaxias. Las radio galaxias a su vez se
dividen en dos principales clases: radio-quiet (RQ-AGN) y radio-loud (RL-AGN) y cuya
principal caracteristicas es la existencia de un jet luminoso con emision principal en radio,
rayos-X y/o rayos-y. Las radio galaxias con RL-AGN pueden ser divididos principalmente
en dos clases Fanaroft-Riley I (FR-I) y Fanaroff-Riley II (FR-II). En general FR-II son mas
luminosos que los FR-1 y el jet puede extenderse hasta el orden de algunos kiloparsecs. Las
FR-I son més brillante hacia el nicleo mientras las FR-II incrementan su brillo hacia fuera.
El espectro en la emision a bajas energias de las radio galaxias son atribuidas a particulas
cargadas que se mueven a velocidades ultra relativistas que radian principalmente en radio.
Una caracteristica principal en el espectro de los AGNs es que presentan un doble lomo, con
picos en baja energia (radio y/u 6ptico) y una en altas energias (rayos-X y/o rayos-y) esta
segunda generalmente es atribuida a dispersion Compton inverso o procesos hadrénicos.
Usando interacciones pp [28] intenta relacionar el flujo de rayos gamma difuso detecta-
do por Fermi-LAT y las radio galaxias no resueltas, encontrando que las FR-I se ajustan mas
al flujo difuso de neutrinos observado en comparacién a las radio galaxias mds poderosas,
las FR-II , como deberia de esperarse. Si dicho modelo es correcto es de esperarse que el
final del espectro de neutrinos se extienda més alld de los ~ PeV. Esta condicién es debido

a la suposicion de que el flujo de neutrinos estd conectada cone el flujo extragaldctico de
UHECREs.

Una clase particular de radio galaxias de suma importancia son los conocidos como
Blazares, cuya caracteristica principal es que el jet estd apuntando en direccion de la tierra,
clasificdndolos asi como los objetos mds brillantes de todos lo AGNs y por lo tanto uno
de los candidatos astrofisicos mds prometedores para ser observados con los telescopios
de neutrinos de altas energias. El jet de un blazar es relativista con factores de Lorentz
de I' ~ 5 — 30 y cuya emision es dominante sobre la emision de la galaxia huésped. Los
Blazares han sido estudiados como fuente de neutrinos por [29].

Otra alternativa para las radio galaxias mds cercanas es proporcionada en [30] quien
propone que para jets desalineados, estos aceleran rayos cdsmicos para inyectarlos y ser
confinados en la galaxia huésped, para después interaccionar con el gas del medio interes-
telar produciendo neutrinos. El flujo de neutrinos encontrado para estas radio galaxias estd
por debajo de la sensibilidad actual de IceCube, descartdndolos como fuentes principales
de los eventos del catdlogo HESE.

Galaxias con brotes de formacion estelar. Son galaxias normales con episodios de
intensa formacién estelar Mg ~ 1 — 10 M@yr_l, en sus ultimos 10 — 107 afios. La idea de
que este tipo de galaxias son fuentes potenciales de neutrinos de altas energias fue propuesta
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por primera vez por [31]. Al tener altas tasas de formacion estelar implica también una alta
tasa de explosion de supernovas, hypernovas o destellos de rayos gamma que sean capaces
de inyectar CRs con energias 2 PeV al medio interestelar. Estos CRs serdn confinados y
propagados mediante difusion en toda la galaxia, durante este proceso interaccionardn con
el gas del medio produciendo piones que decaerdn en neutrinos y rayos-y. La produccion
de neutrinos puede ser eficiente en estos entornos debido que SBGs tienen altas densidades
de gas en el medio interestelar produciendo una emision is6tropa. Ademads se necesita que
las fuentes sean cercanas.

Usando los datos de GRBs [32] calcula la contribucién de SBGs al flujo difuso de
neutrinos y encuentra que dicho flujo producido en estos entornos no es suficiente para
describir el flujo observado por IceCube. Adicionalmente [33] realiza el célculo haciendo
consideraciones mds realistas tomando en cuenta que no todas las galaxias tienen la misma
tasa de formacion estelar y que los CRs asi como la densidad del medio interestelar
dependerd de la luminosidad de las galaxias.

Cumulo de Galaxias (GCs, Galaxy Cluster).

Laimportancia en la emision de neutrinos en GCs, es que una vez los rayos cosmicos son
acelerados e inyectados al medio intergaldctico estos pueden ser confinados y propagados
mediante difusién en el medio intracdmulo [34]. Los GCs tienen tamafos promedio de
~Mpc, campos magnéticos de ~ uG y densidades intracimulo promedio de ~ 103cm™3.
Asi durante la propagacion de los CRs en el medio intracimulo estos producirdn neutrinos
mediante interacciones hadrénicas. Adicionalmente, la fusion de galaxias puede mejorar
la inyeccion de CRs a los cumulos, donde estos fendmenos pueden ser capaces de acelerar
rayos cosmicos a energias de ~ 0.1 — 1 EeV [32,35,37]. La emisién de neutrinos desde
los cimulos mds cercanos es tratado por [36], dicho trabajo es previo a la era de IceCube,
calculando el nimero de neutrinos de los cimulos de Abell 85, 1758 y 1914, prediciendo 0.3
eventos por afio. Aunque ahora con la deteccion de neutrinos por IceCube y la no correlacion
con los eventos del catdlogo HESE en dichos ctimulos nos permite discriminarlos como
fuentes de neutrinos.
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Capitulo 2

Rayos cosmicos, neutrinos y rayos-y

En este capitulo con el objetivo de poder vincular los neutrinos, los rayos césmicos
y los rayos-y que posiblemente estin asociados con la radio galaxia Centaurus A, se
presentan primero los fundamentos tedricos sobre los rayos cdsmicos, como estos pueden
ser acelerados en entornos astrofisicos, los criterios para restringir los tipos de objetos
astrofisicos candidatos para ser aceleradores y finalmente los efectos de la propagacion
de UHECRs. Segundo, se presentan los mecanismos de emision electromagnético no
térmicos, con el fin de poder describir la radiacion en altas energias observada por algunos
observatorios de rayos-y. Por ultimo, se presentan los modelos para la produccion de los
neutrinos de altas energias y cémo estos se relacionan con los rayos cosmicos y los rayos-y.

2.1. Rayos Cosmicos

2.1.1. Acceleracion de rayos cosmicos
Generalidades
La ecuacién de movimiento de una particula cargada moviéndose relativisticamente

inmerso en un campo electromagnético estd dada por

d
L (ymov) = Ze (E + Y B), @.1)
dt c

donde y = 1/+/1 — 8% es el factor de Lorentz de la particula, 8 = v/c es la velocidad
de la particula, Z es el nimero atomico, e es la carga eléctrica del electron, E es el
campo eléctrico y B es el campo magnético. Debido a que la fuerza de campo magnético es
siempre perpendicular al movimiento de la particula es facil ver que los campos magnéticos
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no generan trabajo. Por lo tanto campos magnéticos solo pueden cambiar la direccién de
movimiento de particulas cargadas pero no pueden acelerarlas.

La hipdtesis mds probable es que la aceleracion de particulas es debido a campos
electromagnéticos presentes en las fuentes astrofisicas o en el medio interestelar. En el
medio interestelar sin embargo el campo eléctrico promedio (E) ~ 0. Entonces, de la
ecuacion 2.1 tenemos que moy% + moy3v‘;;§‘ = Ze v X B y debido a que la aceleracion es
siempre perpendicular al movimiento de la particula el segundo término del lado izquierdo
de la ecuacién es cero, ahora igualando el término de aceleracién con la aceleracién
centripeta V—R2 tenemos que %ﬁvc = ZeB, entonces definimos R = r; como el radio de
la 6rbita de una particula moviéndose en un campo magnético uniforme conocido como
giro radio o radio de Larmor. Para particulas moviéndose a velocidades ultra relativistas

tenemos E ~ pc, entonces el radio de Larmor es

E
Ze B’

ry = (22)

Ecuacion de Difusion

Particulas cargadas de altas energias se propagan mediante colisiones aleatorias dentro
de unaregion de confinamiento. Estas pueden ser descritas mediante la ecuacion de difusion
dada por

aN(E) _ DV*N(E) + i[b(E)N(E)] + Q(E), (2.3)
dt OE

donde N(E) es el nimero de particulas con energias E, DV2N(E) es el término
difusivo, b(E) es el término de ganancia o pérdida de energia y Q(E) representa la tasa de
inyeccion de particulas por una fuente.

Debido a que las particulas se difunden debido a gradientes de densidades, estas
pueden ser descritas por la ley de Fick, F = DVN. Por lo tanto, en el término difusivo, D
corresponde al coeficiente de difusion dado por la expresion

1
D =3V ais, (2.4)

donde v es la velocidad promedio de las particulas, A4;s es el camino medio de las
particulas en el medio de difusion. En general el coeficiente de difusion para rayos césmicos
es parametrizado dependiendo del radio de Larmor y la longitud de coherencia del campo
magnético, /., bajo la suposicion que las particulas se dispersan debido a inhomogeneidades
de campo magnético, es decir, A4y = [.. Por tanto, el coeficiente de difusion puede
expresarse como
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1
D = 5 cnrr, (2.5)

donde se introduce el pardmetro n = [./rp > 1. Cuando n ~ 1, es decir, [, ~ ry el

coeficiente de difusion alcanza su valor minimo, este limite es conocido como el régimen

de difusién de Bohm.
1
D > 3 cry. (2.6)
El coeficiente de difusion en un medio dado serd unicamente funcion de la energia al
depender inicamente del radio de Larmor.

Mecanismo de aceleracion de Fermi de Segundo Orden

Propuesto por Enrico Fermi en 1949, es la version original y da su nombre debido a
que la energia ganada por ciclo es proporcional a la velocidad de las nubes magnéticas en
segundo orden. La idea bésica es que las particulas ganan energia a través de colisiones con
nubes magnetizadas que funcionan como si fuesen espejos magnéticos que ceden energia
a la particula en cada colision.

La energia ganada por colision estd dada por

AE 8 (V)2 )
—V==(=] ~ B4 2.7
< E > 3 ( c) p @.7)
El tiempo de colision estd dado por fey = - f(i 7 donde ¢ es el dngulo entre el vector

velocidad de la particula y la linea de campo magnético, también conocido como el 4ngulo
de cabeceo, Ap es el camino medio libre entre las colisiones de la particula y las nubes
magnéticas. Promediando sobre cos¢ =~ 1/2 entonces t.,; ~ A/c. Por lo tanto, la tasa de
ganancia de energia es

2

g~Fep (2.8)

A
En una versién moderna, las nubes en un campo magnético turbulento pueden ser con-
sideradas como una idealizacién de agrupaciones de materia espacialmente distribuidas
homogéneamente moviéndose con una velocidad correspondiente a las ondas de Alfvén
va, entonces B = fBa. Asf, el tiempo de aceleracion puede estimarse como . = E/E,
entonces usando la ecuacion 2.8 se tiene

A

~ 2.
B (2.9)

t(lC
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Mecanismo de aceleracion de Fermi de Primer Orden

Este mecanismo usa la idea original de Fermi, descrita anteriormente, pero involucra
la propagacion de un choque fuerte, el cual es comtn en muchos fenémenos astrofisicos en
altas energias. Ahora se resume el formalismo desarrollado en [38]. Un choque fuerte viaja
a una velocidad mucho mayor que la velocidad del sonido , U > c;, y el nimero Mach es
> 1. Por practicidad es comtn representar todas las variables en el sistema de referencia
del choque y la velocidad del choque es vi = U y una velocidad de pos-choque v,. Asi de
la ecuacion de continuidad se tiene la condicion de salto

p1v1 = p1U = povs. (2.10)

Donde para el caso de un choque fuerte p;/p, = (y + 1)/(y — 1), con y el cociente de
calores especificos. Para un gas monoatémico completamente ionizado y = 5/3, entonces
p1/p2 =4 por lo tanto v, = 4vy.

Como existen inestabilidades en el flujo o movimientos turbulentos en ambas regiones
del choque las particulas en este mecanismo ganan energia cada vez que cruzan la region
del choque. El gas en la regién pos-choque se acerca a la particula con una velocidad
V = (3/4)U. Asi, la energia ganada en cada cruce es

AE 2(V
—Y=Z(Z)~ B.,.. 2.11
)= 5(E) = o @1y
El nombre de este mecanismo es dado debido a que la energia ganada es proporcional
a la velocidad del choque en primer orden. El tiempo de cruce puede aproximarse como

el tiempo de difusion en la regiéon pos-choque t..,. ~ Dc/Bcn, entonces el tiempo de
aceleracion puede calcularse como

D

~— .
'Bchcz

(2.12)

t(lC

2.1.2. Fuentes de rayos cosmicos ultra energéticos

El origen de fuentes de UHECRSs es un misterio, muchos objetos astrofisicos han sido
propuestos como posibles aceleradores. Aunque aun no es posible saber como y dénde
estas particulas son aceleradas, a partir de ciertos criterios es posible acotar el nimero y
los tipos de objetos astrofisicos que son candidatos.

Criterio de Hillas

Para establecer la maxima energia que los CRs pueden alcanzar en una regién dicha
fuente necesita ser capaz de contener a las particulas hasta tales energias. Un argumento
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simple es proporcionado por [11] quien propone que una regién de tamafio R y campo
magnético B puede contener CRs hasta una energia maxima E,,, si dicha regioén es mayor
al radio de Larmor de la particula ry, es decir, R = ry. Por lo tanto, el famoso criterio de
Hillas en el sistema de referencia comovil establece que

Emax < Ze BR. (2.13)

Para una fuente que se mueve a una velocidad relativista el criterio de Hillas tiene la
siguiente expresion

Emx <TZe3BR. (2.14)

Basdndose en este criterio es posible proponer objetos astrofisicos como candidatos
para acelerar CRs hasta energias de ~ 10%° eV, tinicamente tomando en cuenta la regién
de confinamiento y el campo magnético como se muestra en la figura 2.1.

Maiéxima energia en un viento relativista

El criterio de Hillas es una condicién necesaria pero no suficiente. Asi, un simple
andlisis para restringir fuentes de UHECRSs es desarrollado por [12, 17] para un viento
relativista, donde la densidad de energia total u’ incluyendo la energia debido a la masa
en reposo y debido al campo magnético a un radio R de la fuente y con una luminosidad
isotrépica L, es

, L

U = —————.

47 R?BI2c

Si una porcion ep de la energia total es en forma de campo magnético entonces se tiene

up = epu’, donde la densidad de energia de campo magnético es uy = B’/8n 'y B es el

campo magnético en el sistema de referencia del fluido. Usando el criterio de Hillas dado

por la ecuacién 2.14es posible limitar la maxima energia que puede alcanzarse en dicha
region, entonces se tiene

(2.15)

(2.16)

Epnax = (g) ZBEBL.

r c

Esta simple estimacion no explica como la energia es convertida en energia cinética de
las particulas. Ademads es necesario comparar los tiempos de aceleracion con los tiempos
dindmicos del viento.

Restriccion en la luminosidad no relativista

Una restriccion en la luminosidad de una fuente moviéndose a velocidad no relativista,
como puede ser el choque generado en la acrecion de un cimulo de galaxias o grandes
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Figura 2.1: Gréfica de objetos astrofisicos candidatos aceleradores de rayos cosmicos ultra
energéticos segun el criterio de Hillas. [39]

radio 16bulos de AGNs, pueden ser posibles fuentes de UHECRs [40,41]. Consideremos
una regién de aceleracion de tamaifio R y con campo magnético B. El criterio de Hillas
(rr < R) puede ser transformada en una condicién de campo magnético
B > L (2.17)
ZeR
Es necesario que la densidad de campo magnético sea menor a la ”Ram Pressure” total,
Up < pv?, entonces en términos de la luminosidad se tiene

1
L=4gR%>v (Epvz) > 47R> v Ug, (2.18)
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Usando la ecuacion 2.17, la condicién es

2
1 E
LZ=-Bl=—] . 2.19
L) o
Donde 8 = v/c es la velocidad de la region de aceleracién. Aunque esta condicion es un
poco incierta en la dependencia de S [40].

Restriccion en la luminosidad relativista

Otro argumento para restringir fuentes UHECRs en funcién de su luminosidad y que
ademads considera los tiempos de aceleracion es tratada en [13,42]. Un plasma magnetizado
con campo magnético B moviéndose a una velocidad v generard un potencial dado por
V = BBRcon B =v/cy R el tamafio de la region. Por lo tanto, para un caso no relativista,
un nucleo con carga Ze podria ser acelerado debido a este potencial hasta alcanzar una
energia de

Epax ~ Ze BBR, (2.20)

que concuerda con el criterio de Hillas, ecuacién 2.14. En el caso de un plasma
relativista con I' > 1 los nidcleos serdn acelerados en una region de solo una fraccién de su
tamaio observado R donde en el sistema de referencia del plasma R” = R/T, por lo tanto
la maxima energia alcanzada estd dada por E/, ,. < Ze 8 B R’ y en el sistema de referencia
del observador.

Epax < Ze BBRT\. (2.21)

A partir de este criterio es posible establecer una limite inferior en la luminosidad
necesaria para poder acelerar una particula hasta una energia maxima E,,,,. Considerando

72
la densidad de energia de campo magnético en el sistema comdvil dada por Uy = g—ﬂ
para un plasma moviéndose a una velocidad v podemos calcular la luminosidad de campo
magnético dada por Lz = nR?>Bc U » Y usando la ecuacion (2.21) tenemos

2

I’ (E

LgZ —|=—] ¢ (2.22)
B \Ze

y tomando el caso mds optimistaconI' ~ 1y 8 ~ 1 se tiene L > 10% EJ) Z72 erg/s

[42], una condicion mds robusta necesaria para acelerar rayos cosmicos hasta energias de

~ 10?Y eV. Dicha condicién solo cumple se para dos tipos de objetos astrofisicos como los
GRBs y los AGNs mds poderosos [13].
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Confinamiento de rayos cosmicos

Si los rayos cosmicos escapan de la fuente via difusién, usamos la ecuacién de con-
tinuidad en el que el cambio de densidad de un parte del sistema es debido al cambio en
el flujo que entra y sale en una regién del sistema Una vez que los CRs son inyectados
estos son confinados debido a los campos magnéticos, propagdndose en camino aleatorio.
Asi la distancia promedio recorrida después de un tiempo t es <d2> ~ 4D(E)t. Bajo la
suposicion que rayos cosmicos escapan via difusion entonces el tiempo de escape estd dado
por tgir ~ tesc. El tiempo de escape de los CRs ocurre cuando la distancia recorrida es
igual al tamafio de la fuente

R2

Tesc =

El coeficiente de difusion es dado por la ec. 2.5.

Tiempo de aceleracion

Generalizando, el tiempo de aceleracion se puede escribir de la siguiente forma
tac = Atp, (2.24)

donde A para el caso no relativista del mecanismo de Fermi de segundo orden se tiene
A~ ,8;‘277 y para el mecanismo de Fermi de primer orden A ~ ,8;577 /3. En general A > 1,
y para A =~ 1 corresponde a la mixima eficiencia en el proceso de aceleracion que es
proporcionado en el régimen de difusion de Bohm para un caso medianamente relativista
y donde el campo magnético es casi completamente turbulento. Para garantizar que los
CRs son acelerados hasta altas energias es necesario contar con el tiempo suficiente para
el proceso de aceleracion, entonces debe cumplirse la condicion ¢, < min[tgin, tesc, tedadls
donde ¢4, es el tiempo dindmico, .5 €s el tiempo de escape de los CRs de la region de
aceleracion y f.444 €s la edad de la fuente, o cualquier otro proceso donde las particulas
pierdan energia tales como los procesos hadrénicos.

2.1.3. Propagacion de rayos cosmicos ultra energéticos

El efecto Greisen-Zatsepin-Kuzmin

Rayos c6smicos ultra energéticos del orden de 10?° eV interaccionaran con la radiacién
del medio bajo la reaccion

p+y— A,
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La energia umbral en una colision frontal estd dada por

2 2
_ (mA - mp)

E, = iE, (2.25)
donde m,, y ma son la masa del rayo c6smico (protones) y la masa de la Delta de resonancia,
respectivamente.

Los fotones del CMB cuya energiaa z = Oes E, ~ 6 X 10~* eV comienzan a jugar un
papel importante en la atenuacién de UHECRs a energias de > 5 x 10'? eV. Por lo tanto el
universo es opaco a UHECRs, con una longitud de absorcion de

1
Ay = — =~ 10 Mpc,
7 ncmBO py pe

con una densidad de fotones de ncyp ~ 400 cm™ y una seccion eficaz de interaccion
de opy ~ 10~28cm~2. Esta frontera es conocida como el corte GZK y establece un limite
superior en la energia de rayos césmicos asi como un horizonte o distancia mdxima desde la
cual estos son emitidos. Considerando que en cada interaccidn los rayos césmicos pierden
una energia de ~ m;/m, ~ 0.15 de la inicial, la distancia para una completa atenuacion es
~ 50 - 100 Mpc.

Fotodesintegracion de niicleos

Si los rayos césmicos son nucleos estos sufrirdn fotodesintegracion durante su propa-
gacion cuando interaccionen con la radiacion del medio principalmente la radiacién de
fondo como el CMB vy la luz extragalictica de fondo (EBL, Extragalactic Background
Light) [43]. La seccion eficaz de fotodesintegracion de un nicleo con peso atémico A es
oa(€,) = 35.56(e, —83.5 A7%21) mb con €, = y (1 — u) la energfa invariante adimensio-
nal de fotodesintegracion. El tiempo de caracteristico para la pérdida de energia efectiva
en el proceso de fotodesintegracion con fotones del CMB es

E? -1
- 14 20 _ _ ,w(A)
tp(E,A) ~3x 10" s AU [ In (1 e )] , (2.26)

con w(A) = ?fggz y donde k es 1.2, 3.6, 4.349 para He, N y Fe, respectivamente [44].

El camino medio libre para fotodesintegracion en la funcién ¢ es [45]

0.8349-79
e (+Ey

AE,A) ~3 X E;

———— Mpc. 2.27
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Deflexion de rayos cosmicos

UHECRSs viajando desde la fuente hasta la tierra son aleatoriamente deflectados debido
a la geometria de campos magnéticos tanto extragaldcticos como galdcticos. Si la longitud
de coherencia del campo magnético /. es mucho menor al radio de Larmor de los UHECRs,
es decir, [, < Ry, estos viajardn en un trayectoria cuasi-rectilinea y podemos decir que,
cada distancia de /. se provocard una deflexion de 6 =~ [./Ry. Después de cruzar N
regiones con campo magnético promedio By la deflexion promedio total serd la suma de la
deflexién provocada por cada fluctuacion, por lo tanto se tiene 0,5 =~ 9VN, considerando
que la particula viajé una distancia D entonces el nimero fluctuaciones encontradas en
su trayectoria puede aproximarse como N ~ D,/l.. Asi, una estimacién de la deflexién
promedio total puede expresarse como

Oops ~ Ze BE™ 112 D12, (2.28)

Como la longitud de coherencia y el campo magnético dependerdn del medio de propa-
gacion, para una misma fuente la deflexiéon dependera tinicamente del niimero atémico y
la energia de los rayos césmicos 6,s(Z, E). Por otra parte si [. = ry, CRs se propagaran
de una forma difusiva y es necesario hacer uso del coeficiente de difusion para analizar su
propagacion.

Asi, para poder hacer astronomia con rayos c6smicos es necesario recurrir alos CRs con
energias de > 10'8 eV y nicleos ligeros de tal manera que la deflexién sea minima, aunque
la composicion predominante de UHECRSs aun es incierto. Adicionalmente la deflexion
es incrementada proporcionalmente con la distancia de la fuente, ademds considerando el
efecto GZK y el proceso de fotodesintegracion la distancia médxima de la fuente dependera
de la composicién dominante.

2.1.4. Luminosidad de rayos cosmicos ultra energéticos

Para determinar el nimero de UHECRSs observados por el observatorio PAO, usamos
la exposicion proporcionado por dicho observatorio, el cual para una fuente puntual es
Ew(85)/Qe0 = (6.6 x 10* x 0.64/7) km? yr sr™!, donde w(d;) es un factor de correccién
en la exposicion para la declinacion de la fuente y Qg es la porcion del cielo observada
por PAO. Suponiendo un espectro con una simple ley de potencias dN/dE = AyE~*N con
indice espectral de ay, el nimero de rayos c6smicos observados por PAO puede calcularse
como

NZBS = exposicién x Nog., (2.29)
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donde Ng g, €s el nimero de CRs emitidos por la fuente. El espectro puede calcularse como
Ng Rs = f EO;M Z—Ing con Enm = 58 EeV la energia de los eventos detectados por PAO. Asi
la constante de normalizacion Ay es dada por

Ay = (—ay + D) ESV N2 (2.30)

Entonces la luminosidad de UHECRs de una fuente puede ser calculada a partir del
flujo integrado de CRs y estd dada por

dN
Ly = 4nd§f Ey ——dEy, (2.31)
gy ¥ dE

donde d; es la distancia de la fuente. Por lo tanto la luminosidad de UHECRS supuesta a
partir del nimero de UHECRs detectados por PAO puede ser calculada siguiendo

2 E()Q aN — 1 1+ b 2—
Ly =4nd S0 (Q’N — 2) ENJthNCORSS Ey N, (2.32)

2.2. Radiacion no térmica en astronomia de altas energias

2.2.1. Radiacion sincrotron

Fuentes capaces de acelerar particulas a altas energias también son fuentes de radiacion
electromagnética, debido a que cualquier particula acelerada cargada emite radiacion. Un
electrén relativista moviéndose alrededor de lineas de campo magnético radiard a una
frecuencia caracteristica de

1 ,eB
Ve = 5 7e
21" mec
donde vy, es el factor de Lorentz del electrén, B es la intensidad de campo magnético, m,
es la masa del electron.
La potencia radiada dependerd principalmente de la intensidad de campo magnético y

estd dada por

) (2.33)

4
Piine = 307 c*y*Us, (2.34)

donde o7 es la seccion eficaz de Thompson, S es la velocidad de la particula en unidades
de la velocidad de la luz, Uz = B?/8n es la densidad de energia de campo magnético.

Suponiendo que los electrones pierden energia a una tasa constante, Py;,, el tiempo de
enfriamiento de un electrén es dada por # g, = E./ Pyine

3mec?

(2.35)

tsine = ———=——.
sinc 40-Tc'y2ﬁ2uB
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2.2.2. Dispersion Compton inverso

Este proceso involucra particulas aceleradas que al interaccionar con los fotones del
medio cederdn energia a dichos fotones, teniendo como resultado radiacion mucho mas
energética. La potencia para este proceso es dada por

4
Pic = 30kN ¢f*Y*Uraa, (2.36)
donde B es la velocidad de las particulas aceleradas, y es el factor de Lorentz de las
particulas, U,,4 es la densidad de energia de los fotones del medio. o gy es la seccién
eficaz de Klein-Nishina dada por

4 1+ x|2x(1+x) 1 1+ 3x
== —In(1+2x)|+—In(1+2x) - —=|, (2.37
TKN =307 |~ 3 T x n(l+2x)) +>=ln (1 +2x) (11200 (2.37)
conx =E,/ mec2. Para el caso donde E, < m,c2, es decir, x < 1 puede aproximarse
a
26x?
O'KNzo'T(l—Zx+Tx...), (2.38)
y para £, > mec?, es decir, x > 1 toma un valor de
1
OKN = Jrrzx_l (ln 2x + E) ,
2
donde r, = ‘megﬁ es el radio clésico del electrén y o7 = 87;”‘.

La energia médxima que los fotones pueden adquirir en la colisién sucede cuando la
colision es frontal y con un valor de

Eymax ~ 4¥2Ey0. (2.39)

Mientras la energia minima ganada sucede en una interaccion colineal con una energia de

1
Ey,max ~ FE%(). (240)

El tiempo de enfriamiento para proceso de IC es t;c = E/P;c
2

3 3m,c
- 40—TC72ﬁ2Urad ‘

lic (2.41)
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2.2.3. Procesos hadronicos

Nucleos acelerados interaccionan con el gas o la radiacion del medio produciendo
piones neutros 0, bajo las siguientes reacciones

0

N+p-on+nt+n +X (2.42)

N+vy—> N+ 7. (2.43)

Los piones neutros decaerdn en 7° — y + y y la energia de los rayos-y producidos seran

de energias similares al de las energias llevada por los piones, {xy_,0) ~ 0.2. Entonces
rayos-y pueden ser correlacionados con fuentes de rayos césmicos, mediante

dN. dN,
Eid_E?/ = fA%AP EIZV dEN’ (244)

donde fa,,4p es la eficiencia en la produccion de piones para cada una de las reacciones
arriba dadas.

2.2.4. Atenuacion de rayos-y

Fotones de altas energias pueden interaccionar con la radiacién del medio mediante la
reaccion
y+y—>et+e, (2.45)

esto ocurre a energias ~ 1 MeV que corresponde a dos veces la masa del electron. Por lo
tanto fotones de muy altas energias serdn atenuados durante su propagacion principalmente
por la radiacién de fondo como lo son el CMB y el EBL, entonces el universo también es
opaco a rayos-y de muy altas energias. Para poder generar la reaccion de la ecuacion 2.45
se debe cumplir

2 (mecz)2

&y,8E (1 —cos )’

EyAE > (2.46)
donde &, 4 es la energia de los fotones de altas energias, &, g es la energia de los fotones
de bajas energias del medio y 6 es el dngulo de colision entre los dos fotones.

La seccion eficaz para este proceso es

, (2.47)

r2
oy = ”28 (1-B) [23 (8>-2) +(3-*)In (H—ﬁ)
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donde
1/2

0 2
B= [1 - M] : (2.48)

€y,AE€y,BE

Algo a tomar en cuenta es que lo pares producidos emitirdn radiacion sincrotrén contribu-
yendo al espectro o dependiendo de la energia pueden volver a aniquilarse para producir
nuevamente fotones para después producir nuevamente pares y asi sucesivamente, creando
una cascada de particulas.

2.3. Conexion entre neutrinos, rayos-y y rayos cosmicos

2.3.1. Interacciones hadronuclear

Nicleos acelerados interaccionan con el gas del medio ambiente mediante la reaccién

N+p-oal+n+n +X, (2.49)

donde 7° - y +y, 17 - u* + vy n~ — p + v, El espectro de neutrinos puede ser
obtenido mediante el espectro de rayos c6smicos mediante

dN, dN
28y 2 ¢OYN
E; E fapEy B (2.50)

donde f4, ~ min{o 4, n, R, 1} es la eficiencia en la produccion de piones, o4, = 0pp A3/4
con o, = 8 X 1072%cm? a ~ 100 PeV con A el peso atomico de los CRs, 7, es la densidad

de protones del medio y R es la distancia promedio de interaccion. La seccion eficaz o),
en funcion de la energia es [46]

opp = (343 + 1.88L +25L7)

-6 4 2
- (M) mb, 2.51)

E,/2GeV

donde L = log (%)

En cada interaccion los neutrinos se llevan aproximadamente (xzc—,) ~ 0.05 de la
energia de los CRs, por lo tanto para describir los neutrinos detectados por IceCube entre
30 y 2000 TeV es necesario que una fuente pueda ser capaz de acelerar los CRs hasta
energias superiores a 2> (1 + z)0.5 — 40 PeV, para el caso de protones.

Mediante dicha reaccién debido a que los 7° producen rayos-y el espectro de neutrinos
puede ser calculado a partir de este [20]

3% ~ E Ezﬁ_
dE 2 7 dE
La relacion de energia entre el neutrino y los rayos-y es E, ~ 2E,

E (2.52)
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2.3.2. Interacciones fotohadronica

Niucleos acelerados interaccionardn con la radiacion del medio de propagacion, las
principales fuentes de atenuacion son los fotones del CMB y el EBL. La principal reaccion
a altas energias estd dada por

N+ 0

N+)/—>A+—>{n+7r+

Siguiendo [29], el espectro de neutrinos puede relacionarse con el espectro de rayos
cOsmicos mediante

dN, 3 dNy
donde fa, = min{a;fyfny R, 1} es la eficiencia de produccion de piones, con n,, la densidad

. . . 2 . . 2 Ag
de fotones del medio ambiente y la seccion eficaz de la interaccion O'f,fyf = opk Epy S—‘Z‘
P

con opk ~ 5X 10728 A cm?, Agp=0.2 GeV, gpx =~ 0.3 GeV y &,, =~ 0.2. Al igual que
los procesos hadronucleares en cada interaccion los neutrinos se llevan aproximadamente
(Xgc—y) ~ 0.05 de la energia del CRs.

De manera similar como en procesos Ap el espectro de neutrinos puede ser calculado
a partir del espectro de rayos-vy, a partir de [20]

2 dN, 3 E? dN,y
AT e A
dE. 4 7 dE
La energia caracteristica del neutrino puede estimarse a partir de la energia de los rayos
cOsmicos que los producen mediante

(2.54)

Evpr = 0.25 67 (my —mp)ey ., (2.55)

donde mp y my son la masa de la delta de resonancia y los CRs, respectivamente, £y p; €8
la energia pico en el espectro de los fotones del medio, y 6 es el factor Doppler.

Como puede verse en la produccion de v-AE mediante procesos hadrénicos un flujo
de fotones similar al flujo de neutrinos es de esperarse. A diferencia de los neutrinos que
pueden viajar desde los confines del universo sin ser atenuados el flujo de fotones que
acompafia al flujo de neutrinos si son atenuados durante su propagacién por la radiacion
de fondo.

2.3.3. Nimero esperado de neutrinos en el Telescopio IceCube

Los neutrinos son detectados cuando interaccionan dentro del instrumento. La longitud
que el neutrino L(#) recorre dentro del detector depende del dngulo del zenit 6 y es
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determinado por la geometria del detector. La probabilidad de interaccion es

PE,) = 1 —explwti] ~ L (2.56)
A,(E,)
donde
L(Ey) = (PiceNaoyn(Ey) 7, (2.57)

es el camino medio libre para un neutrino con energia E, propagandose en hielo, p;.. es la
densidad del hielo, N4 es el nimero de Avogadro y o,y (E)) es la seccion eficaz neutrino-
nucleén. Entonces podemos definir un drea efectiva del detector segtin la direccién del
flujo de neutrinos como A,y = A(E,)P(E,) asi el nimero de eventos esperados de tipo
cascada en el Telescopio IceCube puede ser aproximado como

E
v, max dNV
N, =T fE Aet (dE,,) dE,, (2.58)

v, min

donde T es el tiempo de observacién efectivo cuyo valor para el catdlogo HESE es T ~ 4
afios, A.r es el drea efectiva para cierta direccion de arrivo (ver figura 2.2), E, max ¥ Ey.min
son la energia mdxima y minima del neutrino, respectivamente. Se asume el espectro de
neutrinos dN, /dE, como una simple ley de potencias

dN, E, \
—A,,( ) , (2.59)

dE, 100 TeV

con «a, el indice espectral de neutrinos, y donde la constante de normalizaciéon A, es

estimada como P
AV = Ey, max VE —y ’ (260)
f E, (100’Vrev) dE,

Ev,min

donde F, es el flujo de neutrinos que puede ser calculado a partir del flujo de CRs (ver
ecuaciones 2.50 y 2.53) o rayos-y mediante interacciones hadrénicas(ver ecuaciones 2.52
y 2.54).



2.3. CONEXION ENTRE NEUTRINOS, RAYOS-y Y RAYOS COSMICOS 37

>
—
]
Ak

— — —
= = =
[=] = 2%

(]
=
=

Neutrino effective area (m?)
=
[ e ]

H

=
Rl
1

=
L]
s
=
=
]

0 10
Neutrino energy (TeV)

Figura 2.2: Area efectiva en el observatorio IceCube del neutrino electrénico, muénico
y tadnico para una fuente puntual en cualquier dirrecién de arribo. El drea efectiva para

cada sabor es el promedio de el drea para v y v y sirve para calcular la tasa de eventos
observados. [21]
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Capitulo 3

Centaurus A

Centaurus A (Cen A) es la radio galaxia mds cercana a la tierra y la fuente de radio
mds brillante en el cielo [47], es clasificada como una radio galaxia clase FR-I [48], es
decir, una radio galaxia de baja luminosidad. Localizada a una distancia de 3.8 Mpc, cuya
galaxia huésped es NGC 5128 (ver figura 3.1) una galaxia eliptica masiva que alberga
un agujero negro stper masivo de ~ 108 Mg [49]. Debido a su proximidad es una de las
fuentes extragalacticas mejor estudiadas. Ademas NGC 5128 forma parte de un grupo de
25 galaxias que se extienden en proyeccion cerca de 25° en el cielo, siendo estd galaxia
el miembro mas masivo del grupo junto a NGC 4945 y M83 (ambas galaxias presentan
brotes de formacion estelar) [47].

Figura 3.1: La galaxia NGC 5128 vista en 6ptico.

39
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3.1. Radio estructuras

3.1.1. Lodbulos gigantes

Figura 3.2: Lébulos gigantes de Cen A a 1.4 GHz. [50]

Una caracteristica importante de Cen A es que cuenta con dos l6bulos externos co-
munmente llamados l6bulos gigantes (ver Figura 3.2) cuya proyeccién en el cielo es de
~ 10 x 4° que corresponde a ~ 600 x 240 kpc (ambos 16bulos parecen mostrar caracte-
risticas diferentes, donde el 16bulo sur no parece tener una geometria tan clara como el
norte que puede ser modelado como un simple cilindro). Los 16bulos gigantes de Cen
A han sido detectados en radio en la banda de 5 MHz a 5 GHz por el radio telescopio
Parkes [51] y recientemente por Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) hasta
60 GHz [52]. También han sido observados en altas energias en rayos-y (E, > 200 MeV)
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por Fermi-LAT [53] midiendo un flujo de [0.77(fg:fg)stat(10.39)syst] X 10_7ph cm2s7! y

[1.09(fg:gi‘)stat(iO.SZ)syst] X 10_7ph cm 257! para el 16bulo norte y sur, respectivamente.
Observaciones en radio realizados mds recientemente con mejor resolucion [50] muestran
algunas caracteristicas particulares de los 16bulos tanto sur como norte. En el norte se
pueden apreciar estructuras de cascarén espaciadas ~ 24 kpc. En el I6bulo sur dos regiones
con un brillo superior al resto de la estructura fueron detectadas, nombradas como vortex
y vertex. Ademads, los 16bulos difieren en la polarizacion de su emision en radio, mientras
el 16bulo norte presenta emision altamente polarizado, el 16bulo sur parece ser altamente
turbulento y cadtico [54,55], excelentes condiciones para la aceleraciéon de particulas de

altas energias.

El origen de los 16bulos gigantes parece ser de otra etapa de actividad en Cen A, al menos
en el caso del 16bulo sur que no parece estar conectado al jet actual [52]. La emision en radio
es atribuido a radiacion sincrotron de los electrones acelerados relativisticamente [52, 68].
A partir de los ajustes de modelos de radiacion sincrotrén [17] calcula la velocidad de las
regiones con cientos de kpc dentro de los 16bulos y la potencia del posible jet asociado como
progenitor, encontrando velocidades de 0.1-0.2¢ y una potencia total del jet de ~ 10** erg/s,
con una luminosidad isotrépica asociada de ~ 10% — 10% erg/s.

La radiacion en altas energias fue modelada usando un modelo lepténico por [53] para
describir la emision electromagnética de los 16bulos: los datos de radio (WMAP) a través de
radiacion sincrotron y los datos de Fermi-LAT por el proceso dispersion Compton-Inverso
(IC) con los fotones del CMB y el EBL. Otra explicacion fue proporcionada por [68] quien
us6 un modelo lepto-hadrénico para descrbir la distribucion espectral de energia (SED,
Spectral Energy Distribution), usando radiaciéon sincrotrén para explicar la emision en
ondas de radio e interacciones hadrénicas pp para explicar el flujo de rayos-vy.

La edad de los 16bulos ha sido calculada usando el tiempo de enfriamiento mediante
radiacién sincrotron [52,68] obteniendo un valor de 21-55 Myear y 24-27 Myear para el
16bulo norte y sur, respectivamente. Aunque esta edad calculada viola las observaciones,
al necesitar una velocidad de expansion supersonica de los 16bulos el cual deberia verse
reflejada como un Hot-Spot que seria muy facil detectar. Dicho argumento da indicio de
que los 16bulos gigantes deben ser mas viejos de lo que parecen mediante argumentos
radiativos. Basdndose en argumentos dindmicos y de flotabilidad [57] infiere las edades
segtin el tiempo de cruce del sonido y el tiempo de expansion por flotabilidad obteniendo
valores de ~ 440 - 645 Myear y ~ 560 Myear, respectivamente. Dichos valores establecen
un limite inferior en la edad de los 16bulos debido a la incertidumbre en el dngulo de
proyeccion en el cielo. La idea de que la edad de los 16bulos sea mayor a la edad radiativa
demanda que los electrones dentro de los 16bulos deben estar experimentando reaceleracion
in situ [58].
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3.1.2. Ldébulos internos

40.0 20.0 13:25:00.0 _ 24:40.0

Figura 3.3: Lébulos internos de Cen A observados por Chandra en rayos-X en la banda
0.5-2 keV. Los radio contornos son superpuestos [59].

Cen A ademas cuenta con dos estructuras internas, conocidas como 16bulos internos,
que se extienden desde la region norte hasta la region sureste de la galaxia huésped, (ver
figura 3.3). Andlisis realizados en las observaciones hechas por Chandra/ACIS-1 y XMM-
Newton en los 16bulos internos y el medio ambiente mostro la existencia de un filamento
en l6bulo interno norte compuesto de cinco nodos espacialmente resueltos y la emision de
una estructura de cascarén con un brillo superior al resto de la region en el 16bulo interno
sur [59, 60]. El origen de los nodos en rayos-X fue explicado como el resultado de gas
calentado por una interaccion con el jet. La emision en rayos-X a lo largo de los limites
del 16bulo interno fue modelado como un cascarén delgado y caliente. Debido a que la
temperatura y la densidad del gas en el cascarén es por mucho superior a la del medio
ambiente, entonces la inflacién del 16bulo interno sur es impulsado por un choque fuerte
con el medio ambiente. Dicha estructura no es observada en la region norte, dejando asi
una emision de aproximadamente dos ordenes de magnitud inferior a la de dicho cascarén.

Adicionalmente, mds alld del 16bulo interno norte se ha observado otra estructura que
se extiende aproximadamente hasta ~20-30 kpc del nucleo [61] conocida como el Lébulo
Norte Medio (LNM) que contribuye a 5 GHz aproximadamente 45 % de la emision total
en radio [47], cuya contraparte sur no ha sido detectada (ver figura 3.4). Dicha estructura
parece haber sido provocada por un etapa de actividad anterior a la de los 16bulos internos,
que ha sido reenergizada por la actividad central actual [59]. Ademas, dentro del LNM
emision en rayos-X ha sido detectada, coincidente con filamentos asociados a 5 nodos cuyo
espectro en la emision de rayos-X fue asociado a un origen térmico (con temperaturas de
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0.3-0.7 KeV) debido al pobre ajuste con modelos no térmicos [59]. El origen parece ser
debido a la interaccion de gas frio con el LNM. Algunos pardmetros de los nodos son
reportados en la tabla 4.4.

Figura 3.4: Lobulo Norte Medio de Cen A observado por XMM-Newton en rayos-X en la
banda 0.3-1 keV. Los radio contorno son superpuestos [62].

3.1.3. Jets internos

Dentro de los 16bulos internos Cen A se observa una estructura conocida como Jet
interno (ver figura 3.5) que se extiende hasta ~ 3.7 kpc, con un dngulo respecto del plano
celeste de ~ 30° y con velocidades medianamente relativistas S = 0.3 — 0.5¢. La potencia
del jet ha sido calculada con un valor de ~ 1043 erg/s [57,63,65]. El jet interno presenta
una serie de nodos detectados en rayos-X por el observatorio Chandra, donde la emision
es atribuida a particulas aceleradas y los nodos son regiones de reaceleracion [65].

3.2. Cen A como fuente de UHECRSs

Cen A ha sido senalado como una fuente potencial de UHECRs, con primeros trabajos
como [64], y con la deteccion de los eventos reportados por PAO aparentemente correla-
cionados con la distribucion de AGNs en el universo local [7]. Este resultado observacional
apoya la idea de que esta radio galaxia es aceleradora de CRs co energfas de hasta ~ 10%° eV,
ademads soportada por la aparente existencia de una anisotropia de UHECRSs en direccion
de Cen A. Aunque no es claro como estos CRs podrian ser acelerados en esta radio galaxia,
Cen A es un fuerte candidato.
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Figura 3.5: Jet interno observado por Chandra en rayos-X en la banda 0.4-5 keV [65].

A partir de los resultados de PAO, varios han propuesto a Cen A como el responsable
de dicha anisotropia de UHECRSs en esa direccion, siendo los 16bulos gigantes uno de
los lugares de aceleracion mds prominentes. Usando mecanismos estocdsticos de Fermi
para acelerar CRs [66] encuentra que para que los l6bulos gigantes pueden producir
UHECRS es necesario un tiempo mayor al tiempo de Hubble haciendo imposible que Cen
A sea el responsable de los eventos reportados por PAO en esa direccién, concluyendo
que los 16bulos gigantes de Cen A tnicamente pueden emitir UHECRs si la longitud de
coherencia para el campo magnético es suficientemente grande. Con los valores utilizados
(Amax = 10kpc, B = 3uG) él encuentra que la maxima energia alcanzada es ~ 50EeV,
para el caso de protones. Otro importante trabajo en aceleracion de CRs en los 16bulos
gigantes de Cen A fue realizado por [52], encontrando que protones pueden ser acelerados
hasta energfas de ~ 10?° eV tinicamente en el caso mas optimista que sucede en el régimen
de Bohm.

Los 16bulos internos también han sido propuestos como aceleradores de CRs [67],
usando el criterio de Hillas para el espesor del choque como regién de aceleracion ellos
encuentran que los I6bulos internos solo pueden acelerar CRs hasta ~ 2 x 108 eV,

Aunque el jet actual de Cen A tiene una velocidad de expansion medianamente relati-
vista 8 ~ 0.3 — 0.5, que son el tipo de fuentes mds prometedoras para producir UHECRs,
en el caso de Cen A fue descartado debido a que no cuenta con la luminosidad minima
requerida para producir UHECRs [42]. Si consideramos la emisién en la regién central
durante la fase de actividad de Cen A, como se ha mencionado antes los 16bulos gigantes
parecen tener un origen asociado a un episodio de actividad previo, entonces [17] utiliz6
la luminosidad del jet que produjo a los 16bulos gigantes y obtuvo que Cen A es capaz de
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producir UHECRSs en la banda de PAO.

3.3. Parametros de los l6bulos gigantes

Debido a que los 16bulos son inflados por jets que se propagan en el medio de los
alrededores, nicleos y/o protones acelerados son inyectados por el jet y confinados dentro
de los 16bulos [52]. Los lI6bulos son reservorios de energia implicando que las perdidas
por radiacion sean pequefias, por lo tanto asi gran parte de la energia es dedicada a la
expansion de dichas estructuras. La potencia con la cual los 16bulos son inflados puede
ser aproximado a partir de la energia total almacenada en los 16bulos divido entre su
tiempo de vida radiativo. Los 16bulos emiten en radio que es atribuido principalmente a
radiacion sincrotrén el cual para producirlo es necesario un campo magnético y particulas
aceleradas. Asi algunos pardmetros han sido derivados a partir de observaciones para los
16bulos gigantes de Cen A como se muestra en la tabla 3.1.

Cuadro 3.1: Parametros derivados observacionalmente de los 16bulos gigantes

Lobulos gigantes Norte Sur

Campo magnético (uG) B 09-34 09-6.2 [53,68]
Parametro de equiparticion AeB 4.3 1.8 [53]
Densidad de particulas (cm™3) ny 1071107 1071107 [52,57,69]
Tamaiio de los 16bulos (kpc) R 100 - 190 100 - 240 [52,53]

Edad de los l6bulos

Argumentos radiativos (Myear) tiob 21-55 24 -27 [52,68]
Argumentos dindmicos/flotabilidad (Myear) tiob ~ 600-1500 ~ 600-1500 [57,58]

La presion no térmica y el limite superior para presion térmica puede ser estimado
como pueer = (Ue + Up + Uy) y prer = np kp T respectivamente, donde U, ~ 2 La tiop/V
es la densidad de energia de nucleos/protones acelerados con luminosidad Ly, n, es la
densidad de particulas del medio, T es la temperatura 'y V es el volumen de los 16bulos
gigantes. Usando la relacion entre campo magnético y densidad de energia de electrones,
U, = Acp Up [53,68], la presion no térmica y la energia total puede ser escrita como

t
Pree = Up(1 + dep) + 2 La=>- (3.1)
Eiot = Up V(1 + AeB) + 2 La fiob, (3.2)

respectivamente.
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Capitulo 4

Evento I1C35, UHECRSs y Centaurus A

El evento IC35 es interesante al ser uno de los neutrinos mas energéticos detectados por
IceCube, con una energia de 200032? TeV y cuya direccion de arribo estd centrado en las
coordenadas ecuatoriales RA = 208.4° y DEC = —55.8° (J2000) con un error angular de
15.9°. Dicho evento, si su error angular es considerado, es coincidente con la localizacién
de la radio galaxia mads brillante en el cielo, Centaurus A. Ademads una posible asociacion
de UHECRSs podria existir entre esta radio galaxia y los eventos recientemente reportados
por PAO que reporta una posible anisotropia en la distribucién espacial de los UHECRs en

dicha direccion.

Siguiendo el procedimiento descrito a continuacion, en este capitulo se muestra la
relacién que puede existir entre los UHECRs, el evento IC35 y rayos-y de la region a los
alrededores de los I6bulos gigantes. Primero, se analiza si los 16bulos de Cen A tienen la
capacidad para confinar y acelerar UHECRs. Si Cen A es fuente de estos UHECRs una
estimacion de la deflexion promedio provocado por los campos magnéticos tanto galacticos
como extragdlacticos fue realizado. Dependiendo de la composicion dominante de los
UHECRSs una anisotropia en la direccién de Cen A es de esperarse si son nucleos ligeros,
asi para determinar la existencia de dicha anisotropia se realiz6 un andlisis estadistico en
la distribucion espacial de los UHECRs detectados por PAO. Adicionalmente para acotar
la distancia méxima de emision de los UHECRs se calcularon las distancias de atenuacion
para diferentes pesos atdmicos. Segundo, una vez se comprobd que Cen A es el principal
candidato de UHECRs se calcul6 la luminosidad de CRs y extrapold a mds bajas energias
con el fin de poder explicar la emision de rayos-y en los 16bulos gigantes usando modelos
hadroénicos. Para esto se realizé un ajuste al espectro de cada 16bulo gigante considerando
radiacion sincrotrén, dispersion Compton inverso e interacciones pp. Por dltimo, para
asociar el evento IC35 a Cen A, se realizo6 el calculo del nimero de neutrinos esperados
en el telescopio Icecube provenientes de las diferentes regiones que conforman los 16bulos
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gigantes. Adicionalmente, se consideraron los objetos que se encuentran dentro del error
angular del neutrino IC53 y los UHECRs de PAO para poder descartar a cualquier otro
candidato.

4.1. Rayos cosmicos ultra energéticos

4.1.1. Tiempos caracteristicos, composicion y deflexion

Para poder correlacionar el neutrino IC35 con UHECRS primero se analiza si Cen A
puede ser un acelerador de CRs. Algunos de los mecanismos que podrian acelerar CRs
hasta energfas de ~ 10'® eV fueron presentados en el capitulo 2. En esta seccién se muestra
que nucleos/protones pueden ser acelerados hasta energias ultra relativistas en Cen A 'y
confinados dentro de los l6bulos gigantes para después escapar de ellos. Como algunos
autores sugieren, los 16bulos gigantes de Cen A pueden ser tratados como cilindros con
altura 7 = 300 kpc y radio R = 100 kpc. Al menos para el 16bulo norte esto es una buena
aproximacion mientras que la geometria del 16bulo sur es incierta y ademds parece ser mds
extensa, para este caso puede usarse como un limite inferior en los cédlculos.

Usando el criterio de Hillas, dado por la ec. 2.13, con los valores reportados de los
l6bulos gigantes (ver Tabla 3.1), la energia maxima que estos pueden contener es

N 2V (L) (B R
e (2) () (2] (o) .

Dicho valor no cambia en el caso de la ecuacién 2.21. Otra estimacion puede ser a
partir de la potencia del jet asociado a los I6bulos gigantes con valor de ~ 10* erg/s [17].
Asi, durante la etapa de “flare” previa, el jet tiene asociada una luminosidad isotrépica
equivalente de ~ 10% — 10% erg/s [17] y segtin la ecuacién 2.16

1/2
_ L
EZ,max ~90 Z 6}3/2 ﬂl/z I ! (1045—erg/s) EeV. (42)

Por dltimo, se calcula la luminosidad de campo magnético en cada uno de los 16bulos
2
gigantes usando la ecuacién Lp = nR? ﬁcr2§7 [42], entonces se tiene

2 2
R B\ [ B
Lp~72x10% |———| | =] [— . 4.3
BRI (IOOkpc) (0.2)(1;@) ere/s *3)

Ahora comparando este resultado con la ecuacién 2.22, la luminosidad minima requerida
para acelerar UHECRs, es Lg > 10 Z‘2E§0 erg/s, que corresponde a Ly ~ 10% erg/s,
Lp ~ 2.5 x 10Merg/s, Lp ~ 2.7 x 108 erg/s y Lp ~ 2 x 10" erg/s para protones,
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Helio, Carbono y Nitrégeno, respectivamente. Este resultado unicamente favorece una
composicién predominante para los UHECRs a nidcleos con peso atémico superior al
Carbono.

Las ecuaciones previas indican que las médxima energia que los I6bulos de Cen A
pueden acelerar y contener concuerdan con los rayos cosmicos mds energéticos detectados
por PAO alrededor de la direccion a esta radio galaxia solo si los UHECRSs son nucleos. Asi
se puede comprobar que Cen A es una fuente potencial de UHECRS, como varios autores
sugieren [17,52,66,71].

Una vez se comprobd mediante argumentos energéticos que Cen A puede acelerar
UHECRSs es necesario calcular los tiempos caracteristicos para la aceleraciéon de nicleos
ultra relativistas dentro de los lI6bulos gigantes mediante procesos estocdsticos en el limite
de Bohm. Entonces usando la ecuacién 2.24.

N o, [ Ewax \( B\
tZ,ac ~0.3 Myear Z A (m) (%) . (44)

El cual es un valor mucho menor que la edad reportada para los 16bulos gigantes (ver
Tabla 3.1). El valor de A puede ser aproximado segun la ecuacion 2.24 para el mecanismo
Fermi de primer orden, tomando el limite de Bohm y regiones de cientos de kpcs dentro
de los 16bulos gigantes [63] que se mueven a velocidades entre 0.1-0.2¢ [17], entonces
A ~ 10 que es un valor similar al usado por [52,57]. El tiempo caracteristico para el escape
de los UHECRs de la region de aceleracion mediante difusion en el régimen de Bohm es
proporcionado por la ec.2.6

-1 2
Em X B R
tZ.esc = 0.4 Myear Z ( - ) ( )( ) . 4.5)

90 EeV 1 uG) \ 100 kpc

La comparacion entre los tiempos caracteristicos (fzac ~ ?zesc << fisbulo) indica que
los CRs pueden ser acelerados hasta ~ 10?2 eV antes que estos puedan escapar de los
16bulos gigantes, solo para el caso de nticleos con nimero atémico Z 2 4 (correspondiente
a nucleos mds pesados que el Be), donde tz-3, = 1.2 Myear y t7-3,.5c = 1.3 Myear,
pero dificilmente para protones o nicleos de He donde los tiempos caracteristicos son
I7=1-2,ac > Z=1-2esc-

Los resultados anteriores limitan la composicion de los UHECRs provenientes de
Cen A solo a nucleos ligeros intermedios para pesos atomicos superiores al Carbono.
Este resultado concuerda con los resultados encontrados por PAO [70] que favorece una
composicién hacia niicleos ligeros intermedios hasta energfas de ~ 102 eV.

Con el fin de determinar el nimero de los UHECRs alrededor de Cen A una estimacion
del médximo dngulo de deflexion a través de campos magnéticos galdcticos y extragaldc-
ticos es calculado usando la ecuacién 2.28. Debido a que Cen A estd ~ 19.4° sobre el
plano galictico los CRs sufrirdn deflexién provocadas tanto por el disco como por el halo
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galactico. En el disco galactico, el campo magnético estd inmerso y arreglado en los brazos
espirales y fijo dentro del plano. Por lo tanto, UHECRs pueden moverse aleatoriamente de
un lado a otro en direccidn vertical, cubriendo el plano galéctico [73]. El campo magnético
en nuestra Galaxia ha sido més estudiado que los campos magnéticos extragalacticos. La
orientacion del campo magnético indica que se incrementa hacia el interior de la galaxia
siendo inferido usando estudios simultdneos de radiacion sincrotrén en radio, rayos cOsmi-
cos y rayos-y. Usando los valores del campo magnético en el halo y el plano gal4ctico con
una longitud de coherencia ~ 1kpc, los dngulos de deflexion en nuestra galaxia son en el

halo 1 1
Eana \7' [ Bg Dg \?( l. \?

0,6 ~138 Z , 4.6

#G (60 EeV) (1 1G) \10kpc| \Tkpe (4.6)

y en el disco galéctico

1 1

Eana \7' [ Bg Dg \2( l. \?
076 ~1.9 7 ’ . 47
#6 (60EeV) (2 4G ) \20kpe | \Tkpe .7)

Para un evento que viaja una distancia de 3.8 Mpc, la deflexién promedio debido a campos
magnéticos extragaldcticos (Bgg ~ 1 nG) con longitud de coherencia de [, ~ 100 kpc [106]

€S
1 1
o Eam \~'( Beg Dgc |2 le \?
075G ~0.15° Z ’ . 48
~EG (60EeV) (1nG 3.8Mpc) \100kpe (4.8)

Cuadro 4.1: Deflexion de los UHECRSs en diferentes medios de propagacion. Se consideran
el halo galactico, el plano galéctico y el medio intergalactico para diferentes pesos atémicos.

Cen A 04 (°)
Halo (1 uG) Disco 2 uG) IG (1nG)

Proton (}H) 1.38° 1.9° 0.15°
Helio (}He) 2.76° 3.9° 0.3°
Carbono (}>C) 8.28° 11.7° 0.9°
Nitrogeno (J*N) 9.66° 13.6° 1.05°
Hierro (30Fe) 35.87° 50.6° 3.9°

De la tabla 4.1 se nota que, viajando a través de campos magnéticos, niicleos pesados
son deflectados en mayor cantidad que los nucleos ligeros. Los dngulos de deflexion total
promedio debido a campos magnéticos tanto galdctico como extragalactico son 67 2>
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2.15°,4.2°,12.6° y 14.65° para protones, Helio, Carbono y Nitrégeno, respectivamente.
Debido a la cercania de Cen A al plano galéctico este es el principal causante de deflexion
de los UHECRs. Niucleos ligeros intermedios como Carbono y Nitrégeno son deflectados
un radio angular menor a 18° que es el radio de la anisotropia reportado por PAO. Para estas
composiciones la deflexion podria verse como una anisotropia en direccién de Cen A a una
radio angular de ~ 15°. Mientras que si la composicién es dominada por nicleos pesados
como el Fe, dicha anisotropia deberia ser inexistente. Ademads, considerando los resultados
previos, si los UHECRs son nucleos estos sufrirdn atenuacion debido a su interaccién con
la radiacion de fondo mediante el proceso de fotodesintegracion. Para los UHECRs en el
rango de energia de los eventos detectados en direccion de Cen A, 60-90 EeV, la distancia
de atenuacion para distintos elementos fueron calculados usando la ecuacién 2.27, los
resultados se muestran en la figura 4.1. Dichos resultados indican que si la composicién
predominante de UHECRs son elementos ligeros intermedios como el Nitrégeno la fuente
no puede estar ubicada a una distancia mayor a 20 Mpc, dejando asi a Cen A como la
fuente mas prometedora.

4.1.2. Analisis estadistico de UHECRs

Como se mostrd anteriormente los 16bulos gigantes tienen el potencial de acelerar CRs
hasta energias de ~ 102° eV, solo para nicleos de Carbono o elementos més pesados,
y segln estimaciones de la deflexion dependiendo de la composiciéon predominante una
anisotropia es de esperarse para nucleos como Carbono o Nitrégeno, pero deberia ser
inexistente para nucleos de Fierro. Para comprobar si dicha anisotropia existe en direccion
de Cen A y que apoye la hipdtesis de una composicion de UHECRs predominada por
nucleos ligeros intermedios, se realiz6 un andlisis estadistico siguiendo el procedimiento
que a continuacion se describe.

Primero, se definen dos muestras para ser comparadas. La primera de ellas comprende
los rayos cosmicos detectados en un dngulo sé6lido de radio 6 alrededor de Cen A, el cual
corresponde a un dngulo sélido de

Q(0) = 2n(1 — cosO) sr. 4.9)

La segunda muestra serd usada como un control para estimar el fondo de rayos cosmicos
e incluye los rayos césmicos distribuidos en el cielo del hemisferio sur, excepto una regién
de 40° centrada en Cen A. Esto corresponde a un dngulo sélido de:

® =271 —Q(40°) = 4.813199 sr. (4.10)

El tiempo de monitoreo depende en la declinacion. Dado la latitud del Observatorio
Pierre Auger (L = S 69° 18’ 417) la region del cielo a una declinacién § < —20° es
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Figura 4.1: Distancia de atenuacién de los UHECRs para diferentes composiciones provo-
cadas por la interaccion con la radiacién de fondo mediante el proceso de fotodesintegracion
para el caso de nucleos e interaccion fotohadrénica para el caso de protones.

circumpolar, y la region entre declinaciones de +20° son visibles solo en una fraccién del
dia. Si « es la elevacion de un rayo césmico arriba del horizonte, entonces

sina = sinlLsind + cosLcosdcosh, 4.11)
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donde cosh es el angulo horario. Haciendo la elevacion o = 0°, obtenemos
cosh = tanLtano, (4.12)

cuya solucion corresponde a un aumento y ajuste asociado a una declinacién dado en
el cielo. Para cada rayo cosmico detectado definimos un peso w que dependerd de la
declinacion para compensar el monitoreo parcial. Por lo tanto, cada conteo de rayo c6smico
serd multiplicado por su correspondiente peso

B { 1 if 6 <-90°-L
~ larcos(—tanL)tand otro caso

excluimos rayos césmicos con ¢ > 0 para evitar regiones pobres de monitoreo el cual
deberia provocar un sesgo en los resultados. Con esta seleccion, todos los pesos son w < 2.
Estableciendo ng y ng como el nimero de conteos pesados en el objetivo y el fondo con
angulo s6lido Q y ® respectivamente, y estableciendo el niimero total de rayos cOsmicos
pesados en estas dos regiones como N = ng + ng. La prueba consiste en comparar los
conteos de rayos césmicos ng detectados en el dngulo sélido con la expectacion para una
distribucioén de rayos césmicos dada por los conteos N en un dngulo sélido Q + @. La
hipotesis nula de la prueba es que la probabilidad de que un rayo c6smico impacte la region
de dngulo sélido Q depende solo en los dngulos sélidos involucrados esto es

p(Q) =

Q+0°

La hipdtesis alternativa es que la probabilidad actual es mayor que p(€2). Elegimos un nivel
de significancia de @ = 0.001 (aproximadamente 307), que es la probabilidad de rechazar
la hipétesis nula cuando esta deberia ser aceptada (es decir, la probabilidad de un error
Tipo 1.) Bajo la hipétesis nula, los conteos ng son distribuciones binomiales con nimero de
ensayos N y probabilidad p(QQ) : no ~ Binomial(N, p(€2)). Asi el procedimiento es realizar
una prueba para conteos ng en esta distribucion binomial. En c6digo R la prueba puede
ser calculada usando la funcién binom.test(stats) como binom.test(round(ng), round(ng),
Q/(Q + ®), alternativo = ”’g”"), donde la funcién round es necesario para asegurar valores
enteros para los pesos de los conteos de rayos cosmicos. Alternativamente, la funcién en
R poisson.test(stats) produce el mismo resultado que binom.test(round(c(ng,ne), c(£2, ©),
alternativo = ’g”).

Realizando este procedimiento para comparar diferentes regiones centradas en Cen A
se probo la existencia de sobre abundancias de rayos césmicos detectados como funcién
de la separacion de la fuente. Los resultados se muestran en la figura 4.2, donde se observa
que a un radio angular de ~ 12° existe una anisotropia con una significancia > 30 de
UHECRSs en direcciéon de Cen A que pueda ser atribuida a esta radio galaxia. Dicho
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resultado concuerda con resultados previos reportados por PAO [75], ellos encuentran una
sobre abundancia dentro de un radio ~ 18°. Por lo tanto, como se mostré previamente
Cen A puede producir UHECRS si estos son nicleos més pesados que Carbono, y una
anisotropia deberia esperarse si la composicion son nicleos mas ligeros que Nitrégeno.
Asi, podemos acotar la composicion predominante de UHECRs que puedan ser atribuidas
por Cen A para una composicion de Carbono y Nitrégeno.
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Figura 4.2: Andlisis estadistico de los UHECRs realizado a diferentes distancias angulares
de Cen A para determinar la existencia de sobre abundancias en esa direccion respecto del
fondo. La linea roja indica un valor que corresponde a una significancia de aproximada-
mente 307, que es el valor para rechazar la hipétesis nula.
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4.1.3. Luminosidad de rayos cosmicos

Una vez se comprobd la existencia de anisotropia en direccion de Cen A. Se procedid
a calcular la luminosidad de UHECRs normalizada en funcién del nimero de UHECRs
dentro de un radio de ~ 15° como se muestra en la figura 4.3.

—90° —120° ~150°

PAO UHECRs

Figura 4.3: Mapa celeste con los 231 UHECRs detectados por Pierre Auger ademds se
muestra el contorno de la estructura a gran escala de los 16bulos gigantes a 1.4 GHz. El
circulo de color verde muestra un radio de angular de 15°.

Se encontraron 13 eventos posiblemente asociados a los I6bulos de Cen A, usando la
ec. 2.32 es posible calcular la luminosidad de CRs en direccion de Cen A. Extrapolando el
espectro se calcularon las luminosidades a diferentes energias. La columna 4 en la Tabla 2
muestra la luminosidad de UHECRs a 1 EeV para indices espectrales de a,=2.2,2.4y 2.6
y NSP = 13. Asf para nicleos de Carbono a 1 TeV y 250 PeV son mostrados en la columna
2 y 3, respectivamente.

Considerando la atenuacion debido a fotodesintegracion en la propagacién de nicleos
de Carbono debido al CMB calculada previamente (Ver figura 4.1) es de esperar que la
fuente de estos UHECRSs esté localizada a una distancia <20 Mpc, el cual descarta a
cualquier otra posible fuente que se encuentre a una distancia mayor, dejando como tnico
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Cuadro 4.2: Luminosidad de CRs a diferentes energias e indices espectrales. Se tomaron
13 eventos asociados a Cen A para normalizar la ley de potencias del espectro.

aa Ly (erg/s)
1TeV  250PeV  1EeV

22 1.1x10% 8.8x10% 7.2x10%°
2.4 2.3x10%2 1.5x10% 9.4x10%°
2.6 6.4x10% 3.4x10%0 1.6x10%

candidato a Cen A.

Es importante notar que la luminosidad de CRs calculados en la Tabla 2 deberia no cambiar
significativamente si 2 eventos fueran colectados desde el 1 de enero de 2004 hasta el 31
de agosto de 2007 [7]. Este resultado muestra que un dngulo de deflexion de 15° alrededor
de Cen A debe ser considerado para poder explicar exitosamente la cantidad de UHECRSs
viniedo desde Cen A, considerando que Cen A tiene una tasa constante de emision de
UHECRs.

4.2. Origen hadroénico de rayos-y observados por Fermi-
LAT

Si los l6bulos de Cen A son aceleradores de CRs entonces es de esperarse que estos
inevitablemente interaccionen con el gas y la radiacion del medio produciendo rayos-y y
neutrinos. La Colaboracion Fermi report6 un exceso con energias mayores que > 100 MeV
para ambos 16bulos de Cen A [53]. El flujo de rayos-y a 5 GeV fue de 4.6 x 10~'% erg cm ™2
s7y 1.2x 1072 erg cm™2 s7! el cual corresponde a una luminosidad de L, = 7.8 x 10%
ergs~ly L, = 1.9 x 10*° erg s! para los 16bulos sur y norte, respectivamente.

En ajuste con este modelo, el flujo de rayos-y correspondiente a la contraparte de
interacciones hadronicas puede ser estimadO como sigue: primero se calcula la eficiencia
en produccion de piones para nicleos de Carbono, f4,, dentro de los 16bulos gigantes es
2.9 x 1072 cuando argumentos de flotabilidad son considerados y 1.2 x 1073 y 1 x 1073
cuando argumentos radiativos son tomados en cuenta para la edad de I6bulos sur y norte,
respectivamente. Segundo, usando los valores previos de eficiencias para produccion de
piones y la luminosidad de CRs a ~ 1 TeV reportado en la Tabla 4.2, la luminosidad de
fotones calculada es reportado en la Tabla 4.3. Los valores reportados en esta tabla para
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aa ~ 2.2y 2.6 son calculados cuando se toman argumentos de flotabilidad y radiativos,
respectivamente.

Cuadro 4.3: Cantidades derivadas para los 16bulos gigantes de Cen A

Paramétros Norte Sur

ap 22 2.6 22 26
Luminosidad de rayos-y (x10% erg/s) L,  3.2x107! (2.9x1072) 185.6 (16.6) 3.2x1071(1.43x1072) 185.6 (8.3)
Presién (x10713 dyn cm™2) Puin 0.5(2.0x 107 1.9 x 10%(18.3) 1.1(1.8x 107 52.6 (9.1)
Energia totol (x10°8 erg) Eior 0.62.4x107h 2.4 x 10% (22.5) 1.4 (2.3 x107h) 64.8 (11.1)
Energfa de protones (x108 erg) Ep 0.5(3.9%1072) 2.4 x 102 (22.3) 1.3(1.9% 1072) 64.7 (10.9)

Con el fin de describir la SED de los I6bulos gigantes, se utilizé un modelo lepto-
hadrénico siguiendo el procedimiento de [68]. Las figuras 4.5 y 4.5 muestran el ajuste
realizado para el 16bulo norte y sur, respectivamente. Los datos de WMAP a longitudes
de onda correspondientes en radio (22 a 94 GHz) son descritas por radiacién sincrotron.
La radiacién de altas energias detectada por Fermi-LAT fue interpretada como una super-
posicion de dispersion Compton inverso de los electrones ultra relativistas y la radiacion
de fondo tanto del EBL como del CMB [85]. La contribucién hadrénica a este flujo de
rayos-y fue calculada, primero basindose en la luminosidad de CRs a energfas de 102
eV y extrapolando a energias de 1 TeV usando los indices espectrales reportados por
Fermi-LAT de 1.7791 para el 16bulo norte y 2.6%-14 para el 16bulo sur los cuales corres-

-0.19 -0.15
ponden a una luminosidad de CRs de L4 = 4.12f8:§g x 10* erg/s para el 16bulo norte y
Ly = 0.67‘:8:}; x 10® erg/s para el 16bulo sur. Segundo usando la edad radiativa de los

l6bulos gigantes y la densidad del gas dentro de los 16bulos gigantes, (ver tabla 3.1) se
calcul¢ la eficiencia de la produccion de piones. Las figuras 4.5 y 4.4 muestran que el flujo
de rayos-y calculado a energias de GeV es consistente los datos de Fermi-LAT.

4.3. Emision de neutrinos

4.3.1. Interaccion dentro de los lo6bulos
Lébulos gigantes

El nimero de neutrinos puede ser calculado partiendo de la luminosidad de CRs a 250
PeV (ver tabla 4.2) asi es posible calcular la luminosidad de neutrinos correspondiente
usando la ecuacion 2.50 para interaccion hadronuclear (interaccion con el gas térmico) y la
ecuacion 2.53 para interaccion fotohadrénica (interaccion con laradiacion). La luminosidad
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Figura 4.4: Ajuste al espectro en radio y rayos-y detectados en el I6bulo gigante sur usando
un modelo de SSC e interaccion hadronuclear. Se sigui6 el procedimiento descrito en [68].

de neutrinos se utiliz6 para estimar el nimero de eventos esperados usando la ecuacién
2.58. Para el calculo se utiliz6 el drea efectiva como se muestra en la figura 2.2.

Nicleos de '?C con energias menor que ~ 90 EeV interactdan dentro de los 16bulos
gigantes con una densidad de protones térmicos de n, = 10~* cm™> (ver Tabla 3.1). En
este caso, la eficiencia en la produccién de piones es 1.2 x 1072, y por lo tanto, el niimero
de eventos es mucho menor que uno, como se muestra en la linea roja en la figura 4.7.
El nimero de eventos fue calculado como funcién del indice espectral para nicleos de
12C y con un valor de @, = 2.4. El maximo nimero de ~ 2 PeV neutrinos esperados
desde los 16bulos gigantes cuando las interacciones entre nicleos y protones del medio son
considerados es de ~0.05 para aic = 2.7 (ver figura 4.7).

Nicleos de '>C con 250 PeV en la direccién del evento IC35 interactian con los fotones
del fondo, donde para interacciones fotohadrénicas con los fotones del EBL son tomados
en cuenta tomando las densidades de fotones en el infrarojo (IR), 6ptico y ultravioleta (UV)
los cuales son 6.33 X 107! em™, 2.1 x 1072 em™ y 3.2 x 107 cm™ para €3, ~ 10721
y 4 eV (ver ec. 2.55), respectivamente, debido a que niicleos de '>C ultra relativistas
interactdan con fotones del CMB (€, ~ 2.34 X 107* V) con pico en ~ EeV (i.e, [76])
estas interacciones no serdn considerados, debido a la no deteccién por IceCube en este
rango de energias, ademads de que la distancia y profundidad 6ptica son pequefias. La linea
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Figura 4.5: Ajuste al espectro en radio y rayos-y detectados en el 16bulo gigante norte
usando un modelo de SSC e interaccién hadronuclear. Se sigui6 el procedimiento descrito

en [68].

azul en la Figura 4.7 muestra el nimero de eventos como una funcion del indice espectral
de CRs con para interacciones con los fotones de IR y un valor de @, =2.4. En este caso,
el maximo ndimero de eventos esperados es 3 x 1073 para ainc =2.7 (ver figura 4.7). El
nimero de eventos de neutrinos en interacciones py con fotones de UV y 6ptico no son
mostrados en esta figura porque estos son mucho menores que 107>,

Loébulos internos

La Tabla 4.4 muestra las densidades y tiempos de vida de los nodos, el cascarén caliente
y el medio ambiente en el I6bulos internos norte y sur respectivamente.

Tomando en cuenta el radio de los I6bulos internos ~ 10 kpc [59, 60], la mdxima
energia alcanzada por procesos estocdsticos dentro de los 16bulos internos es ~ 18 EeV.
Por lo tanto, los tiempos caracteristicos para la aceleracién y difusién de niicleos de '>C a
18 EeV son fi2c e ~ 3 X 1072 Myear y ti2ceq ~ 5 X 1072 Myear. Para los 16bulos internos
la luminosidad no puede ser normalizada con los UHECRs encontrados alrededor del
evento IC35 debido a la amplia discrepancia entre la maxima energfa que nicleos de '>C
ultra relativistas alcanzan en los 16bulos internos y el minimo de los UHECRs detectados
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Cuadro 4.4: Parametros de los nodos, el cascardn caliente y el medio ambiente en el 16bulo
norte y el 16bulo interno sur, respectivamente.

Notes.

Regi(’)n Densidad Tiempo de vida fap
10"2(cm™3) (Myear)

N1 0.8 3.7 1.2x 1072
aN2 1.1 2.6 1.3%x 1072
N3 1.1 24 1.2x 1072
aN4 1.2 3.1 1.8 x 1072
N5 2.7 0.6 7.9x 1073
b M. ambiente 0.17 ~ (102 =10%°  1.6x1073
b cascarén 20-22 2.0 2.1x1072

@ Regi6n localizada en el 16bulo interno norte.
b Region locatizada en el I6bulo interno sor.
¢ Este valor es reportado considerando el tiempo de enfriamiento para el medio ambiente caliente en la region central de galaxias

elipticas.

Referencias. [62]

por PAO. Debido a que los tiempos caracteristicos deben cumplir que fi2¢ e ~ fi2¢egcs
tinicamente los niicleos de '>C con 18 EeV puenden ser acelerados y después escapar
de los I6bulos internos. Con el fin de analizar si los niicleos de '?C acelerados tienen el
potencial de producir un neutrino de 2 PeV, el tiempo de aceleracion fiac,. =~ 2.1 X 1074
Myear y el tiempo de difusion figeg. ~ 7.2 X 10? Myear para niicleos de 250 PeV fueron
calculados. Nuestro andlisis para los 16bulos internos norte y sur es el siguiente:

= [6bulo interno norte. Los tiempos de escala de aceleracion y difusion de nucleos

de '2C y los tiempos de vida de los nodos [icae <K fyp << Tiogege indica que estos
nucleos pueden ser acelerados pero no pueden escapar de los nodos. Tomando en
cuenta la densidad térmica, la eficiencia en la produccién de piones estd en el rango
de 7.9 x 1073 < f; < 1.2 x 1072 (ver Tabla 4.4). En este caso, una luminosidad
de CRs mayor que > 10% erg/s a 250 PeV es necesario para producir un evento en
IceCube de 2 PeV.

Lébulo interno sur. Similarmente los tiempos de escala fing,. < 1y < fogese
muestra que estos ndcleos puede ser acelerados hasta ~ 100 PeV pero no pueden
escapar del cascardn caliente y el medio ambiente. Considerando la densidad térmica
del cascar6n y el medio ambiente, la eficiencia en la produccion de piones estd en el
rango 1.6 x 1073 < f < 2.1 x 1072 (ver Tabla 4.4). Similarmente, para este 16bulo
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interno se necesita una luminosidad de CRs irrealista mayor que > 10* erg/s a 250
PeV para producir un evento en IceCube de 2 PeV.

4.3.2. Interaccion alrededor de los l6bulos

Considerando que los CRs pueden escapar de su region de aceleracion, ahora se con-
sidera la posibilidad de que los CRs pueden producir neutrinos al propagarse por el medio
intergalédctico. Tomando los tiempos de difusién para los CRs dominados por nucleos de
12C, y comparando con la edad de 16bulos ~600 Myear, se puede notar que los CRs con
energias menores que 250 PeV dificilmente escaparan de estos. Por lo tanto no se esperardn
neutrinos con energias menores a ~ 2 PeV en los alrededores de los 16bulos gigantes.

Los CRs que escapan de los I6bulos e interactian en su trayectoria hacia la tierra,
primero con el medio intergaldctico y después en el medio interestelar de nuestra galaxia
la eficiencia estd dada por

N L n [
ryp = 84107 () (IOOkpc) . (4.13)

Tomando una distancia promedio de ~ 4 Mpc entre la tierra y Cen A con una densidad
intergaldctica de ~ 1073 cm™3, la profundidad 6ptica es de ~ 3.5 x 107*. De manera
similar una vez que los CRs atraviesan el medio interestelar e ingresan a nuestra galaxia
donde n75y ~ 1 cm™ y debido a que Cen A se localiza muy cercano al plano galdctico
consideramos una distancia promedio de propagacion de ~20 kpc el cual nos produce una
profundidad éptica de ~ 10 =2, hay que mencionar que aunque la profundidad éptica de
CRs dentro nuestra galaxia fuera alta, debido a que el radio de Larmor de estas particulas es
rr(250PeV,Z = 6) < Hgisco,eal, €ntonces estos ingresarian y serian desviados fuertemente
entrando en el régimen de difusién imposibilitando la determinacién de la direccion original
de la fuente. La probabilidad de interaccion de los CRs durante de su propagacién a lo
largo de su camino a la tierra es muy baja y no detectable por los instrumentos de neutrinos
actuales.

4.4. ;Podria el evento IC35 ser producido en las galaxias
alrededor Cen A?

Del andlisis anterior se concluy6 que los 16bulos de Cen A no es el causante del evento
IC35. Adicionalmente con el fin de descartar cualquier otra fuente potencial que pudiera
producir el evento IC35 cercana a Cen A, se tomaron las galaxias a los alrededores de los
16bulos gigantes, con distancias < 4 Mpc, que estan dentro del error angular del evento
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IC35 y el radio angular asociado a los UHECRSs provenientes de la direccion de Cen A.
Dentro de estas se encontraron dos clases principales que son las galaxias enanas de tipo
dE (Enanas Elipticas) que son pobres en gas y las de tipo dIrr (Enanas Irregulares) que
son ricas en gas. Adicionalmente se encontré una galaxia con brote de formacion estelar.

La figura 4.6 muestra la distribucion espacial de las galaxias localizadas a una distancia de
~ 4 Mpc y cercanas a Cen A.
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Figura 4.6: Galaxias alrededor de los I6bulos gigantes de Cen A y dentro del circulo de
error del neutrino IC35 localizadas a una distancia ~ 4 Mpc.

Para saber si estas galaxias podrian producir eficientemente neutrinos de altas energias
mediante interacciones proton-proton. Primero, se calculd la eficiencia en la produccion
de piones dentro de estas galaxias, para esto es necesario conocer la densidad de gas y la
intensidad de campo magnético de cada galaxia. Siguiendo [77] es posible relacionar el
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contenido de gas y la tasa de formacion estelar en la galaxia

gas

1.4+0.15
Mgpc )

Ysrr = (2.5+0.7) x 1074 ( Moyr ™ 'kpe™2. (4.14)

-2

Esta relacion parece mantenerse en el caso de galaxias enanas [78]. Para el caso de dlrr se
asume que la tasas de formacion estelar ocurre dentro de un radio ~ 1 kpc y que una altura
caracteristica del disco de ~ 500 pc. Entonces la densidad de gas en funcién de la tasa de
formacion estelar es dada por

o SFR \O7! [/ R\ ;! L wis)
ne = — . :
§ Mg yr! kpc 500pc

Para el caso de galaxias tipo dE necesitamos un limite inferior de densidad de gas [79]
debido a que este tipo de galaxias son pobres en gas donde gran cantidad de su gas ha
sido removido por la interaccion con el medio intragrupo. Los valores estimados con la
ecuacion 4.15 se muestran en columna (3) de la tabla 4.5.

Otro pardmetro necesario para calcular los tiempos de difusion es la intensidad de
campo magnético que puede ser calculado siguiendo [80]

B =sseduG () (L) 4.16
ST H (cm—3) (SOOpC) (4.16)

los resultados obtenidos de aplicar esta relacion al caso de las galaxias en cuestion se
muestran en la columna (5) de la tabla 4.5.

De la tabla 4.5 es importante notar que los valores mds altos en la eficiencia en
produccion de piones son obtenidos en las galaxias ESO324-G024 y NGC4945 con valores
alrededor de la unidad. En el escenario donde los nticleos son acelerados dentro de estas
galaxias el minimo valor en luminosidad de rayos c6smicos requerida en estos entornos
para producir un evento en IceCube es ~ 10*erg/s que en el mejor de los casos puede ser
producida en las regiones con alta tasa de formacion estelar.

En el caso de que protones/nucleos son acelerados y confinados en las galaxias ESO324-
G024 y NGC4945 interactuando dentro de ellas con la alta densidad de particulas de su
medio interestelar, un flujo de rayos-y a energias de ~PeV serd producido. Debido a la
radiacion del medio dentro de las galaxias este flujo serd absorbido y una emision desde
cientos de GeVs hasta algunos TeV serd producido [83, 84]. A diferencia de la galaxia
NGC4945 que ha sido detectada en rayos-y de altas energias, la galaxia ESO 324-G024 no
ha sido observada y por lo tanto es descartada.
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Cuadro 4.5: Galaxias localizadas a una distancia de ~ 4 Mpc alrededor de los 16bulos
gigantes y dentro del circulo de error del evento IC35. La columna 1 muestra el nombre de
la galaxia, columna 2 denota el tipo, columna 3 la densidad nimerica de gas contenida en
dicha galaxia, columna 5 la intensidad de campo magnético, columna 5 el tiempo promedio
para que ocurran interacciones mediante proton-proton, columna 6 el tiempo de escape
(que puede aproximarse al tiempo de difusion) de los CRs dentro de las galaxias y columna
7 la eficiencia en la produccién de piones fr = min(1,te5/typ).

Galaxia Tipo ng B tpp lese fe
(cm™3) (uG) (Myear) (Myear)

ES0324-G024 dlrr 15 39.9 32 45 1 1)
NGC5237 dlrr 2.14 22.5 49.6 1.6x1072  8x107° (3)
UKS1424-460 dlrr 0.18 1.8 6.0x 102  3.4x1072 24x10™* (3)
ES0269-G066 dE <1072 0.2 10.4x 10 45%x1073  1.7x10°% (1)
ES0269-G058 dlrr 0.26 2.3 4.0x10>  44x1072 43x10™*  (3)
ES0325-G011 dlrr 1.39 7.6 76.0 0.1 7.5x1073  (3)
AM1339-445 dE <1072 0.2 10.4x10°  45%x1073  1.7x10°° (1)
AM1343-452 dE <1072 0.2 10.4x10°  45x1073  1.7x107° (1)
ESO174-G001 dE <1072 0.2 10.4x 103 45%x1073  1.7x107°% (1)
SGC1319.1-426 dE <1072 0.2 10.4x 103> 45%x1073  1.7x107°% (1)
NGC4945 SB(s)cd 140 1.9 x 107 0.2 72 1 )

References. () [79]; @ [81]; @ [82]

4.4.1. Rayos cosmicos en NGC 4945

Como se mostré NGC 4945 es el candidato mds prometedor para producir neutrinos de
altas energias. Por lo tanto, para que NGC 4945 sea capaz de producir un flujo de neutrinos
que pueda ser detectado como un evento en el observatorio IceCube, es necesario que
esta galaxia sea fuente de CRs con una luminosidad minima del orden de ~ 10% erg/s
a 50 PeV. NGC 4945 es una galaxia con brotes de formacion estelar y con nicleo activo
catalogada como Seyfert 2 localizada a una distancia de 3.7 Mpc [110]. Ahora se analiza
si esta galaxia es capaz de acelerar e inyectar los CRs necesarios para la produccion de
neutrinos que puedan ser detectados por IceCube. Se consideran dos regiones: la region
nuclear de formacion estelar y la del superviento generado por la alta tasa de formacién
estelar.
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Figura 4.7: El nimero de eventos esperados en el observatorio IceCube asumiendo un flujo
de neutrinos con indice espectral de 2.4 fueron calculados considerando el gas térmico de
los 16bulos gigantes de Cen A (linea roja) y considerando los fotones del fondo en infrarojo
(linea azul). Ademads se grafica el nimero de neutrinos esperados en la galaxia NGC 4945
si la luminosidad de protones es normalizada a 1 TeV (linea verde).

Region de formacion estelar

Las regiones de formacion estelar mediante las explosiones de supernovas y los vientos
estelares son fuentes potenciales para acelerar CRs. La luminosidad de CRs en la region
nuclear de formacion estelar en NGC 4945 es calculado como [113]

Lcrs ~ nEsnRsn, (4.17)

donde 7 es la fraccion de energia de las supernovas transferida a los CRs, Egy es la
energia tipica liberada durante una explosion de supernova y Rgy es la tasa de supernovas
en la region de formacion estelar. Tomando la luminosidad tipica de una SNe Egy, = 10°!
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erg/s y una tasa de supernovas de Rgy = 0.3 yr_1 [86] y connp ~ 0.05 [111] la luminosidad
de CRs en NGC4945 es

E R
LCRSz4.7><1041( SN )( SN

10°! erg/s) \ 0.3 yr~!
Para verificar si estd region es capaz de acelerar los CRs hasta 50 PeV, se utiliza el
tiempo de aceleracion para el mecanismo de Fermi de segundo orden (ver ecuacion 2.9),

la velocidad de Alfvén es calculada usando la expresién 4 ~ B/.[4nc>myn, y con los

valores de la tabla 4.5 se tiene 84 ~ 3.3 x 107>, por lo tanto el tiempo de aceleracién en la
region de formacion estelar para Ecgs =~ 50 PeV en el limite de Bohm es

-2 -1
Ba EcRs B
~ 85 Myear. 4.1
facsFR ~ 859 (3.3 x 10—5) (SOPeV) (190 ,uG) vear (419)

) erg/s. (4.18)

Para poder acelerar CRs debe cumplirse que 7,. srr < ISFR ~ tesc, donde tspg es el tiempo
con alta actividad de formacion estelar, 7. es el tiempo de escape de los CRs en la region
de formacion estelar. Por lo tanto, el tiempo de aceleracion tiene un valor que es mucho
mayor al tiempo de escape de los CRs a 50 PeV, t,. srr > t.5 (ver tabla 4.5). Entonces, los
CRs necesarios para producir neutrinos de ~ PeV no pueden ser acelerados en esta region.

Superviento

Adicionalmente, NGC4945 muestra una estructura conica con dimension de ~ 1.8 kpc
[119] y con una fuerte emision en rayos-X en la banda 1-2 KeV [114]. Dicha estructura es
asociada a un superviento provocado por la alta tasa de formacidn estelar y las explosiones
de supernovas [120], ha sido modelada con una velocidad de expansion de vy, = 1400 km/s
[116]. El choque generado por la expansion de este superviento es un excelente sitio para
la aceleracion CRs. La luminosidad de CRs puede ser aproximada como

Lers ~ EMV e (4.20)
donde ¢ es la eficiencia en la conversién de energfa cinética a CRs, M es la masa que

es transferida al flujo explusado por el choque. Usando las relaciones proporcionadas
por [109] la masa y la energia transferidas al flujo expulsado son

SFR
Mgyr~!

M =0.26 ( ) Moyr~!, (4.21)
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) SFR
E=7x10"e (—1
oy
y tomando la tasa de formacién estelar de NGC 4945 con valor de SFR ~ 4.6Mg yr~!
[110], 1a masa que es transferida al superviento es M ~ 1.28Mgyr~!. Asumiendo un valor
de € = 0.75 y un valor de ¢ = 0.59 [111,118] la temperatura del superviento es

) erg/s, (4.22)

: -1

T, = 0.4/1]711-1% K ~2.32x 107 (#) (g) K. (4.23)
Para una temperatura entre 1-2 keV entonces S =~ 3. Siguiendo [111] es importante
mencionar que con estos valores de € y S la velocidad terminal es

-1/2
Voo & 15()0(%)l ’ (g) km/s, (4.24)

este valor es muy parecido al obtenido mediante simulaciones para explicar exitosamente
las observaciones [116]. La luminosidad de CRs por lo tanto es

2
SFR \%
Legs ~ 8.7 x 104 < (£ s 4.25
CR % (0.05)(3 Moy ) \Ta00kmys) &/5 429

Para producir neutrinos con energias de 2 PeV es necesario que el superviento sea capaz
de acelerar los CRs hasta energias de ~ 50 PeV. A partir del tiempo de aceleracion dado
por el mecanismo de aceleracion de Fermi de primer orden se puede establecer la maxima
energia que los CRs pueden alcanzar si se compard con el tiempo dindmico del superviento,
es decir, t,. < tg,. Tomando un valor para el campo magnético de 6 uG [112] y el régimen
de difusién de Bohm se tiene

2 -1
VSV B tSV
Ejpax = 110 PeV. 4.26
max ( 1400 km/s) (6,uG) ( 1 Myear) © (4.26)
El tiempo de escape de los CRs en la region del superviento a 50 PeV es
2 -1
H E B
tese = 1.07 M 4.27
(500 pc) (50 PeV) (6 ,uG) veat (*27)

y el tiempo dindmico del superviento es ty5, = Ry, /vs, = 1.26 Myear. Comparando los
tiempos caracteristicos tal que f.5c ~ tg,, €s de observar que los CRs con energias de
~ 50PeV pueden escapar continuamente de la regién del superviento por un tiempo
de t5, — tese =& 0.2Myear. Los CRs al escapar del superviento pueden ser confinados
nuevamente por el disco o la region de formacion estelar donde las densidads de gas tienen
valores los suficientemente altos como para conseguir una eficiencia en la produccién de
neutrinos de casi el 100 %.
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4.4.2. Neutrinos en NGC 4945

Para calcular la produccion de neutrinos en el superviento primero se calcula la densidad
en la cavidad usando la relacion [118]

e \"12(p\**( SFR R\
~0.138 (—) £ : 4.28
" ‘(075 (3) (4.6M@yr‘1)(500pc) (4.28)

con { ~ 1 si un valor similar a de M82 es asumido [118]. Tomando la tasa de formacién
estelar en NGC 4945 con valorde SFRyGc4945 ~ 4.6 Mg year_1 [110] entonces la densidad
de particulas en el superviento es n ~ 0.138cm™. La eficiencia en la produccién de
piones mediante interacciones pp es fr = min(1,0.50 ppnt,) ~ 1072 por lo tanto una
luminosidad de al menos ~ 10*? erg/s a 50 PeV es requerida para producir un flujo de
neutrinos observable en IceCube, debido a que la luminosidad de CRs en el superviento es
de Lcpgssy ~ 8.7 X 10*! el ndmero esperado de neutrinos es menor a uno.

Como anteriormente se mencioné los CRs a 50 PeV pueden ser acelerados y después
escapar de la region del superviento para ser confinados dentro del la region de formacion
estelar o en el disco de la galaxia. La eficiencia en la produccién de piones en la region
de formacion estelar es fr ~ min[l, (t5, —te5c)/1p] = 1 (ver tabla 4.5). Entonces solo en
el escenario donde el superviento acelera los CRs hasta 50 PeV y después son confinados
nuevamente en la region de formacidn estelar hacen posible que NGC4945 sea el candidato
mds prometedor para ser el causante del neutrino IC35.

Asumiendo que la luminosidad de los CRs producido por el superviento, Lcgs estd

. . 41 E —acrst2 .
normalizada a 1 TeV (i.e. Lcgy = 8.7 X 10 erg/s (W) ) para después extrapolar

a 50 PeV, la luminosidad correspondiente a 50 PeV se utiliza para calcular la luminosidad
de neutrinos usando la ecuacion 2.50 (L, = frLcgs). El nimero de neutrinos esperados en
el observatorio IceCube es calculado usando la ecuacién 2.58 y tomando el drea efectiva
proporcionado por la figura 2.2. El resultado se muestra en la figura 4.7 con la linea verde,
se observa que un indice espectral de acgs = 2.3 es requerido para explicar el evento
IC35. Si NGC 4945 es el causante del evento IC35 un flujo de rayos-y a energias de ~ PeV
serd producido, aunque dicho flujo podria ser atenuado fuertemente por el medio debido
al proceso de creacion de pares, e*, pero dejando un rastro a mds bajas energias.

4.4.3. Rayos-y en NGC 4945

NGC4945 es una de las galaxias detectadas en altas energias (> 100MeV) por la
colaboracion Fermi-LAT [85]. Aunque esta fuente fue monitoreada por casi 11 meses, [85]
no pudo demostrar si el flujo de altas energias es debido a la formacion estelar o la actividad
de su nucleo activo. [86] describe la distribucion espectral de energia hasta rayos-X usando
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un model de Compton Inverso Externo (EIC, External Inverse Compton). Los autores
no pueden concluir nada relevante acerca del origen de los datos de Fermi-LAT, como
se muestra en el panel derecho de la figura 4.8. La componente de altas energias fue
estimada mediante el proceso de IC con la radiacién del medio interestelar de NGC4945 y
mediante la atenuacion por creacion de pares, e*. Cuando el neutrino de 2 PeV es creado
por interaccion hadronica dentro NGC4945, los fotones a energias de PeV también son
creados y absorbidos por la radiacion interestelar produciendo e*. La radiacion interestelar
es reportada en [87] y es usada para calcular la profundidad éptica 7, = f oyyn(e)de f dl
con 0, la seccién eficaz dada por la ecuacion 2.45, n(e) la densidad de fotones del medio a
una energia dada y d/ es el tamafio de la region de absorcion. Los resultados son mostrados
en el panel izquierdo de la figura 4.8.

La energia tipica de IC de los rayos-y secundarios estimado €, ;¢ pico €8 90 GeV. El
flujo de rayos-y emitido fue obtenido siguiendo [83] y considerando el 40 Y% del flujo
original en PeV. Es importante notar que el flujo restante se va en radiacién sincrotrén
CON Pico €N Egipe pico = 100keV para B = 1 G [86], la aniquilacion de pares con maximo
€N €parpico ~ 11 MeV, y procesos hadronicos tales como procesos Bethe-Heitler (BH) e
interaccion fotohadrénicos.

Debido a los efectos de atenuacion, la contraparte en rayos-y del flujo creado junto al
neutrino de 2 PeV deberia ser fuertemente obscurecido a energias mayores de 3 TeV, es
decir, a valores de 7y, 2 1 (ver figura 4.8 panel izquierdo). Se encontré que la emision de
la contraparte en rayos-y del neutrino de 2 PeV deberia ser una prueba de la existencia de
CRs en altas energias y la interacion dentro de dicha galaxia.
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Figura 4.8: Izquierda: Se muestra la profundidad 6ptica en funcién de la energia de los
fotones de altas energias, mediante el proceso de produccién de pares considerando la
radiacion del medio. Derecha: La componente mediante EIC es mostrado en las lineas
segmentada y continua en color verde mientras [86], la linea segmentada roja muestra la
contribucion de la cascada producida por los fotones creados en la interaccion de los CRs
de con energias de 50 PeV con el medio y resultado del proceso IC.
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Conclusiones

En este trabajo se realiz6 una correlacion entre el flujo de neutrinos asociados al evento
IC35 reportado en el catdlogo HESE, los 16bulos gigantes de Cen A y los rayos csmicos
ultra energéticos detectados por Pierre Auger Observatory entre el 1 de enero de 2004 y
31 de marzo de 2014. Se realizé una discusion acerca de: i) la energia mdxima que los
nucleos ultra energéticos pueden alcanzar en los 16bulos gigantes con sus correspondientes
tiempos caracteristicos, ii) la condicion de luminosidad de campo magnético en los 16bulos
para acelerar UHECRs, iii) el angulo promedio de deflexion de nucleos propagdndose en
el medio intergalactico y galactico soportada por un analisis estadistico de UHECRs, iv) el
camino medio libre para la pérdida de energia en procesos de fotodesintegracion, y v) las
condiciones dentro de los I6bulos de Cen A y a los alrededores de Cen A para producir un
flujo de neutrinos que pueda producir un evento en el observatorio IceCube que pueda ser
asociado al evento IC35.

Se encontr6 que los UHECRSs pueden ser confinados y acelerados hasta energias de 100
EeV dentro de los 16bulos gigantes de Cen A solo si los UHECRs tienen una composicion
dominante por niicleos de '2C y '“N, pero dificilmente puede cumplirse para nicleos
mds ligeros o niicleos mds pesados como el Fierro. Adicionalmente, si la composicion es
dominada por niicleos de '2C y '*N una anisotropia en la distribucién de UHECRs dentro
de un radio de ~ 15° debe existir en la direccion de la fuente y tomando esta composicién
el objeto emisor debe estar a una distancia < 20 Mpc dejando a Cen A como el dnico
candidato factible. Estos resultados concuerdan con lo reportado por PAO acerca de la
composicion de UHECRs.

Se encontré que el evento IC35 no puede ser emitido dentro de los 16bulos gigantes
o lébulo internos, por ninguno de los procesos hadrénicos conocidos. Adicionalmente,
se encontré que la galaxia NGC4945 puede acelerar los CRs en el choque generado por
el superviento, para después ser atrapados y confinados por un mayor tiempo dentro de
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la region de formacion estelar que redne las condiciones para una alta eficiencia en la
produccion de piones. Se encontrd que el superviento puede proporcionar una luminosidad
de CRs de ~ 10 erg/s para producir un neutrino con energia de > 2 PeV debido a que
solo CRs con energias = 50PeV pueden escapar de la region del superviento. En este
mecanismo un flujo de rayos-y en altas energias debe ser asociado con la direccion del
neutrino. Si el neutrino es creado dentro de NGC4945 el flujo de rayos-y debe ser atenuado
por el medio interestelar de esta galaxia pero dejando un rastro a mds bajas energias. En
NGC4945 un flujo de rayos-y (>100 MeV) ha sido detectado y sin una explicacion exitosa
acerca de su origen. En este trabajo se mostré que dicho flujo puede en parte ser atribuido
al flujo de rayos-y provocado por la emision del neutrino de IC35. Si los resultados son
correctos es de esperarse en los proximos afios de observacion por IceCube un neutrino
sea detectado en la direccion de Cen A con energias del orden de ~ PeV ademads con
la coleccion de mds datos por parte de PAO una anisotropia mds significativa puede ser
determinada.
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