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Resumen

Las observaciones sobre la anisotropia sideral en la distribucion de la direccion
de arribo de los rayos cosmicos galdcticos anteriormente publicadas por observatorios en
forma individual estan restringidas por la cobertura limitada del cielo. Como resultado, el
espectro de potencia de la anisotropia obtenida a partir de dichas mediciones muestra una
correlacién sistematica entre diferentes modos multipolares C). En esta tesis describimos
los métodos utilizados para combinar los datos de IceCube y HAWC, abordamos los errores
sistematicos de cada detector en forma individual y estudiamos la region de campo de
vision superpuesto entre los dos observatorios. Presentamos también un nuevo método de
procesamiento de sefiales basado en la maxima verosimilitud que se ajusta simultinea-
mente a las anisotropias de los rayos cosmicos y la aceptacion del detector. Este método
proporciona una reconstruccion de anisotropia 6ptima y la recuperacion de la anisotropia
dipolo para observatorios de rayos cosmicos en tierra ubicados en las latitudes medias. Los
resultados del andlisis de anisotropia conjunta incluyen un mapa celeste combinado y un
espectro de potencia angular para todo el cielo en el rango de energia superpuesto de los
dos experimentos a alrededor de 10 TeV en todas las escalas angulares utilizando datos de
rayos cosmicos recopilados durante 2 afios de funcionamiento del Observatorio de rayos
gamma HAWC (ubicado a 19° N) y datos recolectados durante 5 afios de operacion del
Observatorio de neutrinos IceCube (ubicado a 90° S). Finalmente hacemos un resumen de

las teorias sobre éste fendmeno y la interpretacion de los resultados de nuestro analisis.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION 1

Capitulo 1

INTRODUCCION

A lo largo de los ultimos sesenta afios, varios estudios han medido una pequefia pero
apreciable variacion en la distribucion de la direccion de arribo de los rayos cosmicos
galacticos con intensidad relativa al nivel de 0.1 % en medianas y altas energias en funcion
del tiempo sideral. A través de estos estudios también se ha descubierto que la fase y am-
plitud de dicha variacién depende de la energia del rayo cdsmico primario. Una anisotropia
dipolar con amplitud de 10~ fue observada a energias de 1 TeV por los detectores Milagro
y ARGO-YBJ en el hemisferio norte y su estudio revel6 tanto la presencia de una estructura
de gran escala angular como de estructuras de escalas angulares pequefias y con menor
amplitud [[1,2]]. A su vez, en el hemisferio sur, el kilométrico detector de neutrinos IceCube
detectd, por primera vez, una anisotropia en la distribucién sideral de muones producidos
en la atmosfera por rayos csmicos. La orientacion del componente a gran escala observado

es consistente entre las observaciones de ambos hemisferios [3]].

El origen de esta anisotropia se desconoce atin. Se esperaria que los rayos cosmicos
perdieran toda correlacion con su direccion original debido a la difusion de estos al atrave-
sar campos magnéticos interestelares. Existen varias teorias respecto al posible origen de
esta anisotropia, incluso algunos que postulan un origen heliosférico [4] pero el maximo
radio de curva para un protén césmico de 10 TeV en un campo magnético de 1uG es
aproximadamente 0.01 parsecs y por lo tanto mucho mayor al tamaiio de la heliésfera. Por
lo tanto, es méas propable que el origen de la anisotropia se deba a caracteristicas del campo

magnético interstelar a distancias menores a 1 parsec, o incluso al flujo difuso de fuentes



CAPITULO 1. INTRODUCCION 2

galacticas cercanas [3]. En el capitulo [14] se describirdan algunos de los modelos teéricos

mas relevantes.

1.1. Planteamiento del problema

La medicion de las anisotropias de rayos cdsmicos con intensidad relativa por debajo de
1073 es un desafio observacional ya que es necesario tomar en cuenta pequefias variaciones
en la aceptancia y la exposicion del detector en dicha medicion. Se puede asumir que la an-
isotropia de los rayos cosmicos se mantiene constante en el sistema de coordenadas celestes
durante el periodo de la observacidn, sin embargo, observatorios cdsmicos basados en la
superficie de la Tierra con un campo de vision limitado, estan expuestos a diferentes partes
de la esfera celeste en lo que la Tierra gira durante un dia sideral. La distribucion de sucesos
observados acumulada durante muchos dias siderales depende no sé6lo de la anisotropia
de rayos cOsmicos sino también de la exposicion no uniforme y el funcionamiento del
detector a través del tiempo. Por ello es necesario reconstruir un mapa de referencia que
represente la respuesta del detector a un flujo isotropico de rayos césmicos el cual pueda ser
comparado con el mapa de sucesos registrados. Una desviacion significativa entre el mapa
de referencia isotrépico y el mapa original de sucesos implica la deteccion de anisotropia
en las direcciones de incidencia.

Los experimentos terrestres observan rayos cosmicos de forma indirecta. Esto es, de-
tectan los chubascos de particulas secundarias producidas en cascadas atmosféricas, pro-
ducidas por las colisiones de los rayos cosmicos primarios en la atmoésfera. Para estos
experimentos, en los que la atmdsfera actiia como parte del observatorio, es por lo general
muy dificil producir simulaciones suficientemente precisas para modelar la exposicion del

detector al nivel de precision requerido. Por ello, la mayoria de los estudios se basan en
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los mismos datos para estimar la intensidad relativa y la exposicion del detector de forma
simultdnea. Un método comun es el de hacer una estimacion de la intensidad relativa y
la exposicién del detector simultdneamente utilizando métodos de integracion de tiempo
sobre las direcciones de arribo de rayos césmicos durante un tiempo integral At, para
escalas angulares de 15°(At/1hr). Ejemplos de esto son los métodos de aleatorizacion de
tiempo |5, 6] e integracion directa 7). Para los detectores situados en latitudes medias, el
campo de vision integrado con At = 24hr es mucho mayor que el campo instantaneo ob-
servado. Como resultado, las estructuras a gran escala, como un dipolo, se ven fuertemente

atenuadas [8]].

Una herramienta util para el estudio de anisotropias es el uso del espectro de potencia
angular. La amplitud del espectro de potencia en un cierto orden multipolar ¢ estd asociada
a la presencia de estructuras en el cielo en escalas angulares de aproximadamente 180°/¢.
Teniendo cobertura uniforme y completa del cielo, una descomposicion Fourier de los
mapas de intensidad relativa puede producir una estimacién no sesgada del espectro de
potencia. Sin embargo, debido a la limitada exposicion en detectores terrestres, solo se tiene
acceso directo al llamado espectro de seudo-potencia, el cual es la convolucion del espectro
de potencia real subyacente y el espectro de potencia causado por la exposicion relativa
del detector en coordenadas ecuatoriales. En el caso en que exista una cobertura parcial
del cielo (tal como es el caso de IceCube y HAWC en forma individual) los arménicos
esféricos no forman una base ortonormal que podamos utilizar para expandir el campo
de intensidad relativa directamente. Como consecuencia, el espectro de seudo-potencia

muestra una correlacion sistematica entre los diferentes modos.
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1.2. Objetivos

Con este trabajo se espera extender el conocimiento sobre la anisotropia de los rayos
cosmicos. En particular, se espera obtener una mejor medicién del espectro de potencia
angular y un ajuste del dipolo, cuadrupolo y octopolo de la distribucién de direcciones de
rayos cosmicos utilizando una combinacion de datos provenientes del detector del Obser-
vatorio de rayos v, HAWC (localizado a 19° N) y del Observatorio de neutrinos, IceCube
(a90° S). Se pretende utilizar la combinaciéon de ambos detectores para proporcionar una
mayor cobertura del cielo y reducir el sesgo que puede resultar de una cobertura parcial de
la esfera celeste en coordenadas ecuatoriales.

En el capitulo (10| presentaremos un método de reconstruccion a base de maxima vero-
similitud que puede ser utilizado para separar la anisotropia de los efectos del detector y
mejorar las estimaciones de anisotropia a gran escala utilizando detectores en las latitudes
medias [8]. La técnica se basa en el mismo ansatz utilizado por el método de integracion
directa, donde la exposicion total acumulada del detector se puede factorizar en una tasa de
sucesos dependientes del tiempo y un mapa aceptancia relativa independiente del tiempo.

En el capitulo se presentan los resultados de un andlisis conjunto de la anisotropia
de gran y pequefia escala angular utilizando datos combinados de ambos observatorios
incluyendo un mapa celeste combinado y un espectro de potencia angular de todo el cielo
en el rango de energias comun entre ambos experimentos a ~10 TeV. Describiremos los
métodos utilizados para combinar los datos de IceCube y HAWC, y abordaremos las in-
certidumbres y los efectos sistemédticos de ambos detectores en un estudio de la region de
campo de visiéon comiin entre ambos observatorios. Por tltimo, presentamos un resumen de
las teorias e interpretaciones mds relevantes respecto al origen de las anisotropia de rayos

cOsmicos de gran y pequefia escala.
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Capitulo 2

RAYOS COSMICOS
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Figura 2.1: Espectro de flujo de rayos césmicos en funcion de energia medido por varios
experimentos (J. Beatty & S. Westerhoff [9]]). El flujo de rayos césmicos disminuye con
la energia siguiendo aproximadamente una ley de potencia con un indice diferencial de
a = v+ 1 ~ 2.7 para energfas menores a 10'° eV seguido por un empinamiento de
A~ ~ 0.5, a unos varios PeV, en la llamada “rodilla” y un aplanamiento a varios EeV y
una supresion del flujo a ultra altas energias [10].
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El estudio de los rayos césmicos hace poco cumplié un siglo de edad. Este se da a
partir del descubrimiento de los rayos cdsmicos tras una serie de experimentos al comienzo
del siglo XX sobre la llamada corriente oscura de la electricidad. Este fendmeno, en el
cual un electroscopio pierde su carga eléctrica, habia sido observado desde 1785. Dichos
experimentos llevaron a C. T. R. Wilson a postular la existencia de una radiacién misteriosa
que continuamente regeneraba iones en el aire del interior del electroscopio mediante los
cuales se facilitaba conduccidn eléctrica que descargaba los electroscopios. A su vez, en
1895, W. C. Roentgen habia descubierto los rayos X y H. Becquerel habia descubierto
la radiactividad tan solo un afio mas tarde. Tras varios estudios, se descubrié que ambas
radiaciones eran capaces de descargar electroscopios, por lo que la misteriosa radiacion fue

atribuida a la presencia de materiales radiactivos en el medio ambiente.

Al cabo de la primera década del siglo XX, se llevaron acabo varios experimentos a
diferentes altitudes con el fin de medir el grado de ionizacion producida por esta radiacion.
Siendo la superficie terrestre la principal fuente de materiales radiactivos, se anticipaba que
la ionizacion disminuyera con la altura. En 1910 y 1911, T. Wulf y A. Gockel hicieron
mediciones de dicha radiacién ionizante, primero sobre la torre Eiffel, a una altura de 300
metros sobre la superficie y luego en globos, a alturas de hasta 4500 metros. En estos
experimentos, encontraron que la ionizacion decrecia con la altura, pero menos de lo que

se anticipaba [11].

En 1912, durante una serie de diez ascensos en globo a altitudes de hasta 5 km, Victor
Hess hizo mediciones de esta radiacion ionizante ambiental con electroscopios similares a
los empleados por Wulf. Como se esperaba, al ascender el primer kilometro, se midi6 un
decrecimiento en la tasa de radiacion. Esto indicaba que por lo menos una fraccién de la
radiacion ambiental provenia del suelo. Conforme continud en su ascenso, los instrumentos

indicaron que la radiacién aumentaba continuamente con la altitud (figura[2.2)). Esta obser-
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vacion, llevé Hess a postular que la radiacion ionizante tenia que originarse en el espacio
exterior. Las mediciones de Hess fueron confirmadas mas tarde por W. Kolhdster en vuelos
a mayor altitud [[11,{12].

(a) | (b)

] camara I

30
_J camara II 80

60
20

:_,_l—r 40
ned

20

Mo. cuentasfs

L1 1 LU [ T I
0 2 4 0O 0 2 4 6 8

AlturafKm AlturafKm
{d)

—
L)
L)

=)
o

50 -

40

L]
=
|

30

20

]
A
1

10

Mo. coincidencia mm-1

100 150

Figura 2.2: Variacion de la intensidad de la radiacion cosmica con la altura. Mediciones
realizadas por: (a) Hess (1912); (b) Kolhoster (1913, 1914), (c) Pfotzer (1936); y (d) en
uno de los primeros vuelos en cohete. Las graficas muestran el aumento de las radiaciones
ionizantes con una mayor altitud sobre el nivel del mar (Fuente: Ref. [|11]]).

En 1938, Pierre Auger utiliz6 de contadores y camaras de niebla colocadas en labora-
torios en los Alpes para hacer mediciones y revelo la existencia de cascadas extensas de

particulas en la atmdsfera [13]]. A partir de este descubrimiento se determind que mayoria
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de las particulas que llegan a la superficie de la Tierra son en realidad particulas secundarias
producidas en la interaccion de los rayos csmicos primarios con 4tomos en la parte supe-
rior de la atmdsfera. Auger estim6 que un rayo césmico primario requiere de una energia de
mds de 10'° eV para producir la densidad de las particulas observadas en la superficie. Al
cumplir un siglo del descubrimiento de los rayos césmicos, ha habido gran progreso en la
comprension de las principales caracteristicas de estas particulas extraterrestres incluyendo
su composicion y espectro de energia. Sin embargo, la identificacion de fuentes de rayos

cOsmicos continda siendo un problema persistente.

Gran parte de los estudios sobre el origen de rayos cdsmicos tipicamente se basa en la
comparacion de observaciones de ondas electromagnéticas de diferentes longitudes (desde
emisiones de radio de baja energia, a rayos 7y de alta energia) y por medio de la deteccién
de rayos cOsmicos y de otros mensajeros cosmicos como los rayos v y los neutrinos de
alta energia. Esta tarea es compleja debido a las dificultades en la interpretacion de las
observaciones experimentales y porque las fuentes de los rayos cosmicos no se pueden

observar directamente.

El modelo més aceptado en la actualidad es que los rayos cOsmicos en el rango de
energias entre TeV y PeV se producen por aceleradores astrofisicos dentro de nuestra
galaxia. Estas particulas, que consisten principalmente de electrones, protones y de nicleos
de atomos mds pesados, son aceleradas por aceleradores astrofisicos tales como los rema-
nentes de supernovas dentro de nuestra galaxia o por chorros gigantes formados mediante
la acrecion de materia en agujeros negros. De la misma forma pero a mas altas energias, se
postula que estas particulas también son aceleradas en los nticleos galacticos activos (AGN
por sus siglas en inglés) o por los destellos de rayos gamma (GRB por sus siglas en inglés).
La aceleracion de choque difusa generada en los remanentes de supernovas (SNR por sus

siglas en inglés) de origen galdctico fue postulada por primera vez por Baade y Zwicky en
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1934 [14] y posteriormente formalizada por Fermi en 1949 [135].

2.1. Mecanismos de aceleracion

Las primeras teorias sobre posibles formas de acelerar los rayos cdsmicos estaban
basadas en la teoria clasica del electromagnetismo, siendo ésta la unica herramienta de
que se disponia en el momento. La primera teoria cuantitativa capaz de hacer prediccio-
nes comparables con las observaciones fue la que Enrico Fermi formul6 en 1949 y que

presentaremos a continuacion.

2.1.1. Aceleracion de Fermi de segundo orden

La aceleracion de Fermi de segundo orden se basa en el principio de que las particu-
las cargadas pueden adquirir energia al chocar con nubes magnetizadas con velocidades
distribuidas al azar. Una analogia que se utiliza frecuentemente para describir este proceso
es la del impacto de una raqueta con una pelota de tenis. Si la pelota (que en este caso
corresponde a la particula) y la raqueta (que corresponde a la nube magnetizada) se mueven
en direccion contraria y experimentan una colision “de frente”, la pelota es acelerada. En
cambio, si la raqueta y la pelota se mueven en la misma direccidn (colision “de cola”), la
pelota sufre una desaceleracion en la que pierde energia. Estas colisiones se muestran en e
la figura [2.3]y pueden suceder de dos formas: En el primer caso, la particula entra en una
regién con un campo magnético con un gradiente. Una vez ahi, el 4ngulo de paso aumenta
hasta que el plano de giro es perpendicular al campo y entonces la particula se refleja. El
segundo caso corresponde al de una particula guiada por una linea de campo magnético
con una fuerte curvatura. Si el campo magnético se encuentra en movimiento, la particula

puede adquirir o perder energia en el encuentro.
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Figura 2.3: Colision de una particula cargada con campos magnéticos. La particula puede
rebotar (arriba) o ser guiada alrededor de la fuerte curvatura (abajo) de la linea de campo.
Si el campo magnético estd en movimiento, la particula puede ganar o perder energia en el
encuentro (J. A. Otaola and J. F. Valdés Galicia, 2016 [11]).
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Figura 2.4: Representacion esquemadtica de la energia adquirida por una particula a través
de la aceleracion de Fermi de segundo orden. (Adaptado de Ref. [[16]).

Supongamos que una particula con carga eléctrica de masa m que se mueve a través del
espacio con velocidad v es reflejada magnéticamente por una nube de gas con velocidad u
y masa M (M > m). Siuy v son anti-paralelas (caso 1 en la figura [2.4), el incremento

en energia de la particula en el caso no-relativista se puede expresar de la siguiente forma:
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1 1 1
AE, = Em(v +u)? — §mv2 = am(Zuv +u?) . (2.1)

En el segundo caso de la figura en el cual u and v son paralelos, la particula pierde una

energia equivalente a:

Lo

1 1
ABp = gm(v —u)” = gmv® = gm(=2uw +u7) @2)

y como AE = AE, + AE, = mu?, en promedio, la particula incrementa en energia con

un aumento relativo de
AE 2
2L (E) . (2.3)

En el caso relativista (véase [17]), desde el marco de reposo
E{ =~E (1 — Bcosby), (2.4

donde v = 1/4/1 — v%/c? es el factor Lorentz y § = u/c < 1 corresponde a la velocidad
de la nube. Suponemos una colision eldstica tal que ) = E'. En el marco del laboratorio,

la energia tras la colision es
Ey = ~vE)(1 — Bcosby), (2.5)

y el cambio de energia es
AE 1— [cosb
B 1-p

-1 (2.6)

Suponiendo que las velocidades de las nubes estdn distribuidas al azar, (cos¢,) = 0. La
probabilidad de tener colisiones depende de la velocidad relativa entre la particula y la

nube con lo cual son mas probables las colisiones “de frente” que la de colisiones “de
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cola”. De esta forma, las particulas extraen energia neta de las nubes y asi son aceleradas y
(cosb) = —f/3, tal que
AE 14 3%/3 4

F) =1 1~z 2.7)

El mecanismo que acabamos de describir se conoce como aceleracion Fermi de segun-
do orden ya que la ganancia de energia es cuadratica respecto a la velocidad de la particula.
El proceso es capaz de producir un espectro de rayos césmicos de ley de potencias, si-
milar al que se observa. Sin embargo, aunque este sencillo cdlculo parece ser una buena
aproximacion a la realidad, la ganancia de energia adquirida en cada colisién (o< u?) es
muy pequefia debido a las bajas velocidades de las nubes (v < v ~ c). Esto implica
que el proceso requiere tiempos muy largos para acelerar las particulas. Otro problema es
que, mientras que las particulas adquieren energia en las colisiones, también la pierden por
medio de la ionizacidn. Por esta razén, la aceleracion de segundo orden sélo es eficiente
para particulas que cuentan con una minima energia de inyeccion (alrededor de los 108 eV

en el caso de protones, y atin mayor para nucleos mas pesados) [11]].

2.1.2. Aceleracion Fermi de primer orden

En vista de los problemas que presenta el modelo de aceleracion de Fermi de segundo
orden, en 1954 surgi6 una nueva idea: si, en lugar de acelerar las particulas en nubes
magneticas distribuidas al azar, este proceso se produciera alrededor de los limites de una
onda de choque fuerte, entonces podriamos conseguir que los rayos cdsmicos adquirieran
energia de manera mucho més rapida. Una onda de choque es una discontinuidad brusca en
las propiedades de un gas que se propaga a velocidades mayores que la velocidad del sonido

en el medio. Por ejemplo, una onda de choque creada por la explosiéon de una supernova
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puede alcanzar velocidades de hasta 10* km/s, mucho mayores que la del sonido en dicho

medio (10 km/s) [11].

Consideremos ahora lo que sucederia con una poblacion de particulas previamente ace-
leradas que se encuentran en la region cercana a una onda de choque magnético moviéndose
a través del medio interestelar con velocidad U, como se muestra en la figura Frente
a la onda de choque se encuentra la region denominada “corriente abajo” con densidad
pd» presion P, y temperatura T}. Detrds de la onda de choque, correspondientemente la
region denominada “corriente arriba” tiene densidad, presién y temperatura p,, P,y T,.
En el marco de referencia de la onda de choque (figura 2.5b), el material de la region
“corriente abajo” se aproxima al choque con velocidad v; = U, mientras que el gas en la
region ‘“corriente arriba” se aleja a una velocidad v,. A base de conservacion del niimero

de particulas, podemos determinar la proporcion de v, a vg:

PuUy = PdVq- (28)

Si ¢, y ¢, son respectivamente, capacidad calorifica en cada region, se espera que en las

ondas de choque se mantenga la relacién

(cp/co + 1)

PulPa = (e fce—1)’ (2.9)

En el caso de un plasma completamente ionizado, ¢,/c, = 5/3 por lo cual vg/v, = 4.
Como se ve en la figura el gas fluye lejos del frente de la onda de choque con
velocidad v, = iU . En el marco de reposo de la regiéon “corriente abajo”, mostrado
en la figura las particulas de la regién “corriente arriba” se aproximan al frente
con una velocidad %U . En el marco de reposo de la region “corriente arriba”, mostrado

en la figura [2.5d| las particulas corriente abajo también fluyen hacia la regién con una
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velocidad %U . Las particulas que cruzan el frente la onda de choque desde las regiones
“corriente arriba” o “corriente abajo” probablemente tendrdn una colision frontal y por

lo tanto incrementardn en energia. Este proceso es mucho més réapido que el proceso de

Marco en reposo Marco de frente de onda de choque

“corriente arriba’ “corriente abajo” “corriente abajo”

“corriente arripa”

ﬁ v 4
‘ _

(a) (b)
Marcao “corriente abajo” Marco “corriente arriba’
“corriente arriba’ \ “corriente abajo”
T Y
3 NS
‘U =
4 e /o~ rid
/ » — / —
ﬁ _
N N
corriente abajo corriente arriba

(c) (d)

Figura 2.5: Aceleracion de Fermi de primer orden como se muestra en el marco de
referencia de (a) un observador en reposo, (b) el frente de choque, (c) la regién corriente
abajo, y (d) la regién corriente arriba. Obsérvese que en los marcos de referencia tanto de
las regiones aguas arriba como aguas abajo, las particulas entran con v = 3/4U.

aceleracion de segundo orden y también produce un espectro de rayos cosmicos con una
ley de potencias con exponente cercano a ~ 2.5. Para ello, solamente se requiere que la
discontinuidad sea grande y que exista una poblacion de particulas previamente acelerada
por otros mecanismos, que bien podrian ser rafagas estelares similares a las de nuestro Sol

o algunos otros procesos que mencionaremos en la siguiente seccion.

El incremento en energia total de una particula que se encuentra con el frente de onda
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de choque es:

AE = %m(v + (v — v9))* — %va (2.10)

= %m(ZU(Uu — va) + (vy — va)?)

Q

mu(v, — vg)

donde (v, — vq) = %U en la figura y la simplificacién en el dltimo paso se debe a
que v > Uy, ug, por lo cual el termino linear es el dominante. El incremento relativo es

entonces AE/E ~ 2(v, — vg)/v.

En el caso relativistico la ecuacion cambia a

AE 11— fcosb, + fcosb); — (7 cosb, cos b
E 1—p32

1. (2.11)

En este caso, el flujo incidente al plano tiene (cos #;) = —2/3 y el flujo emergente tiene las
mismas caracteristicas pero direccion opuesta; (cosf,) = 2/3 y esto cambia el resultado

final a

AE.  1+45/34+46%/9 4, 4v, —vg

R 1— 32 L~ 3l=537~

(2.12)
A este método se le conoce como aceleracion Fermi de primer orden debido a su similitud
con la teoria original de Fermi de segundo orden. Este proceso puede acelerar particulas

a energias de hasta 100 TeV, lo que proporciona la energia de inyeccion requerida para el

mecanismo de segundo orden.

Si asumimos que en cada interaccion con la onda de choque la particula experimenta
un pequeno incremento € en su energia original Ey, tras n colisiones la energia seria F,, =

Eo(1 + €)™y el nimero de colisiones necesarias para alcanzar la energia F,,, es



CAPITULO 2. RAYOS COSMICOS 16

n = 108 B0/ By 2.13)
logl+¢

Si p. es probabilidad de escapar de la region de aceleracion en cada encuentro, la probabi-
lidad de no escapar es (1 — p,. ). Después de n colisiones, la probabilidad de que la particula
no haya escapado es (1 — p.)". Esto implica que el nimero de particulas con energias

superiores a F' es
[ee]

NG B xS -pgn ~ U2 @.14)

Combinando las equaciones y[2.14] obtenemos el espectro integral de energia

1 /FEN\—
NEE)x—(+) (2.15)
( ) Pe EO
donde
1 De
’y:logl [log(1+¢€) ~— . (2.16)
— €

e
En el caso en que la aceleracion se produce en un frente de onda de choque,
Pe 3

T T 1

(2.17)

La onda de choque solo se forma en flujos supersénicos de tal que v, /Vsonido > 1,
donde vyoniqo €s la velocidad del sonido en el gas. Utilizando la ecuacion para la
aceleracion de choque y aplicando la conservacién de energia a los flujos de “corriente
arriba” y “corriente abajo” (p,v, = p4vq ), mas la teoria cinética de gases completamente
ionizados,

% — @ — (CP/CU + 1)(U7J/Usonido)2 (2.18)

Vd P1 (Cp/c'u - 1)(Uu/vsonido>2 + 2 ,

con ¢,/c, = 5/3, obtenemos
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4

T —
(Uu/ Usonid0)2

(2.19)

En el caso de choques fuertes, v, >> vUsonido por lo cual v ~ 1 y el indice espectral
diferencial es v + 1 = 2. En realidad éste no coincide exactamente con las mediciones
del espectro general de rayos cosmicos (7 + 1 ~ 2.7), pero se cree que la diferencia en el

indice espectral observado se debe a efectos de propagacion.

2.2. Fuentes de rayos cosmicos

Para acelerar una particula cargada hasta las energias observadas, se requieren muchos
cruces de frente de onda de choque . Esto requiere una cierta combinacion de la intensidad
del campo magnético y el radio de un ambiente de aceleracion, conocido como el “criterio

de Hillas™ [|[18]]:

% < <u%> (%)Zﬁ, (2.20)

donde B es el campo magnético en unidades de G, Ry, es radio de Larmor en unidades de
parsecs (pc), E es energia de rayos cdsmicos en unidades de PeV, Z es nimero de unidades
de carga y [ es la velocidad de choque frontal como fraccion de la velocidad de la luz.
Esta relacion se representa graficamente en la figura[2.6| donde se muestran varios tipos de
objetos astrofisicos segtin su potencial para acelerar los rayos cosmicos hasta energias de
~ 10%° eV o mds alto.

Los remanentes de supernova (SNR) en nuestra galaxia producen fuertes ondas de
choque de expansion de materia ionizada que pueden acelerar particulas a altas energias de
hasta 1 PeV. La posible conexidn entre las supernovas y los rayos cosmicos fue sugerida por
primera vez en 1934 por Baade y Zwicky [19], y posteriormente desarrollada por Ginzburg

y Syrovatskii [20]. Desde un punto de vista energético, sélo el 1 % de la produccién de
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energia de las SNR es suficiente para explicar la densidad de energia de los rayos c6smicos
en el volumen de la Galaxia. Por otro lado, de acuerdo con la ecuacién [2.20] los rayos

cosmicos de mayor energia no pueden ser confinados dentro de nuestra galaxia

Las fuentes extragaldcticas alimentadas por agujeros negros masivos en los centros de
las galaxias son abundantes y lo suficientemente poderosas como para ser responsables
del espectro de rayos cosmicos por encima de la llamada “rodilla” en la figura [2.1] Estos
agujeros negros pueden tener tasas masivas de acrecion de la materia cercana que conducen
a la emision de chorros potentes a lo largo del eje de rotacion. Estos procesos son episodicos
teniendo duraciones de entre millones y decenas de millones de afios. Dependiendo del
angulo de vision, estos fendmenos se llaman cuasares, blazares o radio-galaxias. Todos
estos objetos se clasifican como nucleos galicticos activos (AGN). También hay fuertes
eventos transitorios llamados destellos de rayos gamma (GRBs) que liberan suficiente
energia para ser contribuyentes significativos a la densidad de los rayos cosmicos en el
universo. Por otro lado, un estudio de IceCube sobre la observacion nula de neutrinos
inducidos por GRBs [21]] indica que éstos no pueden ser la fuente de los rayos césmicos de
mayor energia al menos que el flujo de neutrinos producidos en GRBs haya sido sobreesti-
mado y la eficiencia de la produccién de neutrinos sea mucho mas baja de lo predicho en

el modelo utilizado por IceCube.

2.3. Propagacion de los rayos cosmicos

Mucho de lo que sabemos sobre la propagacion de los rayos cosmicos en la Galaxia
proviene del estudio de sus abundancias quimicas. Utilizando las secciones transversales
de fragmentacion de las particulas, es posible estimar la cantidad de materia que los rayos

cOsmicos primarios necesitan atravesar para producir las abundancias secundarias observa-
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das. Por mediciones de la composicién quimica de nicleos estables en la radiacion césmica,
sabemos que ésta atraviesa alrededor de 50 kg/m? de material interestelar al viajar desde
sus fuentes hasta la Tierra. Si el medio por el que viaja una particula tiene una densidad
promedio de unos 3 x 10° dtomos por m? (p ~ 3x 1071? g/cm?) y si su velocidad es cercana
ala de la luz, tardar4 unos cuantos millones de afios para atravesar 50 kg/m?. Para medir esta
edad de manera més precisa se necesitan is6topos cuya vida media sea comparable con la
cruda estimacion hecha arriba. Los is6topos mas comunmente utilizados en estos estudios

son 1°Be y 2°Al, cuyas vidas medias son 1.6 y 0.87 millones de afios respectivamente [11].

El alto nivel de isotropia en los rayos césmicos galdcticos también favorece largos tiem-
pos de confinamiento sobre los cuales las trayectorias de los rayos cosmicos son codificadas
por el campo magnético galactico. La evolucion de la relacion de secundaria a primaria
indica que los rayos cosmicos de mayor energia viajan a través de menos materia que los de
baja energia. Esta observacion tiene dos consecuencias importantes: los rayos césmicos de
alta energia tienen tiempos de confinamiento mas cortos (porque perciben menos materia),
y también que la propagacién y la aceleracion son dos procesos separados que ocurren en

lugares distintos.

La distribucién observada de la direcciones de arribo en rayos césmicos de TeV se
forma principalmente a base de la difusion de estos en el campo magnético galactico.
Reconstruir el trazo de un rayo cosmico a través de la Galaxia es un complejo problema
multidimensional el cual ha sido tratado analiticamente por Ginzburg y Syrovatskii en

Ref. [20]. La denominada ecuacion de transporte o difusion

ON 0
wrl V- (D;VN;) — 8_E[bi(E)M(E)] — V- -uN(E) (2.21)
vp do;,(E, E') , ,
+ QZ(E’t)_pZM+HZ/TNk(E )dE ,

k>i
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describe la densidad numérica de rayos cdsmicos por tiempo de una energia, posicion y
tipo de particulas. El primer término en el lado derecho de la ecuacion (2.2 1)) corresponde a
la difusién, donde D es el coeficiente de difusion que puede expresarse como una funcién

de la velocidad de las particulas v y el camino libre medio de difusién Ap como

1
D= Apu. (2.22)

Los valores tipicos de D se obtienen haciendo un ajuste de los datos de rayos cosmi-
cos incluyendo la razén de boro a carbono B/C. A una energia de ~ 1 GeV/nucleo6n,
D ~ (3 —5) x 10®cm?/s, y aumenta con rigidez magnética R como R*3 — R%® en
diferentes modelos de difusion. El segundo término de la ecuacion (2.21) representa el
cambio en la energia de la particula durante la propagacién, b;(E) = dFE/dt (ya sea
por pérdidas por ionizacién o ganancias mediante la re-aceleracién). El tercer término
corresponde a la conveccidn, caracterizado por la conveccidon por viento galactico. La
velocidad u corresponde al movimiento masivo del plasma de rayos césmicos. El cuarto
término, Q;(x, E,t) es el término de fuente que se refiere a la fuente, situada en x, y que
inyecta particulas de tipo 7 con energia £ en tiempo ¢. El quinto término, p;, representa la
pérdida de particulas de tipo ¢ por decaimiento o por colisiones:
Vpo; 1 vp 1

pi = +—=—=4+—, (2.23)
m VTi oy VTi

donde ); es el camino libre medio para colisiones en un medio con densidad p y y7; es el
tiempo de vida del nuicleo. El dltimo término representa la alimentacion de particulas de
tipo £ en el tipo = mediante procesos de fragmentacion, donde o; ;, es la seccién transversal
de la fragmentacion dependiente de la energia. Sin tomar en cuenta los términos de pérdida

de energia y conveccion y asumiendo una funcion delta para el término de fuente, la
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solucidn se convierte en una funcién exponencial simple, con forma

N(E.,t) = No(E) exp (—t/7.) . (2.24)

Esta simplificacién muestra que los rayos cosmicos pueden propagarse dentro de un volu-
men 1? teniendo un tiempo medio de escape 7. > h/c, en lo que atraviesan una cantidad
de material A\, = pv,7.. Un modelo mds simple es el conocido como la “caja con fugas”

(leaky box). Asumiendo equilibrio donde el lado izquierdo en la ecuacién|2.21|es cero:

—oue) - () n@+ L eunE), @2

k>t

y asumiendo solo protones, podemos ignorar el término de decaimiento y por fragmenta-

cion de elementos mas pesados con la sustitucion v,p = A.T., tenemos

Qr(E)T.(E)
Np(F) = ——————. 2.26
P( ) 1 + Ae(E)/AP ( )
Como el camino libre medio de protones es A\p ~ 55 g/cm? > .,
Np(E) = Qp(E)T(E) . (2.27)

Para determinar la dependencia energética de 7., utilizamos la relacion al camino medio de

escape determinado experimentalmente [17]]:

-6
A = 10.8 g/cm? B (%) , (2.28)

donde 5 = wv,cy R es la rigidez en unidades de GV, y a base de observaciones de la

proporcién de boro y carbén, § = 0.6. Utilizando el espectro diferencial observado (y+1 ~
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2.7), se requiere que

Q(E) x E’y—f—l—l—d — E—2.7+.6 (229)

— E—2.1 ’

lo cual concuerda con la expectativa a base de la aceleraciéon de Fermi de primer orden.
Este modelo basico de propagacion de rayos cosmicos en la Galaxia predice valores
del espectro de energia en acuerdo con los datos observados. En muchos casos, la ecuacion
de transporte suele ser intratable y no es posible encontrar soluciones de forma analitica
por lo cual es necesario utilizar software numérica como GALPROP [22] para llevar a cabo
este tipo de cdlculo. Este modelo de propagacién predice, en promedio, una distribucién
completamente isotropica de los rayos cOsmicos en promedio y esto tiene el efecto de
producir una redistribucién de la energia de las particulas aceleradas. Por lo tanto, el
espectro de energia de los rayos cOsmicos observados en la Tierra es el resultado del es-
pectro inyectado en el sitio de la aceleracion y su deformacion inducida por la propagaciéon
en el medio interestelar. Si bien, en promedio se predice una distribuicion isotrépica, en
cualquier realizacion de dicha distribuciéon habra fluctuaciones ademds que puede haber
fuentes jovenes cercanas que contribuirian a producir una anisotropia como se vera mas

adelante.
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Figura 2.6: Los procesos de aceleracion no exdtica requieren que una particula se confine
dentro de una regién (de tamafio L) donde estan presentes los choques de campo magnético
(con un valor de intensidad de campo de B). Una vez que la particula alcanza su maxima
energia, entonces el campo magnético no es capaz de mantener la particula confinada
dentro de la region de aceleracion y la particula escapa. Esto da un valor aproximado para
la energia méxima alcanzable de E.,,,x o< B L, mostrada como una linea sé6lida/discontinua
para nicleos proton/hierro de 10?° eV, respectivamente [18].
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Capitulo 3

DETECCION Y MEDICION DE RAYOS COSMICOS

3.1. Principio de deteccion

Los observatorios espaciales son capaces de detectar directamente los rayos cOsmicos
primarios con energias menores a 10'® eV. Sin embargo, como vimos en la figura el
flujo de estos se ve reducido significativamente entre mayor sea su energia. Es por eso
que a altas energias, los estudios tipicamente se basan en observaciones por detectores
terrestres a través de la deteccion de las particulas secundarias que se producen después de
que los rayos césmicos primarios interactian en la atmésfera de la Tierra. Cuando un rayo
cOsmico de alta energia entra en la atmosfera, este pierde su energia a través de interac-
ciones con las moléculas de aire. Si la energia de las particulas es lo suficientemente alta,
estas interacciones producen otras particulas. Estas nuevas particulas contindan creando
nuevas particulas sucesivamente en un proceso de multiplicacion conocido como cascada
de particulas por su semejanza a una cascada de particulas relativistas viajando a través de
la atmésfera a la velocidad de la luz. Este proceso continua hasta que la energia promedio
por particula cae por debajo de 80 MeV. Abajo de esta energia, las interacciones conducen
a la absorcion de las particulas y la cascada comienza a desvanecerse. El maximo de la
cascada, corresponde a la altura a la que el numero de particulas llega a su maximo antes de
comenzar a desvanecerse. Aunque el nimero de particulas en la cascada puede disminuir,
el tamano de la cascada siempre aumenta debido a que las interacciones causan que las

particulas se distribuyan lateralmente, alejandose unas de otras.
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Figura 3.1: Desarrollo de una cascada atmosférica producida por un proton (fuente:
www.hawc-observatory.org)

Cuando el frente de la cascada llega a la superficie terrestre, éste tiene mide de orden ~
100 metros de longitud y de 1 4 & 2 metros de ancho en el caso una cascada de 1 TeV.
Si el rayo cosmico primario es un fotén (rayo-v), la cascada contiene solo electrones,
positrones y rayos 7. En cambio, si el rayo césmico primario es un nucleo, la cascada
también contiene muones, neutrinos y hadrones (protones, neutrones y piones). El niimero
de particulas en la cascada depende de la energia del rayo cOsmico primario, la profundidad
dentro de la atmésfera en que se hace la observacion y de las fluctuaciones en el desarrollo
de la cascada. En el caso de un rayo césmico, los muones producidos pueden atravesar a

grandes profundidades bajo la superficie de la roca (o hielo en caso de IceCube).
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3.2. Detectores de rayos césmicos

3.2.1. La propagacion de leptones con carga eléctrica

Los leptones de carga eléctrica (como son los electrones, muones y taus) pierden energia
mientras atraviesan la materia por medio de varios procesos, los cuales incluyen ionizacidn,
radiacién bremsstrahlung (o radiacion de frenado), produccion de pares (electron-positron)
y radiacion Cherenkov. Las pérdidas de energia continuas suelen asociarse con la ioniza-
cion del material en la trayectoria de la particula cargada, mientras que otros procesos tales
como la produccion de pares, bremsstrahlung, o las interacciones foto-nucleares son de

naturaleza estocastica [11]].

Las electrones con energias inferiores a ~30 MeV pierden energia predominantemente
a través de la ionizacion, mientras que las pérdidas por bremsstrahlung dominan a energias
superiores a ~100 MeV [23]]. Las significativas pérdidas de energia que sufren los elec-
trones limitan su rango de propagacion al atravesar un medio denso. Por esta razén, los
electrones por lo general no alcanzan profundidades superiores a unas cuantas unidades
en equivalente de metros de agua y consecuentemente s6lo pueden detectarse a nivel de
la superficie. Siendo que las pérdidas por bremsstrahlung son inversamente proporcionales
al cuadrado de la masa de la particula (oc m~2 ), los muones tienen una menor tasa de
pérdida de energia que los electrones y por lo tanto un rango de alcance mucho més largo
(m,, ~ 2000m,.). En el caso de muones de alta energia, las pérdidas continuas de energia

pueden ser parametrizadas a través de la ecuacion

dE
— =~ a(B) +b(E) E, 3.1

donde a(FE) es la pérdida por ionizacién y b(E) = b,(E) + by(E) + b,(E) es la suma
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de coeficientes de todos los procesos radiativos: produccién de pares e™e™ (b,), bremss-
trahlung (b,) e interaccion fotonuclear (b,,). En el caso de hielo, a ~ 0.26 GeV/ mw y
b ~ 3.57 x 107* /mwe [23]], siendo ambas cantidades poco dependientes de la energia. La
ecuacion (3.1)) implica un alcance maximo para los muones energéticos. El alcance medio

X de un mudn con energia inicial £ se da por
1 b
Xom pn |1+ F| (3.2)
b a

Como ejemplo, el alcance medio de un muén de 200 TeV es de aproximadamente 15.8 km

en hielo.

3.2.2. Radiacion Cherenkov

Cuando una particula relativista con carga eléctrica atraviesa un medio refractivo (como
es el caso de un electrén o un muén en agua o hielo), ésta produce radiaciéon Cherenkov
siempre y cuando su velocidad v, sea mayor que la velocidad de la luz en el medio. La

velocidad de la luz en un medio dieléctrico vy, se da por medio de la ley de Snell:

C C
’Um = e
[T )

) (3.3)

;

donde c es la velocidad de la luz en el vacio, ¢, y u, son respectivamente las permitividad
eléctrica relativa (o constante dieléctrico) y la permeabilidad magnética relativa del medio
dieléctrico, y n es el indice de refraccion. En nuestro caso solo consideramos materiales
transparentes no magnéticos con p = 1, lo que implica que la condicién para la emision de
Cherenkov es v, > ¢/+/e. La interferencia constructiva de las ondas electromagnéticas crea

un frente de onda en forma de cono, caracteristico de la luz de Cherenkov. Como podemos

'unidad equivalente a un metro de agua en la atenuacién de rayos c6smicos
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Figura 3.2: Ilustracion de la emision de radiacion Cherenkov por una particula altamente
relativista (3 ~ 1) la cual atraviesa un medio con indice de refraccién n. Las ondas emitidas
en los diferentes puntos a lo largo del trazo se suman constructivamente para formar un
frente de onda cénico con angulo de apertura 6.

ver en la figura[3.2} la distancia atravesada por una particula con velocidad v, en un tiempo

t es r, = vpt, mientras que la distancia atravesada por el frente de una onda esférica desde

[

NG
figura[3.2] que por medio del complemento de 6,

el mismo punto de origen es 7. = v,,t = —=t. Por medio de geometria podemos ver en la

\/Ce_t = vptsin (5 —0.), (3.4)
1

NG = cos (0,) , (3.5)
% = cos (6,), (3.6)

donde 8 = v,/c. Si la particula es ultra-relativista, 5 ~ 1y por lo tanto
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cos (0,) = % (3.7)

Como ejemplo, un mudn relativista que viaja a través del hielo (n = 1.35) produciria
un cono de luz con un dngulo de 6. ~ 42.2° mientras que el mismo en agua (n = 1.33)
produciria un cono de luz con un dngulo de . ~ 41.2°. En realidad n no es una constante
sino una funcién que depende de la frecuencia angular de la luz w y de la temperatura (y

salinidad en el caso del agua).

La pérdida de energia por una particula relativista en un medio dieléctrico (polarizable)

por excitacion se da por medio de la férmula Frank-Tamm [24]:

dE  z%€?

1
—_— = 1——— | d 3.8
dx A Jn2(w)>(5-2) ¢ ( 52n2(w)> “ ©G:8)

con z = 1 en nuestro caso. En (3.8)), n?(w) depende de la frecuencia angular de acuerdo a

4w Ne? 1

2
=1
(@) + m (Wi —w?)’

(3.9)

donde N corresponde al nimero de d&tomos por unidad de volumen en el material y wy es la
frecuencia natural de oscilacion de éstos. El integrando de (3.8) corresponde a la intensidad

de la radiaci6n emitida como funcion de la frecuencia angular

1

1) o0 (1- g

) = wsin?(6,) , (3.10)

y en términos de la longitud de onda,

2
I(\) N i(1 1):imﬂ@. (3.11)




CAPITULO 3. DETECCION Y MEDICION DE RAYOS COSMICOS 30

Como podemos ver, la intensidad de la radiacion aumenta como el inverso del cuadrado
de la longitud de onda. De acuerdo a (3.10) y (3.13)) la intensidad aumenta sin limite de la

misma forma que la férmula Rayleigh-Jeans produce la catdstrofe ultravioleta. En realidad

0.35

o
w
i

025 -

o
~N
1

015 -

14
!

INTENSIDAD (UNIDADES ARBITRARIAS)

0.05 -

Figura 3.3: Espectro tedrico de Cherenkov de radiacion inducida en el agua (n = 1.33) con
B = 0.8 (Imagen: Ref. [25]).

la constante diélectrica e que caracteriza el comportamiento Optico del medio tiene un valor
complejo donde la parte real corresponde al indice de refracciéon n, mientras que la parte

imaginaria corresponde al parametro de absorcion £:

n=R(e), (3.12)

El componente imaginario introduce un término de amortiguamiento en la ecuacioén (3.8))
que reduce la intensidad de radiacion a altas frecuencias de forma exponencial como se

puede ver en la figura [3.3|que muestra la intensidad de radiacion Cherenkov como funcién
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de la frecuencia angular w basada en teoria (de Ref. [25]]).

La luz de Cherenkov emitida por particulas cargadas relativistas puede ser detectada
por medio de sensores Opticos un medio transparente y oscuro. Tal es el caso de IceCube
que utiliza hielo glacial o el de HAWC que utiliza agua liquida como medio dieléctrico. La
sensibilidad de estos sensores estd limitada a ciertas longitudes de onda (tipicamente entre

A =300 nmy A = 600 nm) con lo cual la luz detectada por unidad de distancia dx es

AN [ 2N
— = dX. 3.13
dx A\ d\dz (3.13)

min

En los siguientes dos capitulos vamos a describir los detectores IceCube y HAWC y pre-
sentaremos detalles sobre los sensores opticos utilizados por estos dos experimentos para

la deteccion de luz producida por particulas con carga eléctrica.
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Capitulo 4

EL OBSERVATORIO ICECUBE

IceCube Lab

- e e - - -

50m - - o -

1450m |

2450 m

1 i/~ Deep Core

Eiffel Tower
324m

2820m

Figura 4.1: El detector IceCube. Las lineas de puntos en la parte inferior representan la
porcion instrumentada del hielo. Los circulos en la superficie superior representan IceTop,
un subdirector de cascadas atmosféricas de particulas producidas por rayos cdsmicos
situado en la superficie del glaciar directamente sobre IceCube. En el centro de IceCube
aparece el sub-detector DeepCore con mayor densidad y un umbral energético menor al de
IceCube.

El detector IceCube (figura. {.T) consta de 5,160 médulos dpticos instalados a una
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profundidad de entre 1,450 y 2,450 metros bajo la superficie de la capa de hielo en el Polo
Sur y fue disefiado para detectar neutrinos provenientes de fuentes astrofisicas [26]. Sin
embargo, IceCube también es sensible a los muones provenientes de cascadas atmosféricas
de particulas producidas por rayos cosmicos con energias por encima de varios TeV. IceCu-
be registra ~10'° muones inducidos por rayos césmicos por afio, los cuales representan un
fondo en la mayoria de los andlisis en IceCube ya que estos superan en nimero de muones

inducidos por neutrinos a un nivel de 500000:1.

La luz Cherenkov producida en el hielo por los muones provenientes de rayos cOsmicos
es detectada por el arreglo tridimensional de médulos 6pticos. Los médulos 6pticos digi-
tales estan conectados a 86 cables verticales que proporcionan soporte mecanico, energia
eléctrica y una conexion para la transmicion de datos a la superficie. Cada cable soporta 60
modulos, separados cada uno de su vecino por una distancia vertical de 17 m. La separaciéon
horizontal entre los cables es de aproximadamente 125 m. Un grupo compacto de ocho
cables equipados con médulos 6pticos con menor separacion forman el sub-detector Deep-
core [27] situado en la parte inferior de IceCube y disefiado para extender la sensibilidad

del detector a neutrinos de menores energias.

Cuando los médulos Opticos captan la luz producida por muones, dicha sefial se marca
con el tiempo y es digitalizada y enviada a la superficie. Si un nimero suficiente de médulos
detectan el mismo suceso, es posible reconstruir el trazo del muén entrante y mediante una
transformacioén de coordenadas, sabemos de qué punto en el cielo proviene el neutrino (o

rayo cosmico) del cual originé dicho muén.

El sub-detector IceTop es un arreglo de superficie situado directamente sobre IceCube.
Este consta de 160 tanques de agua cuidadosamente congelada para evitar la formacién de
burbujas, cada uno equipado con dos modulos 6pticos. IceTop complementa a IceCube en

la deteccion de cascadas atmosféricas de particulas secundarias producidas por los rayos
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cOsmicos de alta energia en la atmdsfera. Las coincidencias se sucesos de IceTop y IceCube
pueden ser utilizadas para medir la fraccion relativa de los rayos cosmicos pesados (ej.
nucleos de hierro) a los rayos cosmicos ligeros (ej. protones y helio). Cabe mencionar que
IceTop tiene un umbral energético de 100 TeV para detectar chubascos de rayos cOsmicos.
En este estudio, pretendemos estudiar los rayos c6smicos en la gama de energias comin
entre IceCube y HAWC por lo cual en nuestro andlisis nos enfocaremos en los rayos
cosmicos de ~ 10 TeV detectados por medio de muones penetrantes dentro del hielo con

el arreglo de IceCube.

4.1. Fotomultiplicadores

Los fotomultiplicadores o PMTs son dispositivos sensibles capaces de detectar hasta
un solo foton. Estos estdn compuestos de un fotocatodo de aleacion metélica con un alto
diferencial voltdico. Los fotoelectrones (PE) se liberan del fotocdtodo por medio del efecto
fotoeléctrico cuando un fotén impacta la superficie y desprende electrones que luego son
acelerados a travez del diferencial. El gran voltaje diferencial provoca un campo eléctrico
que guia a los fotoelectrones a una cadena de dinodos que amplifican la sefial por un factor
de ~ 10° para producir un cambio de voltaje medible. En IceCube se utilizan dos tipos de
PMT. La mayoria de ellos son PMTs de 10 pulgadas de diametro, modelo R7081-02, fabri-
cados por Hamamatsu Photonics [28]]. Los PMTs utilizados en el sub-detector DeepCore
son de modelo R7081MOD y cuentan con mayor eficiencia cudntica. La eficiencia cudntica
de un PMT es la fraccion de fotones incidente que el fotocidtodo convierte a electrones
libres. E1 R7081MOD es idéntico al PMT estandar de IceCube, pero con un fotocatodo
“super bialkali” que mejora la eficiencia cuantica en la longitud de onda del foton de

A =390 nm por aproximadamente un 40 % en las mediciones de laboratorio hechas por
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Hamamatsu [27].

4.2. Modulos opticos digitales

La unidad basica del detector IceCube es el médulo Optico digital (o DOM por sus
siglas en inglés). Este se se muestra de forma esquemética en la figura Cada médulo
optico contiene un tubo fotomultiplicador o PMT. El médulo 6ptico ademds cuenta con un
tablero electronico donde se realiza la digitalizacion de sefales del PMT y una fuente de
alimentacién [28]]. Los PMTs funcionan a voltajes de entre 1300 y 1500 V con lo cual se
obtiene una amplificacién electrénica de alrededor de 107 x. Cada médulo también cuenta
con diodos emisores de luz (LEDs) como fuentes de luz para realizar calibraciones de los
sensores. Un transformador toroidal proporciona el acoplamiento inductivo de corriente
alterna entre el dnodo y la electronica de digitalizacion con el fin de minimizar el ruido de
la fuente de alimentacion de alto voltaje. El fotocatodo bialkali del PMT tiene una eficiencia
cudntica maxima de aproximadamente 25 % a una longitud de onda de 390 nm. El PMT
y los componentes electronicos se encuentran encerrados dentro de una esfera de presion
con un didmetro de 35 cm hecha de vidrio de borosilicato de 0.5 pulgadas de espesor y
es capaz de soportar presiones de hasta 690 atm (69 MPa) como las que se encuentran en
las profundidades de hasta 3000 metros en el hielo polar. El PMT vy el vidrio de la esfera
de presion estan acoplados Opticamente con capa de gel. El vidrio introduce un corte de
longitud de onda corta a aproximadamente 350 nm lo cual coincide con la sensibilidad
espectral del PMT, la cual es de 300 4 650 nm. El fotocatodo estd rodeado por una rejilla

de mu-metal la cual sirve para aislar el PMT del campo magnético terrestre.

El impulso eléctrico producido por un solo fotoelectron (SPE) tiene una amplitud tipi-

ca de 10 mV y dura 5 ns. La resolucién temporal para fotoelectrones individuales es
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Figura 4.2: Dibujo esquematico de un modulo optico digital (DOM) de IceCube

de aproximadamente 2 ns. La digitalizacion de las sefales producidas por el PMT se
realiza mediante dos sistemas independientes: el digitalizador ATWD (Analog Transient
Waveform Digitizer) y el digitalizador FADC (Fast Analog-to-Digital Converter). El FPGA
(Field Programmable Gate Array), un dispositivo programable en el DOM, inicia el ciclo de
digitalizacion con el FADC y el ATWD conjuntamente cuando una seial cruza un umbral
discriminante de 1/4 fotoelectrén. El circuito integrado ATWD es un digitalizador de bajo
consumo eléctrico compuesto de 128 condensadores conmutados utilizados para almacenar
la sefial analgica operando a 3 x 10® muestras por segundo. Cada ATWD tiene cuatro
canales paralelos con diferentes entradas que proporcionan 14 bits de rango dindmico con
ganancia relativa de 16:2:1/4. Los voltajes de los condensadores son digitalizados por 128
ADCs de 10 bits multiplexados a los cuatro canales paralelos. Dado que la digitalizacién de
cada forma de onda toma 29 ps, cada modulo estd equipado con dos circuitos integrados

ATWD operando en modo alternante para reducir el tiempo muerto inducido durante la
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captacion de la onda.

El sistema FADC consiste en un digitalizador comercial de 10 bits con 4.0 x 107
muestras por segundo conectado a un amplificador de tres etapas. Después de un disparo,
se graban 256 muestras del FADC que corresponden a 6.4 ;5. Aunque el rango dindmico
del FADC es limitado comparado con el ATWD, éste proporciona la cobertura del tiempo
para las sefiales especialmente largas. Cada “lanzamiento” o sehal de DOM (DOMLaunch)
estd compuesto por las ondas digitalizadas con el FADC y el ATWD, mds una marca de
tiempo proporcionada por el reloj del sistema de 40 MHz e informacion adicional sobre
sefales localmente coincidentes de modulos cercanos.

Cada médulo consume aproximadamente 3.5 W de potencia. El suministro de corriente
eléctrica se proporciona a través de un solo cable de par trenzado que alimenta un voltaje
de +48 V desde la superficie y el mismo también se utiliza para transmitir los datos de cada

par de DOM adyacentes. Un diagrama del médulo 6ptico digital se muestra en la figurad.3]

To adjacent DOMs
Local Coincidence FPGA

PMT + base Discriminator:

k Y Trigger |-
: Data Packetizer

x16

Communications
Time Calibration

uorssardwod pue Surrojynqg eieq

x23

ATWDO

-
x0.2>— ATWD2

fADC

DC:DC

Precision Clock Converter

To Surface

Figura 4.3: Diagrama de un mddulo 6ptico digital (DOM). El PMT estd conectado a
canales de digitalizacién operados por el FPGA que recibe un disparo producido por un
discriminador [29]].
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Los médulos de IceCube operan en dos modos de coincidencia: coincidencia local dura
(HLC) y coincidencia local suave (SLC). En el modo HLC, los datos se almacenan y se
envian a la superficie s6lo si dos DOMs vecinos mds cercanos o ayecentes al vecino cercano
observan una sefial dentro de una ventana de coincidencia de 1us. Cada modulo tiene una
tasa de disparos tipo HLC de entre 3 y 15 Hz. Los disparos SLC tienen una tasa de ~ 350
Hz y estdn compuestos principalmente de ruido proveniente de corriente oscura, pero para
algunos sucesos, estos disparos permiten recuperar mayor informacion.

El principal disparador global en sucesos de IceCube es un disparador de multiplicidad
simple denominado SMTS el cual requiere coincidencias en ocho médulos dentro de 5 ys.
En cada disparo, todos los disparos individuales HLC dentro de una ventana temporal de
+10us son registrados. La tasa de activacion SMT8 muestra una variacion estacional de
+10% a lo largo del afio, debido al cambio de las condiciones atmosféricas que afectan
la produccién de muones en duchas de aire. Este efecto se tratard con mayor detalle en
el capitulo La tasa de activacién media para IceCube en su configuracion final de 86

cables es aproximadamente 2700 Hz.
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Capitulo 5

EL OBSERVATORIO HAWC
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Figura 5.1: Representacion esquematica de un tanque de HAWC. Cada tanque de HAWC
contiene 180 mil litros de agua pura y cuatro tubos fotomultiplicadores. Las particulas con
carga eléctrica producen luz al atravesar el agua por medio del efecto Cherenkov y ésta a su
vez es captada por los tubos fotomultiplicadores. El arreglo final consiste de 300 tanques y
1200 tubos fotomultiplicadores.

El observatorio HAWC (High Altitude Water Cherenkov), es un detector de rayos -y
de gran apertura capaz de observar el cielo en la gama de energias de 100 GeV a 100
TeV. Los rayos gamma que observa HAWC provienen de objetos celestes bajo condiciones
fisicas extremas, en los que se producen particulas (o rayos cosmicos) de las mds altas
energias. El observatorio HAWC incorpora la tecnologia y la experiencia de su predecesor,

el Observatorio Milagro. HAWC es capaz de monitorear de 2 estereorradianes del cielo en
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forma continua con el fin de detectar fuentes transitorias de fotones con energias entre 100

GeV y mas de 100 TeV.

HAWC fue construido por una colaboracion de cientificos provenientes de la republica
mexicana y de los EE.UU. El observatorio HAWC se encuentra situado en Sierra Negra,
Puebla, México a una altura de 4100m sobre el nivel del mar, cerca de la infraestructu-
ra existente del Gran Telescopio Milimétrico Alfonso Serrano (GTM) y de instituciones
colaboradoras. HAWC utiliza la misma tecnologia de Cherenkov en agua empleada por
Milagro ademds de muchos de los mismos componentes que se utilizaron en Milagro pero
debido a la mayor altitud, la mayor érea fisica, y el disefio optimizado, HAWC tiene una
mejor resolucion angular, mayor area efectiva, una disminucién de umbral de energia y
mejor rechazo de sucesos de fondo comparado a su antecesor. Estas mejoras se traducen en
una sensibilidad de 10 4 15 veces mayor a la de Milagro (dependiendo del espectro de la

fuente).

La unidad principal del Observatorio HAWC es el sensor Cherenkov (SC) mostrado en
la figura [5.1] Cada uno de estos sensores alberga cuatro PMTs orientados hacia la parte
superior en un recipiente hermético, lleno de agua que consiste en una vejiga (figura
soportada por un cilindro de acero corrugado. Los mdédulos PMT estan aislados Optica-
mente de otros SCs lo cual facilita la discriminacion entre rayos 7 y rayos césmicos. El
disefio de los SC se realizo en el laboratorio nacional de Los Alamos y en la Universidad
Estatal de Colorado, en los EE.UU. Los SC de HAWC tienen forma cilindrica, con 4.5 m de
altura y 7.3 m de didmetro. Esta forma fue optimizada para la captacion de luz Cherenkov
en su interior. La construccién de un SC comienza con la pared exterior de acero. Esta
se construye en el sitio en etapas de cinco anillos de arriba abajo para mitigar riesgos
durante la construccion. La vejiga se coloca cuidadosamente dentro de la pared de acero

erguida y se infla lentamente con aire para asegurar que el agua la llene uniformemente.



CAPITULO 5. EL OBSERVATORIO HAWC 41

Arreglo de Tanqqes

ol

Whiw

150 00 750 0 50 700
X (m)

=}
o

Y (m)

50}

o

Figura 5.2: Disefio del arreglo de sensores en HAWC. El grupo de seis sensores de color
verde en la parte superior izquierda corresponden al detector prototipo VAMOS. La caseta
de control esta en la region vacia en el centro de arreglo.

En la parte interior de la vejiga, hay anclajes montados los cuales se unen a las estacas
agrimensadas para las ubicaciones de los PMTs. La colocacidon exacta de los PMTs es de
alta importancia para lograr una reconstruccion precisa de la direccion de arribo de los
chubascos de particulas. El agua de los SC esté filtrada hasta remover cualquier particula
de dimensiones mayores a 5 micras. Los PMTs se colocan en los montajes usando un
sistema de poleas. Los cables de alta tension y de calibracion se conectan a través de
orificios herméticos en la parte superior. Una vez completado el tanque, se agregan techos
abovedados que se unen al anillo superior de la pared de acero para evitar que la lluvia se

acumule y dafe la parte superior de la vejiga.
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Figura 5.3: Vejiga de agua de un tanque de HAWC. La vejiga estd soportada en el tanque
por un cilindro de acero corrugado. Esta contiene el agua y alberga los PMTs.

5.1. Fotomultiplicadores de HAWC

En el detector HAWC, al igual que en IceCube, se utilizan dos tipos de PMT, la mayoria
de estos son tubos Hamamatsu de 8 pulgadas, modelo R5912 reutilizados del detector
Milagro. Estos conforman los 3 PMT externos en cada SC (figura [5.1)). El PMT central
en cada SC es un modelo R7081 Hamamatsu de diez pulgadas (mismo modelo que utiliza
IceCube) que tiene una mayor eficiencia cudntica. Estos modelos son sensibles a la luz
en el rango de longitud de onda de 300 a 500 nm. La observacién de los chubascos de
particulas utilizando el método Cherenkov en agua estd dominada por la capacidad del
experimento para captar y convertir la luz Cherenkov de particulas secundarias. Un muén
tipico aporta aproximadamente 3 6 4 fotones a cada superficie de PMT y las eficiencias
cudnticas varian entre el 5% y el 30 % dependiendo del angulo y del tipo de PMT. El

voltaje de funcionamiento de cada PMT estd ajustado para conseguir una ganancia de
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aproximadamente 1.5 x 107, lo cual tipicamente ocurre en el intervalo de 1.4-1.8 kV.

5.2. Sistema de adquisicion de datos (DAQ)

Las sefiales producidas por cada PMT son transferidas a través de cables coaxiales
RG59 de alto voltaje a la “casa de conteo” la cual se encuentra situada en el centro del
arreglo HAWC. La casa de conteo es la estructura que alberga la electrénica para amplificar,
modelar y analizar las sefiales de los PMTs. La electronica de la placa frontal (FEB) fue
disefiada especificamente para HAWC y es responsable de la amplificacion y modelado
de cada impulso. Cada impulso se compara con dos umbrales de voltaje diferentes y el
tiempo en los que la sefial de cada PMT cruza el umbral (alto o bajo) se registra con
una resolucién de 100 ps usando médulos convertidores digitales TDC (time-to-digital
converter) CAEN VXI1190A. La conformacion es tal que la longitud de un tiempo sobre
el umbral es proporcional al logaritmo de la carga en el impulso del PMT. Los indicadores
del tiempo de cruce de umbral se agregan a un flujo de datos en linea. Multiples clientes de
computo en linea extraen datos de las placas computadoras (SBC) y estas a su vez obtienen
datos de los TDCs. Estos datos son combinados en bloques e insertados en un bufer para

su lectura.

5.3. Tanques estabilizadores (outrrigers)

El método de discriminaciéon gamma/hadréon en HAWC se vuelve mas eficiente confor-
me la energia del rayo v aumenta. Sin embargo, hay una gran fraccion de chubascos donde
el nicleo cae fuera del arreglo de tanques, y aunque depositan suficiente informacion en los
sensores para lograr una discriminacién entre gammas y hadrones, persiste una ambigiiedad

en la posicion central, la direccion del chubasco y el tamaiio de éste. Por ello, a las energias
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Figura 5.4: Arreglo de HAWC con tanques estabilizadores. El esquema muestra la posicion
de los 350 sensores que se instalaran alrededor del detector principal de HAWC, mejorando
el area efectiva en factor de 4 a altas energias. Cada tanque estabilizador tiene 1/80 de
tamafio de los detectores principales de HAWC.

més altas detectadas por HAWC se logra alcanzar un drea efectiva de 10° m? pero, muchos

de ellos son mal reconstruidos.

Una forma de incrementar la fraccion chubascos bien reconstruidos por encima de 10
TeV es mediante la instalacion de un arreglo disperso de pequefios detectores Cherenkov de
agua alrededor de HAWC-300. Estos tanques estabilizadores pueden ayudar a identificar
la posicion del ndcleo y asi mejorar la resolucion angular de las duchas reconstruidas.
Esta misma técnica fue utilizada anteriormente por el observatorio de Milagro. En 2004 se

agregd un conjunto de estabilizadores dispersos a Milagro, lo que aument6 dramaticamente



CAPITULO 5. EL OBSERVATORIO HAWC 45

la sensibilidad del observatorio al ser capaz de determinar la posicion del nicleo de la ducha
sobre un drea mucho mas grande que la del detector principal y reconstruir correctamente
las duchas parcialmente detectadas.

A base de estas consideraciones, en el 2016, se inicié un esfuerzo para instalar es-
tabilizadores alrededor de HAWC. El objetivo de esto es: 1) mejorar la sensibilidad por
encima de 10 TeV, determinar con precision la posicién del nicleo para los chubascos del
arreglo principal de SCs (HAWC-300), 2) aumentar el drea efectiva por encima de 10 TeV
por un factor de 3 4 4 veces, y 3) determinar la posicién del nicleo del chubasco cuando
éste cae fuera del arreglo HAWC pero atn deposita suficiente informacion en HAWC para
reconstruir el frente del chubasco y discriminar entre rayos gamma y rayos cosmicos. Esta
mejora se limita sélo a los chubascos de alta energia sobre 1 TeV.

El conjunto de estabilizadores de HAWC consta de 350 tanques cilindricos de 1.55 m
de didmetro y 1.65 m de altura, 1/80 del tamafio de un WCD de HAWC (ver la figura @
arriba). Cada tanque con 2500 litros de agua ultra-purificada, incluird un PMT Hamamatsu
R5912 de 8 pulgadas en la parte inferior del tanque. Para el disparo y captacion de datos
del sistema, se utiliza la electrénica de lectura FlashCAM [30,31]. El conjunto de estabili-
zadores se desplegara de forma circular simétrica alrededor del arreglo principal de HAWC
con una separacion entre tanques de 12 m 4 18 m (véase la figura [5.4). Para optimizar el

disefio, se han realizando simulaciones detalladas usando el método de Monte Carlo.
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Capitulo 6

METODOS DE RECONSTRUCCION DE SUCESOS

6.1. IceCube

6.1.1. Reconstruccion de direccion de arribo

Para reconstruir la direccion de arribo de un muén (o haz de muones) en IceCube
utilizamos el tiempo y la localizacion de los impactos de fotoelectrones en modulos 6pticos.
Como primera aproximacion, utilizamos un algoritmo rapido en el cual se trata al suceso
como una onda plana que se desplaza a través del hielo. El algoritmo de reconstruccién
basica, Linefit, realiza un ajuste de trazo lineal minimizando la distribucién del x? de las
distancias entre la pista y los médulos impactados, ignorando la forma coénica del frente
de onda de Cherenkov (ver seccion o la dispersién y absorcion en el hielo. La

distribucion del x? se puede escribir de la siguiente manera:

Q—$Z+Ut —tg)) s (61)

||Mz

donde ¥; y t; representan la posicion y el tiempo del i-ésimo impacto de fotoelectrén y
t, representa el tiempo en el cual la particula pasa por la posicion 7, con velocidad . La

resolucién angular de este algoritmo tiene una precision de unos pocos grados.
Otras reconstrucciones mds avanzadas utilizan la forma del cono Cherenkov y las pro-

piedades del hielo (entre otros pardmetros) para obtener una estimacion mas precisa de la

direccion de arribo del muon.
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Una de ellas estd basada en la méxima verosimilitud donde la probabilidad de observar
un impacto en la posicion ; y el tiempo ¢; dada una pista de mudn con los parametros a se

da por p(Z;, t;|d@), y donde se maximiza el logaritmo de la suma de dichas probabilidades

N
log £ =" p(&; t;]d). (6.2)
i=1

La funcion de densidad de probabilidad p es una expresion analitica la cual corresponde a
una parametrizacién que describe la probabilidad de que un fotén viaje cierta distancia d

con un dado tiempo residual ¢, usando una funcién gamma [32]:

7% exp (—tres /1) (6.3)

1
T /(%)

donde X, representa la longitud de absorcién de la luz en el hielo, y donde A y 7 son
respectivamente, las escalas de longitud y tiempo caracteristicas, tratadas como pardmetros
libres. El tiempo residual ¢, representa la diferencia entre tiempo de arribo de un dado
fotén y el de un fotén de “impacto directo” que viaja directamente de la fuente al médulo
optico sin dispersion. Esta parametrizacion toma en cuenta el indice de refraccion n asi
como las propiedades de dispersion del hielo a través de los pardmetros A, 7, y X, los

cuales se determinan a base de simulaciones.

Una simple reconstruccion basada en la verosimilitud (SPE) sélo considera el primer
foton en llegar a cada modulo para hacer el cdlculo de probabilidad, ignorando médulos sin
detecciones [33]]. Este método mejora la reconstruccion de Linefit (1a cual se utiliza como
semilla para la primera iteracion). Al igual que Linefit, este algoritmo también es rapido

y permite que una sola iteracion sea calculada y codificada casi en tiempo real previo a
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Figura 6.1: Respuesta de IceCube a un muodn que atraviesa el detector. El tamano de cada
modulo impactado indica el nimero de fotones detectados y el color indica el tiempo de
arribo (de temprano (rojo), a tardio (azul)). Las lineas indican dos diferentes reconstruccio-

nes de trazos.

su transmision del Polo Sur al centro de datos en Wisconsin. Todas las reconstrucciones
de sucesos de rayos césmicos de IceCube utilizadas en este andlisis han sido calculadas
utilizando el algoritmo SPE. La figura[6.T|muestra el trazo de un muén a través de IceCube
que corresponde a la linea amarilla. La linea gris indica la reconstruccion SPE y la linea

azul corresponde a la reconstruccion de LineFit.

6.1.2. Estimacion de la energia

La distribucion de energias de muones producidos por un rayo cdsmico primario de

una dada energia es amplia. Por ello la estimacion de la energia de los rayos césmicos
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primarios en IceCube hace uso de un método estadistico donde los sucesos detectados se
clasifican a base del nimero de mddulos Opticos impactados Nchannel, y el dngulo cenit
reconstruido, 6,.... El pardmetro Nchannel funciona como un estimador de energia de los
muones detectados por IceCube y el dngulo reconstruido 6,.., se considera porque en los
angulos de cenit mas grandes los muones deben tener energia mas alta para alcanzar y
ser detectados por IceCube. Los datos de simulacion se usan para determinar bandas en
energia de particulas primarias como una funcién de Nchannel y el coseno del angulo de
cenit cos(freco), cOMoO se muestra en la figura Utilizamos una funcién de B-spline
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Figura 6.2: El logaritmo de la energia media en funcion del coseno del angulo cenital y el
nimero de sensores activados. Esto nos permite utilizar esto dltimos dos pardmetros como
indicador de la energia.

sobre Nchannel y cos(0,ec0) para ajustar los datos de la ﬁgura y asi reducir los errores
procedentes de las estadisticas limitadas en los datos de las simulaciones. Esto nos permite

utilizar esto dltimos dos pardmetros como indicadores de la energia de los rayos c6smicos
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estadisticamente. Este método se describe en mds detalle en Ref. [34]]. La resolucién de
reconstrucciones de energia ha sido estudiada utilizando simulaciones Monte Carlo con los
mismos cortes de calidad para la seleccion de datos en este andlisis. La figura [6.3 muestra
la resolucién de la reconstruccién de energia en funcién de (a) energia media y (b) dngulo

cenital.
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Figura 6.3: Resolucién energética como funcién de @) energia media 'y (EI) angulo cenital.
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Uno de los factores que afectan la calidad de las reconstrucciones es la presencia de
sucesos coincidentes en los que dos (o mas) haces de muones cruzan el detector simultdnea-
mente dentro de una ventana de disparo At¢. Como resultado, la distribucién de impactos en
modulos puede confundir la reconstruccion del trazo. La fraccion de sucesos coincidentes
en IceCube es de aproximadamente 0.1. En el capitulo [8| describiremos la simulacion de

sucesos coincidentes.

6.2. HAWC

6.2.1. Localizacion del nicleo

Para poder reconstruir la direccion de arribo de un chubasco de particulas o su energia,
es necesario primero saber la localizacion del nicleo del chubasco. El niicleo del chubasco
es el punto en la superficie donde la particula primaria habria aterrizado e incluye la
mayoria de los impactos con mayor carga de cada suceso, excepto en el caso de algunos
sucesos inducidos por rayos cosmicos. El ajuste del nicleo se realiza con una minimizacion
del x? de una funcién de deposicién lateral de energia. Esta minimizacién se siembra con
una primera estimacion del centro de carga de los impactos. El centro de carga necesaria-
mente estd en el arreglo de sensores, aunque el verdadero nucleo del chubasco puede caer
justo fuera del limite del arreglo. Esta primera suposicion reduce el tiempo de calculo, lo

cual es crucial para la reconstruccion de sucesos en tiempo real [35].

La funcién x? en este caso es una suma de las diferencias cuadradas

AW
Xzzz(q 261) 7 6.4)

O-q/

de la carga medida ¢ y de la carga anticipada ¢’ dividida por la varianza de la carga
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anticipada 02,. La carga anticipada corresponde a la expectativa asumiendo una funcién
de distribucion de energia lateral. Se elige una gaussiana bidimensional para ajustar la

curvatura como estimacion de primer orden.

6.2.2. Reconstruccion de direccion de arribo

Aligual que con la localizacion del nucleo, el ajuste del 4&ngulo se siembra con un ajuste
simple el cual es aproximado pero no fisicamente motivado. Una vez mas, esto se hace para
aumentar la velocidad de reconstruccion. Esta primera aproximacion es un ajuste de plano
de onda a los tiempos de impacto producidos por el chubasco de particulas como se muestra
en la figura Este ajuste de plano de onda se utiliza para sembrar una buisqueda de
verosimilitud a los tiempos reales de arribo en los PMTs convolucionados con un perfil de
chubasco simulado. Cada iteracion de la minimizacidn sustrae adecuadamente la curvatura

del chubasco y la dispersion del perfil del chubasco [35].

6.2.3. Estimacion de la energia

Para estimar la energia del rayo césmico primario, utilizamos el método desarrollado
en HAWC (Ref. [37]) el cual hace uso de la distribucion lateral de impactos en funcién de
la energia de la particula primaria como se muestra en la figura Construimos una tabla
de probabilidades de cuatro dimensiones con intervalos de angulo cenital, energia primaria,
distancia del PMT al ntcleo en el plano de chubasco y carga en el PMT a base de simu-
laciones Monte Carlo de cascadas atmosféricas producidas por protones con CORSIKA
(Ref. [38]). Se utiliza un suavizado con una rutina de ajuste spline multidimensional [39]
para asegurar que las fluctuaciones por las estadisticas de Monte Carlo no influyan en la
estimacion de la energia. Dado un chubasco con una direccién de arribo reconstruida y

una posicién central, cada PMT aporta un valor de verosimilitud extraido de las tablas,
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Figura 6.4: Reconstruccion del frente del chubasco de particulas en HAWC. La linea
negra representa el frente verdadero de un chubasco extenso. La linea verde representa
el frente del plano del chubasco después de la correccidon de curvatura. Este se utiliza para

determinar la expectativa del tiempo de arribo y se compara con los tiempos de deteccion
de los PMT [36].

incluyendo los PMTs en operacion que no registran una sefial. Para cada energia posible,
se suman los valores de verosimilitud para todos los PMT y se elige el intervalo de energia
con el maximo valor de verosimilitud como la mejor estimacion de energia. La tabla de

energia de protdn tiene la siguiente forma:
= 3 intervalos de dngulo cenital

1. 6p: 0.957 < cosf <1
2. 01:0.817 < cosf < 0.957
3. 05:0.5 <cosf <0.817

= 44 intervalos de energia de 70 GeV a 1.4 PeV en etapas de 0.1 en unidades de
log (E/GeV).
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= 70 intervalos en distancia lateral de 0 4 350 m en pasos de 5 m de ancho.

= 40 intervalos de carga de 1 4 106 fotoelectrones (PE) en pasos de 0.15 en unidades

de log (Q/1PE).

Los tamafios de los intervalos de dngulo cenit y de energia han sido definidos con el fin de
dividir la simulacién en compartimientos con igual nimero de estadisticas. El ancho de los
intervalos de distancia lateral corresponde a la mitad de la distancia entre los centros de los
tanques (~ 10m). Finalmente, el ancho del intervalo de carga corresponde al orden de la
resolucion estimada de carga en los PMTs (~ 30 %).

El rendimiento resultante se evalia a través de la distribucion de sesgo s, definida por

la diferencia entre los logaritmos de la energia reconstruida y verdadera energia:

s =log Freco — log E, (6.5

la cual se muestra para un tnico depdsito de energfa en la figura [6.5] La media de esta
distribucion define la polarizacion de energia o desplazamiento y la anchura define la
resolucion de energia que se muestran como una funcién de energia en la figura [6.6]
También identificamos el valor integrado de la distribucién como la eficiencia e(F) para
reconstruir los sucesos en ese intervalo de energia. Como las tablas de estimacion de energia
se construyen Unicamente a partir de la simulacion de protones, el sesgo para evaluar
s6lo chubascos de protones estd dentro de la mitad de un ancho de intervalo por encima
de ~ 4 TeV. Esto establece un umbral de energia por debajo del cual los chubascos de
protones que apenas pasan los cortes de seleccion serdn reconstruidos a energias més altas,
manifestdndose como un sesgo cada vez mayor con la disminucién de la verdadera energia.
Esto también puede verse como una aparente caida en la resolucidn de energia por debajo

de ~ 7 TeV debido a la disminucién del tamafio de la muestra al evaluar la ecuacion (6.5)).
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Figura 6.5: Distribucion de la ecuacién para el intervalo centrado en &2 = 100 TeV
(de Ref. [37]), mostrando las definiciones de sesgo de energia. Los valores de Monte
Carlo estan indicados por los marcadores azules, mientras que la curva negra es un ajuste
gaussiano a estos puntos.

6.2.4. Identificacion de chubascos

El observatorio HAWC detecta cascadas atmosféricas de particulas cargadas creadas
cuando rayos cOsmicos o rayos gamma entran en la atmosfera terrestre. La mayor parte de
la sefial se concentra en el nicleo de la cascada. La proporcién de rayos gamma a rayos
césmicos detectada por HAWC (9., /®cg) es de ~ 1074, el cual es de similar orden de
magnitud al de la anisotropia de pequefia escala. En general, esto representa un gran reto
experimental para los observatorios de rayos gamma, debido a que se necesita encontrar
una manera inteligente y eficiente para deshacerse de las cascadas de rayos cosmicos en los
datos con el fin poder hacer astronomia de rayos gamma. En HAWC, se pueden discernir
las cascadas atmosféricas provenientes de rayos gamma de las que producen los rayos

cosmicos mediante la observacion del patron espacial de las sefiales que se observan en
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Figura 6.6: Resolucion energética (de A. U. Abeysekara et al. [37]]) para todas las particulas
(rojo) y protones (azul) en funcion de la energia utilizando el método de estimacién de
energia.

el detector cuando las cascadas llegan al nivel de la superficie. En las cascadas de rayos
gamma, la mayor parte de la sefial al nivel de la superficie se encuentra localizada cerca del
eje de la cascada, o sea, a lo largo de la direccién del rayo gamma inicial. Los chubascos
producidos por rayos v son cascadas electromagnéticas puras con pocos muones O piones
mientras que los rayos césmicos producen cascadas hadrdnicas ricas en piones, muones y
otros hadrones secundarios con un alto momento transversal. En HAWC, estos dos tipos de
sucesos producen sefiales diferentes, especialmente aquellos con energia arriba de varios

TeV.

La figura muestra el desarrollo de cascadas atmosféricas simuladas a 1 TeV. El
fotén tiene una distribucién de particulas secundarias més uniforme y mayormente

concentrada en comparacion con la de un protén (6.7b) que contiene muones y produce una
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(a) Rayo-v. (b) Protén.

Figura 6.7: Cascadas atmosféricas simuladas. (]H) Cascada hadroénica producida por un
protén y (a) cascada electromagnética producida por un rayo-y. Imédgenes cortesia de
Fabian Schmidt (ikp.kit .edu).

distribuciéon mds estocastica. La figura [6.8b] muestra la visualizacién de un tipico suceso
producido por rayos-y (6.8a) y uno producido por rayos césmicos hadrénicos (6.8b) en
HAWC. La figura [6.9] muestra las distribuciones laterales de un rayo césmico (6.9a) y un
fuerte candidato de rayo + (6.9b) de la nebulosa del Cangrejo. El nivel de carga efectiva
Qerr (que se refiere a la cantidad de luz detectada) disminuye en impactos mas alejados
del nucleo del chubasco en ambos casos; pero en la cascada hadronica, hay impactos
esporadicos de alta carga més alejados del nuicleo. Esta distribucion es caracteristica de las
cascadas hadronicas y surge de una combinacion de particulas penetrantes (principalmente

muones) y sub-cascasdas hadrénicas.

En HAWC se utilizan dos parametros para identificar sucesos producidos por rayos

cosmicos, compacidad y PINC (Parameter for Identifying Nuclear Cosmic-rays). La varia-


ikp.kit.edu
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Figura 6.8: Visualizacién de un tipico suceso producido por rayos-y @) y por césmicos
hadrénicos (b) en HAWC. Cada punto representa un PMT en HAWC y los limites del
tanque WCD se muestran. El color indica el tiempo que cada PMT vio la luz y el tamafio
indica cudnta luz éste ha detectado. El nucleo del chubasco es evidente como la region
densa de PMTs impactados.

ble CxPE, es la carga efectiva medida por los PMTs fuera de un radio de 40 metros del

ntcleo del chubasco. Definimos la compacidad, C como
(6.6)

donde Ny es el nimero de PMTs con impactos en un suceso. CxPE, tiene por lo general
un valor alto en los sucesos hadrénicos, por lo que C es pequefio. El pardmetro PINC 6 P
cuantifica la “grumosidad” o heterogenidad del chubasco. Este pardmetro se define a partir
la distribucién lateral de impactos en el suceso, como se ve en la figura [6.9b] Cada uno
de los impactos de PMT, ¢, tiene una carga efectiva medida (). ;. P se calcula usando el
logaritmo de esta carga (; = log1o(Qesr, 7). Por cada impacto, se asigna una expectativa
(¢;) haciendo un promedio del (; en todos los PMTs dentro de un didmetro de 5 metros del

niicleo del chubasco utilizando la férmula x?
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3o (6= () 6

Los errores o, se asignan a partir de un estudio de una muestra fuerte de candidatos de

rayos-7y en la vecindad del Cangrejo.
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Figura 6.9: Funciones de distribucién lateral de un obvio rayo césmico (izquierda) y un
candidato a fotén de la Nebulosa del Cangrejo (derecha) de Abeysekara et al. (2017) [40].
El rayo cosmico ha aislado impactos de alta carga lejos del nucleo del chubasco debido
a particulas penetrantes en la cascada hadrénica. Estas caracteristicas estdn ausentes en el
chubasco del rayo gamma.

La figura muestra el promedio mévil ((;) para dos sucesos. El suceso hadrénico
en la figura[6.9altiene una distribucion dispareja y varios impactos que difieren substancial-
mente de la media dando un valor mayor de P. Ambas variables, C y P, han sido modeladas
por medio de simulaciones. La region de fondo se escala para tener el mismo angulo sélido
que la region de Cangrejo. Las distribuciones en la vecindad del Cangrejo estan formadas
por una combinacion de rayos cosmicos hadronicos y fotones (rayos-v) provenientes del
Cangrejo.

Como hemos visto, la resolucion energética de los rayos cosmicos en HAWC es mucho

mejor que la de IceCube. Esto se debe principalmente al método de deteccion. En el caso
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Figura 6.10: La distribucién de P para sucesos en la regién del Cangrejo con una fraccién
de PMTs impactados de entre 74.0 % y 84.0 %. Dado que P es basicamente un cdlculo de
X2, la variable P tiene un valor de 1-2 para fotones. (fuente Abeysekara et al. (2017) [40])
de IceCube toda la informacién que se extrae del suceso proviene de la cantidad de energia
depositada a lo largo de la pista dE/dx de los muones. HAWC por otro lado es sensible
a la componente electromagnética de la cascada que contiene mayor informacién por lo

cual el detector funciona como calorimetro y estd mejor correlacionado con la energia de

la particula primaria.



CAPITULO 6. METODOS DE RECONSTRUCCION DE SUCESOS 61

6.3. Codificacion de datos en IceCube

La alta tasa de sucesos de IceCube (~ 2.6 kHz en IC86), junto con el limitado ancho
de banda de los satélites de comunicaciones que proporcionan conectividad al Polo Sur,
establece un limite practico en la cantidad de informacion que se puede almacenar y trans-
ferir de cada suceso que activa el disparador del detector. Por esta razdn, solo se almacenan
los datos completos para aquellos sucesos que pasan alguno de varios filtros. Estos filtros
seleccionan sucesos considerados de interés de acuerdo a criterios predefinidos por diferen-
tes andlisis enfocados en la deteccidn de neutrinos. Como los muones producidos por rayos
cOsmicos provenientes del hemisferio sur dominan la tasa de disparo, el almacenamiento
y transmicién de datos en bruto para todos estos sucesos no es posible. Por esta razén
hemos disefiado un formato de almacenamiento de datos mds compacto denominado DST
(Data Storage & Transfer). Este formato se utiliza para almacenar los resultados de la

reconstruccion realizada en linea de todos los sucesos registrados por IceCube.

El formato DST almacena el tiempo del suceso ¢, los dngulos de direccién (¢, ¢) en
coordenadas locales de la pista (o traza del mudn) reconstruida, el nimero de mddulos
activados y de cables cuyos médulos han sido activados, el nimero de fotoelectrones
registrados en el detector y el resultado de una estimacion de la energia asi como otros
datos referentes a la calidad de la reconstruccion de cada suceso. Los datos se codifican
en un formato comprimido que permite la transferencia de alrededor de 3 Gb por dia a
través del sistema de comunicacidn satelital llamado SPADE (South Pole Archival and Data

Exchange) o més recientemente, su sucesor JADE (Java Archival and Data Exchange).

La secuencia de datos DST es la principal fuente de informacion sobre las direcciones
de incidencia de rayos cosmicos de IceCube para el analisis de anisotropia y fue disefiada

con este fin por el autor de este texto. La energia mediana y la resolucién angular mediana
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de los sucesos DST ha sido determinada utilizando simulaciones de tipo Monte Carlo de
cascadas atmosféricas con CORSIKA [38§]. El capitulo [§|trata mds a fondo estas simulacio-

nes.

6.4. El Software DST

El objetivo del proyecto DST es recopilar informacion sobre todos los sucesos reco-
lectados por IceCube. El propdsito de obtener estadisticas tan altas es mdltiple; se pueden
utilizar para producir diagndsticos de altas estadisticas sobre el rendimiento del detector,
y también para andlisis fisicos especificos que requieren recopilar informacién sobre todos
los sucesos desencadenados. El filtrado DST se ejecuta en linea, en el Polo Sur como
parte del procesamiento y filtraje de sucesos (PnF de sus siglas en inglés), donde todos los
sucesos desencadenados se reconstruyen a base de algoritmos rdpidos como los que hemos
descrito en el capitulo [l Como ya se ha mencionado, s6lo un nimero limitado de obser-
vables se escribe en el disco en un formato compacto. EI DST registra los resultados de
reconstruccion rapida implementado en el esquema del PnF y codifica la pista reconstruida
de cada suceso junto con otros observables tales como el nimero de pulsos producidos por
fotoelectrones, el tiempo del suceso e informacién de disparo.

Esta informacion del suceso DST se capta y se escribe en un objeto C++ de tipo
I3DST serializado. Las herramientas de filtro para este flujo especifico son rapidas y los
datos captados por ellas son lo suficientemente compactos. Esto nos permite recopilar
informacion sobre todos los sucesos que activan el disparador de IceCube y a la vez cumplir

con las restricciones de CPU y ancho de banda en la codificacion y transmision de los datos.

El filtro DST ha estado corriendo en el Polo Sur desde 2007 con la configuracion IC22 y

los datos captados en este formato han sido utilizados en varios estudios de muones y rayos
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cOsmicos incluyendo las primeras mediciones de anisotropia publicadas por IceCube [3,
41,42]]. Ademas, se han hecho estudios sobre variaciones de temperatura y presion en la
atmosfera y estratosfera a partir de la tasa se muones captados con este filtro. El software y

el formato de la codificacion DST se describen en forma detallada en el apéndice



CAPITULO 7. SISTEMA DE COORDENADAS 64

Capitulo 7

SISTEMA DE COORDENADAS

7.1. Coordenadas locales

La definicién del sistema de coordenadas local se muestra en la figura[7.1|que en el caso
de ambos detectores tiene su origen en centro del detector. El eje y esta situado en un plano
paralelo a la superficie, y alineado con el meridiano primario (longitud geografica 0°). El
eje =, también paralelo a la superficie y coplanar con y, apunta en una direccioén a 90° del
eje vy, en el sentido de las agujas del reloj. El eje z es ortogonal al plano z — y y apunta
hacia el cenit local. Las direcciones de arribo de los sucesos en este sistema de coordenadas
se definen en coordenadas esféricas por el dngulo acimutal ¢, y el dngulo cenital 6. que se

definen de la siguiente manera:

= 4ngulo cenital §: medido con respecto al eje z de 0° a 180°. La convencién implica
que el punto cenital tiene § = 0°, el horizonte local estd a § = 90° y el punto nadir

tiene 6§ = 180°.

= angulo acimutal ¢: medido en sentido contrario a las agujas del reloj desde el eje =

de 0° a 360°. En esta convencion, el eje y apunta en la direccion ¢ = 90°.

7.2. Marco celeste ecuatorial

Las posiciones astrondmicas se definen en el sistema de coordenadas ecuatoriales (mos-

trado en la figura[7.2)), al que también se refiere en este trabajo como marco de coordenadas
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cenit
A7

Figura 7.1: Definicién de las coordenadas locales. Se muestran los angulos acimutal y
cenital (¢ y 6, respectivamente) a un objeto en el cielo.

“siderales”. Las referencias en la esfera celeste son el ecuador celeste, el cual es la proyec-
cion del plano ecuatorial de la Tierra al infinito; el equinoccio vernal, que corresponde a la
interseccion del ecuador celeste y el plano ecliptico; y los polos celestes (norte y sur) defi-
nidos por la proyeccion del eje de rotacion de la Tierra. Debido al movimiento de precesion
de la Tierra, el punto vernal se mueve lentamente con respecto a las estrellas, completando
un ciclo en unos 26,000 afios. Por esta razon, las posiciones en coordenadas ecuatoriales se
refieren generalmente al punto vernal para una época particular. En este trabajo, utilizamos
la época J2000. Para este estudio, no se toman en cuenta las correcciones por efectos de
mayor orden como la nutacion. Las posiciones en la esfera celeste se caracterizan por dos

angulos:

= Ascension recta «: La distancia angular del punto vernal medida en sentido contrario
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a las agujas del reloj a lo largo del ecuador celeste de 0° a 360°.

= Declinacién §: Se mide como la distancia angular entre el ecuador celeste y la linea
paralela que contiene el objeto. Los dngulos se miden desde —90° a +90°, donde las
declinaciones negativas corresponden a los objetos en el hemisferio sur y las positivas

a objetos en el hemisferio norte.

Figura 7.2: Definicion del sistema de coordenadas ecuatoriales (sideral). Se muestran los
angulos de ascension recta o y declinacion 4.

Los sistemas de coordenadas local y celeste (o0 ecuatorial) estdn relacionados a través

de una transformacién que depende del tiempo. Definimos

n = (cos a cos d, sin a cos 9, sin J) (7.1)
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como el vector unitario correspondiente a las coordenadas («, ) en el sistema ecuatorial
diestro. Del mismo modo, el vector unitario correspondiente a las coordenadas (6, ¢) en el
sistema local diestro es n’ = (cos @ sinf, —sin psin§, cos #). Los dos vectores unitarios
estdn relacionados a través de una transformacion de coordenadas dependiente del tiempo
n = R(¢)n’. Para un experimento situado en una latitud geografica ® y longitud A (medido

al este de Greenwich), la matriz de transformacion es

—coswtsin® —sinwtsin® cos®
R(t) = sin wt — coswt 0 ; (7.2)

cos wt cos @ sinwtcos® sin®

donde w = 27/24 y la hora local sidereal ¢ estd relacionada (en horas) a la hora sidereal en

Greenwich ¢ (0" UTC) por t = ' + A /w y ésta se define con el polinomio de tercer grado

t'=co+ec-THey-T?+c3-T° (méd 360) , (7.3)

en grados (°) con coeficientes ¢, = 280.46061837, ¢; = 1.31850007701 x 107, ¢ = 3.87933
x1074, ¢3 =-2.58331181 x1078 y donde 7' se define como

_ MJD — 515445

T )
36525

(7.4)

(ver J. Meeus, Astronomical Algorithms (Willman-Bell 1998) p. 88, ecuacion 12.4). Para
convertir a horas solo es necesario multiplicar por el factor 24/360. El término MJD corres-
ponde a la fecha juliana modificada obtenida restando 2400000.5 dias de la fecha juliana
JD, y por lo tanto, al numero de dias desde la medianoche del 17 de noviembre de 1858. En

términos del dngulo de la hora h (definido por o = t' — h), la relacion entre coordenadas
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locales y celestes es

sind = cos#sin® + sin fsin p cos P (7.5)

Ccos

tanh = .
sin ¢ sin ® — cot # cos ¢

En el caso de IceCube, estando éste situado en el Polo Sur (& = —90°), las ecuaciones
(7.5) se simplifican a:
h = ¢+90° (7.6)
o = 6-—90°

7.3. Marco solar de coordenadas

Otro sistema de coordenadas fitil es el marco solar en el cual la ascension recta se
mide con respecto a la ascension recta del Sol o), y donde su declinacion se conserva sin

alteraciones:

a, = a—ae (7.7)

Dado que el origen de este marco estd fijado al Sol, éste se mueve con respecto al marco
sideral (es decir, con respecto a las estrellas), completando una revolucion en un afio solar
(365.25 dias). En el caso de observaciones con cobertura constante e invariable, cualquier
sefal en el marco sideral se debe promediar a cero durante el curso del afio solar. Las
brechas en el tiempo de adquisicion de datos o las variaciones estacionales en el flujo de

rayos cosmicos observados podrian producir una anisotropia en coordenadas siderales de
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origen solar. El efecto también puede funcionar en sentido opuesto: la anisotropia sideral
podria distorsionar la anisotropia observada en el marco solar. Se espera una anisotropia de
origen astrofisico en el marco sideral y solar, por lo que es dificil desentrafiar esas sefiales

del efecto que las brechas de toma de datos podrian causar.

7.4. Marcos de tiempos no-fisicos

Un afio sideral tiene 366.25 dias, lo que equivale a un dia més que el afio solar (365.25
dias) con lo cual un dia sideral tiene unos 4 minutos menos que un dia solar. El marco anti-
sideral se construye invirtiendo el signo de la correccidon necesario para pasar del tiempo
solar al tiempo sideral, lo que significa que un dia anti-sideral es de unos 4 minutos mds
que un dia solar y por lo tanto, el afio anti-sidereal consta de 364.25 dias. Este marco de
coordenadas se utiliza comunmente para investigar efectos como variaciones estacionales
producto del dipolo solar. Estos pueden causar una distorsion en la anisotropia sideral los
cual se manifesta como una aparente sefial en el marco anti-sideral. Similarmente, se puede
definir otro marco, llamado “ sideral-extendido”, donde un dia es 4 minutos més corto que
el dia sideral (8 minutos mds corto que el dia solar). Por lo tanto, un afio en este marco
de tiempo tiene 367.25 dias. Fluctuaciones en el dipolo de la anisotropia sideral pueden
inducir una “sefial” en el marco sideral extendido. Ref. [43] contiene una descripcién més

detalladas de estos marcos y su relacion con variaciones temporales.

7.5. Pixelizacion y visualizacion de mapas celestes

Para simplificar los cdlculos sobre las esferas locales y celestes, necesitamos dividir el
cielo en pixeles con angulo sélido A2 de igual area. Para ello utilizamos la parametrizacién

sobre la esfera unitaria proporcionada por el paquete HEALP ix (Hierarchical Equal Area
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iso-Latitude pixellation of the sphere) [44]. HEALPix, el cual estd disponible como una
biblioteceﬂ, fue disefado para el anélisis de mapas celestes en el estudio del fondo cosmico
de microondas (CMB) y proporciona métodos para visualizar y analizar mapas celestes.
HEALPix proporciona una teselacion de la esfera unitaria con pixeles de igual drea y
una ordenacién de pixeles en filas iso-latitudinales. La esfera unitaria se divide en pixeles
que subtienden el mismo dngulo sélido AS). El nimero N, de pixeles en un mapa, se

determina mediante el pardmetro Ngqc, donde Ny = 12 X N, 2

<de- El pardmetro Ngq. define

la resolucién y tiene que ser definido en potencias de 2 N4 = 2".

Figura 7.3: Pixelizaciéon de HEALPix (imagen cortesia NASA JPL)

Una vez que la rejilla del cielo estd construida para toda la esfera celeste, a cada par
reconstruido (¢, ¢) se asigna a un nimero entero que identifica, de manera tnica, cada
uno de los pixeles en la cuadricula. La resolucion predeterminada de mapa utilizada en el
andlisis presentado mas adelante es de Ngq. = 64, que divide la esfera en 49,152 pixeles

con un tamafio angular medio de pixeles de ~0.92°. Este tamafio de pixel es menor que la

'http://healpix.jpl.nasa.gov
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resolucion angular de los detectores utilizados en este trabajo (~4°) y mucho menor a la

escala angular de la anisotropia sideral.
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Capitulo 8

SIMULACIONES

8.1. Simulacion de cascadas atmosféricas

En su gran mayoria, las particulas detectadas por IceCube y HAWC se producen en
cascadas atmosféricas procedentes de interacciones de rayos cdsmicos con moléculas en la
atmosfera de la Tierra y llegan a la superficie en forma de chubascos de particulas extensos
e incluyen muones penetrantes. Estas cascadas atmosféricas se simulan utilizando técnicas
de Monte Carlo. En el caso de IceCube se utiliza una version modificada (Refs. [45,46])
de CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) [38]]. El modelo de interaccién
hadrénica utilizado en estas simulaciones es SIBYLL 2.1. El espectro de energia de las
particulas primarias se genera a partir del modelo poly-gonato de J. R. Horandel el cual
consiste de varios espectros de energia segin el elemento primario del rayo césmico [47].
Los elementos estan agrupados en seis clases de acuerdo a su masa atémica: proton (A =
1), helio (A = 2), de litio a fldor (A = 3-9), de nedén a cromo (A = 10-24), de manganeso
a cobalto (A = 25-27) y de niquel a uranio (A = 28-92). Cada uno de estos grupos tiene
un espectro de energia corespondiente. La figura muestra los espectros energéticos de
rayos césmicos con energias primarias de hasta 10%° eV cuyas cascadas atmosféricas son

simuladas por CORSIKA.

En el caso de IceCube, ademds de simular las interacciones de particulas en la atmdsfera
y su propagacion, es necesario realizar una propagacion de los leptones, productos secun-

darios de las cascadas atmosféricas, a través del hielo dentro del volumen del detector. A
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Figura 8.1: Espectro energético de particulas de acuerdo al modelo poly-gonato de J. R.
Horandel [47] utilizado para describir la composicion de rayos cdsmicos en la simulacion
de CORSIKA. Los diferentes espectros de energia surgen de agrupaciones basadas en las
masas elementales. Los seis grupos son: protones (A = 1), helio (A = 2), litio a fldor (A =
3-9), ne6n a cromo (A = 10-24), manganeso a cobalto (A = 25-27), Y niquel a uranio (A =
28-92).

medida que los leptones viajan a través del hielo (o cualquier materia), éstos, sufren pérdi-
das energéticas y producen fotones detectables por los sensores de IceCube. Las pérdidas
energéticas en el hielo son: bremsstrahlung, produccion de pares, dispersion multiple e
ionizacion [11] como se describe en el capitulo 3| La propagacién de muones (y taus) a
través del detector y sus pérdidas de energia se simulan utilizando un programa Ilamado
PROPOSAL (PRopagator with Optimal Precision and Optimized Speed for All Leptons)

basado en parametrizaciones [48]].
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Los sucesos coincidentes, aquellos con dos (o mds) haces de muones que cruzan el
detector simultdneamente (dentro de una ventana de disparo At), necesitan ser simulados
ya que el detector IceCube es lo suficientemente grande como para que sucesos de fondo
ocurran simultdneamente con una probabilidad significativa. La simulacién de muones
coincidentes se producen al combinar dos o tres sucesos individuales, en los que al menos
un moédulo 6ptico ha detectado fotones. Los sucesos se combinan usando la probabilidad

Poisson f(k,\) de que un nimero k£ de chubascos coincidan durante intervalo de tiempo

At:
e ANk
Kl

flk,A) = (8.1)

donde A = RAt es el nimero promedio de muones que atraviesan el volumen del detector
en un periodo At, dada una tasa R. Los chubascos de fondo se inyectan con una distribucién
temporal uniforme en el intervalo At. Por defecto, la ventana de tiempo At tiene un valor
de 40 ps pero puede hacerse arbitrariamente grande dado suficiente memoria necesaria

para almacenar la informacion de cada componente de los chubascos.

8.2. Propagacion de fotones en IceCube

La emision de fotones y su propagacion es manejada por los cédigos de propagacion de
fotones PPC y CLSim. Estos mddulos estan disefiados para utilizar procesadores de unida-
des de procesamiento grafico (GPU) por medio de las plataformas CUDA y OpenCL para
simular, en forma paralela, las interacciones de fotones individuales en el hielo (Chirkin,
2013) [49,50]. Para ello, se requiere un modelo glacial que caracterise las propiedades de
dispersion y absorcion de luz del hielo en el detector. El modelo actual adoptado para este
trabajo también describe la inclinacion de las capas en el hielo y la anisotropia acimutal en

la dispersion y absorcion de la luz. Este modelo llamado SPICE-Lea ha sido actualizado
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basado en el modelo de SPICE-Mie mostrado en la Figura [8.2] y derivado en Ref. [51].
Una vez simulada dicha propagacion, los suceso pasan a través de un filtro con el cual se
seleccionan solo aquellos que tienen uno o més fotonelectrones. Si ningin médulo 6ptico

registra un foto-electron, el suceso se descarta.
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Figura 8.2: Las propiedades de dispersion y absorcion del hielo descrito por el modelo
SPICE-Mie y el modelo AHA [52]. La profundidad se mide desde la superficie. Una
capa de polvo es visible desde 2000-2100 m por debajo de la superficie.
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8.3. Simulacion de IceCube

Después de obtener en nimero de fotoelectrones producidos por muones, se producen
los pulsos electronicos correspondientes a lo que registrarian los PMTs y a estos se afiaden
ruido y otros efectos relacionados a los PMTs como son: pulsos precoces (que suelen
aparecer 30 ns antes del pico principal y surgen a consecuencia de los fotoelectrones
producidos directamente en el primer dinodo), pulsos tardios (que aparecen hasta 70 ns
después del pico principal y consisten en fotoelectrones que se dispersan (in)eléstica-
mente desde el primer dinodo y producen electrones secundarios después de volver a
ser acelerados), y pulsos extremadamente tardios (que se atribuyen a la ionizacion de los
gases residuales producida por electrones acelerados en el espacio entre dinodos) [28]]. El
modulo DOMLauncher simula la electrénica del tablero electronico del DOM, procesando
estos impactos de fotoelectrones a través del discriminador, la coincidencia y la légica del
digitalizador para producir las sefales digitalizadas o DOMLaunches. Los datos emitidos

por DOMLaucher son sometidos a una simulacion del disparador descrito en el capitulo

8.4. HAWCSim

La simulacion Monte Carlo de HAWC estd basada en el conjunto de herramientas
GEANT4 [53]] con el cual se simula el paso de particulas a través de la materia. HAWCSim
toma la informacion de particulas producida por CORSIKA a la altitud HAWC y simula
sucesos hasta el punto en que producen fotoelectrones en el PMT.

En lugar de simular la respuesta del fotocdtodo a los fotoelectrones en este punto de
la cadena (incluyendo la simulacién de la absorcién, transmision y reflexion de fotones
Cherenkov), se calculan probabilidades correspondientes para cada proceso fisico a partir

de las leyes de Fresnel. En éstas se incluyen los indices de refracciéon de cada uno de
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los materiales (fotocatodo, vidrio, vacio). También se calcula la eficiencia cuantica del
fotocdtodo como funcion del angulo de incidencia a base del indice de refraccion complejo
del material de fotocdtodo. Finalmente, se asigna un tamaiio de pulso a cada fotén detectado
a base de una distribucion medida [54]. Una vez que se obtiene la respuesta del fotocédtodo,
se ejecuta un programa que simula la coleccién de fotoelectrones y el hardware DAQ
incluyendo el disparador.

Las reconstrucciones de niucleo y dngulo en los sucesos simulados se producen con
MILINDA, el proyecto de reconstruccion y anélisis de Milagro [55]] escrito originalmente
en el lenguaje C aunque mas tarde se le ha afiadido c6digo C++. Los datos de simulacion se
almacenan en archivos en formato ROOT [56]] donde se incluyen todos los sucesos capaces
activar el detector.

Los sucesos de CORSIKA, en este caso, no se simulan con su espectro natural, sino
que se les da un espectro relativamente plano (E~2) con el fin de sobremuestrear los
sucesos de alta energia que suelen activar al detector con menor frecuencia. Ademds, en
las simulaciones de HAWC se simulan los sucesos lanzdndolos preferentemente a poca
distancia del centro del detector (hasta 1 km). El uso de pesas en la etapa analitica elimina

los sesgos introducidos a raiz de estas optimizaciones.
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Capitulo 9

METODOLOGIA

9.1. Intensidad relativa

Para construir un mapa celeste del flujo de rayos césmicos necesitamos construir un
mapa de referencia que representa la sensibilidad del detector a un flujo isotrépico de
rayos cosmicos. Este mapa de referencia no es en si mismo isotrépico, ya que los efectos
atmosféricos causan cambios diurnos en la tasa de cascadas atmosféricas y las asimetrias
del detector conducen a una desigual distribucion de sucesos en funcion de ascension recta.
El mapa de referencia debe tomar en cuenta estos y otros efectos, los cuales son dificiles
o imposibles de simular con el nivel de precisién requerido. Por eso, éste tiene que ser
construido a partir de los mismos datos. Utilizamos el paquete HEALPix [44] con el cual
dividimos el cielo en una cuadricula con pixeles de igual dngulo sélido con el nimero
de sucesos N(«,d), donde «,d es la direccién de arribo reconstruida en coordenadas
ecuatoriales. El mapa de referencia (N(«,0)) se produce a partir de una de las técnicas

que vamos a describir en las siguientes secciones.

Una vez que los mapas de datos y de referencia han sido construidos, éstos se comparan
para determinar si existe alguna anisotropia en coordenadas siderales. Esta comparacion
se lleva a cabo mediante la construcciéon de dos tipos de mapas: un mapa de intensidad
relativa, y un mapa de significancia estadistica. Los valores de cada pixel en el mapa de

intensidad relativa se calculan utilizando la ecuacidn:
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AN; N —(Ng)

o=, T T

; .1

donde N; y (N;) son el nimero de sucesos en el i-ésimo pixel del mapa de datos y el
mapa de referencia, respectivamente, calculados por medio de uno de los métodos que
presentaremos mds adelante. La incertidumbre estadistica sobre 0/ se determina a base de

la ecuacion
Nl‘ 1 i «
051 = 77\ )
(N)i\l Ni = (N);

9.2)

donde o = 1/n, para n remuestras de los datos durante el proceso integracién utilizado en
la generacion del mapa de referencia. La significancia estadistica de cualquier desviacion
sobre el nivel de referencia se puede calcular utilizando el método de Li & Ma [57],
desarrollado para aplicaciones astrondmicas de rayos gamma, donde la significancia s por

pixel ¢ se da por medio de la expresion:

1+oz( N; )

N,1
N, + N, + og

S; = \/5 {Nz lOg

1/2
} ;o 9:3)

con N, = (N);/a. Este método para calcular la significacia estadistica es ampliamente

(1+ a)(%)

utilizado en la astronomia de rayos gamma, y toma en cuenta las fluctuaciones estadisticas
de los datos y las cuentas de referencia.

Un procedimiento de suavizado se aplica a los mapas de datos y de referencia antes de
calcular la intensidad relativa y significancia con el fin de aumentar la sensibilidad en la
busqueda de regiones con exceso a diferentes tamafios angulares. El proceso de suavizado
suma todos los sucesos en un pixel a aquellos dentro de una cierta distancia angular (el radio
de suavizado). Esto produce un mapa celeste de pixeles con recuentos correlativos pero

con incertidumbres de tipo Poisson el cual tiene una mejor sensibilidad a las estructuras
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con tamafios angulares similares al radio de suavizado. La figura[9.1b|muestra el efecto del

suavizado en el mapa de intensidad relativa de un mapa “juguete” (figura[9.Tal).

Equatorial

[ S
0.998382 1.00165
intensity

(a) Mapa de intensidad relativa con Ngge = 32

Equatorial

0.99912 1.00079
intensity

(b) Mapa de intensidad relativa suavizado con un radio de 5°.
Figura 9.1: Mapas de intensidad relativa producido a base de una simulacién de la aniso-

tropia usando el modelo de Ref. generado a partir de la ecuacién 9.1 en cada pixel. El
mapa en parte inferior ha sido suavizado con un radio de 5°.
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9.2. Estimacion de fondo y mapas de referencia

En esta seccidn trataremos dos métodos frecuentemente utilizados en la estimacion del
fondo isotrdpico de los rayos césmicos: el método de integracion directa y el método de
aleatorizacion de tiempo. El método de integracion directa ha sido utilizado por varios
experimentos, incluyendo HAWC, y el método de aleatorizacién del tiempo ha sido utili-
zado por las colaboraciones IceCube y ARGO-YBJ. Ambos métodos promedian la tasa de
sucesos en funcidn de las direcciones de incidencia de rayos c6smicos durante un tiempo
integral At. Diferentes ventanas de tiempo sondean la presencia de una anisotropia en
diferentes escalas angulares. Estos métodos son sensibles a estructuras de escala angular
menor de At -15°/h, dado que la Tierra gira 15° por hora alrededor de su eje. Esto significa
que cualquier estructura mayor de At - 15° /h en ascension recta « serd suprimida a partir

del método.

9.2.1. Integracion directa

El método de integracion directa supone que la aceptancia del detector es independente
de la tasa de sucesos durante un periodo de varias horas y que los rayos cosmicos forman
un fondo isotrdpico [7]. La significancia de la sefial sobre el fondo se calcula por medio
del conteo del nimero de sucesos que caen dentro del compartimento o pixel en cuestion y

éste se compara con una estimacion del fondo por integracion directa:

(N(a,0)) = /dt/dQA(ha,(S) - R(t) - e(ha, a,t), (9.4)

donde A(ha,d) corresponde a la aceptancia del detector en funcién de las coordenadas
(4ngulo horario ha y declinacion §), R(t) es la tasa de sucesos en funcion de tiempo y

e(ha, a,t) es la eficiencia o probabilidad que un suceso provenga de un elemento diferen-
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cial df2. El intervalo de integracion dt, corresponde al tiempo de exposicién y funciona
como un filtro para estructuras menores a At - 15° /h. En el caso de la anisotropia de gran

escala se requiere un intervalo de integracion de dt = 24 horas [59].

9.2.2. Método de aleatorizacion del tiempo

El algoritmo de aleatorizacion tiempo es otro método ampliamente utilizado para es-
timar un nivel de exposicion isotrépica de referencia con pesas con la que se compara la
distribucién de sucesos observada [6]. Al igual que con la integracion directa, se producen
un mapa de datos y un mapa de referencia con coordenadas ecuatoriales agrupadas en
una rejilla fina. El mapa de datos contiene las direcciones de sucesos en coordenadas
siderales («v, ) calculadas a partir de sus coordenadas locales (0, ¢) y tiempo de arribo
t. La distribucion de los sucesos en este mapa es aiin muy anisotropica ya que conserva la
desigual exposicion del detector a diferentes partes del cielo.

La anisotropia en el mapa de datos tiene dos origenes: uno debido a los efectos de la
exposicion del detector como ya se ha mencionado, y una segunda de origen astrofisico.
Estas dos fuentes de anisotropia pueden considerarse estables en sus respectivos marcos: el
marco sideral de fuente astrofisica, y el marco detector (o local) de anisotropia por expo-
sicion. El algoritmo de aleatorizacion de tiempo desenreda estas dos fuentes, manteniendo
las coordenadas locales de cada suceso fijas mientras mezcla las coordenadas astrofisicas.
Para ello a cada suceso en el conjunto de datos se le asigna un tiempo aleatorio tomado de la
distribucion de tiempos de todos los sucesos en los datos con el fin de hacer un seguimiento
de las deficiencias en la adquisicion de datos. Por cada suceso real en los datos se generan
20 sucesos “falsos” con el fin de reducir las fluctuaciones estadisticas. Los sucesos falsos se
utilizan para construir el mapa de referencia. Este proceso efectivamente baraja la ascension

recta a del suceso manteniendo las coordenadas locales (como se muestra en la figura
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Figura 9.2: Ejemplo de distribuciones de arribo de sucesos en coordenadas locales de un
dia de toma de datos con la configuracion de IC86 de IceCube.

[0.2) y la tasa de detector sin cambios con respecto a los datos reales. Este procedimiento
destruye la autocorrelacion de los sucesos en las coordenadas siderales que pueden haber
existido en los datos y es una estimacion de lo que la distribucién de los sucesos tendria en

el caso que no hubiese una anisotropia sideral.

La cantidad por la que cada suceso estd barajado en ascension recta depende de la
longitud de la ventana de tiempo At a partir de la cual se toman muestras de los tiempos
de sucesos. La longitud de la ventana de tiempo puede durar de varios minutos a un
maximo de 24 horas. La longitud de la ventana indica la escala del tiempo sobre la cual se
estima que la aceptancia del detector es estable en coordenadas locales y que los sucesos
no estén mezclados sobre los tiempos en los que el detector cambie de configuracion. Si
las condiciones ambientales cambian muy lentamente y el funcionamiento del detector es

bastante estable, se puede usar una ventana de tiempo de maximo de 24 horas.

La estimacion del nivel de referencia determinado por el método de aleatorizacién de
tiempo tiene algunas desventajas. En el Polo Sur, la declinacién de un evento ¢ tiene de-

generacion con el angulo cenital # en coordenadas locales, independentemente del tiempo
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de arribo del suceso. Como el tiempo de los suceso es aleatorizado, estos permanecen en
la misma banda de declinacién, lo que reduce la sensibilidad de la busqueda anisotropia
de estructuras orientadas en su mayoria a lo largo de los paralelos de declinacién. Por
ejemplo, una anisotropia dipolar alineada con el eje de rotacion de la Tierra produciria una
distribucién de sucesos que seria imposible de distinguir de un efecto en dngulo cenital
causado por detector usando el método de aleatorizacion de tiempos y que por lo tanto no

es detectado [16]).

9.3. Analisis de armonicos esféricos

El anélisis de espectro de potencias angulares hace una descompocision del mapa ce-
leste en armoénicos esféricos y proporciona informacion sobre la escala angular de la an-
isotropia en dicho mapa. El espectro de potencia indica qué momentos multipolares ¢ =
(0,1,2,...) en la expansién armédnica de coordenadas esféricas contribuyen significativa-
mente a la distribucion de direcciones de arribo. Para observar las correlaciones entre los
pixeles en varias escalas angulares, se calcula el espectro de potencia angular del mapa de
intensidad relativa.

La intensidad relativa puede ser tratada como un campo escalar expandido en términos

de una base armonica esférica,

oS 4
0I(u) =) > ammYom(wi), 9.5)
=1 m=—¢
Npix
W ~ Qp YOI (0) Yo, (w;) (9.6)
=0

En las ecuaciones y (9.6), 1os Yy, son las arménicas esféricas Laplace, 10s ag,, son los

coeficientes multipolares de la expansion, €2, es el dngulo sélido observado por cada pixel
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(de tamafio constante a través de la esfera), u; = (o, 0;) es el vector direccional asociado
al pixel con indice 7, y Nyix es el numero total de pixeles en el mapa del cielo. El espectro
de potencia angular del campo de intensidad relativa se define como la varianza multipolar

de los coeficientes ayg,,,

4
1 2
R § . 7
Cg 2£ 1 _é|a4m| (9 )
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Figura 9.3: Espectro de potencia angular sin suavizaje para los conjuntos de datos IC86-111
y HAWC-250. Las bandas de color sélido representan los espectros de potencia para mapas
de cielo isotrépico al nivel de confianza del 90 %. (Diaz-Vélez, ICRC 2015).

La amplitud del espectro de potencia en el orden multipolar ¢ se puede asociar con
la presencia de estructuras en el cielo en escalas angulares de alrededor de 180°//. La
figura 0.3 muestra el espectro de potencia angular medido con el detector IceCube en el
hemisferio sur y por HAWC en el hemisferio norte [60]. En el caso de la cobertura de
cielo completo y uniforme, una descomposicion de Fourier directa de los mapas relativos

de intensidad produciria una estimacién imparcial del espectro de potencia. Sin embargo,
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debido a la limitada exposicion de cada detector en forma individual, s6lo tiene acceso
directo al espectro de pseudo-potencia, que es la convolucion del espectro de potencia del
instrumento subyacente real y el espectro de potencia de exposicion relativa del detector en
coordenadas ecuatoriales. Con una cobertura parcial del cielo, los arménicos esféricos Yy,
no forman una base ortonormal que pueda ser utilizar para expander el campo de intensidad
relativa directamente. Como consecuencia de esto, el espectro de pseudo-potencia muestra

una correlacion sistematica entre los diferentes modos.

9.4. Sustraccion de los momentos dipolar, cuadrupolar y octopolar

Un método para eliminar la estructura a gran escala y enfocarse en estructuras de pe-
quefia escala en el mapa celeste consiste en restar los componentes de gran escala mayores
a 45° (¢ > 3) de los datos y examinar el residuo de sucesos. Para producir un mapa
celeste de la contribucién de multipolos con ¢ > 3, se deben restar primero las fuertes
contribuciones del dipolo (¢ = 1), cuadrupolo (¢ = 2) y el octopolo (¢ = 3). Posteriormente
se pueden estudiar estructuras con escalas angulares correspondientes a £ > 4 en el mapa
residual. Esto requiere que se haga un ajuste o “fit” del dipolo y cuadrupolo [16]. Para este
procedimiento, se puede ajustar el mapa de intensidad relativa descrito en este capitulo por

medio de la funcidn:

0I(av, §) = mg + py cosd cosa + p, cosdsin o + p, sin § (9.8)
1
+ 5621(3 cos? 6 — 1) + Qo sin 26 cos o + Q3 sin 26 sin

+ Q4 cos? 6 cos 2a + Q5 cos® I sin 2 + . . .
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La ecuaciéon (9.8) es un desarrollo multipolar de la distribucidn relativa de cuentas en
términos de funciones armonicas esféricas con valores reales y sigue una convencion de
normalizacién de uso general en el campo del estudio de fondo de radiacién de microondas
(CMB de sus siglas en inglés) [61]. La cantidad m, es el momento del monopolo de la
distribucién, y corresponde a un desplazamiento de los datos arriba de cero. Los valores
de (ps, py, ) son los componentes del momento dipolar, () se define simétrico y de traza
cero con lo que los cinco componentes del momento cuadrupolar (@1, ..., (s) son inde-

pendientes y ““...” implica los términos correspondientes para el momento octopolar.

Siguiendo el método publicado por Ahlers y Mersch en Ref. [[62], en términos de un

vector dipolar 6, la ecuacion (9.8) se puede expresar como

0(c,0) =9 -n(a,0) + O{arm}es2) - 9.9)

Las componentes del vector dipolar en términos de la expansion arménica (ecuacién 9.5))
en armonicos esféricos Y, ,,,, en el sistema de coordenadas ecuatoriales, estan relacionados

con los coeficientes de expansion como

3

6 = (50]1766}1751\7) - %(_%(a11)7%(a11)aa10) ) (910)

teniendo en cuenta que a;_; = —aj; y a0 = ajy. Aqui seguimos la misma notacién de
Ref. [8] donde &g, y g, corresponden a los componentes del dipolo paralelos al plano
ecuatorial apuntando a la direccién del dngulo horario local Oh (o = 0°) y 6h (a = 90°)
del equinoccio vernal, respectivamente y d,y como el componente dipolo que apunta hacia
el norte. Sin embargo, como a;, generalmente no es accesible por observatorios terrestres,
el componente dipolar correspondiente d no puede ser restringido. Por ello s6lo podemos

medir los componentes del dipolo alineados con el plano ecuatorial como
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(don, d6n) = (A cosaq, Arsinay) . 9.11)

El software de HEALPix provee un método para calcular los a, ,,, de un mapa celeste con la
funcidon map2alm. A base de los valores obtenidos con esta funcidn, y las ecuaciones

y[9.11] se pueden obtener la amplitud dipolar A, y fase ;.
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Capitulo 10

METODO ITERATIVO DE MAXIMA VEROSIMILITUD

anisotropy

Equatorial

-0.0008 0.0008

Figura 10.1: Simulacién de la anisotropia de rayos césmicos en coordenadas ecuatoriales
usando el modelo de Ref. [58]]. Se indica el campo de visi6n instantineo (lineas negras)
del observatorio HAWC (a la latitud 19° norte) a un tiempo sideral local de 9h y un angulo
cenital cortado a 60°. El campo de visién integrado respecto al tiempo corresponde a la
gama de declinacién —41° < § < 79°.

Los observatorios cdsmicos anclados a la superficie de la Tierra con un campo de vision
limitado estdn expuestos a diferentes partes de la esfera celeste conforme la Tierra gira
en un dia sideral. Como ejemplo, el mapa del cielo de la figura indica el campo
instantaneo de vision del detector HAWC (en la latitud de 19° N) a las 9h, hora sideral local
(LST). Por lo tanto, la distribuciéon de sucesos observados acumulados durante muchos
dias siderales depende, no so6lo de la anisotropia de rayos cosmicos sino también de la

exposicioén no uniforme y las variaciones del detector a través del tiempo. En el capitulo
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[9) hemos visto dos ejemplos de técnicas para construir mapas de referencia para repre-
sentar la respuesta del detector a un flujo de rayos cosmicos isotropico. En ellos la tasa
de sucesos observados en un detector en funcién del tiempo sideral local esta integrada
contra la aceptancia relativa del detector durante un periodo de integracion (o intervalo
de aleatorizacién) At. En principio, la eleccion de intervalo de integracion At = 24 h
produciria un mapa residual de anisotropia con caracteristicas que cubren el cielo completo
(360°). Sin embargo, para los detectores situados en las latitudes medias, la exposicion
instantanea del detector no coincide con la exposicion diaria completa, ya que el campo
de visién integrado en 24h es mucho mayor que el campo de vision instantdneo, como se
aprecia en la figura[I0.1] Como resultado, las estructuras de gran escala en el mapa residual
de intensidad relativa, en particular, el dipolo, se ven severamente atenuadas a partir de

estos métodos.

10.1. Método iterativo de maxima verosimilitud

Hemos desarrollado un método de reconstruccion a base de méxima verosimilitud con
el fin de mejorar las estimaciones de la anisotropia de gran escala angular utilizando detec-
tores en las latitudes medias. Este método puede ser utilizado para separar la anisotropia
de los efectos del detector [8]]. La técnica se basa en el mismo concepto utilizado por el
método de aleatorizacién de tiempo o el de integracion directa, donde la exposicion total
acumulada del detector se puede factorizar en una tasa de sucesos que depende del tiempo
y un mapa aceptancia relativa independiente del tiempo.

Se puede suponer que la exposicion total acumulada del detector £ puede ser expresada
como el producto de su exposiciéon F integrada en dngulo y su aceptancia relativa .4 en

términos del angulo de acimut ¢ (de norte a este) y el dngulo cenital 6 de la siguiente
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manera:

E(t,p,0) ~ E(t)A(p,0). (10.1)

Sin pérdida de generalidad, es necesario que la aceptancia relativa sea normalizada a

/ dQA(p,0) = 1. (10.2)

Esta aproximacion supone que la aceptancia relativa del detector permanece aproximada-

mente constante en relacion al tiempo.

Supongamos también que el flujo de rayos cosmicos con energias de interés permanece
constante como funcién del tiempo y sélo tiene una variacién en funcién de longitud celeste
« (ascension recta) y latitud ¢ (declinacién). Dicho flujo estd dominado por un término
isotrépico ¢**° debido a la fuerte difusién de los rayos césmicos en el entorno galdctico. El

flyjo total, por lo tanto, puede ser expresado como
¢(a,8) = ™I (e, d), (10.3)

donde I(«, §) es la intensidad relativa del flujo como una funcién de la posicion en la esfera
celeste. La anisotropia, entonces se define como la desviacion Al = [ — 1 < 1. Tengamos
en cuenta que este enfoque ignora anisotropias asociadas con el movimiento relativo de la

Tierra con respecto al Sol que se discutirdn mds adelante en el capitulo

La transformacion entre coordenadas locales y celestes (o ecuatoriales) se produce a
través de la relacion . Para simplificar los calculos en los marcos locales y celestes, el
cielo se compartamentaliza en pixeles de igual angulo s6lido A€) usando la parametrizacién
HEALPix de la esfera unitaria [44]]. Para intentar hacer que las ecuaciones sean mas

transparentes, utilizamos indices romanos de pixeles en el mapa del cielo local e indices
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fraktur en el mapa del cielo celeste. Las bandejas de tiempo se indican mediante indices
griegos. Por ejemplo, los datos observados en el compartimento 7 de una determinada hora
sideral pueden ser descritos en términos de la observacion en el cielo local con pixel : como

n.,i, 0 transformados en el mapa del cielo ecuatorial con pixel a como 7.

Consideremos un elemento angular AS); de la esfera de coordenadas locales y que
corresponde al par de coordenadas (6;, ¢;). El nimero anticipado de rayos cGsmicos pro-
venientes de esta direccion durante un intervalo de tiempo sideral AT, con valor central ¢,
es

M7y = [T’iNTAi7 (104)

donde N, = At7¢iS°E(tT) corresponde al niimero anticipado de sucesos de fondo isotropi-

co en el compartimento de tiempo sideral 7. La cantidad

Ai = AQA(0;, 4) (10.5)

es la aceptancia relativa del detector compartimentalizada, correspondiente a un elemento
angular 7, y

i = I(R(t,)n' (%)) (10.6)

es la intensidad relativa observada en el sistema de coordenadas locales durante el tiempo
del compartimento 7. Para simplificar, todas las siguientes expresiones suponen el mismo
tamafio de bandeja AQ2 = 47 /N, en los mapas locales y celestes, y un nimero Nyjempo de
contenedores siderales de igual duracién de At = 24h/Nijempo. Sin embargo, es también

posible utilizar una compartimentalizacién mas general.

La verosimilitud de observar un nimero n de rayos césmicos corresponde al producto

de las probabilidades Poisson
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i p—Hori
LN, A) =] % (10.7)

donde n.; es el numero de sucesos observados en el pixel local ¢ durante el tiempo del
compartimento temporal 7y n = > _ > n.;. Esta versoimilitud se puede maximizar para
proporcionar estimadores de la funcién de aceptancia relativa A; y del nimero N, que se
anticipa de sucesos de fondo isotropico. En el caso de la hipdtesis nula que corresponde al
caso de isotropia, [c(lo) = 1, dada la condicion de contorno Zl A; = 1, las estimaciones de

maxima verosimilitud de A; y N, son

NO =Y "n, (10.8)

A" =3"n,, / 3 . (10.9)
T KJ

Para permitir la posibilidad de anisotropia, maximizamos la razon de la verosimilitud

Vo EOLNA)
= L(n|IO, N, A0)

(10.10)

de la sefial a través de hipétesis nulaen N, Ay I.

El método de integracion directa estd estrechamente relacionado con el método de
maxima verosimilitud. La aceptancia relativa 6ptima del detector y la expectativa
de fondo isotrépico de la hipétesis nula (6/ = 0) son equivalentes a las estimaciones

mediante integracion directa con un periodo de integracién de At = 24 h.

10.1.1. Invariancia bajo escalamiento de declinacion

A continuacién se va a demostrar que el método de méxima verosimilitud puede ser

utilizado para buscar una anisotropia en todas las escalas angulares. Sin embargo, hay que
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tomar en cuenta que los sucesos registrados en una dada direccidn en coordenadas locales
s6lo puede sondear el flujo de rayos césmicos en una banda de declinacién ¢ constante. Por

lo tanto, la expectativa de los valores en (10.4)) son invariantes bajo el reescalado

I— I' =1/a(5))b, (10.11)
N = N' =Nbe, (10.12)
A— A = Aa(d)/c, (10.13)

donde a(d) es una funcién arbitraria de la declinacidn y los factores de la normalizacién b
y c se definen de tal forma que ) A, =1y )" 41, = 0 para los nuevos valores. En otras
palabras, el método de mdxima verosimilitud es sensible a la anisotropia en ascension recta,
pero no es sensible a las variaciones en la intensidad a través de bandas de declinacién. Esta
limitacién también es un factor en otros métodos de reconstruccién, como la integracion
directa o el de aleatorizacion de tiempo [6,/63]. A causa de esta degeneracion, es necesario
elegir si contar el exceso local de los rayos c6smicos como producto de una anisotropia en

intensidad relativa, o si este es procedente de una variacion en la aceptancia local.

Una eleccion natural es que la anisotropia se normalize a f dadl(a,0) = 0 para
todas las declinaciones 4, consistentemente con la definicién [ dQdI(a,d) = 0. Esta
condicion también puede formularse en términos de una expansion en armoénicos esféricos
de la intensidad relativa en el sistema de coordenadas ecuatoriales (v, ), como ha sido
sefialado por [6]. En general, la intensidad relativa se puede descomponer en la suma
sobre arménicos esféricos Y como vimos en la ecuacién en el capitulo anterior.
Nuestra condicién de normalizacién puede expresarse entonces como la condicién agy = 0
para todos los valores de ¢. Esta proyeccion reduce significativamente la reconstruccion de

los componentes multipolares de la anisotropia con valores ¢ bajos, como veremos en las
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siguientes secciones.

Hay que tomar en cuenta que los verdaderos momentos multipolares ay,, son una
(infinita) superposicion de los seudo-momentos multipolares ay,,, que se definen como en
la ecuacion (9.5)), pero para el producto de la intensidad relativa con la funcién de ventana w
del campo de visién. Bajo la condicion de que la funcion de ventana es simétrica respecto al
acimut, w(«, §) = w(J), los verdaderos momentos multipolares @,y son una superposicién
lineal de los seudo-momentos multipolares aso. En la practica, podemos, por tanto, utilizar
la condicién de normalizacion a, = 0 para todos los valores de ¢ con el fin de asegurar
que ag = 0 para todos los ¢. En términos de la intensidad relativa compartimentalizada
y la funcién ventana, esto es equivalente a la condicién ) a wa}{foéla = ( para todos los

valores de /.

Los valores méximos (I*, N*, A*) del la razén de la verosimilitud (10.10) implicita-

mente tienen que obedecer las siguientes relaciones:

I = an/ZA;aN;, (10.14)

NP =D na /34, (10.15)
i J

A = ZnTi/ZN;I;., (10.16)

junto con las condiciones Y w,Y./%6I7 = 0y >, A7 = 1. En la ecuacién (10.14),
introducimos la cantidad A, = AQ.A(R”(¢,)n(£,)) la cual corresponde a la aceptancia
relativa observada en el sistema de coordenadas ecuatoriales en el pixel a durante el tiempo

T.

Las ecuaciones (10.14) 4 (10.16) forman un conjunto de ecuaciones no-lineares las

cuales no pueden ser resueltas de forma explicita. Sin embargo, se puede uno acercar a la
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solucién por medio del método iterativo presentado en el Apéndice Bl Cabe notar que la
anisotropia de rayos césmicos obtenida en la primera iteracién 61", corresponde al mismo
resultado que se obtendria por medio del método de integracion directa [|64]]. La iteraciones
sucesivas del método de maxima verosimilitud re-optimizan la aceptancia relativa A y la
tasa del fondo isotrépico N de cualquier anisotropia. En la siguiente seccién, estudiaremos

el proceso de optimizacion de forma mas cuantitativa.

10.2. Simulacion y Rendimiento

Para demostrar la aplicacion de la técnica de maxima verosimilitud en la reconstruccion
de una anisotropia de rayos c6smicos, hemos simulado un conjunto de datos con direccio-
nes de arribo basado en la anisotropia se muestra en la figura Esta simulacion se
basa en una realizacion aleatoria con una intensidad relativa d/, la cual sigue un espectro
de ley de potencia con C, = 1077(18/(2¢ + 1)/(¢ + 1)/(¢ + 2)), segin el modelo de
M. Ahlers (2013) [58]. Este modelo fue elegido debido a su acuerdo cualitativo con la
anisotropia en los rayos cosmicos de ~ TeV observada por IceCube [65]] y por HAWC [66]].
La esfera celeste se compartimentaliza basddandose en la parametrizacion de HEALP1x
con el parametro Ngq. = 64 que corresponde a Ny, = 49,152 pixeles, cada uno de un

tamafio de alrededor de 1° de diametro.

El detector simulado se encuentra en las coordenadas geogréficas (P = 19° norte,
A = 97° oeste), el cual corresponde a la ubicacién del observatorio HAWC [66]. El campo
de vision instantdneo estd restringido a los dngulos de cenit # menores a 60°. La figura[10.]]
muestra una proyeccion del campo de vision instantdneo a las 9 h, tiempo sideral local en el
sistema de coordenadas ecuatoriales. Suponemos que la aceptancia relativa del detector en

cualquier momento sigue la relacién A(6), ) o cos §[1+ A sin @ sin?(p+ )] con A = 0.2
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y o = 10°. Los mapas de aceptancia se reconstruyen con la misma resolucion que el mapa

de anisotropia.
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Figura 10.2: Panel superior: La optimizacion relativa del valor de la expectativa de
isotropia en términos de A" /A/(®) — 1 en 20 iteraciones (colores claros a oscuros). Panel
inferior: Los valores progresivos de verosimilitud de la iteracién. Observe que el método
ya converge después de aproximadamente 10 pasos de iteracion. (Imagen: Alhers et al [8])

El ndmero anticipado de sucesos isotropicos se almacena en Ny, = 360 intervalos de

tiempo sideral, cada uno con una duracién de 4 minutos, y se normaliza de tal manera que

> N; =~ 5 x 10' lo cual corresponde al nimero integrado de sucesos en el estudio de

HAWC publicado en Ref. [66]. Introducimos un modelo de juguete estadistico simple para

la variaci6n sobre la expectativa de la tasa de fondo N ; Se espera que los datos acumulados
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se mantengan estables durante los periodos muestreados a partir de una distribucidén expo-
nencial con un valor de expectativa de 20 min (o 5 intervalos de tiempo sideral). Suponemos
que N tiene una fluctuacién normal de 1 % alrededor de la expectativa de fondo en cada

periodo estable. Este modelo emula la variacion de datos del analisis publicado en Ref. [66].

Los resultados de la reconstruccion se muestran en las figuras y El panel
superior de la figura muestra la optimizacién de la expectativa de fondo NV ™ recons-
truida como la cantidad relativa N /N (©) — 1. La iteracién renormaliza A/ al nivel de
10~* dependiendo de la hora sideral local. Las caracteristicas relativas introducidas por el
proceso de optimizacion son féciles de entender. Por ejemplo, el exceso a las 9 h tiempo
sideral local es el mismo que el campo de vision instantdneo indica en la figura En
comparacién con la anisotropia simulada que se muestra en la figura[I0.1] se puede notar
que en este momento, el detector observa una parte del cielo con un fluctuacién negativa
fuerte. La estimaci6n inicial V() es por lo tanto, demasiado baja y la iteracién compensa
este efecto. El panel inferior de la figura [I0.2] muestra los valores de verosimilitud lo-
garitmica consecutivos de cada iteracion. Para este conjunto de datos simulados, la iteracion

s6lo requiere unos 10 pasos para converger.
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agy — 0 and 10° smoothing
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Figura 10.3: a): Expectativa de intensidad relativa con filtro multipolar m = 0 y sua-
vizado de 10°. (b/d): Intensidad relativa reconstruida tras la primera y dltima iteracién
respectivamente. (c/e): Anisotropia residual después de reiniciar la expectativa en (a) de la
reconstruccion en (b) y (d), respectivamente.

El mapa de la figura[T0.3h muestra la expectativa de la intensidad relativa después de la
aplicacion del filtro m = 0. Los mapas de las figuras y muestran la anisotropia
reconstruida tras la primera iteracion (correspondiente al resultado de la integracion directa)

y después de 20 iteraciones, respectivamente. Todos los mapas en la figura [10.3] han sido
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suavizados utilizando una funcién de sombrero de copa con un radio de 10°. Comparando
los mapas de las figuras y se nota, cualitativamente, que las caracteristicas
de pequeiia escala anticipadas ya se reproducen desde la primera iteracion. Sin embargo, el
mapa de diferencias en la figura[10.3k indica que el mapa residual tiene rasgos a gran escala
que estan mal reconstruidos. Por otra parte, el mapa de diferencias correspondiente en la

figura|10.3fe después de 20 iteraciones se acerca mds al mapa esperado en la figura (10.3a.

El mapa de anisotropia residual que se muestra en la figura esta relacionado con
la variacién Poisson de la tasa de sucesos. Podemos hacer esta declaracién mds cuantitativa
a través de un analisis de espectro de potencia de mapas de la anisotropia anticipada y la
reconstruida. Como ya vimos en el capitulo[9] la intensidad relativa puede ser descompuesta
como la suma de los arménicos esféricos (ecuacién pero, debido al limitado campo
de vision integrado, los verdaderos coeficientes ay,, no pueden ser reconstruidos sin am-
bigiiedad. Sin embargo, para el andlisis de anisotropias residuales con el método iterativo,
basta con estudiar los seudo-momentos multipolares, ag,,, correspondientes a la expansion
armonica de la anisotropia multiplicada por la funcién de ventana del campo de vision.
En nuestro ejemplo, la funcién de ventana es simplemente igual a 1 para declinaciones
—41° < 6 < 79°y 0 en caso contrario. A partir de estos seudo-momentos multipolares,

podemos calcular el espectro de seudo-potencia con la equacién (9.7)).

La figura [10.4] muestra el espectro de seudo-potencia de los mapas de anisotropia
para la primera y Ultima etapa de iteracién en comparacion con el espectro anticipado,
correspondiente a la anisotropia verdadera, con ay = 0, multiplicado por la funcién
de ventana. Para estimar la varianza de los espectros de potencia reconstruidos debido a
las estadisticas de Poisson, repetimos el andlisis 100 veces con mapas de baja resolucion
(Nsige = 16) y mostramos el rango central de 68 % de los datos. Se puede ver que la primera

etapa de iteracion subestima drasticamente la potencia del dipolo (¢ = 1) y cuadrupolo
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Figura 10.4: El espectro de pseudo-potencia de los mapas de anisotropia reconstruida
y anticipada. Las barras de error en la potencia de la anisotropia reconstruida indica la
varianza de las estadisticas de Poisson estimadas a partir de 100 ejecuciones con el mismo
modelo de anisotropia y detector.

(¢ = 2). Esto ya era cualitativamente visible en el mapa de la figura . Por otro lado, el
espectro de seudo-potencia de la tltima iteracién coincide con los multipolos de pequefios

valores /.

10.3. Comparacion con otros métodos

Varios otros métodos de reconstruccion han sido desarrollados previamente para extraer
la anisotropia y separarla del fondo isotrépico. En el capitulo [0 ya hemos mencionado
los métodos de integracion directa y aleatorizacion de tiempo, los cuales han utilizado en
estudios de anisotropia de rayos cosmicos de Super-Kamiokande [43]], Tibet-AS~ [[67]], Mi-

lagro [|68], IceCube [41,42//65]], IceTop [69], HAWC [66] y ARGO-YBJ [70]. El método de
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integracion directa estd estrechamente relacionado con el método de maxima verosimilitud
presentado aqui. La aceptancia relativa 6ptima del detector (ecuacion|10.9) y la expectativa
de fondo isotrépico (ecuacion de la hipétesis nula (6/ = 0) son equivalentes a las
estimaciones mediante integracion directa con un periodo de integracion de At = 24 h. El

mapa de la figura[I0.3p muestra la estimacion de la anisotropia producido por este método.

Otra técnica de reconstruccion bidimensional es el método Forward-Backward utilizado
por Milagro [71]]. Este esté estrechamente relacionado con el método unidimensional East-
West [72]]. Estos métodos analizan la derivada relativa de las tasas de sucesos en ascension
recta, J,n/n, en cada tiempo sideral, ya sea para las bandas de declinacién individuales (en
el caso de Forward-Backward) o para todo el campo de vision (en el caso de East-West).
La anisotropia puede reconstruirse a partir de la primera derivada, observando que 0,01 =~

J.n/n, hasta una constante de normalizacién en cada banda de declinacion. Esto refleja de

nuevo la invarianza (10.11]) a (10.13) y la incapacidad de reconstruir los momentos ay en

coordenadas ecuatoriales.

En general, los métodos Forward-Backward y East-West tienen la ventaja de que d,n/n
no depende explicitamente del nivel de fondo instantdneo. Por ejemplo, el déficit local de
sucesos de fondo en un tiempo sideral local de 9 h en el ejemplo mostrado en la figura|10.1
no afecta la estimacion de la derivada 0,n/n. Sin embargo, estos métodos de reconstruc-
cién suponen que la aceptancia relativa del detector es simétrica bajo su reflexion hacia
adelante (o hacia el este-oeste). Esta suposicion en general no es correcta. En particular, el
método Forward-Backward no compensa autométicamente una asimetria de aceptancia del
detector como se ha indicado en Ref. [71]]. Mds bien, una aceptancia no-trivial del detector
cambiaria la amplitud y la fase estimadas de los armonicos individuales en cada banda de

declinacion.

Otros métodos iterativos de reconstruccién de anisotropia también han sido desarro-



CAPITULO 10. METODO ITERATIVO DE MAXIMA VEROSIMILITUD 103

llados y han sido aplicado a los datos de Tibet-AS~ [63,73,/74] y ARGO-YBJ [75]. El
método Equi-Zenith Angle [76] hace una estimacién del fondo de los rayos cdsmicos
isotrépicos en un pixel celeste a como el promedio de aceptancia (corregida) de aquellos
sucesos provenientes de un mismo dngulo cenit conforme el campo de vision gira alre-
dedor del ecuador celeste. Esto corresponde a una generalizacién del concepto (10.1)) a
& =), E*A°, donde la suma corre sobre los diferentes sectores angulares de igual dngulo
cenit con tasas de fondo individuales E* y aceptancia relativa A°. El método de iteracién
basada en verosimilitud de Ref. [8] y presentado en este capitulo tiene la ventaja de que

puede derivarse de un enfoque estadistico firme.

10.4. Analisis armonico

En el capitulo [9 hemos introducido la expansion arménica de la intensidad relativa en
la ecuacion . De particular importancia para la teoria de la difusion de rayos cosmicos
es la potencia de los componentes dipolares (¢ = 1), pero hay que tener en cuenta que
los datos de los rayos cosmicos con energias de TeV-PeV también muestran significativos
momentos multipolares a escalas angulares menores, como son el cuadrupolo (¢ = 2),
octopolo (¢ = 3), etc.

Como se ha mostrado en la seccién los métodos de anisotropia tradicionales
pueden subestimar significativamente el espectro de seudo-potencia angular de los datos.
Este efecto puede ser compensado por el método iterativo presentado aqui. Sin embargo,
este método no compensaré la pérdida de potencia de los coeficientes m = 0. El espectro

observado es por lo tanto una subestimacion sistemdtica de la verdadera anisotropia.

Una incertidumbre adicional proviene del limitado campo de vision integrado en la

mayoria de los observatorios. En el caso ideal de tener una cobertura del cielo de 47
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stereoradianes, los momentos multipolares ay, de la anisotropia reconstruida tendrian toda
la informacidn de la anisotropia excepto el término ay. Sin embargo, como ya se ha comen-
tado anteriormente, la cobertura parcial del cielo de experimentos individuales s6lo permite
reconstruir el espectro de seudo-momentos multipolares de la anisotropia multiplicada por

la funcion de ventana.

Los seudo-momentos multipolares ay,, estan relacionados con los verdaderos momen-

tos multipolares @y, a través de una transformacion lineal (ej. véase Ref. [77])
azm == Z Kme'm/aflm, ; (1017)
om!

donde la matriz de acoplamiento K depende del espectro multipolar de la funcién de
ventana del campo de vision (véase Ref. [8]]). Es importante enfatizar que el verdadero
espectro multipolar no puede ser reconstruido sin ambigiiedad a partir de una cobertura

parcial del cielo ya que la matriz de dimensién infinita K no es invertible.

10.5. Anisotropia de gran escala

Mientras que la matriz de transicion completa K en la ecuacion no se puede
invertir, podemos intentar una reconstruccion aproximada de la anisotropia de valores /¢
pequeiios a través de un truncamiento de la expansion multipolar a partir de un maximo /.
Entonces la matriz truncada correspondiente K’ si es invertible. Por ejemplo, asumiendo
una anisotropia de un puro dipolo, ¢/ < 1, y una cobertura de cielo uniforme entre la

declinacién 07 y d5 los elementos de transicion de dipolo son
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Koo = = (sin® 8 — sin® 6y , (10.18)

— N =

K = 1(3(5111 dy —sindy) + sin® §; — sin® 52) ,

/ g
Kl—ll—l - Kllll .

La potencia del dipolo perpendicular al eje de rotacion de la Tierra puede entonces estimar-

se de la siguiente manera:

R I e P
A, 3 VienP + o] (10.19)

!
4m K

Enfatizamos que este tratamiento es s6lo correcto bajo la suposicion de que la verdadera
anisotropia estd dominada por un dipolo. En la figura [10.5] mostramos un mapa de la
anisotropia reconstruida a gran escala, incluyendo el dipolo (/ = 1), cuadrupolo (/ = 2)
y octopolo (¢/ = 3) con un truncamiento de la matriz en la ecuacién después de
¢ = 3. Obsérvese que el modelo de Ref. [58|] usado para esta simulacion también asume
una potencia significativa en multipolos mds altos con ¢ > 3. El truncamiento después de
¢ = 3 no es, por lo tanto, por si mismo justificado por este modelo. Sin embargo, todavia
podemos utilizar el mapa reconstruido de anisotropia a gran escala en la figura [10.5]a como
un modelo de fondo para definir la anisotropia a pequefia escala en el mapa de anisotropia

completa mediante sustraccion.

10.6. Significancia estadistica

La significancia estadistica de las caracteristicas de la anisotropia en el mapa reconstrui-
do tipicamente se estima utilizando el método de Li y Ma (ecuacién [9.3). Una aplicacién

directa de este método no toma en cuenta el proceso de optimizacion de la exposicidon con
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dependencia temporal. Es, sin embargo, sencillo generalizar el método de Ref. [57]] para

nuestro caso.

Dividimos la intensidad relativa reconstruida en una contribucion de rasgos de gran
escala y rasgos de pequefia escala de tal forma que I = ['®&¢ + [small Para cada pixel a
en el mapa celeste, definimos la condicion dentro- y fuera-de-region (on/off) en un disco
de radio 1/ centrado en dicho pixel. Dado el conjunto de pixeles D,, las cuentas observadas

Son

Ny = Z Znﬂ, , (10.20)

beDy T
mientras que las cuentas anticipadas son
faon = > > ANy, (10.21)
beD, T
Haor = Y > AN I (10.22)
beDy T

El mapa de significancia (en unidades gaussianas de o) se calcula entonces como

1/2
Sa = \/5 (_:ua,on + Ha off + Ng log ,ua,on) : (1023)
Ha,off
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large-scale anisotro iteration 20
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Figura 10.5: (a): Anisotropia de gran escala reconstruida a partir de la solucién de la matriz
en la equacion truncada después de ¢/ = 3. (b): Anisotropia de pequefia escala
residual después de restar el mapa en el panel (a) de la anisotropia total. (c): Significancia
de la estructura de pequefia escala a base de la equacién (10.23)). Para distinguir excesos de
déficits, multiplicamos por el signo (&) de la anisotropia residual suavizada §I5™2!,
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10.7. Generalizacion del método para multiples sectores

Una gran ventaja del método de reconstruccion basado en la verosimilitud es la genera-
lizacion directa para combinar estudios de anisotropia de conjuntos de datos provenientes
de multiples observatorios con campos de vision integrados superpuestos. El valor de la
expectativa en la ecuacion puede entonces ser generalizado simplemente a una suma
sobre conjuntos de datos con exposiciones de detector individuales pero con la misma
anisotropia, siempre y cuando las distribuciones de rigidez magnetica de los rayos cosmicos
en los conjuntos de datos sean suficientemente similares. Para generalizar el concepto
de expresamos la exposicién acumulada total £ como suma sobre sectores disjuntos,
cuya unioén cubre todo el campo de vision. Como antes, suponemos que la exposicién en
cada sector puede ser expresada como un producto de su exposicion angular integrada £°

y de su aceptancia relativa en términos de dngulo acimutal ¢ y dngulo cenital § como

E(t,p,0)~ > E*(t)A(p,0). (10.24)

sector s

La division del campo de visiéon en multiples sectores hasta este punto es arbitraria
y debe guiarse en general por las propiedades de los datos. Por ejemplo, el método iso-
angular Equi-Zenith Angle divide el cielo en anillos con una gama de angulos cenitales
limitada con funciones de pesas de sector definidas por w*(f) = 1 en caso que 05 < 6 <
0s11y w?(0) = 0, de no ser asi. Con este nuevo enfoque, el mejor ajuste a la aceptancia

relativa y la tasa de fondo de la hipdtesis nula se convierten en

N? ©) — Z WiN; Al © _ Z wfnﬂ/ Zw;nm . (10.25)
i T KJ

Aqui hemos introducido la funcién de pesas w; para el sector s con valor 1 si el pixel ¢



CAPITULO 10. METODO ITERATIVO DE MAXIMA VEROSIMILITUD 109

se localiza en el sector y 0 en caso contrario. Ahora el maximo de la hipdtesis de senal

obedece la relacion implicita

L= Y S AGN (10.26)
N = Y winn [ S AT
( J
At = Y winn [ SN,

que al igual que las ecuaciones (10.14H10.16) pueden ser resueltas de forma iterativa por

el método descrito en el Apéndice
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Capitulo 11

SELECCION DE DATOS
IceCube HAWC
Hemisferio Sur Norte
Latitud -90° 19°

Método de deteccion
Campo de visién

muones producidos por RC
-90°/-20°, ~4 sr (mismo cielo en 24 h)

chubascos producidos por RC y ~
-30°/64°, ~2 sr (8 sr observados)/24 h

Tiempo de actividad | 5 afios 519 dias en un periodo de 653 dias
Tasa de disparo 2.5 kHz 25 kHz

Cortes de calidad | Cortes energéticos | Cortes de calidad | Cortes energéticos
Energia mediana 20 TeV 10 TeV 2TeV 10 TeV
Resolucion angular | 2° — 3° 2° —6° 0.3° —1.5° 0.3° — 1.5°
No. de sucesos 2.8 x 10! 1.7 x 101 7.1 x 1010 2.8 x 1010

Cuadro 11.1: Comparacién de los datos provenientes de los observatorios IceCube y HAWC.

Los datos seleccionados para este anélisis provienen de 5 afios de datos de IceCube
recolectados entre mayo de 2011 y mayo de 2016, en su configuracion final de 86 cables
(IC86), asi como 2 afios de datos de HAWC recolectados entre mayo de 2015 y mayo de
2017, en su configuracion final de 300 tanques (HAWC-300). El cuadro |1 1.1 muestra las
caracteristicas de ambos detectores uno junto al otro. S6lo datos de dias continuos con
brechas menores a 20 minutos fueron seleccionados con el fin de reducir el sesgo de la
exposicion desigual en funcién de la ascension recta . Como se puede apreciar en el
cuadro [IT.1] hay una diferencia en la energia media de ambos experimentos. La energia
media crece como funcién del dngulo cenital 6 del chubasco y llega a su maximo valor
dentro de la estrecha region de traslape que hay entre los entre los datos de ambos detectores
entre 0 = —30°y 0 = —20°. La estimacion de energia es de suma importancia para la
seleccion de datos consistentes entre ambos detectores. Con este fin, se han aplicado los

cortes que detallados a continuacion.



CAPITULO 11. SELECCION DE DATOS 111

11.1. Seleccion de datos de HAWC

En la seleccion de datos de HAWC se han tomado varias medidas con el fin de mejorar
la calidad del analisis y reducir sesgos y errores sistematicos. Estas incluyen modificaciones
al software con el cual se seleccionan datos reconstruidos de HAWC y con los que se
construyen los mapas con el fin de combinar ejecuciones cortas con brechas menores a 20
minutos en un solo conjunto. Para la estimacion de fondo por medio de integracion directa
se ha escogido una integracién de 24 horas para poder captar caracteristicas angulares de
gran escala (> 60°). El rango de dngulo cenital 0° < 6 < 35°, tipicamente utilizado para
los estudios de HAWC, ha sido extendido dngulo a 57°. En nuestro caso, no es necesario
tener la misma precision requerida para estudios de fuentes puntuales de rayos-~y por lo
cual podemos incluir reconstrucciones con direcciones de § > 35° que por lo general son
de menor calidad. Esto nos permite tener una regiéon comun con IceCube y hacer estudios
y comparaciones en dicha regién. Para este estudio también hemos seleccionado de un
numero entero de afios siderales (en este caso, 2 afios) con el fin de cancelar la contribucion
del dipolo solar en la distribucion de direcciones de arribo en los rayos cosmicos. Este
dipolo es el resultado del vector de velocidad de la tierra en su orbita al rededor de Sol y
estando fuera de fase en tiempo sideral se cancela dicha contribucién al cabo de un ciclo

entero. Este efecto se trata con mayor detalle en el capitulo

Para el comienzo de esta seleccion hemos escogido la ejecuciéon nimero 3125 que
corresponde al 1 de mayo de 2015 comenzando a las 21:25:00 UTC-6:00 y finalizando
en la ejecucion numero 6561 que termina el 2 de mayo de 2017 a las 12:14:39 UTC-6:00.
Esto corresponde a un total de 519 dias enteros seleccionados entre 653 dias en que el
detector recolect6 datos durante este periodo. En comparacion, previo a las modificaciones

del software, el conjunto de datos seleccionado para el estudio preliminar presentado en la
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ICRC 2015 en La Haya consto de 127 dias enteros dentro de 420.5 dias de operacion
del detector incluyendo configuraciones de HAWC previas a HAWC300. La figura[I1.]]

Run Gap Duration

10°

1

IEJ 1I5 20
At (min)

Figura 11.1: Distribucién de brechas temporales en el conjunto de datos de HAWC selec-
cionado entre las fechas 2015-05-01 y 2017-05-02 (de Ref. ).

muestra la distribucion de brechas temporales en el conjunto de datos de HAWC seleccio-
nados entre las fechas 2015-05-01 y 2017-05-02. Como se puede apreciar, la mayoria de
las ejecuciones del detector comienzan en menos de un par de minutos después de terminar
la ejecucion previa. Por otro lado la figura [I1.2) muestra brechas de larga duracién en las
que el detector estuvo fuera de servicio por problemas técnicos y en algunos casos, estas
duraron varios dias.

Los siguientes cortes se han aplicado con el fin de mejorar la calidad de las recons-
trucciones ademads de restringir la energia de los sucesos y excluir la mayoria de posibles

rayos--y:
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HAWC300 data coverage
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Figura 11.2: Cobertura de HAWC en el cual estuvo activo del detector entre las fechas
2015-05-01 y 2017-05-02 (de Ref. [78]).

nnie > (5. Namero de canales activos con el fin de incrementar la informacion

disponible para la reconstruccion del chubasco y excluir sucesos de muy baja energia.
BOreco > 0: Limite inferior de angulo cenital reconstruido (en radianes).
Oreco < 1.0: Limite superior de angulo cenital reconstruido (en radianes).

CxPE,y > 40: Numero de sensores activados fuera de un radio de 40 metros al centro

del nucleo del chubasco reconstruido (mejora la calidad de reconstruccién angular).

10g10(Eproton/GeV) > 3.86: Logaritmo de la energia reconstruida (asumiendo un

proton).

P > 1.8: Pardmetro PINC utilizado para identificar rayos--y.

Para el corte energético de HAWC utilizamos una reconstruccion de energia basada en el

método de verosimilitud descrito en la seccién del capitulo[6con el fin de seleccionar

sucesos con energias iguales o superiores a 7.24 TeV. La resolucién por encima de esta

ener gl’a €S menor a

loglO(E/GeV) ~ 0.2.
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El pardametro PINC funciona como separador de rayos cosmicos y rayos-y y ha sido des-
crito anteriormente en la seccion El valor seleccionado de 1.8 tiene el fin de excluir

la mayoria de los candidatos de rayos-v.

Tasas de sucesos en HAWC
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Figura 11.3: Tasa de disparo (negro) y tasa de sucesos seleccionados por cortes (rojo).

La figura[IT.3muestra la tasa de disparo (negro) y la respectiva tasa de sucesos después
de aplicar los cortes de energia y de calidad. El eje horizontal corresponde a la fecha
juliana modificada (ver capitulo [7). Antes de la fecha correspondiente a MJD = 57200,
se pueden apreciar varios cambios bruscos en la tasa de disparo. Estos corresponden a
cambios en la configuracion del umbral de disparo a poco tiempo de haber comenzado
a correr HAWC300. Estos cambios solo afectan la tasas de sucesos de baja energia en
el umbral y como se puede apreciar, no afectan la tasa de datos seleccionados para este

analisis.
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11.2. Seleccion de datos de IceCube

En la seleccion de datos de IceCube hemos escogido datos de la configuracion IC86
con una duracién de 5 afios continuos comenzando el 13 de mayo del 2011 y terminando
el 20 de mayo de 2016. Algunas consideraciones respecto a los datos de IceCube incluyen
el hecho que estos datos son reconstruidos en el Polo Sur con algoritmos rdpidos pero no
muy precisos antes de ser transmitidos en formato DST (ver capitulo [6.3]). Los datos que
contienen candidatos de neutrinos son re-procesados con mejores reconstrucciones después
de ser transmitidos al centro de datos situado en la Universidad de Wisconsin-Madison.
En cambio los muones producidos por rayos césmicos son, en su mayoria, desechados

antes de ser transmitidos y solo se preserva la informacion captada en el DST. La figura

| log10(Nch) vs. Cos(zenith) vs. Primamry Energy |
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Figura 11.4: Cortes energéticos de IceCube. La imagen muestra el logaritmo de la energia
media en funcidn del coseno del dngulo cenital y el nimero de sensores activados. Esto nos
permite utilizar esto ultimos dos pardmetros como indicador de la energia.

11.4] muestra la forma en que seleccionamos datos en la gama de energia de interés. Un
corte como el indicado por la linea negra selecciona estadisticamente sucesos con una dada

energia media utilizando la funcion spline descrita en la seccién[6.1.2] Para un dado nimero



CAPITULO 11. SELECCION DE DATOS 116

de canales activados, los sucesos en angulos mds cercanos al horizonte son producidos por

rayos cosmicos con energia mas alta. La resolucion energética es de orden

log,o(E/GeV) ~ 0.5,

aunque depende de la banda de energia. Los siguientes cortes se han aplicado a los datos
de IceCube con el fin de restringir la energia de los sucesos y mejorar la calidad de las

reconstrucciones.

n 10g,0(Freco/GeV) < 4.5 (32 TeV): Eliminamos las energias mds altas para reducir

la energia media a un valor comparable con el de HAWC.
= rlogl < 15: Estimacion de la incertidumbre en la reconstrucciéon angular.

» ndir. > 200 cos(#): Nimero de fotoelectrones con poca dispersion y cuyo tiempo de
deteccidn es consistente con la velocidad de la luz. El corte se hace en funcién del
coseno de dngulo cenit. De lo contrario se pierden demasiadas estadisticas cerca del

horizonte.

» [dir, > 9cos(6): Longitud de trazo creado por fotoelectrones con poca dispercion

(ndir,).

Estos cortes fueron seleccionados a base de simulaciones Monte Carlo.

11.3. Conjunto de datos

La figura muestra la distribucién de datos como funcién de su dngulo de de-
clinacién ¢ en coordenadas ecuatoriales. Como se puede apreciar, la region de traslape

entre ambos detectores es muy estrecha. También se puede apreciar que las estadisticas en
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HAWC300 son pocas en comparacion a las de IC86 después de aplicar los cortes basados
en energia. La distribucion de energias en los datos seleccionados para IceCube y HAWC
después de aplicar cortes coinciden dentro de las incertidumbres de la reconstruccién y se
muestran en la figura[I1.6|con datos de simulaciones Monte Carlo. Como se puede apreciar,
los cortes que hemos aplicado resultan en una distribucién de energia comparable entre los
dos conjuntos de datos. La energia media en funcion de declinaciéon después de aplicar
los cortes en los datos es aproximadamente constante en todas las bandas de declinacién

como se puede apreciar en la figurd11.7]
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Figura 11.5: Distribucién de sucesos en funcion de declinacion para IceCube y HAWC. El
rango comun entre ambos detectores es entre -35° y -20°. Los tridngulos corresponden al
conjunto entero mientras que los rectangulos corresponden a los datos después de aplicar
cortes energéticos. Dichos recortes reducen las estadisticas significativamente en el caso de
HAWC. Las estadisticas en HAWC-300 antes de aplicar los cortes son comparables a las
de un afio de IC86 (de Ref. ).

Para un nimero dado de PMTs impactados, los sucesos con dngulos de cenit mas gran-

des son producidos por las particulas provenientes de rayos cdsmicos con mayor energia. La
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Figura 11.6: Distribuciéon de energias de datos para IceCube y HAWC de acuerdo a
simulaciones Monte Carlo después de aplicar los cortes. Ambos conjuntos de datos son
compatibles en energia (de Ref. [78]).

figura[I1.5muestra la distribucién de datos como funcién de su dngulo de declinacién 0. El
cuadro[TT.2]muestra las diferencias en la composicién quimica de ambos conjuntos de datos
basada en simulaciones Monte Carlo. Las diferencias entre estas quiza sean atribuibles a
varias caracteristicas de los detectores como son: el método de deteccion (muones pene-
trantes vs. chubascos de particulas en la superficie), diferencias en altitud y condiciones
atmosféricas que afectan la evolucion de las cascadas. Estas caracteristicas pueden afectar

la sensibilidad de diferentes tipos de nicleos. Por otro lado, cabe notar que, en su mayoria,
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Figura 11.7: Energia media en funcién de declinacion de acuerdo a simulaciones Monte
Carlo después de hacer cortes en los datos. La energia media después de los cortes tiene
muy poca variacion en funcién de declinacién 0 (de Ref. [78]).

los datos estan dominados por los nicleos mas ligeros: protones y nicleos de helio.
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Cuadro 11.2: Composicion quimica de datos de acuerdo a simulaciones Monte Carlo.
Los elementos carbono, nitrégeno y oxigeno se agrupan como un solo nicleo con masa
equivalente al promedio de los tres. Lo mismo con neén, magnesio y silicio.

Elemento IceCube HAWC
Protén 0.756 0.600
He 0.195 0.321
CNO 0.028 0.050
Ne Mg Si 0.013 0.021
Fe 0.008 0.009
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Capitulo 12

EFECTOS SISTEMATICOS

La anisotropia sideral puede ser distorsionada por una modulacién anual en tiempo solar
a menos que los datos se distribuyan de manera uniforme sobre un multiple de afios enteros.
Una tal modulacion es producida por el dipolo solar, una anisotropia observable inducida
por el movimiento de la Tierra en su 6rbita alrededor del Sol. El marco conocido como
tiempo “anti-sideral’ (ver capitulo[7)) es un sistema de referencia no-fisico el cual se obtiene
invirtiendo el signo de la conversion de la hora solar a tiempo sideral (afadiendo 4 minutos
por dia solar) por lo que el afio anti-sideral tiene 364.25 dias. Este marco de tiempo anti-
sideral puede ser utilizado para estudiar los efectos sistemdticos causados por variaciones
estacionales [79]. Para esto se produce un mapa celeste, donde se utiliza el tiempo anti-
sideral en lugar de tiempo sideral en la transformacién de coordenadas locales del detector
a coordenadas ecuatoriales. La figura|l12.1| muestra la distribucion de la intensidad relativa
de rayos cosmicos en la referencia anti-sideral de datos recolectados por IceCube durante
un afio en comparacion con los recolectados por HAWC durante el periodo de construccion
(HAWC250). Como se puede ver, hay una aparente modulacion en los datos debido al
hecho de que los datos de HAWC250 (150 dias) no abarcan un afio sideral completo ademés
de que el detector no tenia una configuracion estable. El efecto de esta modulacion se puede

observar en la anisotropia a gran escala en comparacién con IC86.

El primer andlisis de anisotropias publicado por HAWC estuvo basado en una con-
figuracion ain mas pequefia del arreglo que constaba de 111 tanques [66]. Los datos

de HAWCI111 abarcan un periodo més extenso (de 283 dias) y mads estable que los de
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Figura 12.1: Proyeccién unidimensional de la distribucién de los rayos cdsmicos con
HAWC250 en ascension recta como se define en el sistema de coordenadas anti-sideral.
La modulacién en los datos se puede atribuir al hecho de que los datos de HAWC250 no
abarcan un afio sideral completo ademds de que el detector no tenia una configuracién
estable (imagen cortesia de Ref. [60]).

HAWC?250. La figura [12.2] muestra la proyeccion unidimensional en ascension recta para
HAWCI111 (que cubre una porcién mayor del afio sideral) y HAWC250 a comparaciéon
con un afio de IceCube IC86 (2014). Mientras que HAWCI111 es consistente con 1C86,
HAWC250 muestra una desviacion significativa en fase producida por la contaminacién

que resulta de efectos ciclicos con periodos de 24 horas (incluyendo el dipolo solar).

12.1. Contaminacion del dipolo solar

El potencial solar, que tiene una variacion de 11 afios en escalas de tiempo, s6lo afecta
a los datos de baja energia y puede ser ignorado en el estudio de los rayos csmicos en la
gama de energia de TeV a PeV [80]]. Por otra parte, se anticipa que el movimiento relativo de
la Tierra en el sistema solar sea visible como un dipolo solar. Este movimiento de la Tierra
alrededor del Sol causa que se observe un exceso de particulas hacia el frente, en direccion
del vector de velocidad orbital, y un déficit hacia la parte trasera de forma anéloga a la de

un carro que se mueve a través de la lluvia. La intensidad relativa de los rayos césmicos a
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Figura 12.2: Proyeccién unidimensional de gran escala anisotropia de HAWCI111 (arriba)
y HAWC250 (abajo) en comparacion con los datos de IC86 (imagen cortesia de Ref. [60].

raiz del movimiento relativo del observador se da por la ecuacién

AT v
- = (fy—i—2)z cos(6,), (12.1)

donde [ es la intensidad, v es el indice del espectro diferencial de energias de rayos
cOsmicos (ver capitulo , v es la velocidad de la Tierra, c es la velocidad de la luz y 6,
es el angulo entre la direccion de arribo reconstruida de los rayos coésmicos y la direccion
del vector velocidad de la Tierra [81]]. Este efecto seria visible si los datos se almacenan en
términos de tiempo solar. En efecto, se ha observado una anisotropia de dipolos solares en

el nivel de 10~ en datos de rayos césmicos de varios TeVs [411142.|67.(71175.(82].

Durante el transcurso de un afio, la direccion del vector de velocidad de la Tierra gira

360° con lo cual el efecto de la interferencia del dipolo solar en la anisotropia sideral se
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Figura 12.3: Proyeccién unidimensional de la distribucion de los rayos cdsmicos con
dos afios de HAWC300 en ascension recta como se define en el sistema de coordenadas
anti-sideral. En contraste a las variaciones siderales, la distribucion antisideral tiene una
amplitud muy pequefia y menor a la incertidumbre estadistica (de Ref. [78]).

cancela si los datos abarcan un nimero entero de afios solares con exposicion uniforme y
constante. Por esta razon hemos seleccionado dos afios de datos de HAWC y cinco afios de
IceCube para este andlisis. Sin embargo, como se puede apreciar en la figura[I1.2] existen
un ndmero de brechas en la recoleccion de datos y también hay variaciones en la tasa se

sucesos relacionadas a los cambios de presién atmosférica correlacionados al dia solar.

La predicciéon de la ecuacion (12.1) tiene el beneficio de derivarse puramente de la
revolucion de la Tierra alrededor del Sol. La interferencia simulada se puede restar de la
distribucion sideral para cancelar este efecto. Para esto se calcula una pesa con un valor de

1+ % para cada suceso.



CAPITULO 12. EFECTOS SISTEMATICOS 125

12.2. Variaciones locales en tiempo solar

La tasa de rayos cosmicos detectados en la superficie tienden a variar con el tiempo
debido a cambios en el flujo incidente de estos en la parte superior de la atmdsfera como
es el caso de la anisotropia que buscamos medir y también por el efecto del dipolo solar.
También puede haber variaciones locales en la deteccion de rayos cosmicos causadas por
cambios en las condiciones atmosféricas, en particular, la presion y la temperatura, y
también por cambios en el detector. La evolucién de las cascadas de rayos cosmicos en
la atmosfera se ve afectada por variaciones de la densidad del gas que atraviesan. La
densidad de la columna de gas esté relacionada a la presion y temperatura de la atmésfera
a diversas altitudes. Como se ha discutido en el cdpitulo |3} las particulas incidentes inician
colisiones entre aproximadamente 15 y 20 km de altitud con nicleos y producen piones
y espalacion. Si esto ocurre a una menor densidad del aire y una altura comparativamente
mayor, es mas probable que los piones puedan decaer a muones (y neutrinos) en lugar
de volver a interactuar y producir piones de menor energia y particulas secundarias [17].
Las variaciones de presion atmosférica se deben principalmente al fendmeno de mareas
atmosféricas que consisten principalmente de mareas térmicas, aunque también hay una
contribucioén de las mareas gravitatorias. El conductor de las mareas térmicas atmosféricas
es el calentamiento asociado con la absorcion de la radiacion solar, aunque la dindmica
de las mareas térmicas estd determinada por la fuerza de Coriolis y la gravedad [83]]. En
la figura se muestran las variaciones en la tasa de sucesos seleccionados de HAWC
(puntos rojos) junto con las variaciones en presion atmosférica (puntos azules). En esta
figura se puede apreciar la anti-correlacion de la tasa de rayos cdsmicos con la presion
atmosférica. La presion y la tasa de disparo tienen variaciones de dos ciclos por dia. Esto

se debe a que, al igual que con las mareas gravitatorias, las mareas atmosféricas suceden
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Figura 12.4: Las variaciones en la tasa de sucesos selecionados de HAWC estan anti-
correlacionadas con las variaciones en presion atmosférica (de Ref. [[73]).

dos veces por dia; cuando el Sol se encuentra en el cenit 'y 12 horas més tarde, cuando éste

se encuentra en el hemisferio opuesto. La correlacion entre dos variables aleatorias es

. 122, -2) -9

T:Ey ==

, (12.2)
n—1 040y

donde n es el nimero de pares de datos, Z y § son los promedios de las muestras en = y v,
respectivamente, y donde o, y o, corresponden a la desviacion estandar de las respectivas
muestras. Aqui usamos la virgulilla en el coeficiente de correlacion 7 para diferenciar de la
tasa de sucesos 7. A base de la ecuacién (12.2) se ha obtenido un valor de 7,, = —0.329
con lo cual se aplico la correccion a la tasa de sucesos:

ro—r— 2= (12.3)

Trp
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La tasa corregida corresponde a los puntos grises en la figura De la misma forma,

estas variaciones se pueden corregir en los datos aplicando una pesa a cada suceso @

w; = <1 — 1M) , (12.4)

Ty Trp

de similar forma a la discutida en la seccién anterior referente al dipolo solar.

1.5 Contaminacién por dipolo solar
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Figura 12.5: Las variaciones en la tasa de sucesos en HAWC debido al dipolo solar y
a variaciones atmosféricas contribuyen a un nivel de 1 % en los resultados. La linea roja
corresponde a la diferencia de intensidad antes y después de aplicar la correccion del dipolo

solar. La linea azul representa el mismo efecto incluyendo la contribucién de las variaciones
atmosféricas. (Imagen: Ref. [16])

12.2.1. Variaciones atmosféricas en IceCube

La figura [I2.6] muestra las variaciones temporales de la estratosfera del Polo Sur entre
mayo de 2007 y abril de 2009 comparadas con la tasa de sucesos de IceTop y la tasa de muo-

nes en IceCube. Como se puede apreciar en la figura de en medio, al igual que con HAWC,
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Figura 12.6: Las variaciones temporales de la estratosfera del Polo Sur entre mayo de
2007 y abril de 2009 comparadas con la tasa de sucesos de IceTop y la tasa de muones
en IceCube. (a) Los perfiles de la temperatura en regiones de la estratosfera con presiones
de entre 20 hPa y 100 hPa donde ocurren las primeras interacciones de rayos cosmicos. (b)
La tasa de sucesos de IceTop (observada en negro, azul - después de aplicar la correccion
barométrica) y la presion en la superficie (naranja). (c) La tasa de muones en IceCube y la
temperatura efectiva calculada (rojo). (Imagen: Ref. )

la tasa de sucesos en IceTop esta anti-correlacionada con la presion atmosférica. Después
de aplicar la correccién barométrica, la tasa de IceTop muestra una anti-correlacion con
la temperatura efectiva de la estratdsfera mientras que la tasa de muones en IceCube esta
directamente correlacionada con la misma. Las variaciones en la tasa de sucesos en IceCube
tienen un periodo anual ya que el ciclo solar en el Polo Sur tiene 365 dias en lugar de
24 horas como se puede ver en la figura [I2.6] En IceCube también existen variaciones
atmosféricas de mayor frecuencia (y menor amplitud) pero estas afectan la tasa de sucesos
en todas las direcciones de dcimut de igual manera debido a la geometria del detector y su

relacion con las coordenadas ecuatoriales.
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12.3. Componente vertical de la anisotropia

Debido a que los observatorios terrestres estan anclados a la rotacion de la Tierra alrede-
dor de su eje, es mas facil alcanzar una alta precision en la determinacién de la distribucién
de incidencia de los rayos cdsmicos a lo largo de las direcciones ecuatoriales mientras
que la sensibilidad para las variaciones entre las bandas de declinacion es tipicamente mas
débil. Por lo tanto, la anisotropia dipolar sélo se observa como una proyeccion sobre el

ecuador celeste.
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Figura 12.7: Ajuste de J, de 10 mapas simulados utilizando el campo de vista de HAWC
con un dipolo inyectado (orientado hacia dy). En el caso del ajuste hecho con healpy, se
requiere la aplicacion de una correccion K para tomar en cuenta la limitada cobertura
para recuparar la potencia del dipolo. El ajuste tesseral (estrellas negras) no requiere la
correccidon del cielo. (Imagen cortesia de la colaboracién HAWC [85]])

La figura[I2.7|muestra la fraccién de la amplitud reconstruida del dipolo obtenida a base
de simulaciones de una sefial dipolar observada con cobertura uniforme del cielo en funcion
de la orientacion 9, del dipolo respecto al norte. La amplitud de dipolo maximamente
recuperable A tiene los términos m = 0 restados y estd relacionado con la amplitud

verdadera A a través de la inclinacién ¢, del dipolo,
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A= Acosd,. (12.5)

Como se puede ver, la reconstruccion recupera la amplitud en su totalidad cuando la direc-
cioén del dipolo es paralela al plano ecuatorial pero es completamente insensible a un dipolo

vertical correspondiente a , = 90°.

12.4. Cobertura parcial del cielo

Como se ha mencionado en la seccién [I0.5] la cobertura parcial del cielo produce una
subestimacion de la potencia del dipolo perpendicular al eje de rotacidn de la Tierra pero
ésta se puede corregir a través de la ecuacién (10.19). Por ejemplo, en la simulacién de
Monte Carlo utilizada en el capitulo [10|con un corte cenital de 60° y una latitud & ~ 19°,
tenemos 0; = —41°y d, = 79°, con lo que K7;,; ~ 0.92. Por lo tanto, los seudo-momentos
del dipolo proyectado, a11 y a1.1, tienen que ser corregidos por un factor 1/K/;;; ~ 1.09
para recuperar los momentos verdaderos ai; y aj.1. Por otro lado, usar el mismo corte
cenital en la ubicacién de IceCube/IceTop da 6; = —90° y 62 = —30°, dando K{;;; ~ 0.16
y un factor de correccién 1/K},;; ~ 6.4. En la figura se muestra como el ajuste
requiere la correccion K de la cobertura del cielo (puntos rojos comparados con puntos

azules) para recuperar la potencia del dipolo (linea azul).
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Figura 12.8: Dipolo simulado: La cobertura parcial de cielo produce un cuadrupolo artifi-
cial.
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Figura 12.9: Dipolo simulado: Ajuste multipolar con cobertura parcial con ¢ = 2 en el caso
que solo se observa el hemisferio sur.
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Figura 12.10: Dipolo simulado: Ajuste multipolar con cobertura parcial con ¢ = 2 en el
caso que solo se observa el hemisferio norte.
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Figura 12.11: Espectro de pontencia angular con cobertura parcial de cielo para ¢ =
{1, 2, 3}. El eje horizontal indica la declinacién maxima 6,,,, manteniendo 6,,;, = —90°.
La figura en (a) corresponde a un dipolo inyectado horizontalmente en direccién dgp,
mientras que (b)) corresponde a un dipolo vertical en direccién dy. La cobertura parcial
de cielo produce un cuadrupolos y octupolos artificiales los cuales, en el caso de tener un
dipolo horizontal, disminuyen en potencia con mayor cobertura celeste.
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Por otro lado, los componentes multipolares / = 2y ¢ = 3 estan sujetos a diafonia

causada por la cobertura parcial del cielo ya que existe una degeneracion entre diferentes

seudo-modos /. Las figuras [12.8] [12.11a]y [12.11b] muestran un ejemplo donde una distri-

bucién puramente dipolar produce con cobertura parcial de cielo produce un cuadrupolo
artificial. El mapa de [I2.9] muestra el ajuste con ¢ = 2 en el caso que solo se observa el
hemisferio sur mientras que el mapa de [I2.10| corresponde a la misma observacién en el
hemisferio norte. Ademas el ajuste de / = 2 es de fase opuesta en un hemisferio comparado

al otro.

12.5. Contaminacion de rayos-v

Como se ha mencionado en la seccién[6.2.4](capitulo[6), HAWC detecta una proporcién
de rayos gamma a rayos cosmicos de ®.,/Pcr ~ 107*, comparable al orden de magnitud
de la anisotropia de pequeiia escala. El método presentado en para la identificacion
de chubascos de particulas en HAWC, puede discernir entre las cascadas atmosféricas
procedentes de rayos-y de las que se producen por rayos cosmicos a través del patrén
espacial de las sefiales que se observan en el detector por medio de las variables C y
P (ecuaciones y . En nuestro caso, necesitamos invertir la seleccién y eliminar
contaminacion de rayos-y dentro de la sefial de rayos césmicos. La figura muestra
la distribucién de P en el conjunto de datos utilizados para este andlisis después de aplicar
cortes energéticos. En ésta se puede apreciar la separacion entre gammas y rayos cOsmicos
con lo cual se pueden identificar los rayos-v. Estos tienden a tener menor valor en promedio
comparado con la distribucién de rayos césmicos. Una obvia opcién para eliminarlos seria
aplicar un corte de P > 2.0. Sin embargo, hemos escogido el valor de 1.8 para conservar

las estadisticas. Los mapas de la figura [[2.13| han sido generados utilizando pesas con el
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Figura 12.12: Distribucién del factor PINC utilizado para identificar rayos v en HAWC en
el conjunto de datos seleccionados en este andlisis. El factor PINC es una indicacion de la
uniformidad de carga depositada en el arreglo de tanques. La linea vertical indica el corte
utilizado para este estudio.

valor inverso de PINC, P!, dando de esta forma, mayor importancia a sucesos con menor

valor de P. El exceso de cuentas en las figuras de la parte superior (12.13a] y [12.13b))

corresponden a una combinacién del pardmetro PINC y el exceso de rayos cosmicos. Los

mapas de la parte inferior (12.13¢|y[12.13d) substraen los excesos de rayos cosmicos con lo

que sobresaltan sucesos identificados como rayos-vy. En ambos mapas se pueden apreciar el
plano galéctico, la nebulosa del Cangrejo, y las galaxias Markarian 421 y Markarian 501.
Aunque quizds no exista un contribuciéon muy significante de rayos-y en la anisotropia,
este parametro se puede utilizar para cortar la gran mayoria de estos y omitirlos en nuestro
andlisis, de esta manera seleccionando tinicamente rayos cOsmicos.

En el caso del detector IceCubeﬂ estando éste a mds de 1.5 km de profundidad, es in-

'El detector IceCube diferenciado del detector IceTop, ambos siendo componentes del Observatorio
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Figura 12.13: Identificacién de rayos-v a partir de pesas. En los mapas de la parte superior
(a]y [B) el exceso de cuentas corresponde a una combinacion del pardmetro PINC y el exceso
de rayos césmicos. Los mapas de la parte inferior de la figura (c|y[d) substraen los excesos
de rayos césmicos y sobresaltan sucesos identificados como rayos-y. En ambos mapas se
pueden apreciar el plano galéctico, la nebulosa del Cangrejo, y las galaxias Markarian 421
y Markarian 501 (de Ref. ).

sensible a los rayos-7 (excepto en los raros casos que éstos producen mudnes penetrantes).
De acuerdo a Ref. [86]], el niimero de muones con energia mayor a £, producidos en una

cascada por un foton primario de energia £, se puede aproximar mediante la ecuacion

Ly ZMx107 1 E,
M cos®  (E,/cos®) (E,/cosf)’

(12.6)

IceCube.
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donde @ es el angulo cenital del rayo-v y las energias se dan en TeV. El maximo valor de
N, enla ecuacion corresponde sucesos verticales donde § = 0. El umbral energético
de muones en IceCube es de 400 GeV para muones verticales e incrementa en funcion de
6 con lo cual N, < 1.34 x 10~ para fotones de 10 TeV. Asumiendo un factor (®.,/Pcr)
comparable al de HAWC, la fraccion de muones detectados en IceCube producidos por
rayos-yes @, /P, .. < 10~ que es mucho menor al nivel de la anisotropia. De cualquier
forma, el detector IceCube por si solo no tiene la sensibilidad para distinguir entre sucesos

producidos por rayos-y y por rayos cOsmicos.
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12.6. Comparacion de datos en la region de traslape

2.5 1D projection of adjecent § bins (sidereal-time)

Amplitude [107%]

—&— IceCube (-22°:-20°)
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Figura 12.14: Proyeccion unidimensional de la distribucion de datos como funcién del
angulo de ascencidn recta o de bandas de declinacién ¢ adyacentes centradas en 6 = —20°.
Como estan indicados en la tabla(l1.1} los datos de IceCube tienen una maxima declinacion
de —20° mientras que HAWC tiene una minima declinaciéon § = —30°. Aunque las

estadisticas son bajas para ambos conjuntos de datos en esta region, existe un acuerdo
general para las estructuras a gran escala. Las bandas indican errores sisteméticos debidos

a la resolucion angular en esta region (de Ref. [[78]].)

La figura[I2.14] muestra la proyecci6n unidimensional de la distribucion de datos como

funcién del angulo de ascencion recta o de bandas de declinacién ¢ adyacentes centradas
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en 6 = —20° para los datos HAWC-300 e IC86. No existe una region superpuesta en la que
la calidad y la cantidad de los datos sea suficientemente alta para permitir una comparacion
significativa. Por ello hemos elegido dos bandas de ¢ adyacentes. La estructura grande entre
los dos conjuntos de datos es coherente aunque pequeiias estructuras difieren entre ambos.
Mientras que los datos de HAWC tienen una funcién de dispersion de puntos mds pequefia
y son sensibles a estructuras en escalas mas pequeiias, IceCube tiene mejores estadisticas de
modo que las estructuras son mas significativas. Una caracteristica particular que sobresale
es el exceso en HAWC alrededor de o = 50° y coincide con la llamada region A. Parece
haber un exceso correspondiente aunque de menor amplitud en los datos de IceCube. Hay
que sefalar que las estadisticas van disminuyendo rdpidamente en ambos conjuntos de
datos en funcién de declinacién dentro de esta region como se puede observar en la figura
Por ello es necesario limitar la regién en ¢ a solo 2°. Las pequefias diferencias en
los dos conjuntos de datos puede atribuirse a sucesos mal reconstruidos que migran desde

contenedores cercanos donde hay mayores estadisticas.
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Figura 12.15: Distribucién de sucesos en funcién de declinacién para IceCube y HAWC. El
rango comun entre ambos detectores es entre -35° y -15°. Los triangulos corresponden al
conjunto entero mientras que los rectdngulos corresponden a los datos después de aplicar
cortes energéticos. Dichos recortes reducen las estadisticas significativamente en el caso de

HAWC (de Ref. [@]).
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Capitulo 13

RESULTADOS

A continuacién presentamos los resultados de la aplicacion de los métodos presentados
anteriormente en los capitulos [9) y [I0] sobre los datos seleccionados en el capitulo El
método de maxima verosimilitud es de particular relevancia puesto que, como ya se ha
demostrado, éste puede recuperar la amplitud del dipolo atin cuando el campo de vision del
detector es menor al tamafio angular de las caracteristicas que buscamos estudiar. Aun
asi, presentamos los resultados de los métodos de integracién de tiempo con el fin de
proporcionar una comparacion entre ambos métodos.

La intensidad relativa en funcion de las coordenadas ecuatoriales («, 0) se calcula
dividiendo el cielo en una cuadricula de igual area con un tamafio de compartimento de
0.9° utilizando el software de HEALPix (ver seccién con el pardametro Ngq. = 64
que corresponde a Ny, = 49152 pixeles. La intensidad relativa mide la amplitud de las

desviaciones sobre la expectativa de isotropia en cada pixel .

13.1. Integracion directa y aleatorizacion de tiempo

Como hemos mencionado anteriormente, para producir mapas residuales de la aniso-
tropia de direcciones de arribo de los rayos cosmicos es necesario tener una descripcion de
la distribucion de direcciones de incidencia de estos, correspondiente al caso de isotropia,
(N)(av,0);. En esta seccion aplicamos los métodos de integracion de tiempo descritos en el
capitulo[9] para estimar la intensidad relativa y la exposicién del detector simultdneamente.

En el caso de IceCube esta estimacion se ha derivado a base del método de aleatorizacion
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de tiempo mientras que en el caso de HAWC hemos utilizado el método de integracion

directa. Ambos métodos han sido descritos en detalle en el capitulo 9]

Time Integration

Time Integration

Equatorial Equatorial

Relative Intensity [107] Significance [o]
(a) (b)

Figura 13.1: Anisotropia de HAWC300+IC86 con métodos de estimacion de fondo alea-

torizacion de tiempo (IceCube) e integracién directa (HAWC). Intensidad relativa (a)) y
significancia estadistica (]E[) (de Ref. ).

Las figuras [I3.Ta] y [I3.Tb muestran la anisotropia y correspondiente significancia es-
tadistica obtenidas con los métodos de estimacién de fondo de aleatorizacién de tiempo
e integracion directa sobre los datos de IC86 y HAWC300 respectivamente. Como se
puede apreciar en la figura [I3.Ta] y atin mds en la figura [13.2] la amplitud del dipolo en
HAWC es menor a la de IceCube. Estos métodos tienden producir a una subestimacién o
sobreestimacion del nivel de referencia isotropico de los detectores ubicados en latitudes

medias, como en el caso de HAWC.

13.2. Aplicacion del método de maxima verosimilitud

Como ya vimos en la seccidn anterior la amplitud del dipolo en HAWC se ve atenuada
como resultado de una subestimacion o sobreestimacion del nivel de referencia isotropico

al estar éste ubicado a una latitud, en la que el campo de vision integrado con At = 24 h es
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Figura 13.2: Proyeccién unidimensional de la distribucién de datos como funcién del
angulo de ascencion recta « de cada conjunto de datos en el hemisferio correspondiente.
Como se puede apreciar, la amplitud de las estructuras angulares mayores a 60° se ven
atenuadas por el limitado campo de vista en el caso de HAWC en comparacion con IceCube
y no un dipolo apreciable (de Ref. [[78]]).
mucho mayor que el campo instantdneo observado. A continuacion presentamos los resul-
tados de la aplicacién del método iterativo adaptado a multiples observatorios presentado
en el capitulo

El mapa de intensidad relativa obtenido después de 20 iteraciones del método de méxi-
ma verosimilitud se muestra en la figura La significancia estadistica correspondiente
que se obtiene a base de la ecuacion (10.23) se muestra en [I3.5] Un procedimiento de
suavizado con funcién de sombrero de copa en el que el valor de un solo pixel es la suma
de todos los pixeles dentro de un radio de 5° se ha aplicado a todos los mapas. La mayor

significancia en la region de IceCube se debe al mayor nimero de estadisticas disponibles

en 5 afios de IceCube en comparacion con 2 afios de HAWC-300 a energias de ~ 10 TeV.

13.3. Analisis armonico

El espectro de potencia angular indica qué momentos multipolares ¢ = (0,1,2,...)

en la expansion armoénica de coordenadas esféricas contribuyen significativamente a la
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iteration 1

Equatorial
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intensity [1073]

Figura 13.3: Anisotropia de HAWC300+IC86 con método iterativo después de una sola
iteracioén. El método iterativo mejora la estimacion del dipolo ¢ = 1 en el caso de HAWC
pero en el caso de IceCube, éste adquiere su maxima amplitud luego de una sola iteracion

(de Ref. ).

distribucién de direcciones de incidencia. Para producir un mapa celeste que muestre la
contribucién de multipolos con ¢ > 3, se deben restar primero las fuertes contribuciones
del dipolo (¢ = 1), cuadrupolo (¢ = 2) y octoplo (¢ = 3). Posteriormente se pueden estudiar

estructuras con escalas angulares correspondientes a ¢ > 3 en el mapa residual.

Para observar las correlaciones entre los pixeles en varias escalas angulares, se calcula
el espectro de potencia angular del mapa intensidad relativa a base de la ecuacién (9.7). La
figura [13.6 muestra el espectro de potencia angular obtenido a partir de los datos combi-
nados de IceCube y HAWC. La estructura de gran escala corresponde al pico en lo valores
mds bajos de ¢ a la izquierda, mientras que la estructura mds pequefia se puede observar

con menor potencia por encima de la banda gris para escalas angulares entre 15° y 35°. Los
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iteration 20
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Figura 13.4: Anisotropia de HAWC300+IC86 con método iterativo después de 20 iteracio-
nes.

puntos rojos corresponden al espectro de potencia angular que resulta después de sustraer
un ajuste a las caracteristicas de gran escala (¢ = {1,2,3}). La amplitud del espectro de
potencia en el orden multipolar ¢ se puede asociar con la presencia de estructuras en el cielo
de escalas angulares de alrededor de 180°/¢. La ﬁgura muestra el espectro de potencia
angular de la anisotropia de rayos césmicos comparando varios métodos: 1. Los circulos
azules corresponden al mapa de intensidad relativa de IC86 con aleatorizacion de tiempo;
2. Los cuadros verdes corresponde al mapa de HAWC300 con integracion directa; 3. Los
triangulos rojos corresponden a los datos combinados de IC86 y HAWC con métodos de
integracion de tiempo; 4. Las estrellas verdes corresponden al método iterativo con solo
HAWGC; 5. Los tridngulos invertidos negros corresponden a los resultados del anélisis de
datos combinados con el método iterativo de maxima verosimilitud. La mayor potencia

angular para ¢/ = 1 se obtiene combinando datos de ambos observatorios y utilizando el
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Figura 13.5: Mapa de significancia estadistica. La significancia refleja la mayor cantidad
de estadisticas que tiene IceCube comparado con HAWC como se aprecia en la figura[T1.3]

(de Ref. ).

método iterativo. Como se puede apreciar en la figura la potencia angular de ¢/ = 2
y en particular de ¢/ = 3 se ve reducida en el conjunto de datos combinados (con ambos
métodos). Con la cobertura parcial del cielo de cada observatorio, los armoénicos esféricos
Yy, no forman una base ortonormal. La diafonia entre momentos angulares produce una
sobre-estimacion de la potencia angular de ¢ = 2y ¢ = 3 por que existe una degeneracion

entre estos cuando solo se observa una porcion de la esfera celeste como ya vimos en el

capitulo[12]
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Figura 13.6: El espectro de potencia angular de la anisotropia de rayos cosmicos de los
datos combinados de IceCube y HAWC. La estructura a gran escala corresponde a los
pequefios valores de ¢ a la izquierda. Mientras que la estructura mas pequefia se puede ver
con menos potencia por encima de la banda gris para escalas angulares entre 15 y 35 grados.
Los puntos rojos corresponden al espectro de potencia que resulta después de sustraer un
ajuste a las caracteristicas de gran escala (¢ = {1,2,3}) (de Ref. [78]).

13.4. Ajuste multipolar

El ajuste multipolar ha sido descrito en el capitulo[9] Los resultados del ajuste sobre el
mapa de intensidad relativa a base de la ecuacion (con lpnax = 2) se presentan en el
cuadro Los coeficientes de correlacion indican que existe una degeneracion entre las
contribuciones de p, con ()2, p, con ()3 y p, con ();. Estos corresponden a los términos
cruzados con p, al cual no tenemos sensibilidad. Para hacer el ajuste con /,,,,, > 2, es mas
practico utilizar el método map2alm de HEALPix. A partir de la ecuacién (9.10) y los

valores ay,,, obtenidos con la funcion map2alm de HEALP i x, obtenemos los componentes

'Healpy es el interfaz de HEALP1x con Python.
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Figura 13.7: El espectro de potencia angular comparando IC86 con aleatorizacion de tiem-
po, HAWC300 con integracién directa, [C86 y HAWC combinados y método iterativo con
solo HAWC y combinado. La mayor potencia angular para ¢ = 1 se obtiene combinando
datos de ambos observatorios y utilizando el método iterativo (de Ref. [[78]]).

Amplitud [107%]

Coeficientes de correlacion
X2/ndf =41167/47403

m
Dz
Py
Dz
Q1
Q2
Qs
Q4
Qs

0.01 £ 0.09
9.05 £ 0.08
6.88 +0.08
0.00 £ 0.08
0.00 £ 0.09
0.60 £ 0.06
-2.18 £ 0.06
-4.21 £0.08
-3.29 £ 0.08

1.00

-0.01 1.00

0.00-0.00 1.00

0.63 0.00-0.00 1.00

0.04 0.00-0.00 0.69 1.00

0.00 0.68 0.00-0.00-0.00 1.00

-0.00 0.00 0.69 0.00 0.00-0.00 1.00

-0.00 0.00-0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 1.00
0.00 0.00-0.00 0.00 0.00-0.00 0.00 0.00 1.00

Cuadro 13.1: Coeficientes para el ajuste de la ecuacion con £, = 2 ala distribucién
de intensidad relativa. Los coeficientes de correlacion indican que existe una degeneracion
entre las contribuciones de p, con ()2, p, con ()3 y p, con (), que corresponden a los
términos cruzados con p, al cual no tenemos sensibilidad.
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Cuadro 13.2: Ajuste dipolar

map2alm Ec.
X2/ndf =41611/47396  x*/ndf = 41167/47403
Son [1073] 0.916 £ .0041 0.903 £ 0.008
Sen [1073] 0.725 £ .0041 0.682 £ 0.008
A; [1073] 1.168 £ .0058 1.132 £ 0.011
a1 [°] 384 £ 0.3 372 £0.6

Cuadro 13.3: Los valores en la columna izquierda corresponden a los resultados obtenidos
por medio de la funcién map2alm de Hea1pyffjunto con las ecuaciones (9.10) y (0.11)) y los
valores en la columna derecha provienen del cuadro[I3.T]y fueron obtenidos a base de 1a Ec.
(9.8). Estos dltimos corresponden un ajuste a ¢ = {1, 2} mientras que la funcién map2alm
obtiene directamente de los ay, a base de una transformacién de armoénicos esféricos con
lrax = 3.

horizontales del dipolo. También obtenemos la fase y amplitud del dipolo proyectado
sobre el plano ecuatorial mediante la ecuacion y los resultados se presentan en el
cuadro [13.3] El ajuste difiere un poco de los que se han presentado anteriormente en Ref.
[87]]. En comparacidn, los nuevos resultados cuentan con mayores estadisticas provenientes
de dos afios de datos de HAWC e incluyen una correccion del dipolo solar y variaciones
atmosféricas como se ha discutido en el capitulo[I2] Los valores en la columna derecha del
cuadro[I3.T|provienen del cuadro[I3.1]y fueron obtenidos haciendo un ajuste de la ecuacién
(9.8) con /,,,x = 2 sobre la distribucién de intensidad relativa del mapa en la figura m
y corresponden a un ajuste a ¢ = {1,2}. La funcién map2alm, por otro lado, obtiene los
agn, directamente a base de una transformacion de armonicos esféricos que incluyen los
compoenentes ¢ = {1,2,3}. La region A que tiene un didmetro angular de ~ 30° (que

corresponde a / = 5) es de alta intensidad lo cual puede producir un sesgo en el ajuste

cuadrupolar de Ec. (9.8).

La figura[I3.8|muestra la fase y amplitud del dipolo reconstruida a partir de este anélisis
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Figura 13.8: Diagrama de fase y amplitud del dipolo medido por varios observatorios inclu-
yendo la medicion de este andlisis (estrella roja). Estos valores incluyen una contribucion
del efecto Compton-Getting (de Ref. [[78]]).

en el plano ecuatorial junto con datos de varios otros experimentos obtenidos de Ref. [[62].
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13.5. Anisotropia de pequeia escala

Para revelar las estructuras pequefas y medianas del mapa de anisotropia, extraémos el
dipolo, cuadrupolo y octopolo haciendo un ajuste del mapa de intensidad relativa por medio
de la funcién (9.8) presentada en el capitulo [9] El software de HEALPix proporciona un
método para calcular los a,,, de un mapa celeste con la funciéon map2alm. A base de los
valores ay,,, obtenidos con esta funcion al mapa en la figura[I3.4} podemos generar el ajuste
mutipolar y con él generar la correspondiente intensidad relativa con la funcién alm2map
de HEALP1ix obteniendo asi el mapa en la figura [[3.9] Luego de restar el mapa en la
figura[I3.9)del mapa en la figurd13.4] obtenemos el mapa de intensidad relativa de pequena

y mediana escala en la figura(13.11

Para calcular la significancia estadistica del mapa residual en la figura[I3.10, podemos

aproximar la intensidad relativa a primer orden como

]— ~ NOI’I ,
CKNOH

(13.1)

donde, al igual que en la ecuacién (10.23)), N,, es el nimero de sucesos en la region de
interés y Nog, el nimero de sucesos en la region referencia en el mapa de estimacion de
fondo. El factor « corresponde a la exposicion relativa a« = &,,/Eq. Si la anisotropia
01, es pequefia como en nuestro caso, la significancia estadistica correspondiente se puede

aproximar por medio de la ecuacién

ol . (13.2)

El mapa de significancia estadistica obtenido a base de este método y utilizando un suavi-

zado con funcién de sombrero de copa con 5° de radio se muestra en en la figura [I3.11]
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Solo los pixeles con significancia mayor a o > 5 se muestran con la escala de color.

fit (¢, = 1,2,3)

Equatorial

. ‘ |
-15 -7.5 0 7.5 15

intensity [107*]

Figura 13.9: Mapa de intensidad compuesto por los multipolos ¢ = {1, 2, 3}.



CAPITULO 13. RESULTADOS 154

subtracted fit (¢, = 1,2,3)

. . e fe e, . L L L.

Equatorial
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Figura 13.10: Mapa residual de intensidad relativa después de sustraer el ajuste de
para revelar la anisotropia de escala pequeiia o intermedia.



CAPITULO 13. RESULTADOS

155

Significance (small scale)

R Y SRR Wi S

Equatorial

-15 -10 -5 0 5 10 15
significance o

Figura 13.11: La significancia estadistica correspondiente a la figura|l13.10|(de Ref. ).
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Capitulo 14

INTERPRETACIONES

Como lo hemos mencionado en la introduccidn, se esperaria que los rayos cOsmicos
deberian perder toda correlacidn con su direccidn original como resultado de la difusion de
estos a medida que viajan a través de campos magnéticos interestelares turbulentos. Existen
varias teorias con respecto al posible origen de la anisotropia observada, pero es probable

que ésta sea el resultado una combinacién de varios tipos diferentes de anisotropia:

1. Fuentes cercanas de rayos cosmicos pueden introducir una contribucion a la aniso-
tropia de rayos césmicos dependiendo de la edad de la fuente, distancia, conexién
magnética y la difusion de particulas provenientes de estas fuentes. Estos factores

que hacen que la anisotropia sea sensible a la energia de la particula.

2. Efecto Compton—Getting: un dipolo aparente debido al movimiento del sistema solar
dentro de la Galaxia y el entorno local y el efecto de éste sobre la intensidad de los

rayos cosmicos [81]].

3. La propagacion de rayos cosmicos a través del campos magnéticos turbulentos y
la dispersion producida por cambios bruscos en el dngulo de paso respecto a la

velocidad de la particula y el campo magnético [88,89].

4. La propagacion de rayos cOsmicos a través del campo magnético y eléctrico de la
heliosfera: los patrones de anisotropia dipolar a gran escala pueden distorsionarse,

resultando en pequefias estructuras observadas [90-92].
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Las diferentes escalas angulares observadas pueden estar asociadas a diferentes fenomeno-
logias fisicas y el complejo cambio en la estructura anisotropica en funcién de la energia

puede desentrafiar algunos de estos efectos.

14.1. Difusion

Varias teorias han propuesto escenarios donde la anisotropia a gran escala surge como
resultado de la distribucion de fuentes de rayos césmicos en la Galaxia y de su propagacion
difusiva [34},74.(75,93-106]]. Existen varios factores que pueden introducir una anisotropia
en la distribucion de las direcciones de arribo. Uno de estos es la distribucion asimétrica
de fuentes jovenes cercanas, la cual puede introducir un gradiente de densidad local y, por
tanto, la presencia de un flujo neto de rayos césmicos. Sobre la base de la difusion isotrépi-
ca, este flujo se observaria como una anisotropia dipolar apuntando en direccion opuesta al
flujo. En Ref. [62], se propone que el remanente de supernova Vela probablemente domina
el gradiente de rayos cdsmicos con energias por debajo de 100 TeV y por ello debe ser uno
de los contribuyentes mas fuertes a la anisotropia a gran escala de los rayos cosmicos. Vela
se encuentra situada a ([ = 263.9°, b = —3.3°) en coordenadas galicticas y es una de las
remanentes de supernova mas cercanas que se conoce a una distancia de aproximadamente
0.3 kpc y de una edad de aproximadamente 1.1 x 10% afos [107]. Su posicién relativa
al campo magnético local también es consistente con la fase dipolar observada a estas
energias. Un resumen de articulos sobre el tema ha sido presentado por M. Ahlers y P.
Mertsch en Ref. [62].

Por otro lado Giacinti y Kirk [108], argumentan que la difusién de dngulo de paso
producida porla turbulencia en el campo magnético interestelar no necesariamente produce

una distribucién dipolar ya que la dispersion de rayos cédsmicos no es isotrépica sino
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que tiene una direccion preferencial. De hecho, sus modelos predicen una distribucién
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Figura 14.1: Anisotropia de gran escala por turbulencia magnétca basada en simulaciones
de Giacinti y Kirk (ICRC2017). Los modelos predicen una distribucién de gran escala
similar a la observada a altas energias (£ > 400 TeV).

de gran escala similar a la observada a altas energias (& > 400 TeV) por IceTop [[109],

IceCube [[110] y Tibet AS~ [111].

14.2. Interpretaciones de la anisotropia de pequena escala

El simple modelo de difusién sélo predice un dipolo y no es capaz de predecir la
anisotropia de menor escala. Sin embargo, ha habido muchos esfuerzos tedricos para tratar
de modelar y explicar el origen de esta anisotropia. Se estima que la difusion elimine
cualquier memoria de la direccién inicial de las trayectorias de rayos cosmicos a distancias
mayores que la longitud de difusion efectiva por lo cual, la aparicion de una anisotropia
de pequena escala es una indicacién de un efecto local, relacionada a la presencia una
fuente local o configuraciones de campos magnéticos locales. Varias teorias consideran la

propagacién no difusiva, los efectos de la heliosfera, las modificaciones de la difusion de
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particulas sobre el dngulo de paso y efectos estocdsticos. Ademds, también hay algunas

explicaciones mds exdticas descritas en Ref. [[62].

14.3. Efectos de propagacion en campos magnéticos turbulentos

Una explicacion de la anisotropia de mediana y pequefia escala observada se debe a la
propagacion dentro del campo magnético turbulento local, a distancias més cercanas que
la longitud de difusién [88]. Estas deben depender de la energia dado que los modos de
campo turbulento relevantes para la difusiéon de rayos césmicos dependen de la rigidez
magnética de los rayos césmicos, y por lo tanto, del volumen local del campo turbulento

relevante, el cual depende de la energia. Por lo general, se puede suponer que los rayos

+360 O +360

[ " ——
094096098 1 1.021.041.061.08 . . . 1.2

Figura 14.2: Simulaciones de anisotropia por turbulencia magnétca de Giacinti y Sigl. Los
mapas muestran la prediccion del flujo renormalizado de rayos cOsmicos en la Tierra para
una realizacién concreta del campo magnético turbulento, después de restar el dipolo y
aplicar suavizado con un radio de 20°. Rayos c6smicos con rigideces de p/Ze = 101¢ V
(panel izquierdo) y 5 x 10'6 V (panel derecho) de Ref. .

cosmicos que se han difundido a distancias mayores que la longitud de coherencia del
campo magnético turbulento han estado sujetos a muchas distintas configuraciones de
campo magnético. A base de esto, la densidad de espacio de fase relacionada al campo
magnético de pequefia escala se puede aproximar estadisticamente como un promedio

sobre un conjunto de campos magnéticos de pequena escala. Sin embargo, en cualquier
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punto de la densidad de espacio de fases, ésta puede desviarse del promedio del conjunto. El
patron observado de anisotropia en una posicion particular es, por lo tanto, un reflejo de la
realizacion del campo magnético turbulento local y se produce, en términos de dispersion,

durante tiempos recientes antes de su observacion [62]].

En Ref. [88], Giacinti y Sigl han demostrado a base de simulaciones que el transporte
de rayos cosmicos a través de una realizacion particular del campo magnético turbulento
genera potencia angular de pequefias escalas atin cuando la distribucion inicial es isotrépica
pero esta tiene un gradiente en el flujo de rayos cdsmicos como se aprecia en los mapas
de intesidad relativa simulada la figura [I4.2] producidos por Giacinti y Sigl. Similarmente,
otros estudios encuentran mapas celestes similares, aunque puede ser dificil compararlos

debido a que las suposiciones varian ampliamente [62].

14.4. La heliosfera

La figura[T4.3|muestra un diagrama esquematico de la interaccién del medio interestelar
con el entorno solar. El viento solar es inicialmente radial con velocidades supersénicas de
hasta 800 km s~! y disminuye discontinuamente hasta que alcanza el punto de choque
de terminacién a una distancia de ~ 80 a 90 unidades astronémicas (UA). A distancias
mayores, el limite de la heliosfera, también conocido como la heliopausa, corresponde al
punto de transicion en que el viento solar deja de dominar y el medio estd dominado por
campos magnéticos y flujo interestelar. Mas alla del frente de choque de terminacion, en la
heliofunda interior, el viento solar se curva desde su forma radial, se vuelca y fluye hacia

la direccion del flujo interestelar en direccion hacia la heliocauda o cola como se muestra

en la figura14.3]

La estructura del campo magnético dentro de la heliosfera es el producto de la estructura
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Figura 14.3: Diagrama esquemdtico de la helidsfera (imagen original cortesia de
Ref. ).
del campo magnético solar, congelado sobre el plasma del viento solar y de la rotacién del
Sol que tiene un periodo de ~ 25 dias. El eje de rotacion del Sol no esta alineado con el
eje magnético lo cual conduce a un giro en las lineas del campo magnético que produce
una espiral de Arquimedes. Este efecto conocido como la espiral de Parker produce
regiones donde la polaridad del campo magnético varia rapidamente conforme la espiral
tiende a comprimirse en la regién de la heliopausa.

Mediciones recientes realizadas a 123 unidades astronémicas por Voyager 1 (V1) indi-
can que la sonda espacial cruzé la region donde la intensidad del campo magnético cambid

de 2uG a 4G cinco veces entre los dias 210 y 238 del afio 2012 y después se mantuvo cerca
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(a) (b)

Figura 14.4: @ La llamada espiral de Arquimedes del campo magnético interplanetario a
distancias de 1, 5 y 10 UA del Sol [[11]. (]E[) Hoja de corriente neutra en la helidsfera que
separa campos magnéticos situados por encima de ella, con una polaridad, y debajo de ella
con polaridad opuesta [11].

de los 41G. (Por lo general se asume un valor de 3G para el campo magnético galéctico.)
Los fuertes campos magnéticos se correlacionan con bajas cuentas de > 0.5 MeV / nicleo
aunque la direccion del campo magnético no cambia significativamente. Esto indica que
V1 adn no ha cruzado la heliopausa [114]]. Las mediciones de la Voyager 1 ademds indican

que la heliopausia no es laminar sino inestable y turbulenta.

El radio de Larmor de una particula con energia £ y carga Z en un campo magnético

B se muestra en la figura[T4.5]y se da por

20 ( B\ (G
Ry~ = (1Te\/)( 5 )[AU]. (14.1)

Si usamos el valor de 3G basdndonos en las mediciones del campo magnético inter-
estelar hechas por la sonda espacial IBEX [1135]], el radio de Larmor para un protén a 10
TeV es ~ 700 UA mientras que un nucleo de hierro (Fe) a esa misma energia tiene un valor

de ~ 28 UA. En comparacion, el ancho de la helidsfera tiene un orden de entre 500 UA
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Figura 14.5: Radio de Larmor en funcién de energia para ndcleos con diferentes cargas
eléctricas. El radio de Larmor de un protén de 10 TeV es comparable con el tamaio de la
helidsfera.

y 700 UA [116] lo cual sugiere que aunque la anisotropia no sea de origen heliosférico,
es propable que el origen de la anisotropia se deba a caracteristicas del campo magnético
interstelar a distancias menores a 1 parsec o incluso al flujo difuso de fuentes galacticas
cercanas [3]]. Esto no excluye la posibilidad de que ésta pueda influir en las direcciones de

arribo de rayos césmicos.

Otra caracteristica del campo magnético solar es que la polaridad se invierte cada 11
afos durante el periodo de maxima actividad solar con un periodo de 22 afios. Como
resultado, las diferentes regiones de polaridad son advectas a la heliocauda o cola [62].
Conforme el viento solar va desacelerando en la heliocauda, los dominios unipolares se

comprimen y esto puede llevar a una reconexion magnética lo cual es consistente con
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el espectro inusualmente duro de rayos cdsmicos procedentes de regiones asociadas a
estructuras de pequena escala como lo sefialan A. Lazarian y P. Desiati en Ref. [4]. También
cabe notar que la estructura de la regién A es consitente con la direccién de la heliocauda.

Se ha postulado que las caracteristicas a pequeiia escala, como la regién A, el exceso
evidente a >~ 69° en ascension recta en las figuras ?? y ??, podria ser causada por los
tipicos potenciales de modulacion solar de unos pocos cientos de gigavoltios procedentes de
campos eléctricos localizados, producto de la velocidad relativa entre el marco del plasma

interestelar y el viento solar [[117].

14.5. Efecto Compton—-Getting

El movimiento relativo de un observador con respecto a un marco en el que la distribu-
cién de los rayos cOsmicos es completamente isotrépica induciria una anisotropia dipolar
débil en la direccion del movimiento. Este efecto se conoce como el efecto Compton-
Getting [81]. El movimiento relativo del sistema solar a través del marco de plasma local
puede introducir una anisotropia dipolar a medida que el Sol se mueve alrededor del centro
galdctico con una velocidad de vy ~ 220 km/s apuntando hacia (I ~ 270°, b ~ 0°) [118]].
El efecto CG observable que se anticipa de este movimiento (proyectado sobre el plano
ecuatorial) es de orden 2.4 x 1073, independientemente de la energl’eﬂ Estos valores son,
sin embargo, inconsistentes con la amplitud y fase de dipolo observadas lo cual indica que
el marco de reposo de rayos cdsmicos es principalmente co-rotativo con el movimiento
promedio de las estrellas. Sin embargo, hay otros marcos de reposo de rayos cosmicos que
se pueden considerar. Uno de ellos es el estandar local de reposo (LSR) en el cual el Sol

se mueve en direccion (I ~ 47.9°, b ~ 23.8°) con velocidad v sg =~ 18 km/s respecto al

I'Siempre y cuando el indice espectral se mantenga constante dentro de la gama de energias en considera-
cién.
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promedio de estrellas cercanas [[119]. Otro es el marco del medio interestelar local (ISM).
En este marco, Sol se mueve a través del plasma del ISM con velocidad vy >~ 23.2 km/s
en direccién (I ~ 5.25°, b ~ 12.0°) [120]]. Estas estimaciones de los efectos CG podrian
contribuir al nivel de 10~* a la anisotropfa dipolar observada y esto se manifestaria como un
cambio general en los datos. Se estima que la contribucidn neta del efecto Compton-Getting
proyectado tiene una amplitud de 4.5 x 10~ y apunta en direccién de 6h (o = 90°) en

relacidn al equinoccio vernal [[62].

14.6. Transporte no difusivo de rayos cosmicos galacticos

Una idea propuesta por Ref. [121] es que un flujo de particulas aceleradas por un
remanente de supernova cercano a lo largo de tubos de flujo magnético podria producir un
correspondiente exceso de rayos cdsmicos detectados en la Tierra. Esta idea es consistente
con la proximidad de la region A con la direccion campo magnético interestelar local y
posiblemente el asociada a un exceso de rayos cosmico relacionado al pulsar Geminga. Sin
embargo en Ref. [62] y [122] se sefala que la difusién de particulas libres de dispersion a
distancias del orden de 100 pc no es factible y que la anisotropia resultante de dicha fuente

debe ser la de un dipolo orientado a lo largo de la direccion del campo magnético.

14.7. Modelos exoticos

Ademas de los modelos mencionados aqui, también se han considerado algunos esce-
narios exoticos que pueden producir una anisotropia de pequefia escala. Estos incluyen la
proposicién de la produccion de rayos cosmicos por medio de la aniquilacion de materia
oscura. También se sugiere que particulas exéticas neutras llamadas strangelets, constitui-

das por 2 6 3 quarks extrafios, podrian ser producidas en fuentes galdcticas extendidas y ser
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observadas como un exceso local en la distribucion de rayos cdésmicos. Para una revision

mas detallada de estos modelos véase [62].

14.8. Resultados del analisis en el contexto de los modelos téoricos

Los valores del cuadro[13.3|y los de la figura (incluyendo los resultados de otros
experimentos) en el capitulo [I3| contienen una contribucién del efecto Compton-Getting
que ya hemos discutido. La contribucién del efecto Compton-Getting al plano ecuatorial
corresponde a una pequefia correccion en fase y amplitud del dipolo. La figura (adap-
tada de Ref. [62]) muestra la de fase y amplitud del dipolo medido en este andlisis junto
con los datos provenientes de varios observatorios en coordenadas polares. La amplitud
corresponde a la distancia radial mientras que la fase corresponde al dngulo en direccidon
contra-reloj del eje-x. En este caso, se ha sustraido la contribucién del efecto Compton-
Getting. Después de aplicar una correccion para tener en cuenta este efecto, los datos en el
rango de energia TeV - PeV muestran claramente una tendencia a alinearse con el campo
magnético local (A\p = 227°£5.7°, fp = 34.62° £4.4°) deducido de la medicién realizada
por IBEX [123]]. La figura muestra la anisotropia de gran escala (izquierda) y de
pequeia escala (derecha) a 10 TeV e incluye varias etiquetas de direcciones relevantes para
interpretacion de nuestros resultados. Los mapas incluyen las direcciones de las remanentes
de supernova Geminga y Vela (dos posibles fuentes de RC cercanas), el plano galactico (en
rojo) y el centro de la Galaxia (GC), el dpex solar (v sg) y la direccion en la que el Sol
se desplaza en relacion con el medio interestelar local (¢7sy;). Ademas se muestran tanto la
direccién del campo magnético interestelar como las lineas de campo (lineas discontinuas),
el ecuador magnético (lineas azul perpendicular al campo magnético) y el plano B —V que

contiene la velocidad v1sy; del Sol con respecto al gas interestelar y la direccidon del campo
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Figura 14.6: Diagrama de fase y amplitud del dipolo medido por varios observatorios
incluyendo la medicion del andlisis presentado en esta tesis. En coordenadas polares, la
amplitud corresponde a la distancia radial mientras que la fase corresponde al dngulo en
direccion contra-reloj del eje-x. Los valores calculados toman en cuenta la contribucion del
efecto Compton-Getting y lo sustraen. Los circulos sombreados indican la incertidumbre
estadistica citada por los experimentos (de Ref. [78]).

magnético interestelar By p (hp_v = ‘gig‘). Los mapas (EI) y (EI) muestran los datos en

coordenada ecuatoriales (celestes) mientras que (c) y (d) corresponden a una rotacién de

coordenadas centrada en By \r y (@) y dﬂ) a una rotacién en direccion — By (a 180°).
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La figura|l4.8muestra un modelo de la interaccion del campo magnético interestelar lo-
cal con la helidsfera. Las estructuras en la figura[T4.7)de pequefia y gran escala parecen estar
cualitativamente relacionadas a varias caracteristicas de esta interaccién. En particular,
nuestro mapa de gran escala muestra un cambio brusco de polaridad que cualitativamente
parece estar alineado con el ecuador magnético del LIMF dentro su radio de incertidumbre.
Ademads, la region A parece estar alineada el polo sur del LIMF y extenderse a lo largo
del plano B — V/, en direccion al LIMF. Las simetrias de la heliosfera sobre el plano
B — V pueden surgir de la fuerza de Lorentz sobre las particulas cargadas. Esto puede
hacer que las particulas con carga eléctrica se desvien en direcciones perpendiculares al
campo magnético y a la de las velocidades de las particulas [[125]].

La aparente correlacion de las estructuras en los mapas de anisotropia y las interaccion
del LIMF con la helidsfera sugieren la presencia de un gradiente dipolar (posiblemente
causado por fuentes cercanas como Vela o Geminga) el cual es re-dirigido por el campo
magnético interestelar. Si el componente dipolar de la anisotropia se encuentra verdadera-
mente paralelo al LIMF, a base de la ecuacion (12.5) se puede estimar una amplitud del

componente vertical d, (al cual no tenemos sensitividad) de

Oy ~ 3.43 x 1072, (14.2)
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Figura 14.7: La anisotropia de gran escala (izquierda) y de pequefa escala (derecha) a
10 TeV con etiquetas de direcciones relevantes. Los mapas incluyen las direcciones de
las remanentes de supernova Geminga y Vela (dos posibles fuentes de RC cercanas), el
plano galactico (en rojo) y el centro de la Galaxia (GC), el dpex solar (vysgr) y la direccidon
en la que el Sol se desplaza en relacion con el medio interestelar local (vigy). Ademas
se muestran tanto la direccion del campo magnético interestelar como las lineas de campo
(lineas discontinuas), el ecuador magnético (lineas azul perpendicular al campo magnético)
y el plano B — V' que contiene la direccion de éLIMF y U1sm. Los mapas (al) y (b)) muestran
los datos en coordenada ecuatoriales (celestes) mientras que (c) y (d) corresponden a una
rotacion de coordenadas centrada en ELIMF y () y (f) a una rotacién en direccién —ELIMF

(a 180°). (de Ref. [78]).
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Figura 14.8: Modelo de cinta IBEX tridimensional. La cinta se muestra como las tres iso-
superficies semi-transparentes, que representan diferentes niveles de tasa de produccion. La
superficie de la heliopausa se muestra en azul claro, la nariz (la direccién de propagacion de
la heliésfera) como una flecha azul, y algunas lineas representativas del campo magnético
insterestalar local (IMF) como curvas azules [124]. (imagen cortesia de E. J. Zirnstein, et

al. ApJ Lett.)
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Capitulo 15

CONCLUSIONES Y DISCUSION

15.1. Conclusiones

El andlisis de cinco afios de datos tomados con el detector de IceCube y 2 afios de
HAWC revela una anisotropia en la distribucion de la direccion de arribo de rayos cosmicos
de 10 TeV que se extiende a través de ambos hemisferios. En este andlisis se ha utilizado
un método iterativo de reconstruccion de maxima verosimilitud con el cual se ajustan si-
multaneamente, la anisotropia de rayos cosmicos y la aceptancia de los detectores. El méto-
do no requiere de simulaciones detalladas del detector y proporciona una reconstruccion de
la anisotropia 6ptima y la recuperacion de la anisotropia dipolar para los observatorios de
rayos cosmicos en tierra situados en las latitudes medias tales como HAWC. Este método
estd disefiado para observatorios de latitud media que estdn expuestos a diferentes partes
del campo celeste a medida que la Tierra gira. Hemos también abordado las diferentes
fuentes de errores sisteméaticos de cada detector en forma individual y estudiamos la region

de campo de vision superpuesto entre los dos observatorios.

Este estudio sin precedentes efectuado por IceCube y HAWC es el producto de un
esfuerzo conjunto para determinar un mapa de cielo completo de la distribucion de direc-
cion de arribo de los rayos cosmicos. El conjunto de datos proporciona una cobertura casi
completa del cielo y un mejor ajuste para la fase y amplitud del componente horizontal de
la anisotropia dipolar. Ademds de una estructura a gran escala, observamos una estructura a

pequeiia escala significativa que es, en gran medida, coherente con mediciones individuales
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anteriores. El mapa de gran escala muestra un cambio brusco de polaridad que parece estar

cualitativamente alineado con el ecuador del campo magnético interestelar local (LIMF).
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15.2. Discusion

El método iterativo presentado en esta tesis estd disefiado para observatorios de latitud
media que estin expuestos a diferentes partes del campo celeste a medida que la Tierra gira.
El método también es aplicable al caso de IceCube y IceTop ubicados en el Polo Sur. Sin
embargo, para estos observatorios, el campo de vision instantaneo es idéntico al del tiempo
integrado. Como resultado, la iteracion no mejora las estimaciones basadas en métodos
de integracién de tiempo. Por otro lado, la localizacién espacial en combinaciéon con un
campo de vision limitado hace que estos observatorios sean particularmente insensibles a
los componentes multipolares de bajo ¢ debido a los efectos de proyeccidn de la anisotropia

discutidos en el texto.

También queremos enfatizar que las observaciones de rayos césmicos por medio de
satélites espaciales tales como Fermi-LAT, podrian tener una ventaja ya que el observatorio
puede ser inclinado durante la observacion. En este caso, es posible romper la degeneracion
entre los efectos de aceptancia local y la anisotropia de rayos césmicos. En principio,
entonces seria posible tener una reconstruccion completa de la anisotropia sin efectos
de proyeccion, siempre y cuando los efectos sistemadticos adicionales estén bajo control.
La colaboracion Fermi-LAT presentd un estudio preliminar en la ICRC 2017 en Busan,
Corea [126] con una muestra de 16 x 107 protones recolectados durante un periodo de ocho
anfios con energias de ~ 100 GeV. Sin embargo, dado el bajo niimero de rayos cUsmicos,

no se logrd observar una anisotropia significativa en ninguna escala angular.

Las diferentes escalas angulares observadas en la distribucion de direcciones de arribo
de los rayos cOsmicos pueden estar asociadas a diferentes fenomenologias fisicas y el
complejo cambio en la estructura anisotropica en funcion de la energia puede desentranar

algunos de estos efectos. En particular, las estructuras de pequefia y gran escala a 10 TeV



CAPITULO 15. CONCLUSIONES Y DISCUSION 174

parecen estar cualitativamente relacionadas a varias caracteristicas de la interaccién del
campo magnético interestelar local con la estructura de la heliosfera. Como ya mencio-
namos, el mapa de gran escala muestra un cambio brusco de polaridad que parece estar
alineado con el ecuador magnético del campo magnético interestelar local. Esta correlacion
sugiere la presencia de un gradiente dipolar (posiblemente producido por fuentes cercanas)
el cual es re-dirigido por el campo magnético interestelar. Seria necesario hacer un estu-
dio cuantitativo sobre estas posibles correlaciones para poder llegar a una conclusion al
respecto.

Un analisis del cielo completo de la anisotropia de rayos cosmicos es una parte impor-
tante para poder desentrafar los efectos de los diferentes factores mencionados. La infor-
macion adicional sobre la composicién de energia y masa nos permitiria sondear diferentes
escalas de distancia con la ayuda de simulaciones detalladas. Desentranar las diferentes
contribuciones requiere estudios cuidadosos y simulaciones detalladas. Este estudio sin
precedents efectuado por IceCube y HAWC es el producto de un esfuerzo conjunto para
determinar un mapa de cielo completo de la distribucion de direccion de arribo de los rayos
cosmicos. Una mejor comprension del entorno cercano a nuestro sistema solar proporciona
una pieza mds del rompecabezas para revelar el origen de los rayos césmicos.

Por dltimo cabe notar que recientemente el observatorio de rayos c6smicos Pierre Auger
publicé los resultados de un estudié que encontrd una anisotropia en rayos césmicos de 4 %
a energias de ~ 8 x 10'® eV [127]]. A estas energias y a diferencia de nuestro trabajo, los
rayos cosmicos a estas energias tienen un radio de giro de orden ~ 3 kpc y su propagacion
deja de ser difusiva con lo que la anisotropia observada por Auger debe tener un origen
extra-galactico, en particular considerando que el exceso apunta hacia afuera de nuestra
galaxia. Estos resultados podrian representar el comienzo de una nueva era en astronomia

de rayos cosmicos y finalmente develar el origen de estas particulas ultra-energéticas.
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Apéndice A

CODIFICACION DE DATOS DST

El formato DST (Data Storage & Transfer) almacena el tiempo del suceso ¢, los angulos
de direccién (0, ) en coordenadas locales de la pista (o traza del mudn) reconstruida,
tanto el nimero de médulos activados como el niimero de cables cuyos médulos han sido
activados, el nimero de fotoelectrones registrados en el detector, y el resultado de una
estimacion de la energia y otros datos referentes a la calidad de la reconstruccion de cada
suceso. Los datos se codifican en un formato comprimido que permite la transferencia de
alrededor de 3 Gb por dia a través del sistema de comunicacién satelital llamado SPADE
(South Pole Archival and Data Exchange) o mds recientemente, su sucesor JADE (Java

Archival and Data Exchange).

A.1l. Moédulos de IceTray

El paquete dst fue disenado en C++ e incluye un médulo (I3DSTModule) que puede
captar y codificar la informacién de cada suceso directamente en el marco del DST, evitan-
do asi la introduccion de un archivo adicional. El médulo I3DSTExtractor puede extraer y
decodificar la informacién del DST y escribirla en varios formatos binarios comprimidos.
El tamafio de la informacién del DST depende del modo de escritura y nivel de compresion.
Si escribimos en formato binario de formato dst, obviamente tenemos 24 bytes por suceso
sin compresion y 6-9 bytes / suceso si se usa la compresion Z11ib (el cual es més eficiente
que gzip). Usando datos de simulacion obtenemos alrededor de 6 B por suceso. En el

formato . i3 de IceCube, el suceso tiene un tamafio de 44 bytes pero con compresion gzip
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esta se reduce a unos 10 bytes. El formato de la codificacién DST se describe en forma

detallada el la siguiente seccion.

A.2. Encabezado I3DSTHeader

Para reducir la cantidad de informacién que se almacena en cada objeto DST, hemos
separado los datos que suelen cambiar muy infrecuentemente y codificarlos en un objeto
separado que funciona como encabezado de la serie de objetos DST. El I3DSTHeader
contiene un registro donde se captan tanto nombres y codigos de configuracion de disparos,
configuracion de larejilla de HEALpix y el nimero de décimas de micro segundos desde el
comienzo del ano entre otras cosas. La frecuencia con la que se anaden estos encabezados
es configurable pero por defecto se escribe uno de ellos por cada mil DSTs. El tiempo
codificado en cada DST es relativo al tiempo del encabezado y asi requiere menos espacio

y se puede codificar en solo 32 bits.

A.3. Formato I3DST

Los algoritmos de reconstruccion de pistas proporcionan direcciones de trayectoria en
coordenadas locales el cual se almacena como un par de variables (6, ¢) de nimeros de
flotador (4 + 4 B = 8 B por suceso). Una manera mas eficiente y compacta para codificar
esta informacion es la de asignar el par (6, ¢) a un nimero entero de 2 bytes (int16_t)
que corresponde a una direccién compartamentalizada. Para hacer eso generamos una
cuadricula del cielo de compartimentos de igual angulo sélido y asignamos el nimero a
cada pixel de la rejilla. En el caso de el DST, se utiliza una pixelizaciéon de HEALpix (ver
seccion[7.5) con Ngqe = 1024 (r = 10) con lo cual el cielo se divide en 12,582,912 pixeles.

Esto significa que el espaciado medio entre pixeles es de ~0.017° (mucho mejor que la
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Cuadro A.1: Suceso I3DST

Descripcion ‘ Variable ‘ Tamano (B) ‘ Tipo
Disparador (mapa de bits) | trigger 2 uint16._t
Reco #1 recol 2 uint16_t
Reco #2 reco2 2 uint16_t
IC Hits (caracteristica) ic_nhits0 1 uint8_t
IC Hits (mantisa) ic_nhits1 2 uint16_t
NDOMs ic_ndom 2 uint16_t
NStrings ic_nstring 1 uint8_t
NdirC ic_ndir 1 uint8_t
LdirC (10 m) ic_Idir 1 uint8_t
Rlog (0.1) ic_rlog 1 uint8_t
LogE (1GeV) ic_logE 1 uint8 _t
Tiempo (100 p s) time 4 uint32_t
COG Hits (10 m) cog 3 DSTPosition
Reco (mapa de bits) reco_label 1 uint8_t
Total 24

resolucion angular de las reconstrucciones). Los resultados de la reconstruccion incluidos
son LineFit y en caso que esté presente el disparador IN-ICE ONLY, también se incluye

LLHReco.

El nimero de médulos activados (nch) y de pulsos producidos por fotoelectrones (nhits)
es una medida directa de la energia depositada por el suceso en el detector. Para nhits
usamos un par de niimeros enteros (1 B, 2 B), ya que una “palabra” de 2 B es demasiado
pequena y un entero de 4 B es demasiado grande. Estos 3 B cubren toda la gama de
valores posibles. La primera parte de 1 B contiene la parte mas significativa del ndmero
y al segunda de 2 B, la parte restante. El tiempo del suceso se guarda utilizando el tiempo
de conduccion Ty en el encabezado y la diferencia de tiempo At entre sucesos adyacentes
en cada suceso. De esta manera, el tiempo del primer suceso si t; = 7'y el tiempo del

1-ésimo suceso es: t; = t;_1 + At. El tiempo almacenado en el encabezado es el nimero
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de décimas de microsegundo comenzando el 1 de enero del ano. Este se extrae del primer
suceso en el archivo y cada tiempo de suceso posterior se calcula con respecto a este tiempo
conductor. La diferencia de tiempo entre sucesos adyacentes es un nimero de 1 B y puede
medir hasta 255 1/100 de segundo (es decir, 2.55 ms). Dada una tasa de activacién de ~ 400
Hz, esto significa que el tiempo promedio entre los sucesos es de ~ 2.5 ms. La probabilidad
de que una tasa de 400 Hz dé una separacion de sucesos de 2.55 ms es extremadamente
pequena, por lo tanto el tamano del nimero dt (1 byte) es suficiente. Sin embargo, hay
casos esporadicos en los que la ejecucion todavia estd en marcha, mientras que ningin
suceso se registra por razones técnicas. En este caso proporcionamos un salvaguardia
y en la eventualidad que dos sucesos posteriores se separan por mas de 2.55 ms en el
mismo archivo, se introduce un nuevo encabezado que restablece un nuevo tiempo de
conduccion. El campo reco almacena una serie de bits que indica cuales reconstrucciones
se han almacenado en el marco. Esto supone que se sabe qué reconstrucciones fueron
reconstrufas a lo hora de correr el filtro, ya que sélo proporciona el indice de la serie
de reconstrucciones. Para esto, el I3DSTHeader contiene una asignacion de cada indice

al respectivo nombre real de la reconstruccion almacenada en la serie.

A.4. Informacion de la etiqueta del disparador

A la hora de extraer la informacidn relevante de la estructura de disparadores I3 TriggerHierarchy
y la escribirla en forma de un nimero entero positivo de 2 B en forma compacta, queremos

captar la siguiente informacién de disparo:
= ID de origen:

e INICE (IC)

e ICE_TOP (IT)
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e SPASE (SPASE)

= ID de tipo:

e SIMPLE_MULTIPLICITY (SM)

e MIN_BIAS (MB)

e STRING (STR)

e VOLUME (VOL)

e SPHERE (SPH)

e FRAGMENT_MULTIPLICITY (FM)

e UNKNOWN (UK)

También sabemos que no todas las fuentes de disparo estan asociadas a todos los tipos de

disparo por lo que solo podemos tener las siguientes asociaciones de ID de de origen que

aparecen en el cuadro[A.2}

Cuadro A.2: Cuadro de disparadores

Disparador N/A SMT8 SMT3

Config ID N/A 1006 1008

Posicién 0 1 2

Valor decimal 1 2 4

Disparador STR_ULEE

Config ID 117 118 119 120 | 1000 | 1001 | 1002 | 1003 | 1004 | 1005
Posicion 3 4 5 6 7 8 ‘ 9 ‘ 10 ‘ 11 ‘ 12

Valor decimal

8+ 16+ 32+ 64+ 128 +256 + 512 + 1024 + 2048 + 4096 =8184

Disparador STR_.CLSTR | IT_SMT
Config ID 1007 102
Posicién 13 14

Valor decimal 8192 16384
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Apéndice B

ALGORITMO DE MAXIMA VEROSIMILITUD

Las ecuaciones (10.14)) 4 (I0.16) corresponden a un conjunto de ecuaciones no-lineares

que no pueden ser resueltas de forma explicita. Sin embargo, se puede uno acercar a la

solucion por medio de siguiente método iterativo:

i

i

iii

v

vi

vii

Inicia en el valor maximo de la hipétesis nula, (10, V(@ A©),

Evalda ™+ por medio de la insercién de (1™, N A™) en le lado derecho de

la ecuacién (10.14).

Elimina los (pseudo) momentos multipolares m = 0 de §/ (n+1) je., en el sistema

ecuatorial de coordenadas 3w, Y26 1" — 0.

Evalda A+ por medio de la insercién de (1D, V'™ AM™) en le lado derecho

de la ecuacion. (10.15).

Evalda A"V or medio de la insercién de (1™+9 A1) A(™)) en le lado derecho

de la ecuacién. (10.16).

Renormaliza N ™1 y A+ como N — N(+ley An+D) 5 A(n+D) /e con

. ., 1
factor de normalizacion ¢ = Y, AE"* ).

Repite desde el paso (ii) hasta que la solucion tenga suficiente convergencia, i.e., la

razén de la verosimilitud en la ecuacién (T0.10) tiene Ax? ~ 2In(A™+1 /A(M) <« 1.

Cabe notar que la anisotropia de rayos césmicos obtenida en la primera iteracién, 01,

corresponde al resultado que se habria obtenido por medio del método de integracidon
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directa [64]. La iteraciones sucesivas del método de mixima verosimilitud re-optimizan
la aceptancia relativa A y la tasa del fondo isotrépico N de cualquier anisotropia. En la

siguiente seccion, estudiaremos el proceso de optimizacion de forma mas cuantitativa.
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