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MATEMÁTICAS CON ORIENTACIÓN EN PROCESAMIENTO DIGITAL DE
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eléctricas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 163

14.6. Diagrama de fase . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 167

14.7. Proyecciones de la anisotropı́a sobre el CMIL . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169

14.8. Modelo de cinta IBEX tridimensional. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 170

xvi



Resumen

Las observaciones sobre la anisotropı́a sideral en la distribución de la dirección

de arribo de los rayos cósmicos galácticos anteriormente publicadas por observatorios en

forma individual están restringidas por la cobertura limitada del cielo. Como resultado, el

espectro de potencia de la anisotropı́a obtenida a partir de dichas mediciones muestra una

correlación sistemática entre diferentes modos multipolares C`. En esta tesis describimos

los métodos utilizados para combinar los datos de IceCube y HAWC, abordamos los errores

sistemáticos de cada detector en forma individual y estudiamos la región de campo de

visión superpuesto entre los dos observatorios. Presentamos también un nuevo método de

procesamiento de señales basado en la máxima verosimilitud que se ajusta simultánea-

mente a las anisotropı́as de los rayos cósmicos y la aceptación del detector. Este método

proporciona una reconstrucción de anisotropı́a óptima y la recuperación de la anisotropı́a

dipolo para observatorios de rayos cósmicos en tierra ubicados en las latitudes medias. Los

resultados del análisis de anisotropı́a conjunta incluyen un mapa celeste combinado y un

espectro de potencia angular para todo el cielo en el rango de energı́a superpuesto de los

dos experimentos a alrededor de 10 TeV en todas las escalas angulares utilizando datos de

rayos cósmicos recopilados durante 2 años de funcionamiento del Observatorio de rayos

gamma HAWC (ubicado a 19◦ N) y datos recolectados durante 5 años de operación del

Observatorio de neutrinos IceCube (ubicado a 90◦ S). Finalmente hacemos un resumen de

las teorı́as sobre éste fenómeno y la interpretación de los resultados de nuestro análisis.

xvii



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 1

Capı́tulo 1

INTRODUCCIÓN

A lo largo de los últimos sesenta años, varios estudios han medido una pequeña pero

apreciable variación en la distribución de la dirección de arribo de los rayos cósmicos

galácticos con intensidad relativa al nivel de 0.1 % en medianas y altas energı́as en función

del tiempo sideral. A través de estos estudios también se ha descubierto que la fase y am-

plitud de dicha variación depende de la energı́a del rayo cósmico primario. Una anisotropı́a

dipolar con amplitud de 10−4 fue observada a energı́as de 1 TeV por los detectores Milagro

y ARGO-YBJ en el hemisferio norte y su estudio reveló tanto la presencia de una estructura

de gran escala angular como de estructuras de escalas angulares pequeñas y con menor

amplitud [1,2]. A su vez, en el hemisferio sur, el kilométrico detector de neutrinos IceCube

detectó, por primera vez, una anisotropı́a en la distribución sideral de muones producidos

en la atmósfera por rayos cósmicos. La orientación del componente a gran escala observado

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

El origen de esta anisotropı́a se desconoce aún. Se esperarı́a que los rayos cósmicos

perdieran toda correlación con su dirección original debido a la difusión de estos al atrave-

sar campos magnéticos interestelares. Existen varias teorı́as respecto al posible origen de

esta anisotropı́a, incluso algunos que postulan un origen heliosférico [4] pero el máximo

radio de curva para un protón cósmico de 10 TeV en un campo magnético de 1µG es

aproximadamente 0.01 parsecs y por lo tanto mucho mayor al tamaño de la heliósfera. Por

lo tanto, es más propable que el origen de la anisotropı́a se deba a caracterı́sticas del campo

magnético interstelar a distancias menores a 1 parsec, o incluso al flujo difuso de fuentes
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galácticas cercanas [3]. En el capı́tulo 14 se describirán algunos de los modelos teóricos

más relevantes.

1.1. Planteamiento del problema

La medición de las anisotropı́as de rayos cósmicos con intensidad relativa por debajo de

10−3 es un desafı́o observacional ya que es necesario tomar en cuenta pequeñas variaciones

en la aceptancia y la exposición del detector en dicha medición. Se puede asumir que la an-

isotropı́a de los rayos cósmicos se mantiene constante en el sistema de coordenadas celestes

durante el perı́odo de la observación, sin embargo, observatorios cósmicos basados en la

superficie de la Tierra con un campo de visión limitado, están expuestos a diferentes partes

de la esfera celeste en lo que la Tierra gira durante un dı́a sideral. La distribución de sucesos

observados acumulada durante muchos dı́as siderales depende no sólo de la anisotropı́a

de rayos cósmicos sino también de la exposición 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 isotrópico de rayos cósmicos el cual pueda ser

comparado con el mapa de sucesos registrados. Una desviación significativa entre el mapa

de referencia isotrópico y el mapa original de sucesos implica la detección de anisotropı́a

en las direcciones de incidencia.

Los experimentos terrestres observan rayos cósmicos de forma indirecta. Esto es, de-

tectan los chubascos de partı́culas secundarias producidas en cascadas atmosféricas, pro-

ducidas por las colisiones de los rayos cósmicos primarios en la atmósfera. Para estos

experimentos, en los que la atmósfera actúa como parte del observatorio, es por lo general

muy difı́cil producir simulaciones suficientemente precisas para modelar la exposición del

detector al nivel de precisión requerido. Por ello, la mayorı́a de los estudios se basan en



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 3

los mismos datos para estimar la intensidad relativa y la exposición del detector de forma

simultánea. Un método común es el de hacer una estimación de la intensidad relativa y

la exposición del detector simultáneamente utilizando métodos de integración de tiempo

sobre las direcciones de arribo de rayos cósmicos durante un tiempo integral ∆t, para

escalas angulares de 15◦(∆t/1hr). Ejemplos de esto son los métodos de aleatorización de

tiempo [5, 6] e integración directa [7]. Para los detectores situados en latitudes medias, el

campo de visión integrado con ∆t = 24hr es mucho mayor que el campo instantáneo ob-

servado. Como resultado, las estructuras a gran escala, como un dipolo, se ven fuertemente

atenuadas [8].

Una herramienta útil para el estudio de anisotropı́as es el uso del espectro de potencia

angular. La amplitud del espectro de potencia en un cierto orden multipolar ` está asociada

a la presencia de estructuras en el cielo en escalas angulares de aproximadamente 180◦/`.

Teniendo cobertura uniforme y completa del cielo, una descomposición Fourier de los

mapas de intensidad relativa puede producir una estimación no sesgada del espectro de

potencia. Sin embargo, debido a la limitada exposición en detectores terrestres, sólo se tiene

acceso directo al llamado espectro de seudo-potencia, el cual es la convolución del espectro

de potencia real subyacente y el espectro de potencia causado por la exposición 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 armónicos

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 correlación sistemática entre los diferentes modos.
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1.2. Objetivos

Con este trabajo se espera extender el conocimiento sobre la anisotropı́a de los rayos

cósmicos. En particular, se espera obtener una mejor medición del espectro de potencia

angular y un ajuste del dipolo, cuadrupolo y octopolo de la distribución de direcciones de

rayos cósmicos utilizando una combinación de datos provenientes del detector del Obser-

vatorio de rayos γ, HAWC (localizado a 19◦ N) y del Observatorio de neutrinos, IceCube

(a 90◦ S). Se pretende utilizar la combinación 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 capı́tulo 10 presentaremos un método de reconstrucción a base de máxima vero-

similitud que puede ser utilizado para separar la anisotropı́a de los efectos del detector y

mejorar las estimaciones de anisotropı́a a gran escala utilizando detectores en las latitudes

medias [8]. La técnica se basa en el mismo ansatz utilizado por el método de integración

directa, donde la exposición 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 capı́tulo 13, se presentan los resultados de un análisis conjunto de la anisotropı́a

de gran y pequeña 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 energı́as común 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 sistemáticos de ambos detectores en un estudio de la región de

campo de visión común entre ambos observatorios. Por último, presentamos un resumen de

las teorı́as e interpretaciones más relevantes respecto al origen de las anisotropı́a de rayos

cósmicos de gran y pequeña escala.
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Capı́tulo 2
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Figure 1
Overview of the cosmic ray spectrum. Approximate energies of the breaks in the spectrum commonly
referred to as the knee and the ankle are indicated by arrows. Data are from LEAP (4), Proton (5), AKENO
(6), KASCADE (7), Auger surface detector (SD) (8), Auger hybrid (9), AGASA (10), HiRes-I monocular
(11), and HiRes-II monocular (11). Scaling of LEAP proton-only data to the all-particle spectrum follows
(12).
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Figura 2.1: Espectro de flujo de rayos cósmicos en función de energı́a medido por varios
experimentos (J. Beatty & S. Westerhoff [9]). El flujo de rayos cósmicos disminuye con
la energı́a siguiendo aproximadamente una ley de potencia con un ı́ndice diferencial de
α = γ + 1 ∼ 2.7 para energı́as menores a 1015 eV seguido por un empinamiento de
∆γ ∼ 0.5, a unos varios PeV, en la llamada “rodilla” y un aplanamiento a varios EeV y
una supresión del flujo a ultra altas energı́as [10].
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El estudio de los rayos cósmicos hace poco cumplió un siglo de edad. Éste se da a

partir del descubrimiento de los rayos cósmicos tras una serie de experimentos al comienzo

del siglo XX sobre la llamada corriente oscura de la electricidad. Este fenómeno, en el

cual un electroscopio pierde su carga eléctrica, habı́a sido observado desde 1785. Dichos

experimentos llevaron a C. T. R. Wilson a postular la existencia de una radiación misteriosa

que continuamente regeneraba iones en el aire del interior del electroscopio mediante los

cuales se facilitaba conducción eléctrica que descargaba los electroscopios. A su vez, en

1895, W. C. Roentgen habı́a descubierto los rayos X y H. Becquerel habı́a descubierto

la radiactividad tan solo un año más tarde. Tras varios estudios, se descubrió que ambas

radiaciones eran capaces de descargar electroscopios, por lo que la misteriosa radiación 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 ionización producida por esta radiación.

Siendo la superficie terrestre la principal fuente de materiales radiactivos, se anticipaba que

la ionización disminuyera con la altura. En 1910 y 1911, T. Wulf y A. Gockel hicieron

mediciones de dicha radiación 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 ionización decrecı́a 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 radiación ionizante ambiental con electroscopios similares a

los empleados por Wulf. Como se esperaba, al ascender el primer kilómetro, se midió un

decrecimiento en la tasa de radiación. Esto indicaba que por lo menos una fracción de la

radiación ambiental provenı́a del suelo. Conforme continuó en su ascenso, los instrumentos

indicaron que la radiación aumentaba continuamente con la altitud (figura 2.2). Esta obser-
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vación, llevó Hess a postular que la radiación ionizante tenı́a que originarse en el espacio

exterior. Las mediciones de Hess fueron confirmadas más tarde por W. Kolhöster en vuelos

a mayor altitud [11, 12].

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

En 1938, Pierre Auger utilizó de contadores y cámaras de niebla colocadas en labora-

torios en los Alpes para hacer mediciones y reveló la existencia de cascadas extensas de

partı́culas en la atmósfera [13]. A partir de este descubrimiento se determinó que mayorı́a
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de las partı́culas que llegan a la superficie de la Tierra son en realidad partı́culas secundarias

producidas en la interacción de los rayos cósmicos primarios con átomos en la parte supe-

rior de la atmósfera. Auger estimó que un rayo cósmico primario requiere de una energı́a de

más de 1015 eV para producir la densidad de las partı́culas observadas en la superficie. Al

cumplir un siglo del descubrimiento de los rayos cósmicos, ha habido gran progreso en la

comprensión de las principales caracterı́sticas de estas partı́culas extraterrestres incluyendo

su composición y espectro de energı́a. Sin embargo, la identificación de fuentes de rayos

cósmicos continúa siendo un problema persistente.

Gran parte de los estudios sobre el origen de rayos cósmicos tı́picamente se basa en la

comparación de observaciones de ondas electromagnéticas de diferentes longitudes (desde

emisiones de radio de baja energı́a, a rayos γ de alta energı́a) y por medio de la detección

de rayos cósmicos y de otros mensajeros cósmicos como los rayos γ y los neutrinos de

alta energı́a. Esta tarea es compleja debido a las dificultades en la interpretación de las

observaciones experimentales y porque las fuentes de los rayos cósmicos no se pueden

observar directamente.

El modelo más aceptado en la actualidad es que los rayos cósmicos en el rango de

energı́as entre TeV y PeV se producen por aceleradores astrofı́sicos dentro de nuestra

galaxia. Estas partı́culas, que consisten principalmente de electrones, protones y de núcleos

de átomos más pesados, son aceleradas por aceleradores astrofı́sicos tales como los rema-

nentes de supernovas dentro de nuestra galaxia o por chorros gigantes formados mediante

la acreción de materia en agujeros negros. De la misma forma pero a más altas energı́as, se

postula que estas partı́culas también son aceleradas en los núcleos galácticos activos (AGN

por sus siglas en inglés) o por los destellos de rayos gamma (GRB por sus siglas en inglés).

La aceleración de choque difusa generada en los remanentes de supernovas (SNR por sus

siglas en inglés) de origen galáctico fue postulada por primera vez por Baade y Zwicky en
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1934 [14] y posteriormente formalizada por Fermi en 1949 [15].

2.1. Mecanismos de aceleración

Las primeras teorı́as sobre posibles formas de acelerar los rayos cósmicos estaban

basadas en la teorı́a clásica del electromagnetismo, siendo ésta la única herramienta de

que se disponı́a en el momento. La primera teorı́a cuantitativa capaz de hacer prediccio-

nes comparables con las observaciones fue la que Enrico Fermi formuló en 1949 y que

presentaremos a continuación.

2.1.1. Aceleración de Fermi de segundo orden

La aceleración de Fermi de segundo orden se basa en el principio de que las partı́cu-

las cargadas pueden adquirir energı́a al chocar con nubes magnetizadas con velocidades

distribuidas al azar. Una analogı́a 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 partı́cula) y la raqueta (que corresponde a la nube magnetizada) se mueven

en dirección contraria y experimentan una colisión “de frente”, la pelota es acelerada. En

cambio, si la raqueta y la pelota se mueven en la misma dirección (colisión “de cola”), la

pelota sufre una desaceleración en la que pierde energı́a. Estas colisiones se muestran en e

la figura 2.3 y pueden suceder de dos formas: En el primer caso, la partı́cula entra en una

región con un campo magnético con un gradiente. Una vez ahı́, el ángulo de paso aumenta

hasta que el plano de giro es perpendicular al campo y entonces la partı́cula se refleja. El

segundo caso corresponde al de una partı́cula guiada por una lı́nea de campo magnético

con una fuerte curvatura. Si el campo magnético se encuentra en movimiento, la partı́cula

puede adquirir o perder energı́a en el encuentro.
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Figura 2.3: Colisión de una partı́cula cargada con campos magnéticos. La partı́cula puede
rebotar (arriba) o ser guiada alrededor de la fuerte curvatura (abajo) de la lı́nea de campo.
Si el campo magnético está en movimiento, la partı́cula puede ganar o perder energı́a en el
encuentro (J. A. Otaola and J. F. Valdés Galicia, 2016 [11]).

Figura 2.4: Representación esquemática de la energı́a adquirida por una partı́cula a través
de la aceleración de Fermi de segundo orden. (Adaptado de Ref. [16]).

Supongamos que una partı́cula 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). Si u y v son anti-paralelas (caso 1 en la figura 2.4), el incremento

en energı́a de la partı́cula en el caso no-relativista se puede expresar de la siguiente forma:
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∆E1 =
1

2
m(v + u)2 − 1

2
mv2 =

1

2
m(2uv + u2) . (2.1)

En el segundo caso de la figura 2.4, en el cual u and v son paralelos, la partı́cula pierde una

energı́a equivalente a:

∆E2 =
1

2
m(v − u)2 − 1

2
mv2 =

1

2
m(−2uv + u2) , (2.2)

y como ∆E = ∆E1 + ∆E2 = mu2, en promedio, la partı́cula incrementa en energı́a con

un aumento relativo de
∆E

E
= 2
(u
v

)2

. (2.3)

En el caso relativista (véase [17]), desde el marco de reposo

E ′1 = γE1(1− β cos θ1), (2.4)

donde γ ≡ 1/
√

1− v2/c2 es el factor Lorentz y β = u/c � 1 corresponde a la velocidad

de la nube. Suponemos una colisión elástica tal que E ′2 = E ′1. En el marco del laboratorio,

la energı́a tras la colisión es

E2 = γE ′2(1− β cos θ′2) , (2.5)

y el cambio de energı́a es
∆E

E1

=
1− β cos θ1

1− β2
− 1. (2.6)

Suponiendo que las velocidades de las nubes están distribuidas al azar, 〈cos θ′2〉 = 0. La

probabilidad de tener colisiones depende de la velocidad relativa entre la partı́cula y la

nube con lo cual son más probables las colisiones “de frente” que la de colisiones “de
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cola”. De esta forma, las partı́culas extraen energı́a neta de las nubes y ası́ son aceleradas y

〈cos θ1〉 = −β/3, tal que

〈∆E
E
〉 =

1 + β2/3

1− β2
− 1 ∼ 4

3
β2. (2.7)

El mecanismo que acabamos de describir se conoce como aceleración Fermi de segun-

do orden ya que la ganancia de energı́a es cuadrática respecto a la velocidad de la partı́cula.

El proceso es capaz de producir un espectro de rayos cósmicos de ley de potencias, si-

milar al que se observa. Sin embargo, aunque este sencillo cálculo parece ser una buena

aproximación a la realidad, la ganancia de energı́a adquirida en cada colisión (∝ u2) es

muy pequeña debido a las bajas velocidades de las nubes (u � v ∼ c). Esto implica

que el proceso requiere tiempos muy largos para acelerar las partı́culas. Otro problema es

que, mientras que las partı́culas adquieren energı́a en las colisiones, también la pierden por

medio de la ionización. Por esta razón, la aceleración de segundo orden sólo es eficiente

para partı́culas que cuentan con una mı́nima energı́a de inyección (alrededor de los 108 eV

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

2.1.2. Aceleración Fermi de primer orden

En vista de los problemas que presenta el modelo de aceleración de Fermi de segundo

orden, en 1954 surgió una nueva idea: si, en lugar de acelerar las partı́culas en nubes

mágneticas distribuidas al azar, este proceso se produciera alrededor de los lı́mites de una

onda de choque fuerte, entonces podrı́amos conseguir que los rayos cósmicos adquirieran

energı́a de manera mucho más rápida. 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 explosión de una supernova
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puede alcanzar velocidades de hasta 104 km/s, mucho mayores que la del sonido en dicho

medio (10 km/s) [11].

Consideremos ahora lo que sucederı́a con una población de partı́culas previamente ace-

leradas que se encuentran en la región cercana a una onda de choque magnético moviéndose

a través del medio interestelar con velocidad U , como se muestra en la figura 2.5a. Frente

a la onda de choque se encuentra la región denominada “corriente abajo” con densidad

ρd, presión Pd y temperatura Td. Detrás de la onda de choque, correspondientemente la

región denominada “corriente arriba” tiene densidad, presión y temperatura ρu, Pu y Tu.

En el marco de referencia de la onda de choque (figura 2.5b), el material de la región

“corriente abajo” se aproxima al choque con velocidad vd = U , mientras que el gas en la

región “corriente arriba” se aleja a una velocidad vu. A base de conservación del número

de partı́culas, podemos determinar la proporción de vu a vd:

ρuvu = ρdvd. (2.8)

Si cp y cv son respectivamente, capacidad calorı́fica en cada región, se espera que en las

ondas de choque se mantenga la relación

ρu/ρd =
(cp/cv + 1)

(cp/cv − 1)
, (2.9)

En el caso de un plasma completamente ionizado, cp/cv = 5/3 por lo cual vd/vu = 4.

Como se ve en la figura 2.5b, el gas fluye lejos del frente de la onda de choque con

velocidad vu = 1
4
U . En el marco de reposo de la región “corriente abajo”, mostrado

en la figura 2.5c, las partı́culas de la región “corriente arriba” se aproximan al frente

con una velocidad 3
4
U . En el marco de reposo de la región “corriente arriba”, mostrado

en la figura 2.5d, las partı́culas corriente abajo también fluyen hacia la región con una
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velocidad 3
4
U . Las partı́culas que cruzan el frente la onda de choque desde las regiones

“corriente arriba” o “corriente abajo” probablemente tendrán una colisión frontal y por

lo tanto incrementarán en energı́a. Este proceso es mucho más rápido que el proceso de

(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.5: Aceleración 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 región corriente
abajo, y (d) la región corriente arriba. Obsérvese que en los marcos de referencia tanto de
las regiones aguas arriba como aguas abajo, las partı́culas entran con v = 3/4U .

aceleración de segundo orden y también produce un espectro de rayos cósmicos 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 población de partı́culas previamente acelerada

por otros mecanismos, que bien podrı́an ser ráfagas estelares similares a las de nuestro Sol

o algunos otros procesos que mencionaremos en la siguiente sección.

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

∆E =
1

2
m(v + (vu − vd))2 − 1

2
mv2 (2.10)

=
1

2
m(2v(vu − vd) + (vu − vd)2)

≈ mv(vu − vd) ,

donde (vu − vd) = 3
4
U en la figura 2.5 y la simplificación en el último paso se debe a

que v � uu, ud, por lo cual el termino linear es el dominante. El incremento relativo es

entonces ∆E/E ≈ 2(vu − vd)/v.

En el caso relativı́stico la ecuación 2.6 cambia a

∆E

E
=

1− β cos θu + β cos θ′d − β2 cos θu cos θ′d
1− β2

− 1 . (2.11)

En este caso, el flujo incidente al plano tiene 〈cos θ1〉 = −2/3 y el flujo emergente tiene las

mismas caracterı́sticas pero dirección opuesta; 〈cos θ′2〉 = 2/3 y esto cambia el resultado

final a

〈∆E
E
〉 =

1 + 4β/3 + 4β2/9

1− β2
− 1 ∼ 4

3
β =

4

3

vu − vd
c

. (2.12)

A este método se le conoce como aceleración Fermi de primer orden debido a su similitud

con la teorı́a original de Fermi de segundo orden. Este proceso puede acelerar partı́culas

a energı́as de hasta 100 TeV, lo que proporciona la energı́a de inyección requerida para el

mecanismo de segundo orden.

Si asumimos que en cada interacción con la onda de choque la partı́cula experimenta

un pequeño incremento ε en su energı́a original E0, tras n colisiones la energı́a serı́a En =

E0(1 + ε)n y el número de colisiones necesarias para alcanzar la energı́a En, es
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n =
logEn/E0

log 1 + ε
. (2.13)

Si pe es probabilidad de escapar de la región de aceleración en cada encuentro, la probabi-

lidad de no escapar es (1−pe). Después de n colisiones, la probabilidad de que la partı́cula

no haya escapado es (1 − pe)
n. Esto implica que el número de partı́culas con energı́as

superiores a E es

N(≥ E) ∝
∞∑
m=n

(1− pe)m ∼
(1− pe)n

pe
. (2.14)

Combinando las equaciones 2.13 y 2.14, obtenemos el espectro integral de energı́a

N(≥ E) ∝ 1

pe

( E
E0

)−γ
, (2.15)

donde

γ = log
1

1− pe
/ log(1 + ε) ∼ pe

ε
. (2.16)

En el caso en que la aceleración se produce en un frente de onda de choque,

γ =
pe
ε

=
3

vu/vd − 1
. (2.17)

La onda de choque solo se forma en flujos supersónicos de tal que vu/vsonido > 1,

donde vsonido es la velocidad del sonido en el gas. Utilizando la ecuación 2.17 para la

aceleración de choque y aplicando la conservación de energı́a a los flujos de “corriente

arriba” y “corriente abajo” (ρuvu = ρdvd ), más la teorı́a cinética de gases completamente

ionizados,
vu
vd

=
ρ2

ρ1

=
(cp/cv + 1)(vu/vsonido)2

(cp/cv − 1)(vu/vsonido)2 + 2
, (2.18)

con cp/cv = 5/3, obtenemos
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γ ≈ 1 +
4

(vu/vsonido)2
. (2.19)

En el caso de choques fuertes, vu � vsonido por lo cual γ ∼ 1 y el ı́ndice espectral

diferencial es γ + 1 = 2. En realidad éste no coincide exactamente con las mediciones

del espectro general de rayos cósmicos (γ + 1 ∼ 2.7), pero se cree que la diferencia en el

ı́ndice espectral observado se debe a efectos de propagación.

2.2. Fuentes de rayos cósmicos

Para acelerar una partı́cula cargada hasta las energı́as observadas, se requieren muchos

cruces de frente de onda de choque . Esto requiere una cierta combinación de la intensidad

del campo magnético y el radio de un ambiente de aceleración, conocido como el “criterio

de Hillas” [18]:
E

PeV
<
( B
µG

)(RL

pc

)
Zβ , (2.20)

donde B es el campo magnético en unidades de µG, RL es radio de Larmor en unidades de

pársecs (pc), E es energı́a de rayos cósmicos en unidades de PeV, Z es número de unidades

de carga y β es la velocidad de choque frontal como fracción de la velocidad de la luz.

Esta relación se representa gráficamente en la figura 2.6, donde se muestran varios tipos de

objetos astrofı́sicos según su potencial para acelerar los rayos cósmicos hasta energı́as de

∼ 1020 eV o más alto.

Los remanentes de supernova (SNR) en nuestra galaxia producen fuertes ondas de

choque de expansión de materia ionizada que pueden acelerar partı́culas a altas energı́as de

hasta 1 PeV. La posible conexión entre las supernovas y los rayos cósmicos 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, sólo el 1 % de la producción de
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energı́a de las SNR es suficiente para explicar la densidad de energı́a de los rayos cósmicos

en el volumen de la Galaxia. Por otro lado, de acuerdo con la ecuación 2.20, los rayos

cósmicos de mayor energı́a no pueden ser confinados dentro de nuestra galaxia

Las fuentes extragalácticas 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 cósmicos por encima de la llamada “rodilla” en la figura 2.1. Estos

agujeros negros pueden tener tasas masivas de acreción de la materia cercana que conducen

a la emisión de chorros potentes a lo largo del eje de rotación. Estos procesos son episódicos

teniendo duraciones de entre millones y decenas de millones de años. Dependiendo del

ángulo de visión, estos fenómenos se llaman cuasares, blazares o radio-galaxias. Todos

estos objetos se clasifican como núcleos galácticos activos (AGN). También hay fuertes

eventos transitorios llamados destellos de rayos gamma (GRBs) que liberan suficiente

energı́a para ser contribuyentes significativos a la densidad de los rayos cósmicos en el

universo. Por otro lado, un estudio de IceCube sobre la observación nula de neutrinos

inducidos por GRBs [21] indica que éstos no pueden ser la fuente de los rayos cósmicos de

mayor energı́a al menos que el flujo de neutrinos producidos en GRBs haya sido sobreesti-

mado y la eficiencia de la producción de neutrinos sea mucho más baja de lo predicho en

el modelo utilizado por IceCube.

2.3. Propagación de los rayos cósmicos

Mucho de lo que sabemos sobre la propagación de los rayos cósmicos en la Galaxia

proviene del estudio de sus abundancias quı́micas. Utilizando las secciones transversales

de fragmentación de las partı́culas, es posible estimar la cantidad de materia que los rayos

cósmicos primarios necesitan atravesar para producir las abundancias secundarias observa-
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das. Por mediciones de la composición quı́mica de núcleos estables en la radiación cósmica,

sabemos que ésta atraviesa alrededor de 50 kg/m2 de material interestelar al viajar desde

sus fuentes hasta la Tierra. Si el medio por el que viaja una partı́cula tiene una densidad

promedio de unos 3×105 átomos por m3 (ρ ∼ 3×10−19 g/cm3) y si su velocidad es cercana

a la de la luz, tardará unos cuantos millones de años para atravesar 50 kg/m2. Para medir esta

edad de manera más precisa se necesitan isótopos cuya vida media sea comparable con la

cruda estimación hecha arriba. Los isótopos más comúnmente utilizados en estos estudios

son 10Be y 26Al, cuyas vidas medias son 1.6 y 0.87 millones de años respectivamente [11].

El alto nivel de isotropı́a en los rayos cósmicos galácticos también favorece largos tiem-

pos de confinamiento sobre los cuales las trayectorias de los rayos cósmicos son codificadas

por el campo magnético galáctico. La evolución de la relación de secundaria a primaria

indica que los rayos cósmicos de mayor energı́a viajan a través de menos materia que los de

baja energı́a. Esta observación tiene dos consecuencias importantes: los rayos cósmicos de

alta energı́a tienen tiempos de confinamiento más cortos (porque perciben menos materia),

y también que la propagación y la aceleración son dos procesos separados que ocurren en

lugares distintos.

La distribución observada de la direcciones de arribo en rayos cósmicos de TeV se

forma principalmente a base de la difusión de estos en el campo magnético galáctico.

Reconstruir el trazo de un rayo cósmico a través de la Galaxia es un complejo problema

multidimensional el cual ha sido tratado analı́ticamente por Ginzburg y Syrovatskii en

Ref. [20]. La denominada ecuación de transporte o difusión

∂N
∂t

= ∇ · (Di∇Ni)−
∂

∂E
[bi(E)Ni(E)]−∇ · u Ni(E) (2.21)

+ Qi(E, t)− piNi +
v ρ

m

∑
k≥i

∫
dσi,k(E,E

′)

dE
Nk(E ′)dE ′ ,
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describe la densidad numérica de rayos cósmicos por tiempo de una energı́a, posición y

tipo de partı́culas. El primer término en el lado derecho de la ecuación (2.21) corresponde a

la difusión, donde D es el coeficiente de difusión que puede expresarse como una función

de la velocidad de las partı́culas v y el camino libre medio de difusión λD como

D =
1

3
λDv . (2.22)

Los valores tı́picos de D se obtienen haciendo un ajuste de los datos de rayos cósmi-

cos incluyendo la razón de boro a carbono B/C. A una energı́a de ∼ 1 GeV/nucleón,

D ∼ (3 − 5) × 1028cm2/s, y aumenta con rigidez magnética R como R0.3 − R0.6 en

diferentes modelos de difusión. El segundo término de la ecuación (2.21) representa el

cambio en la energı́a de la partı́cula durante la propagación, bi(E) = dE/dt (ya sea

por pérdidas por ionización o ganancias mediante la re-aceleración). El tercer término

corresponde a la convección, caracterizado por la convección por viento galáctico. La

velocidad u corresponde al movimiento masivo del plasma de rayos cósmicos. El cuarto

término, Qi(x, E, t) es el término de fuente que se refiere a la fuente, situada en x, y que

inyecta partı́culas de tipo i con energı́a E en tiempo t. El quinto término, pi, representa la

pérdida de partı́culas de tipo i por decaimiento o por colisiones:

pi =
vρσi
m

+
1

γτi
=
vρ

λi
+

1

γτi
, (2.23)

donde λi es el camino libre medio para colisiones en un medio con densidad ρ y γτi es el

tiempo de vida del núcleo. El último término representa la alimentación de partı́culas de

tipo k en el tipo i mediante procesos de fragmentación, donde σi,k es la sección transversal

de la fragmentación dependiente de la energı́a. Sin tomar en cuenta los términos de pérdida

de energı́a y convección y asumiendo una función delta para el término de fuente, la
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solución se convierte en una función exponencial simple, con forma

N(E, t) = N0(E) exp (−t/τe) . (2.24)

Esta simplificación muestra que los rayos cósmicos pueden propagarse dentro de un volu-

men h3 teniendo un tiempo medio de escape τe � h/c, en lo que atraviesan una cantidad

de material λe = ρvpτe. Un modelo más simple es el conocido como la “caja con fugas”

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

Ni(E)

τe(E)
= Qi(E)−

(
vpρ

m

1

γτi

)
Nj(E) +

vpρ

m

∑
k>i

σi,kNk(E) , (2.25)

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

ción de elementos más pesados con la sustitución vpρ = λeτe, tenemos

NP (E) =
QP (E)τe(E)

1 + λe(E)/λP
. (2.26)

Como el camino libre medio de protones es λP ∼ 55 g/cm2 � λe,

NP (E) ≈ QP (E)τe(E) . (2.27)

Para determinar la dependencia energética de τe, utilizamos la relación al camino medio de

escape determinado experimentalmente [17]:

λe = 10.8 g/cm2 β

(
4

R

)−δ
, (2.28)

donde β = vpc y R es la rigidez en unidades de GV, y a base de observaciones de la

proporción de boro y carbón, δ ≈ 0.6. Utilizando el espectro diferencial observado (γ+1 ∼
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2.7), se requiere que

Q(E) ∝ Eγ+1+δ = E−2.7+.6 (2.29)

= E−2.1 ,

lo cual concuerda con la expectativa a base de la aceleración de Fermi de primer orden.

Este modelo básico de propagación de rayos cósmicos en la Galaxia predice valores

del espectro de energı́a en acuerdo con los datos observados. En muchos casos, la ecuación

de transporte suele ser intratable y no es posible encontrar soluciones de forma analı́tica

por lo cual es necesario utilizar software numérica como GALPROP [22] para llevar a cabo

este tipo de cálculo. Este modelo de propagación predice, en promedio, una distribución

completamente isotrópica de los rayos cósmicos en promedio y esto tiene el efecto de

producir una redistribución de la energı́a de las partı́culas aceleradas. Por lo tanto, el

espectro de energı́a de los rayos cósmicos observados en la Tierra es el resultado del es-

pectro inyectado en el sitio de la aceleración y su deformación inducida por la propagación

en el medio interestelar. Si bien, en promedio se predice una distribuición isotrópica, en

cualquier realización de dicha distribución habrá fluctuaciones además que puede haber

fuentes jóvenes cercanas que contribuirı́an a producir una anisotropı́a como se verá más

adelante.
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Figura 2.6: Los procesos de aceleración no exótica requieren que una partı́cula se confine
dentro de una región (de tamaño L) donde están presentes los choques de campo magnético
(con un valor de intensidad de campo de B). Una vez que la partı́cula alcanza su máxima
energı́a, entonces el campo magnético no es capaz de mantener la partı́cula confinada
dentro de la región de aceleración y la partı́cula escapa. Esto da un valor aproximado para
la energı́a máxima alcanzable de Emax ∝ BL, mostrada como una lı́nea sólida/discontinua
para núcleos proton/hierro de 1020 eV, respectivamente [18].
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Capı́tulo 3

DETECCIÓN Y MEDICIÓN DE RAYOS CÓSMICOS

3.1. Principio de detección

Los observatorios espaciales son capaces de detectar directamente los rayos cósmicos

primarios con energı́as menores a 1015 eV. Sin embargo, como vimos en la figura 2.1, el

flujo de estos se ve reducido significativamente entre mayor sea su energı́a. Es por eso

que a altas energı́as, los estudios tı́picamente se basan en observaciones por detectores

terrestres a través de la detección de las partı́culas secundarias que se producen después de

que los rayos cósmicos primarios interactúan en la atmósfera de la Tierra. Cuando un rayo

cósmico de alta energı́a entra en la atmósfera, este pierde su energı́a a través de interac-

ciones con las moléculas de aire. Si la energı́a de las partı́culas es lo suficientemente alta,

estas interacciones producen otras partı́culas. Estas nuevas partı́culas continúan creando

nuevas partı́culas sucesivamente en un proceso de multiplicación conocido como cascada

de partı́culas por su semejanza a una cascada de partı́culas relativistas viajando a través de

la atmósfera a la velocidad de la luz. Este proceso continua hasta que la energı́a promedio

por partı́cula cae por debajo de 80 MeV. Abajo de esta energı́a, las interacciones conducen

a la absorción de las partı́culas y la cascada comienza a desvanecerse. El máximo de la

cascada, corresponde a la altura a la que el número de partı́culas llega a su máximo antes de

comenzar a desvanecerse. Aunque el número de partı́culas en la cascada puede disminuir,

el tamaño de la cascada siempre aumenta debido a que las interacciones causan que las

partı́culas se distribuyan lateralmente, alejándose unas de otras.
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Figura 3.1: Desarrollo de una cascada atmosférica producida por un protón (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 á á 2 metros de ancho en el caso una cascada de 1 TeV.

Si el rayo cósmico primario es un fotón (rayo-γ), la cascada contiene solo electrones,

positrones y rayos γ. En cambio, si el rayo cósmico primario es un núcleo, la cascada

también contiene muones, neutrinos y hadrones (protones, neutrones y piones). El número

de partı́culas en la cascada depende de la energı́a del rayo cósmico primario, la profundidad

dentro de la atmósfera en que se hace la observación y de las fluctuaciones en el desarrollo

de la cascada. En el caso de un rayo cósmico, 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 cósmicos

3.2.1. La propagación de leptones con carga eléctrica

Los leptones de carga eléctrica (como son los electrones, muones y taus) pierden energı́a

mientras atraviesan la materia por medio de varios procesos, los cuales incluyen ionización,

radiación bremsstrahlung (o radiación de frenado), producción de pares (electrón-positrón)

y radiación Cherenkov. Las pérdidas de energı́a continuas suelen asociarse con la ioniza-

ción del material en la trayectoria de la partı́cula cargada, mientras que otros procesos tales

como la producción de pares, bremsstrahlung, o las interacciones foto-nucleares son de

naturaleza estocástica [11].

Las electrones con energı́as inferiores a ∼30 MeV pierden energı́a predominantemente

a través de la ionización, mientras que las pérdidas por bremsstrahlung dominan a energı́as

superiores a ∼100 MeV [23]. Las significativas pérdidas de energı́a que sufren los elec-

trones limitan su rango de propagación al atravesar un medio denso. Por esta razón, los

electrones por lo general no alcanzan profundidades superiores a unas cuantas unidades

en equivalente de metros de agua y consecuentemente sólo pueden detectarse a nivel de

la superficie. Siendo que las pérdidas por bremsstrahlung son inversamente proporcionales

al cuadrado de la masa de la partı́cula (∝ m−2 ), los muones tienen una menor tasa de

pérdida de energı́a que los electrones y por lo tanto un rango de alcance mucho más largo

(mµ ∼ 2000me). En el caso de muones de alta energı́a, las pérdidas continuas de energı́a

pueden ser parametrizadas a través de la ecuación

− dE

dX
≈ a(E) + b(E) E, (3.1)

donde a(E) es la pérdida por ionización y b(E) = bp(E) + bb(E) + bn(E) es la suma
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de coeficientes de todos los procesos radiativos: producción de pares e+e− (bp), bremss-

trahlung (bb) e interacción fotonuclear (bn). En el caso de hielo, a ∼ 0.26 GeV/mwe1 y

b ∼ 3.57 × 10−4/mwe [23], siendo ambas cantidades poco dependientes de la energı́a. La

ecuación (3.1) implica un alcance máximo para los muones energéticos. El alcance medio

X0 de un muón con energı́a inicial E0 se da por

X0 ≈
1

b
ln
[
1 +

b

a
E0

]
. (3.2)

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

en hielo.

3.2.2. Radiación Cherenkov

Cuando una partı́cula relativista con carga eléctrica atraviesa un medio refractivo (como

es el caso de un electrón o un muón en agua o hielo), ésta produce radiación Cherenkov

siempre y cuando su velocidad vp sea mayor que la velocidad de la luz en el medio. La

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

vm =
c√
εrµr

=
c

n
, (3.3)

donde c es la velocidad de la luz en el vacı́o, εr y µr son respectivamente las permitividad

eléctrica relativa (o constante dieléctrico) y la permeabilidad magnética relativa del medio

dieléctrico, y n es el ı́ndice de refracción. En nuestro caso solo consideramos materiales

transparentes no magnéticos con µ = 1, lo que implica que la condición para la emisión de

Cherenkov es vp > c/
√
ε. La interferencia constructiva de las ondas electromagnéticas crea

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

1unidad equivalente a un metro de agua en la atenuación de rayos cósmicos
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Figura 3.2: Ilustración de la emisión de radiación Cherenkov por una partı́cula altamente
relativista (β ∼ 1) la cual atraviesa un medio con ı́ndice de refracción n. Las ondas emitidas
en los diferentes puntos a lo largo del trazo se suman constructivamente para formar un
frente de onda cónico con ángulo de apertura θc.

ver en la figura 3.2, la distancia atravesada por una partı́cula con velocidad vp en un tiempo

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

el mismo punto de origen es rc = vmt = c√
εr
t. Por medio de geometrı́a podemos ver en la

figura 3.2 que por medio del complemento de θc

c√
εr
t = vpt sin (π

2
− θc) , (3.4)

1

β
√
εr

= cos (θc) , (3.5)

1

βn
= cos (θc) , (3.6)

donde β = vp/c. Si la párticula es ultra-relativista, β ∼ 1 y por lo tanto
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cos (θc) =
1

n
. (3.7)

Como ejemplo, un muón relativista que viaja a través del hielo (n = 1.35) producirı́a

un cono de luz con un ángulo de θc ∼ 42.2◦ mientras que el mismo en agua (n = 1.33)

producirı́a un cono de luz con un ángulo de θc ∼ 41.2◦. En realidad n no es una constante

sino una función que depende de la frecuencia angular de la luz ω y de la temperatura (y

salinidad en el caso del agua).

La pérdida de energı́a por una partı́cula relativista en un medio dieléctrico (polarizable)

por excitación se da por medio de la fórmula Frank-Tamm [24]:

dE

dx
=
z2e2

c2

∫
n2(ω)>(β−2)

ω

(
1− 1

β2n2(ω)

)
dω , (3.8)

con z = 1 en nuestro caso. En (3.8), n2(ω) depende de la frecuencia angular de acuerdo a

n2(ω) = 1 +
4πNe2

m

1

(ω2
0 − ω2)

, (3.9)

donde N corresponde al número de átomos por unidad de volumen en el material y ω0 es la

frecuencia natural de oscilación de éstos. El integrando de (3.8) corresponde a la intensidad

de la radiación emitida como función de la frecuencia angular

I(ω) ∝ ω

(
1− 1

β2n2(ω)

)
= ω sin2(θc) , (3.10)

y en términos de la longitud de onda,

I(λ) =
d2N

dλdx
∝ 1

λ2

(
1− 1

β2n2

)
=

1

λ2
sin2(θc) . (3.11)
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Como podemos ver, la intensidad de la radiación aumenta como el inverso del cuadrado

de la longitud de onda. De acuerdo a (3.10) y (3.13) la intensidad aumenta sin lı́mite de la

misma forma que la fórmula Rayleigh-Jeans produce la catástrofe ultravioleta. En realidad

0.35 

0.3 

1./1 
.... 

Q.25 z 
=> 

f'i 0.2 
<{ 
a: 
.... 

iñ 0.15
a: 

� 
0.1 

1/l 

o.os.... 

� 

o 

o 2 3 4 5 

ω [1015s-1] 

Figura 3.3: Espectro teórico de Cherenkov de radiación inducida en el agua (n = 1.33) con
β = 0.8 (Imagen: Ref. [25]).

la constante diélectrica ε que caracteriza el comportamiento óptico del medio tiene un valor

complejo donde la parte real corresponde al ı́ndice de refracción n, mientras que la parte

imaginaria corresponde al parámetro de absorción k:

n = <(ε) , (3.12)

k = =(ε) .

El componente imaginario introduce un término de amortiguamiento en la ecuación (3.8)

que reduce la intensidad de radiación a altas frecuencias de forma exponencial como se

puede ver en la figura 3.3 que muestra la intensidad de radiación Cherenkov como función
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de la frecuencia angular ω basada en teorı́a (de Ref. [25]).

La luz de Cherenkov emitida por partı́culas cargadas relativistas puede ser detectada

por medio de sensores ópticos un medio transparente y oscuro. Tal es el caso de IceCube

que utiliza hielo glacial o el de HAWC que utiliza agua lı́quida como medio dieléctrico. La

sensibilidad de estos sensores está limitada a ciertas longitudes de onda (tı́picamente entre

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

dN

dx
=

∫ λmax

λmin

d2N

dλdx
dλ . (3.13)

En los siguientes dos capı́tulos vamos a describir los detectores IceCube y HAWC y pre-

sentaremos detalles sobre los sensores ópticos utilizados por estos dos experimentos para

la detección de luz producida por partı́culas con carga eléctrica.
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Capı́tulo 4

EL OBSERVATORIO ICECUBE

Figura 4.1: El detector IceCube. Las lı́neas de puntos en la parte inferior representan la
porción instrumentada del hielo. Los cı́rculos en la superficie superior representan IceTop,
un subdirector de cascadas atmosféricas de partı́culas producidas por rayos cósmicos
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. 4.1) consta de 5,160 módulos ópticos 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 diseñado para detectar neutrinos provenientes de fuentes astrofı́sicas [26]. Sin

embargo, IceCube también es sensible a los muones provenientes de cascadas atmosféricas

de partı́culas producidas por rayos cósmicos con energı́as por encima de varios TeV. IceCu-

be registra ∼1010 muones inducidos por rayos cósmicos por año, los cuales representan un

fondo en la mayorı́a de los análisis en IceCube ya que estos superan en número de muones

inducidos por neutrinos a un nivel de 500000:1.

La luz Cherenkov producida en el hielo por los muones provenientes de rayos cósmicos

es detectada por el arreglo tridimensional de módulos ópticos. Los módulos ópticos digi-

tales están conectados a 86 cables verticales que proporcionan soporte mecánico, energı́a

eléctrica y una conexión para la transmición de datos a la superficie. Cada cable soporta 60

módulos, separados cada uno de su vecino por una distancia vertical de 17 m. La separación

horizontal entre los cables es de aproximadamente 125 m. Un grupo compacto de ocho

cables equipados con módulos ópticos con menor separación forman el sub-detector Deep-

core [27] situado en la parte inferior de IceCube y diseñado para extender la sensibilidad

del detector a neutrinos de menores energı́as.

Cuando los módulos ópticos captan la luz producida por muones, dicha señal se marca

con el tiempo y es digitalizada y enviada a la superficie. Si un número suficiente de módulos

detectan el mismo suceso, es posible reconstruir el trazo del muón entrante y mediante una

transformación de coordenadas, sabemos de qué punto en el cielo proviene el neutrino (o

rayo cósmico) del cual originó dicho muón.

El sub-detector IceTop es un arreglo de superficie situado directamente sobre IceCube.

Éste consta de 160 tanques de agua cuidadosamente congelada para evitar la formación de

burbujas, cada uno equipado con dos módulos ópticos. IceTop complementa a IceCube en

la detección de cascadas atmosféricas de partı́culas secundarias producidas por los rayos
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cósmicos de alta energı́a en la atmósfera. Las coincidencias se sucesos de IceTop y IceCube

pueden ser utilizadas para medir la fracción relativa de los rayos cósmicos pesados (ej.

núcleos de hierro) a los rayos cósmicos ligeros (ej. protones y helio). Cabe mencionar que

IceTop tiene un umbral energético de 100 TeV para detectar chubascos de rayos cósmicos.

En este estudio, pretendemos estudiar los rayos cósmicos en la gama de energı́as común

entre IceCube y HAWC por lo cual en nuestro análisis nos enfocaremos en los rayos

cósmicos 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 fotón. Estos están compuestos de un fotocátodo de aleación metálica con un alto

diferencial voltáico. Los fotoelectrones (PE) se liberan del fotocátodo por medio del efecto

fotoeléctrico cuando un fotón impacta la superficie y desprende electrones que luego son

acelerados a travez del diferencial. El gran voltaje diferencial provoca un campo eléctrico

que guı́a a los fotoelectrones a una cadena de dinodos que amplifican la señal por un factor

de ∼ 105 para producir un cambio de voltaje medible. En IceCube se utilizan dos tipos de

PMT. La mayorı́a de ellos son PMTs de 10 pulgadas de diámetro, 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 cuántica. La eficiencia cuántica

de un PMT es la fracción de fotones incidente que el fotocátodo convierte a electrones

libres. El R7081MOD es idéntico al PMT estándar de IceCube, pero con un fotocátodo

“super bialkali” que mejora la eficiencia cuántica en la longitud de onda del fotón de

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

4.2. Módulos ópticos digitales

La unidad básica del detector IceCube es el módulo óptico digital (o DOM por sus

siglas en inglés). Éste se se muestra de forma esquemática en la figura 4.2. Cada módulo

óptico contiene un tubo fotomultiplicador o PMT. El módulo óptico además cuenta con un

tablero electrónico donde se realiza la digitalización de señales del PMT y una fuente de

alimentación [28]. Los PMTs funcionan a voltajes de entre 1300 y 1500 V con lo cual se

obtiene una amplificación electrónica de alrededor de 107×. Cada módulo 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 ánodo y la electrónica de digitalización con el fin de minimizar el ruido de

la fuente de alimentación de alto voltaje. El fotocátodo bialkali del PMT tiene una eficiencia

cuántica máxima de aproximadamente 25 % a una longitud de onda de 390 nm. El PMT

y los componentes electrónicos se encuentran encerrados dentro de una esfera de presión

con un diámetro 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 y el vidrio de la esfera

de presión están acoplados ópticamente 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 á 650 nm. El fotocátodo está 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 fotoelectrón (SPE) tiene una amplitud tı́pi-

ca de 10 mV y dura 5 ns. La resolución temporal para fotoelectrones individuales es
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Figura 4.2: Dibujo esquemático de un módulo óptico digital (DOM) de IceCube

de aproximadamente 2 ns. La digitalización de las señales 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

digitalización con el FADC y el ATWD conjuntamente cuando una señal cruza un umbral

discriminante de 1/4 fotoelectrón. El circuito integrado ATWD es un digitalizador de bajo

consumo eléctrico compuesto de 128 condensadores conmutados utilizados para almacenar

la señal analógica operando a 3 × 108 muestras por segundo. Cada ATWD tiene cuatro

canales paralelos con diferentes entradas que proporcionan 14 bits de rango dinámico 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 digitalización de

cada forma de onda toma 29 µs, cada módulo está equipado con dos circuitos integrados

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

El sistema FADC consiste en un digitalizador comercial de 10 bits con 4.0 × 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 µs. Aunque el rango dinámico

del FADC es limitado comparado con el ATWD, éste proporciona la cobertura del tiempo

para las señales especialmente largas. Cada “lanzamiento” o señal de DOM (DOMLaunch)

está compuesto por las ondas digitalizadas con el FADC y el ATWD, más una marca de

tiempo proporcionada por el reloj del sistema de 40 MHz e información adicional sobre

señales localmente coincidentes de módulos cercanos.

Cada módulo 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 módulo óptico digital se muestra en la figura 4.3.
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Figura 4.3: Diagrama de un módulo óptico digital (DOM). El PMT está conectado a
canales de digitalización operados por el FPGA que recibe un disparo producido por un
discriminador [29].
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Los módulos 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

envı́an a la superficie sólo si dos DOMs vecinos más cercanos o ayecentes al vecino cercano

observan una señal dentro de una ventana de coincidencia de 1µs. 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 están compuestos principalmente de ruido proveniente de corriente oscura, pero para

algunos sucesos, estos disparos permiten recuperar mayor información.

El principal disparador global en sucesos de IceCube es un disparador de multiplicidad

simple denominado SMT8 el cual requiere coincidencias en ocho módulos dentro de 5 µs.

En cada disparo, todos los disparos individuales HLC dentro de una ventana temporal de

±10µs son registrados. La tasa de activación SMT8 muestra una variación estacional de

±10 % a lo largo del año, debido al cambio de las condiciones atmosféricas que afectan

la producción de muones en duchas de aire. Este efecto se tratará con mayor detalle en

el capı́tulo 12. La tasa de activación media para IceCube en su configuración final de 86

cables es aproximadamente 2700 Hz.
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Capı́tulo 5

EL OBSERVATORIO HAWC

Figura 5.1: Representación esquemática de un tanque de HAWC. Cada tanque de HAWC
contiene 180 mil litros de agua pura y cuatro tubos fotomultiplicadores. Las partı́culas 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 γ

de gran apertura capaz de observar el cielo en la gama de energı́as de 100 GeV a 100

TeV. Los rayos gamma que observa HAWC provienen de objetos celestes bajo condiciones

fı́sicas extremas, en los que se producen partı́culas (o rayos cósmicos) de las más altas

energı́as. El observatorio HAWC incorpora la tecnologı́a y la experiencia de su predecesor,

el Observatorio Milagro. HAWC es capaz de monitorear de 2 estereorradianes del cielo en



CAPÍTULO 5. EL OBSERVATORIO HAWC 40

forma continua con el fin de detectar fuentes transitorias de fotones con energı́as entre 100

GeV y más de 100 TeV.

HAWC fue construido por una colaboración de cientı́ficos provenientes de la república

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 tecnologı́a de Cherenkov en agua empleada por

Milagro además de muchos de los mismos componentes que se utilizaron en Milagro pero

debido a la mayor altitud, la mayor área fı́sica, y el diseño optimizado, HAWC tiene una

mejor resolución angular, mayor área efectiva, una disminución de umbral de energı́a y

mejor rechazo de sucesos de fondo comparado a su antecesor. Estas mejoras se traducen en

una sensibilidad de 10 á 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 5.3)

soportada por un cilindro de acero corrugado. Los módulos PMT están aislados óptica-

mente de otros SCs lo cual facilita la discriminación entre rayos γ y rayos cósmicos. El

diseño de los SC se realizó en el laboratorio nacional de Los Alamos y en la Universidad

Estatal de Colorado, en los EE.UU. Los SC de HAWC tienen forma cilı́ndrica, con 4.5 m de

altura y 7.3 m de diámetro. Esta forma fue optimizada para la captación de luz Cherenkov

en su interior. La construcción de un SC comienza con la pared exterior de acero. Ésta

se construye en el sitio en etapas de cinco anillos de arriba abajo para mitigar riesgos

durante la construcción. 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.



CAPÍTULO 5. EL OBSERVATORIO HAWC 41

50 

-S o 

>-

-50

,,, 
• 

-150 -100

Arreglo de Tanques 

-50

X(m)
o 50 100 

Figura 5.2: Diseño 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 está en la región vacı́a 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 colocación exacta de los PMTs es de

alta importancia para lograr una reconstrucción precisa de la dirección de arribo de los

chubascos de partı́culas. El agua de los SC está filtrada hasta remover cualquier partı́cula

de dimensiones mayores a 5 micras. Los PMTs se colocan en los montajes usando un

sistema de poleas. Los cables de alta tensión y de calibración 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 dañe la parte superior de la vejiga.
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Figura 5.3: Vejiga de agua de un tanque de HAWC. La vejiga está soportada en el tanque
por un cilindro de acero corrugado. Ésta 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 mayorı́a

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 cuántica. Estos modelos son sensibles a la luz

en el rango de longitud de onda de 300 a 500 nm. La observación de los chubascos de

particulas utilizando el método Cherenkov en agua está dominada por la capacidad del

experimento para captar y convertir la luz Cherenkov de partı́culas secundarias. Un muón

tı́pico aporta aproximadamente 3 ó 4 fotones a cada superficie de PMT y las eficiencias

cuánticas varian entre el 5 % y el 30 % dependiendo del ángulo y del tipo de PMT. El

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

5.2. Sistema de adquisición de datos (DAQ)

Las señales 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 electrónica para amplificar,

modelar y analizar las señales de los PMTs. La electrónica de la placa frontal (FEB) fue

diseñada especı́ficamente para HAWC y es responsable de la amplificación y modelado

de cada impulso. Cada impulso se compara con dos umbrales de voltaje diferentes y el

tiempo en los que la señal de cada PMT cruza el umbral (alto o bajo) se registra con

una resolución de 100 ps usando módulos convertidores digitales TDC (time-to-digital

converter) CAEN VX1190A. La conformación 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 lı́nea. Múltiples clientes de

cómputo en lı́nea 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 búfer para

su lectura.

5.3. Tanques estabilizadores (outrrigers)

El método de discriminación gamma/hadrón en HAWC se vuelve más eficiente confor-

me la energı́a del rayo γ aumenta. Sin embargo, hay una gran fracción de chubascos donde

el núcleo cae fuera del arreglo de tanques, y aunque depositan suficiente información en los

sensores para lograr una discriminación entre gammas y hadrones, persiste una ambigüedad

en la posición central, la dirección del chubasco y el tamaño de éste. Por ello, a las energı́as



CAPÍTULO 5. EL OBSERVATORIO HAWC 44

Figura 5.4: Arreglo de HAWC con tanques estabilizadores. El esquema muestra la posición
de los 350 sensores que se instalarán alrededor del detector principal de HAWC, mejorando
el área efectiva en factor de 4 a altas energı́as. Cada tanque estabilizador tiene 1/80 de
tamaño de los detectores principales de HAWC.

más altas detectadas por HAWC se logra alcanzar un área efectiva de 105 m2 pero, muchos

de ellos son mal reconstruidos.

Una forma de incrementar la fracción chubascos bien reconstruidos por encima de 10

TeV es mediante la instalación de un arreglo disperso de pequeños detectores Cherenkov de

agua alrededor de HAWC-300. Estos tanques estabilizadores pueden ayudar a identificar

la posición del núcleo y ası́ mejorar la resolución angular de las duchas reconstruidas.

Esta misma técnica fue utilizada anteriormente por el observatorio de Milagro. En 2004 se

agregó un conjunto de estabilizadores dispersos a Milagro, lo que aumentó dramáticamente
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la sensibilidad del observatorio al ser capaz de determinar la posición del núcleo de la ducha

sobre un área mucho más grande que la del detector principal y reconstruir correctamente

las duchas parcialmente detectadas.

A base de estas consideraciones, en el 2016, se inició 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 precisión la posición del núcleo para los chubascos del

arreglo principal de SCs (HAWC-300), 2) aumentar el área efectiva por encima de 10 TeV

por un factor de 3 á 4 veces, y 3) determinar la posición del núcleo del chubasco cuando

éste cae fuera del arreglo HAWC pero aún deposita suficiente información en HAWC para

reconstruir el frente del chubasco y discriminar entre rayos gamma y rayos cósmicos. Esta

mejora se limita sólo a los chubascos de alta energı́a sobre 1 TeV.

El conjunto de estabilizadores de HAWC consta de 350 tanques cilı́ndricos de 1.55 m

de diámetro y 1.65 m de altura, 1/80 del tamaño de un WCD de HAWC (ver la figura 5.4

arriba). Cada tanque con 2500 litros de agua ultra-purificada, incluirá un PMT Hamamatsu

R5912 de 8 pulgadas en la parte inferior del tanque. Para el disparo y captación de datos

del sistema, se utiliza la electrónica de lectura FlashCAM [30, 31]. El conjunto de estabili-

zadores se desplegará de forma circular simétrica alrededor del arreglo principal de HAWC

con una separación entre tanques de 12 m á 18 m (véase la figura 5.4). Para optimizar el

diseño, se han realizando simulaciones detalladas usando el método de Monte Carlo.
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Capı́tulo 6

MÉTODOS DE RECONSTRUCCIÓN DE SUCESOS

6.1. IceCube

6.1.1. Reconstrucción de dirección de arribo

Para reconstruir la dirección de arribo de un muón (o haz de muones) en IceCube

utilizamos el tiempo y la localización de los impactos de fotoelectrones en módulos ópticos.

Como primera aproximación, utilizamos un algoritmo rápido en el cual se trata al suceso

como una onda plana que se desplaza a través del hielo. El algoritmo de reconstrucción

básica, Linefit, realiza un ajuste de trazo lineal minimizando la distribución del χ2 de las

distancias entre la pista y los módulos impactados, ignorando la forma cónica del frente

de onda de Cherenkov (ver sección 3.2.2) o la dispersión y absorción en el hielo. La

distribución del χ2 se puede escribir de la siguiente manera:

χ2 =
N∑
i=1

(~x0 − ~xi + ~v(ti − t0))2 , (6.1)

donde ~xi y ti representan la posición y el tiempo del i-ésimo impacto de fotoelectrón y

to representa el tiempo en el cual la partı́cula pasa por la posición ~x0 con velocidad ~v. La

resolución angular de este algoritmo tiene una precisión de unos pocos grados.

Otras reconstrucciones más avanzadas utilizan la forma del cono Cherenkov y las pro-

piedades del hielo (entre otros parámetros) para obtener una estimación más precisa de la

dirección de arribo del muón.
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Una de ellas está basada en la máxima verosimilitud donde la probabilidad de observar

un impacto en la posición ~xi y el tiempo ti dada una pista de muón con los parámetros ~a se

da por p(~xi, ti|~a), y donde se maximiza el logaritmo de la suma de dichas probabilidades

logL =
N∑
i=1

p(~xi, ti|~a) . (6.2)

La función de densidad de probabilidad p es una expresión analı́tica la cual corresponde a

una parametrización que describe la probabilidad de que un fotón viaje cierta distancia d

con un dado tiempo residual tres usando una función gamma [32]:

p(tres, d) =
1

Γ(a)ba
xa−1 exp (−tres/b) , (6.3)

a =
d

λ
, b =

1

τ−1 + c/(nX0)
,

donde X0 representa la longitud de absorción de la luz en el hielo, y donde λ y τ son

respectivamente, las escalas de longitud y tiempo caracterı́sticas, tratadas como parámetros

libres. El tiempo residual tres representa la diferencia entre tiempo de arribo de un dado

fotón y el de un fotón de “impacto directo” que viaja directamente de la fuente al módulo

óptico sin dispersión. Esta parametrización toma en cuenta el ı́ndice de refracción n ası́

como las propiedades de dispersión del hielo a través de los parámetros λ, τ , y X0, los

cuales se determinan a base de simulaciones.

Una simple reconstrucción basada en la verosimilitud (SPE) sólo considera el primer

fotón en llegar a cada módulo para hacer el cálculo de probabilidad, ignorando módulos sin

detecciones [33]. Este método mejora la reconstrucción de Linefit (la cual se utiliza como

semilla para la primera iteración). Al igual que Linefit, este algoritmo también es rápido

y permite que una sola iteración sea calculada y codificada casi en tiempo real previo a
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Figura 6.1: Respuesta de IceCube a un muón que atraviesa el detector. El tamaño de cada
módulo impactado indica el número de fotones detectados y el color indica el tiempo de
arribo (de temprano (rojo), a tardı́o (azul)). Las lı́neas indican dos diferentes reconstruccio-
nes de trazos.

su transmisión del Polo Sur al centro de datos en Wisconsin. Todas las reconstrucciones

de sucesos de rayos cósmicos de IceCube utilizadas en este análisis han sido calculadas

utilizando el algoritmo SPE. La figura 6.1 muestra el trazo de un muón a través de IceCube

que corresponde a la linea amarilla. La lı́nea gris indica la reconstrucción SPE y la linea

azul corresponde a la reconstrucción de LineFit.

6.1.2. Estimación de la energı́a

La distribución de energı́as de muones producidos por un rayo cósmico primario de

una dada energı́a es amplia. Por ello la estimación de la energı́a de los rayos cósmicos
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primarios en IceCube hace uso de un método estadı́stico donde los sucesos detectados se

clasifican a base del número de módulos ópticos impactados Nchannel, y el ángulo cenit

reconstruido, θreco. El parámetro Nchannel funciona como un estimador de energı́a de los

muones detectados por IceCube y el ángulo reconstruido θreco se considera porque en los

ángulos de cenit más grandes los muones deben tener energı́a más alta para alcanzar y

ser detectados por IceCube. Los datos de simulación se usan para determinar bandas en

energı́a de partı́culas primarias como una función de Nchannel y el coseno del ángulo de

cenit cos(θreco), como se muestra en la figura 6.2. Utilizamos una función de B-spline

Figura 6.2: El logaritmo de la energı́a media en función del coseno del ángulo cenital y el
número de sensores activados. Esto nos permite utilizar esto últimos dos parámetros como
indicador de la energı́a.

sobre Nchannel y cos(θreco) para ajustar los datos de la figura 6.2 y ası́ reducir los errores

procedentes de las estadı́sticas limitadas en los datos de las simulaciones. Esto nos permite

utilizar esto últimos dos parámetros como indicadores de la energı́a de los rayos cósmicos
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estadı́sticamente. Este método se describe en más detalle en Ref. [34]. La resolución de

reconstrucciones de energı́a ha sido estudiada utilizando simulaciones Monte Carlo con los

mismos cortes de calidad para la selección de datos en este análisis. La figura 6.3 muestra

la resolución de la reconstrucción de energı́a en función de (a) energı́a media y (b) ángulo

cenital.
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Figura 6.3: Resolución energética como función de (a) energı́a media y (b) ángulo 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 más) haces de muones cruzan el detector simultánea-

mente dentro de una ventana de disparo ∆t. Como resultado, la distribución de impactos en

módulos puede confundir la reconstrucción del trazo. La fracción de sucesos coincidentes

en IceCube es de aproximadamente 0.1. En el capı́tulo 8 describiremos la simulación de

sucesos coincidentes.

6.2. HAWC

6.2.1. Localización del núcleo

Para poder reconstruir la dirección de arribo de un chubasco de partı́culas o su energı́a,

es necesario primero saber la localización del núcleo del chubasco. El núcleo del chubasco

es el punto en la superficie donde la partı́cula primaria habrı́a aterrizado e incluye la

mayorı́a de los impactos con mayor carga de cada suceso, excepto en el caso de algunos

sucesos inducidos por rayos cósmicos. El ajuste del núcleo se realiza con una minimización

del χ2 de una función de deposición lateral de energı́a. Esta minimización se siembra con

una primera estimación del centro de carga de los impactos. El centro de carga necesaria-

mente está en el arreglo de sensores, aunque el verdadero núcleo del chubasco puede caer

justo fuera del lı́mite del arreglo. Esta primera suposición reduce el tiempo de cálculo, lo

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

La función χ2 en este caso es una suma de las diferencias cuadradas

χ2 =
∑ (q − q′)2

σ2
q′

, (6.4)

de la carga medida q y de la carga anticipada q′ dividida por la varianza de la carga
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anticipada σ2
q′ . La carga anticipada corresponde a la expectativa asumiendo una función

de distribución de energı́a lateral. Se elige una gaussiana bidimensional para ajustar la

curvatura como estimación de primer orden.

6.2.2. Reconstrucción de dirección de arribo

Al igual que con la localización del núcleo, el ajuste del ángulo se siembra con un ajuste

simple el cual es aproximado pero no fı́sicamente motivado. Una vez más, esto se hace para

aumentar la velocidad de reconstrucción. Esta primera aproximación es un ajuste de plano

de onda a los tiempos de impacto producidos por el chubasco de partı́culas como se muestra

en la figura 6.4. Este ajuste de plano de onda se utiliza para sembrar una búsqueda de

verosimilitud a los tiempos reales de arribo en los PMTs convolucionados con un perfil de

chubasco simulado. Cada iteración de la minimización sustrae adecuadamente la curvatura

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

6.2.3. Estimación de la energı́a

Para estimar la energı́a del rayo cósmico primario, utilizamos el método desarrollado

en HAWC (Ref. [37]) el cual hace uso de la distribución lateral de impactos en función de

la energı́a de la partı́cula primaria como se muestra en la figura 6.4. Construimos una tabla

de probabilidades de cuatro dimensiones con intervalos de ángulo cenital, energı́a primaria,

distancia del PMT al núcleo 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 estadı́sticas de Monte Carlo no influyan en la

estimación de la energı́a. Dado un chubasco con una dirección de arribo reconstruida y

una posición central, cada PMT aporta un valor de verosimilitud extraı́do de las tablas,
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Figura 6.4: Reconstrucción del frente del chubasco de partı́culas en HAWC. La lı́nea
negra representa el frente verdadero de un chubasco extenso. La lı́nea verde representa
el frente del plano del chubasco después de la corrección de curvatura. Este se utiliza para
determinar la expectativa del tiempo de arribo y se compara con los tiempos de detección
de los PMT [36].

incluyendo los PMTs en operación que no registran una señal. Para cada energı́a posible,

se suman los valores de verosimilitud para todos los PMT y se elige el intervalo de energı́a

con el máximo valor de verosimilitud como la mejor estimación de energı́a. La tabla de

energı́a de protón tiene la siguiente forma:

3 intervalos de ángulo cenital

1. θ0: 0.957 ≤ cos θ ≤ 1

2. θ1: 0.817 ≤ cos θ < 0.957

3. θ2: 0.5 ≤ cos θ < 0.817

44 intervalos de energı́a de 70 GeV á 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 á 350 m en pasos de 5 m de ancho.

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

de log (Q/1PE).

Los tamaños de los intervalos de ángulo cenit y de energı́a han sido definidos con el fin de

dividir la simulación en compartimientos con igual número de estadı́sticas. 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

resolución estimada de carga en los PMTs (∼ 30 %).

El rendimiento resultante se evalúa a través de la distribución de sesgo s, definida por

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

s = logEreco − logE , (6.5)

la cual se muestra para un único depósito de energı́a en la figura 6.5. La media de esta

distribución define la polarización de energı́a o desplazamiento y la anchura define la

resolución de energı́a que se muestran como una función de energı́a en la figura 6.6.

También identificamos el valor integrado de la distribución como la eficiencia ε(E) para

reconstruir los sucesos en ese intervalo de energı́a. Como las tablas de estimación de energı́a

se construyen únicamente a partir de la simulación de protones, el sesgo para evaluar

sólo chubascos de protones está dentro de la mitad de un ancho de intervalo por encima

de ∼ 4 TeV. Esto establece un umbral de energı́a por debajo del cual los chubascos de

protones que apenas pasan los cortes de selección serán reconstruidos a energı́as más altas,

manifestándose como un sesgo cada vez mayor con la disminución de la verdadera energı́a.

Esto también puede verse como una aparente caı́da en la resolución de energı́a por debajo

de ∼ 7 TeV debido a la disminución del tamaño de la muestra al evaluar la ecuación (6.5).
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FIG. 3. Distribution of equation 3 for the bin centered at E = 100 TeV (left), showing the definitions of energy bias, resolution,
and e�ciency. The Monte Carlo values are indicated by the blue markers, while the black curve is a Gaussian fit to these
points. The normalization condition includes events that were not selected as a result of the selection criteria, thus, the integral
represents the e�ciency ✏(E) to reconstruct and select events in this energy bin. Resulting energy bias (center) and resolution
(right) for all particles (red) and protons (blue) as a function of energy using the energy estimation method provided event
selection criteria.
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tainty on the e↵ective area; however the influence317

on the measured spectrum was less than 5%. Val-318
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tions above 25 m and 2�, respectively, in addition320

to inducing energy resolutions exceeding 100%.321

The e↵ects of making these cuts on simulated and data322

events are shown in table II. The core resolution provided323

the above selection criteria is estimated to be 10 m at 10324

TeV, dropping below 8 m above 100 TeV. The angular325

resolution above 10 TeV is 0.5�.326

Cut % Passing Data Event Rate

MC Data [kHz]

No cut (trig. threshold) 100 % 100 % 24.7

Core & angle fit pass 99 % 96 % 23.6

Nhit � 75 31 % 23 % 5.7

✓ < 17� 8 % 6 % 1.5

Nr40 � 40 2 % 2 % 0.43
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event quality cuts in simulation and data, including the ob-329

served event rate in data. The percentages represent the frac-330

tion of events that passed the previous cut, with the set of331

triggered events being the reference selection.332
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C. Energy Estimation335

To estimate the primary cosmic ray energy, we use the336

lateral distribution of measured signal as a function of337

the primary particle energy. Using proton-initiated air338

shower simulation, we build a four-dimensional probabil-339

ity table with bins in zenith angle, primary energy, PMT340

distance from the core in the shower plane, and mea-341

sured PMT signal amplitude. The tables are smoothed342

with a multi-dimensional spline fitting routine [30] to en-343

sure bin fluctuations from the Monte Carlo statistics do344

not influence energy estimation. Given a shower with345

a reconstructed arrival direction and core position, each346

PMT contributes a likelihood value extracted from the347

tables, including operational PMTs that do not record348

a signal. For each possible energy, the likelihood values349

for all PMTs are summed, and the energy bin with the350

maximal likelihood value is chosen as the best energy351

estimate.352

The proton energy table takes the following form:353

• Three zenith angle bins354

– ✓0 : 0.957  cos ✓  1355

– ✓1 : 0.817  cos ✓ < 0.957356

– ✓2 : 0.5  cos ✓ < 0.817357

• Forty-four energy bins from 70 GeV–1.4 PeV with358

bin width 0.1 in log E359

• Seventy bins in lateral distance from 0–350 m in360

bins of width 5 m361

• Forty bins in charge from 1 – 106 photoelectrons362

(PE) in steps of 0.15 in log Q363

The zenith and energy bin widths were defined so as to364

divide up the simulation into equal statistics bins. The365

lateral distance bin spacing was assigned half of the spac-366

ing between WCD centers, ⇠ 10m. Finally the charge bin367

width was chosen to be of the same order as the estimated368

PMT charge resolution (⇠ 30%).369

Figura 6.5: Distribución de la ecuación 6.5 para el intervalo centrado en E = 100 TeV
(de Ref. [37]), mostrando las definiciones de sesgo de energı́a. Los valores de Monte
Carlo están indicados por los marcadores azules, mientras que la curva negra es un ajuste
gaussiano a estos puntos.

6.2.4. Identificación de chubascos

El observatorio HAWC detecta cascadas atmosféricas de partı́culas cargadas creadas

cuando rayos cósmicos o rayos gamma entran en la atmósfera terrestre. La mayor parte de

la señal se concentra en el núcleo de la cascada. La proporción de rayos gamma a rayos

cósmicos detectada por HAWC (Φγ/ΦCR) es de ∼ 10−4, el cual es de similar orden de

magnitud al de la anisotropı́a de pequeña 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 cósmicos en los

datos con el fin poder hacer astronomı́a de rayos gamma. En HAWC, se pueden discernir

las cascadas atmosféricas provenientes de rayos gamma de las que producen los rayos

cósmicos mediante la observación del patrón espacial de las señales que se observan en
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FIG. 3. Distribution of equation 3 for the bin centered at E = 100 TeV (left), showing the definitions of energy bias, resolution,
and e�ciency. The Monte Carlo values are indicated by the blue markers, while the black curve is a Gaussian fit to these
points. The normalization condition includes events that were not selected as a result of the selection criteria, thus, the integral
represents the e�ciency ✏(E) to reconstruct and select events in this energy bin. Resulting energy bias (center) and resolution
(right) for all particles (red) and protons (blue) as a function of energy using the energy estimation method provided event
selection criteria.
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Figura 6.6: Resolución energética (de A. U. Abeysekara et al. [37]) para todas las partı́culas
(rojo) y protones (azul) en función de la energı́a utilizando el método de estimación de
energı́a.

el detector cuando las cascadas llegan al nivel de la superficie. En las cascadas de rayos

gamma, la mayor parte de la señal al nivel de la superficie se encuentra localizada cerca del

eje de la cascada, o sea, a lo largo de la dirección del rayo gamma inicial. Los chubascos

producidos por rayos γ son cascadas electromagnéticas puras con pocos muones o piones

mientras que los rayos cósmicos producen cascadas hadrónicas ricas en piones, muones y

otros hadrones secundarios con un alto momento transversal. En HAWC, estos dos tipos de

sucesos producen señales diferentes, especialmente aquellos con energı́a arriba de varios

TeV.

La figura 6.7 muestra el desarrollo de cascadas atmosféricas simuladas a 1 TeV. El

fotón (6.7a) tiene una distribución de partı́culas secundarias más uniforme y mayormente

concentrada en comparación con la de un protón (6.7b) que contiene muones y produce una
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(a) Rayo-γ. (b) Protón.

Figura 6.7: Cascadas atmosféricas simuladas. (b) Cascada hadrónica producida por un
protón y (a) cascada electromagnética producida por un rayo-γ. Imágenes cortesı́a de
Fabian Schmidt (ikp.kit.edu).

distribución más estocástica. La figura 6.8b muestra la visualización de un tı́pico suceso

producido por rayos-γ (6.8a) y uno producido por rayos cósmicos hadrónicos (6.8b) en

HAWC. La figura 6.9 muestra las distribuciones laterales de un rayo cósmico (6.9a) y un

fuerte candidato de rayo γ (6.9b) de la nebulosa del Cangrejo. El nivel de carga efectiva

Qeff (que se refiere a la cantidad de luz detectada) disminuye en impactos más alejados

del núcleo del chubasco en ambos casos; pero en la cascada hadrónica, hay impactos

esporádicos de alta carga más alejados del núcleo. Esta distribución es caracterı́stica de las

cascadas hadrónicas y surge de una combinación de partı́culas penetrantes (principalmente

muones) y sub-cascasdas hadrónicas.

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

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

ikp.kit.edu
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(a) Rayo-γ. (b) Protón.

Figura 6.8: Visualización de un tı́pico suceso producido por rayos-γ (a) y por cósmicos
hadrónicos (b) en HAWC. Cada punto representa un PMT en HAWC y los lı́mites del
tanque WCD se muestran. El color indica el tiempo que cada PMT vio la luz y el tamaño
indica cuánta luz éste ha detectado. El núcleo del chubasco es evidente como la región
densa de PMTs impactados.

ble CxPE40 es la carga efectiva medida por los PMTs fuera de un radio de 40 metros del

núcleo del chubasco. Definimos la compacidad, C como

C =
Nhit

CxPE40

(6.6)

donde Nhit es el número de PMTs con impactos en un suceso. CxPE40 tiene por lo general

un valor alto en los sucesos hadrónicos, por lo que C es pequeño. El parámetro PINC ó P

cuantifica la “grumosidad” o heterogenidad del chubasco. Este parámetro se define a partir

la distribución lateral de impactos en el suceso, como se ve en la figura 6.9b. Cada uno

de los impactos de PMT, i, tiene una carga efectiva medida Qeff,i. P se calcula usando el

logaritmo de esta carga ζi = log10(Qeff , i). Por cada impacto, se asigna una expectativa

〈ζi〉 haciendo un promedio del ζi en todos los PMTs dentro de un diámetro de 5 metros del

núcleo del chubasco utilizando la fórmula χ2
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P =
1

N

N∑
i=0

(ζi − 〈ζi〉)2

σζi
(6.7)

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

rayos-γ en la vecindad del Cangrejo.

(a) Rayo cósmico (b) Rayo-γ

Figura 6.9: Funciones de distribución lateral de un obvio rayo cósmico (izquierda) y un
candidato a fotón de la Nebulosa del Cangrejo (derecha) de Abeysekara et al. (2017) [40].
El rayo cósmico ha aislado impactos de alta carga lejos del núcleo del chubasco debido
a partı́culas penetrantes en la cascada hadrónica. Estas caracterı́sticas están ausentes en el
chubasco del rayo gamma.

La figura 6.9b. muestra el promedio móvil 〈ζi〉 para dos sucesos. El suceso hadrónico

en la figura 6.9a tiene una distribución dispareja y varios impactos que difieren substancial-

mente de la media dando un valor mayor deP . Ambas variables, C yP , han sido modeladas

por medio de simulaciones. La región de fondo se escala para tener el mismo ángulo sólido

que la región de Cangrejo. Las distribuciones en la vecindad del Cangrejo están formadas

por una combinación de rayos cósmicos hadrónicos y fotones (rayos-γ) provenientes del

Cangrejo.

Como hemos visto, la resolución energética de los rayos cósmicos en HAWC es mucho

mejor que la de IceCube. Esto se debe principalmente al método de detección. En el caso
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Figura 6.10: La distribución de P para sucesos en la región del Cangrejo con una fracción
de PMTs impactados de entre 74.0 % y 84.0 %. Dado que P es basicamente un cálculo de
χ2, la variable P tiene un valor de 1–2 para fotones. (fuente Abeysekara et al. (2017) [40])

de IceCube toda la información que se extrae del suceso proviene de la cantidad de energı́a

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 información por lo

cual el detector funciona como calorı́metro y está mejor correlacionado con la energı́a de

la partı́cula primaria.
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6.3. Codificación 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 lı́mite práctico en la cantidad de información que se puede almacenar y trans-

ferir de cada suceso que activa el disparador del detector. Por esta razón, 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 análisis enfocados en la detección de neutrinos. Como los muones producidos por rayos

cósmicos provenientes del hemisferio sur dominan la tasa de disparo, el almacenamiento

y transmición de datos en bruto para todos estos sucesos no es posible. Por esta razón

hemos diseñado un formato de almacenamiento de datos más compacto denominado DST

(Data Storage & Transfer). Este formato se utiliza para almacenar los resultados de la

reconstrucción realizada en lı́nea de todos los sucesos registrados por IceCube.

El formato DST almacena el tiempo del suceso t, los ángulos de dirección (θ, ϕ) en

coordenadas locales de la pista (o traza del muón) reconstruida, el número de módulos

activados y de cables cuyos módulos han sido activados, el número de fotoelectrones

registrados en el detector y el resultado de una estimación de la energı́a ası́ como otros

datos referentes a la calidad de la reconstrucción de cada suceso. Los datos se codifican

en un formato comprimido que permite la transferencia de alrededor de 3 Gb por dı́a a

través del sistema de comunicación satelital llamado SPADE (South Pole Archival and Data

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

La secuencia de datos DST es la principal fuente de información sobre las direcciones

de incidencia de rayos cósmicos de IceCube para el análisis de anisotropı́a y fue diseñada

con este fin por el autor de este texto. La energı́a mediana y la resolución 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 capı́tulo 8 trata más a fondo estas simulacio-

nes.

6.4. El Software DST

El objetivo del proyecto DST es recopilar información sobre todos los sucesos reco-

lectados por IceCube. El propósito de obtener estadı́sticas tan altas es múltiple; se pueden

utilizar para producir diagnósticos de altas estadı́sticas sobre el rendimiento del detector,

y también para análisis fı́sicos especı́ficos que requieren recopilar información sobre todos

los sucesos desencadenados. El filtrado DST se ejecuta en lı́nea, 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 rápidos como los que hemos

descrito en el capı́tulo 6. Como ya se ha mencionado, sólo un número limitado de obser-

vables se escribe en el disco en un formato compacto. El DST registra los resultados de

reconstrucción rápida implementado en el esquema del PnF y codifica la pista reconstruida

de cada suceso junto con otros observables tales como el número de pulsos producidos por

fotoelectrones, el tiempo del suceso e información de disparo.

Esta información del suceso DST se capta y se escribe en un objeto C++ de tipo

I3DST serializado. Las herramientas de filtro para este flujo especı́fico son rápidas y los

datos captados por ellas son lo suficientemente compactos. Esto nos permite recopilar

información 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 codificación y transmisión de los datos.

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

los datos captados en este formato han sido utilizados en varios estudios de muones y rayos
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cósmicos incluyendo las primeras mediciones de anisotropı́a publicadas por IceCube [3,

41, 42]. Además, se han hecho estudios sobre variaciones de temperatura y presión en la

atmósfera y estratósfera a partir de la tasa se muones captados con este filtro. El software y

el formato de la codificación DST se describen en forma detallada en el apéndice A.
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Capı́tulo 7

SISTEMA DE COORDENADAS

7.1. Coordenadas locales

La definición 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 está situado en un plano

paralelo a la superficie, y alineado con el meridiano primario (longitud geográfica 0◦). El

eje x, también paralelo a la superficie y coplanar con y, apunta en una dirección a 90◦ del

eje y, en el sentido de las agujas del reloj. El eje z es ortogonal al plano x − 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 ángulo acimutal ϕ, y el ángulo cenital θ. que se

definen de la siguiente manera:

ángulo cenital θ: medido con respecto al eje z de 0◦ a 180◦. La convención implica

que el punto cenital tiene θ = 0◦, el horizonte local está a θ = 90◦ y el punto nadir

tiene θ = 180◦.

ángulo acimutal ϕ: medido en sentido contrario a las agujas del reloj desde el eje x

de 0◦ a 360◦. En esta convención, el eje y apunta en la dirección ϕ = 90◦.

7.2. Marco celeste ecuatorial

Las posiciones astronómicas 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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Figura 7.1: Definición de las coordenadas locales. Se muestran los ángulos acimutal y
cenital (ϕ y θ, respectivamente) a un objeto en el cielo.

“siderales”. Las referencias en la esfera celeste son el ecuador celeste, el cual es la proyec-

ción del plano ecuatorial de la Tierra al infinito; el equinoccio vernal, que corresponde a la

intersección del ecuador celeste y el plano eclı́ptico; y los polos celestes (norte y sur) defi-

nidos por la proyección del eje de rotación de la Tierra. Debido al movimiento de precesión

de la Tierra, el punto vernal se mueve lentamente con respecto a las estrellas, completando

un ciclo en unos 26,000 años. Por esta razón, 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 nutación. Las posiciones en la esfera celeste se caracterizan por dos

ángulos:

Ascensión recta α: 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◦.

Declinación δ: Se mide como la distancia angular entre el ecuador celeste y la lı́nea

paralela que contiene el objeto. Los ángulos 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: Definición del sistema de coordenadas ecuatoriales (sideral). Se muestran los
ángulos de ascensión recta α y declinación δ.

Los sistemas de coordenadas local y celeste (o ecuatorial) están relacionados a través

de una transformación que depende del tiempo. Definimos

n = (cosα cos δ, sinα cos δ, sin δ) (7.1)
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como el vector unitario correspondiente a las coordenadas (α, δ) en el sistema ecuatorial

diestro. Del mismo modo, el vector unitario correspondiente a las coordenadas (θ, ϕ) en el

sistema local diestro es n′ = (cosϕ sin θ,− sinϕ sin θ, cos θ). Los dos vectores unitarios

están relacionados a través de una transformación de coordenadas dependiente del tiempo

n = R(t)n′. Para un experimento situado en una latitud geográfica Φ y longitud Λ (medido

al este de Greenwich), la matriz de transformación es

R(t) =


− cosωt sin Φ − sinωt sin Φ cos Φ

sinωt − cosωt 0

cosωt cos Φ sinωt cos Φ sin Φ

 , (7.2)

donde ω = 2π/24 y la hora local sidereal t está relacionada (en horas) a la hora sidereal en

Greenwich t′ (0h UTC) por t = t′ + Λ/ω y ésta se define con el polinomio de tercer grado

t′ = c0 + c1 · T + c2 · T 2 + c3 · T 3 (mód 360) , (7.3)

en grados (◦) con coeficientes c0 = 280.46061837, c1 = 1.31850007701×107, c2 = 3.87933

×10−4, c3 = -2.58331181 ×10−8 y donde T se define como

T =
MJD − 51544.5

36525
, (7.4)

(ver J. Meeus, Astronomical Algorithms (Willman-Bell 1998) p. 88, ecuación 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 dı́as de la fecha juliana

JD, y por lo tanto, al número de dı́as desde la medianoche del 17 de noviembre de 1858. En

términos del ángulo de la hora h (definido por α = t′ − h), la relación entre coordenadas
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locales y celestes es

sin δ = cos θ sin Φ + sin θ sinϕ cos Φ (7.5)

tanh =
cosϕ

sinϕ sin Φ− cot θ cos Φ
.

En el caso de IceCube, estando éste situado en el Polo Sur (Φ = −90◦), las ecuaciones

(7.5) se simplifican a:

h = ϕ+ 90◦ (7.6)

δ = θ − 90◦

7.3. Marco solar de coordenadas

Otro sistema de coordenadas útil es el marco solar en el cual la ascensión recta se

mide con respecto a la ascensión recta del Sol α�, y donde su declinación se conserva sin

alteraciones:

αs = α− α� (7.7)

δs = δ .

Dado que el origen de este marco está fijado al Sol, éste se mueve con respecto al marco

sideral (es decir, con respecto a las estrellas), completando una revolución en un año solar

(365.25 dı́as). En el caso de observaciones con cobertura constante e invariable, cualquier

señal en el marco sideral se debe promediar a cero durante el curso del año solar. Las

brechas en el tiempo de adquisición de datos o las variaciones estacionales en el flujo de

rayos cósmicos observados podrı́an producir una anisotropı́a en coordenadas siderales de
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origen solar. El efecto también puede funcionar en sentido opuesto: la anisotropı́a sideral

podrı́a distorsionar la anisotropı́a observada en el marco solar. Se espera una anisotropı́a de

origen astrofı́sico en el marco sideral y solar, por lo que es difı́cil desentrañar esas señales

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

7.4. Marcos de tiempos no-fı́sicos

Un año sideral tiene 366.25 dı́as, lo que equivale a un dı́a más que el año solar (365.25

dı́as) con lo cual un dı́a sideral tiene unos 4 minutos menos que un dı́a solar. El marco anti-

sideral se construye invirtiendo el signo de la corrección necesario para pasar del tiempo

solar al tiempo sideral, lo que significa que un dı́a anti-sideral es de unos 4 minutos más

que un dı́a solar y por lo tanto, el año anti-sidereal consta de 364.25 dı́as. Este marco de

coordenadas se utiliza comunmente para investigar efectos como variaciones estacionales

producto del dipolo solar. Estos pueden causar una distorsión en la anisotropı́a sideral los

cual se manifesta como una aparente señal en el marco anti-sideral. Similarmente, se puede

definir otro marco, llamado “ sideral-extendido”, donde un dı́a es 4 minutos más corto que

el dı́a sideral (8 minutos más corto que el dı́a solar). Por lo tanto, un año en este marco

de tiempo tiene 367.25 dı́as. Fluctuaciones en el dipolo de la anisotropı́a sideral pueden

inducir una “señal” en el marco sideral extendido. Ref. [43] contiene una descripción más

detalladas de estos marcos y su relación con variaciones temporales.

7.5. Pixelización y visualización de mapas celestes

Para simplificar los cálculos sobre las esferas locales y celestes, necesitamos dividir el

cielo en pı́xeles con ángulo sólido ∆Ω de igual área. Para ello utilizamos la parametrización

sobre la esfera unitaria proporcionada por el paquete HEALPix (Hierarchical Equal Area
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iso-Latitude pixellation of the sphere) [44]. HEALPix, el cual está disponible como una

biblioteca1, fue diseñado para el análisis de mapas celestes en el estudio del fondo cósmico

de microondas (CMB) y proporciona métodos para visualizar y analizar mapas celestes.

HEALPix proporciona una teselación de la esfera unitaria con pı́xeles de igual área y

una ordenación de pı́xeles en filas iso-latitudinales. La esfera unitaria se divide en pı́xeles

que subtienden el mismo ángulo sólido ∆Ω. El número Npix de pı́xeles en un mapa, se

determina mediante el parámetro Nside, donde Npix = 12×N2
side. El parámetro Nside define

la resolución y tiene que ser definido en potencias de 2Nside = 2r.

Figura 7.3: Pixelización de HEALPix (imagen cortesı́a NASA JPL)

Una vez que la rejilla del cielo está construida para toda la esfera celeste, a cada par

reconstruido (θ, ϕ) se asigna a un número entero que identifica, de manera única, cada

uno de los pı́xeles en la cuadrı́cula. La resolución predeterminada de mapa utilizada en el

análisis presentado más adelante es de Nside = 64, que divide la esfera en 49,152 pı́xeles

con un tamaño angular medio de pı́xeles de ∼0.92◦. Este tamaño de pı́xel es menor que la
1http://healpix.jpl.nasa.gov

http://healpix.jpl.nasa.gov/
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resolución angular de los detectores utilizados en este trabajo (∼4◦) y mucho menor a la

escala angular de la anisotropı́a sideral.
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Capı́tulo 8

SIMULACIONES

8.1. Simulación de cascadas atmosféricas

En su gran mayorı́a, las partı́culas detectadas por IceCube y HAWC se producen en

cascadas atmosféricas procedentes de interacciones de rayos cósmicos con moléculas en la

atmósfera de la Tierra y llegan a la superficie en forma de chubascos de partı́culas extensos

e incluyen muones penetrantes. Estas cascadas atmosféricas se simulan utilizando técnicas

de Monte Carlo. En el caso de IceCube se utiliza una versión modificada (Refs. [45, 46])

de CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) [38]. El modelo de interacción

hadrónica utilizado en estas simulaciones es SIBYLL 2.1. El espectro de energı́a de las

partı́culas primarias se genera a partir del modelo poly-gonato de J. R. Hörandel el cual

consiste de varios espectros de energı́a según el elemento primario del rayo cósmico [47].

Los elementos están agrupados en seis clases de acuerdo a su masa atómica: protón (A =

1), helio (A = 2), de litio a flúor (A = 3-9), de neón a cromo (A = 10-24), de manganeso

a cobalto (A = 25-27) y de nı́quel a uranio (A = 28-92). Cada uno de estos grupos tiene

un espectro de energı́a corespondiente. La figura 8.1 muestra los espectros energéticos de

rayos cósmicos con energı́as primarias de hasta 1020 eV cuyas cascadas atmosféricas son

simuladas por CORSIKA.

En el caso de IceCube, además de simular las interacciones de partı́culas en la atmósfera

y su propagación, es necesario realizar una propagación de los leptones, productos secun-

darios de las cascadas atmosféricas, a través del hielo dentro del volumen del detector. A
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value of about a factor of 2.5 when compared to
the rigidity dependent choice. Also, the steepening
around the individual knees turns out to be quite
different when comparing the spectra of the ele-
mental groups in Figs. 11 and 12. For the rigidity
dependent cut-off the fit yields a moderate steep-
ening, viz. a change of the slope of Dc ¼ 2:10 or an
index of cc ¼ "4:7 and a smooth transition be-
tween the power laws, ranging across slightly less
than one decade, with ! ¼ 1:9.

The mass dependent ansatz results in a strong
steepening of the spectra to cc ¼ "7:8 above the
knee or a change of the spectral index of Dc ¼ 5:7
within a region of about half a decade (! ¼ 2:3).
Taking the propagation of cosmic rays through the
galaxy into consideration, such a sharp cut-off
would be hard to explain on astrophysical
grounds. Maybe a nearby cosmic-ray source, as
discussed in [96], or a new type of interaction in the
atmosphere could lead to such a sharp cut-off.

Using the linear extrapolation for cZ does not
improve the v2-value, the spectrum around 3 PeV
cannot be described satisfactorily by mass-depen-
dent cut-off energies. Nevertheless, a recent anal-
ysis, combining electromagnetic shower size
spectra of several experiments favours a knee for
individual elements proportional to their mass
[97].

When probing the third hypothesis for the cut-
off energy, the constant cut-off, the upper fit
boundary has been changed from 20 to 560 PeV
resulting in consistent parameters, too. The ob-
tained spectra are plotted in Fig. 13 for the two
assumptions on the spectral indices above the knee
and the corresponding parameters are listed in the
last column of Table 6. For the common cc the
differences between the linear and the non-linear
extrapolation for cZ are negligible. For a common
Dc deviations above 200 PeV are significant, as can
be inferred from Fig. 13b. The non-linear extra-
polation (solid line) results in larger flux values as
compared to the linear extrapolation which coin-
cides nearly with the sum spectrum for 16 Z6 28
(dotted line).

The shape of the average energy spectrum is
well described up to 200 PeV, as indicated by the
low v2=d:o:f : values. But the change in the spec-
trum at 400 PeV, seen in Figs. 9 and 14, cannot be
described. The all-particle spectrum lies signifi-
cantly above the measured values. A very smooth
transition is obtained, the spectral indices change
only little by Dc ¼ 0:4 to a value of cc ¼ "3:1
above the knee. The width of the transition region,
described by ! ¼ 1:9 is comparable to the one for
the rigidity dependent cut-off. However, the ansatz
of a constant cut-off will be disfavoured below,

Fig. 12. Average all-particle energy spectrum. The line through the data represents a fit of the sum spectrum for elements with
16Z6 92 according to the poly-gonato model with mass dependent cut-off for (a) common cc and (b) common Dc. The dotted line
shows the spectrum for 16Z6 28. In addition, energy spectra for groups of elements are shown.

J.R. H€oorandel / Astroparticle Physics 19 (2003) 193–220 207

Figura 8.1: Espectro energético de partı́culas de acuerdo al modelo poly-gonato de J. R.
Hörandel [47] utilizado para describir la composición de rayos cósmicos en la simulación
de CORSIKA. Los diferentes espectros de energı́a surgen de agrupaciones basadas en las
masas elementales. Los seis grupos son: protones (A = 1), helio (A = 2), litio a flúor (A =
3-9), neón a cromo (A = 10-24), manganeso a cobalto (A = 25-27), Y nı́quel 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, producción de pares, dispersión múltiple e

ionización [11] como se describe en el capı́tulo 3. La propagación de muones (y taus) a

través del detector y sus pérdidas de energı́a se simulan utilizando un programa llamado

PROPOSAL (PRopagator with Optimal Precision and Optimized Speed for All Leptons)

basado en parametrizaciónes [48].
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Los sucesos coincidentes, aquellos con dos (o más) haces de muones que cruzan el

detector simultáneamente (dentro de una ventana de disparo ∆t), necesitan ser simulados

ya que el detector IceCube es lo suficientemente grande como para que sucesos de fondo

ocurran simultáneamente con una probabilidad significativa. La simulación de muones

coincidentes se producen al combinar dos o tres sucesos individuales, en los que al menos

un módulo óptico ha detectado fotones. Los sucesos se combinan usando la probabilidad

Poisson f(k, λ) de que un número k de chubascos coincidan durante intervalo de tiempo

∆t:

f(k, λ) =
e−λλk

k!
, (8.1)

donde λ = R∆t es el número promedio de muones que atraviesan el volumen del detector

en un periodo ∆t, dada una tasaR. Los chubascos de fondo se inyectan con una distribución

temporal uniforme en el intervalo ∆t. Por defecto, la ventana de tiempo ∆t tiene un valor

de 40 µs pero puede hacerse arbitrariamente grande dado suficiente memoria necesaria

para almacenar la información de cada componente de los chubascos.

8.2. Propagación de fotones en IceCube

La emisión de fotones y su propagación es manejada por los códigos de propagación de

fotones PPC y CLSim. Estos módulos están diseñados para utilizar procesadores de unida-

des de procesamiento gráfico (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

dispersión y absorción de luz del hielo en el detector. El modelo actual adoptado para este

trabajo también describe la inclinación de las capas en el hielo y la anisotropı́a acimutal en

la dispersión y absorción 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 propagación, los suceso pasan a través de un filtro con el cual se

seleccionan solo aquellos que tienen uno o más fotonelectrones. Si ningún módulo óptico

registra un foto-electrón, el suceso se descarta.

Figura 8.2: Las propiedades de dispersión y absorción del hielo descrito por el modelo
SPICE-Mie [51] 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. Simulación de IceCube

Después de obtener en número de fotoelectrones producidos por muones, se producen

los pulsos electrónicos correspondientes a lo que registrarı́an los PMTs y a estos se añaden

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 dı́nodo), pulsos tardı́os (que aparecen hasta 70 ns

después del pico principal y consisten en fotoelectrones que se dispersan (in)elástica-

mente desde el primer dı́nodo y producen electrones secundarios después de volver a

ser acelerados), y pulsos extremadamente tardı́os (que se atribuyen a la ionización de los

gases residuales producida por electrones acelerados en el espacio entre dı́nodos) [28]. El

módulo DOMLauncher simula la electrónica del tablero electrónico del DOM, procesando

estos impactos de fotoelectrones a través del discriminador, la coincidencia y la lógica del

digitalizador para producir las señales digitalizadas o DOMLaunches. Los datos emitidos

por DOMLaucher son sometidos a una simulación del disparador descrito en el capı́tulo 4.

8.4. HAWCSim

La simulación Monte Carlo de HAWC está basada en el conjunto de herramientas

GEANT4 [53] con el cual se simula el paso de partı́culas a través de la materia. HAWCSim

toma la información de partı́culas 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 fotocátodo a los fotoelectrones en este punto de

la cadena (incluyendo la simulación de la absorción, transmisión y reflexión de fotones

Cherenkov), se calculan probabilidades correspondientes para cada proceso fı́sico a partir

de las leyes de Fresnel. En éstas se incluyen los ı́ndices de refracción de cada uno de
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los materiales (fotocátodo, vidrio, vacı́o). También se calcula la eficiencia cuántica del

fotocátodo como función del ángulo de incidencia a base del ı́ndice de refracción complejo

del material de fotocátodo. Finalmente, se asigna un tamaño de pulso a cada fotón detectado

a base de una distribución medida [54]. Una vez que se obtiene la respuesta del fotocátodo,

se ejecuta un programa que simula la colección de fotoelectrones y el hardware DAQ

incluyendo el disparador.

Las reconstrucciones de núcleo y ángulo en los sucesos simulados se producen con

MILINDA, el proyecto de reconstrucción y análisis de Milagro [55] escrito originalmente

en el lenguaje C aunque más tarde se le ha añadido código C++. Los datos de simulación 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−2.0) con el fin de sobremuestrear los

sucesos de alta energı́a que suelen activar al detector con menor frecuencia. Además, en

las simulaciones de HAWC se simulan los sucesos lanzándolos preferentemente a poca

distancia del centro del detector (hasta 1 km). El uso de pesas en la etapa analı́tica elimina

los sesgos introducidos a raı́z de estas optimizaciones.
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Capı́tulo 9

METODOLOGÍA

9.1. Intensidad relativa

Para construir un mapa celeste del flujo de rayos cósmicos necesitamos construir un

mapa de referencia que representa la sensibilidad del detector a un flujo isotrópico de

rayos cósmicos. Este mapa de referencia no es en sı́ mismo isotrópico, ya que los efectos

atmosféricos causan cambios diurnos en la tasa de cascadas atmosféricas y las asimetrı́as

del detector conducen a una desigual distribución de sucesos en función de ascensión recta.

El mapa de referencia debe tomar en cuenta estos y otros efectos, los cuales son difı́ciles

o imposibles de simular con el nivel de precisión 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 cuadrı́cula con pı́xeles de igual ángulo sólido con el número

de sucesos N(α, δ), donde α, δ es la dirección de arribo reconstruida en coordenadas

ecuatoriales. El mapa de referencia 〈N(α, δ)〉 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 anisotropı́a en coordenadas siderales. Esta comparación

se lleva a cabo mediante la construcción de dos tipos de mapas: un mapa de intensidad

relativa, y un mapa de significancia estadı́stica. Los valores de cada pı́xel en el mapa de

intensidad relativa se calculan utilizando la ecuación:
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δIi =
∆Ni

〈N〉i
=
Ni − 〈Ni〉
〈Ni〉

, (9.1)

donde Ni y 〈Ni〉 son el número de sucesos en el i-ésimo pı́xel del mapa de datos y el

mapa de referencia, respectivamente, calculados por medio de uno de los métodos que

presentaremos más adelante. La incertidumbre estadı́stica sobre δI se determina a base de

la ecuación

σδI =
Ni

〈N〉i

√
1

Ni

+
α

〈N〉i
, (9.2)

donde α = 1/n, para n remuestras de los datos durante el proceso integración utilizado en

la generación del mapa de referencia. La significancia estadı́stica de cualquier desviación

sobre el nivel de referencia se puede calcular utilizando el método de Li & Ma [57],

desarrollado para aplicaciones astronómicas de rayos gamma, donde la significancia s por

pı́xel i se da por medio de la expresión:

si =
√

2

{
Ni log

[
1 + α

α

( Ni

Ni +No

)]
+No log

[
(1 + α)

( No

Ni +No

)]}1/2

, (9.3)

con No = 〈N〉i/α. Este método para calcular la significacia estadı́stica es ampliamente

utilizado en la astronomı́a de rayos gamma, y toma en cuenta las fluctuaciones estadı́sticas

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

búsqueda de regiones con exceso a diferentes tamaños angulares. El proceso de suavizado

suma todos los sucesos en un pı́xel a aquellos dentro de una cierta distancia angular (el radio

de suavizado). Esto produce un mapa celeste de pı́xeles con recuentos correlativos pero

con incertidumbres de tipo Poisson el cual tiene una mejor sensibilidad a las estructuras



CAPÍTULO 9. METODOLOGÍA 80

con tamaños 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 9.1a).

(a) Mapa de intensidad relativa con Nside = 32

(b) Mapa de intensidad relativa suavizado con un radio de 5◦.

Figura 9.1: Mapas de intensidad relativa producido a base de una simulación de la aniso-
tropı́a usando el modelo de Ref. [58] generado a partir de la ecuación 9.1 en cada pı́xel. El
mapa en parte inferior ha sido suavizado con un radio de 5◦.
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9.2. Estimación de fondo y mapas de referencia

En esta sección trataremos dos métodos frecuentemente utilizados en la estimación del

fondo isotrópico de los rayos cósmicos: el método de integración directa y el método de

aleatorización de tiempo. El método de integración directa ha sido utilizado por varios

experimentos, incluyendo HAWC, y el método de aleatorización del tiempo ha sido utili-

zado por las colaboraciones IceCube y ARGO-YBJ. Ambos métodos promedian la tasa de

sucesos en función de las direcciones de incidencia de rayos cósmicos durante un tiempo

integral ∆t. Diferentes ventanas de tiempo sondean la presencia de una anisotropı́a en

diferentes escalas angulares. Estos métodos son sensibles a estructuras de escala angular

menor de ∆t ·15◦/h, dado que la Tierra gira 15◦ por hora alrededor de su eje. Esto significa

que cualquier estructura mayor de ∆t · 15◦/h en ascensión recta α será suprimida a partir

del método.

9.2.1. Integración directa

El método de integración directa supone que la aceptancia del detector es independente

de la tasa de sucesos durante un perı́odo de varias horas y que los rayos cósmicos forman

un fondo isotrópico [7]. La significancia de la señal sobre el fondo se calcula por medio

del conteo del número de sucesos que caen dentro del compartimento o pı́xel en cuestión y

éste se compara con una estimación del fondo por integración directa:

〈N(α, δ)〉 =

∫
dt

∫
dΩA(ha, δ) ·R(t) · ε(ha, α, t) , (9.4)

donde A(ha, δ) corresponde a la aceptancia del detector en función de las coordenadas

(ángulo horario ha y declinación δ), R(t) es la tasa de sucesos en función de tiempo y

ε(ha, α, t) es la eficiencia o probabilidad que un suceso provenga de un elemento diferen-
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cial dΩ. El intervalo de integración dt, corresponde al tiempo de exposición y funciona

como un filtro para estructuras menores a ∆t · 15◦/h. En el caso de la anisotropı́a de gran

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

9.2.2. Método de aleatorización del tiempo

El algoritmo de aleatorización tiempo es otro método ampliamente utilizado para es-

timar un nivel de exposición isotrópica de referencia con pesas con la que se compara la

distribución de sucesos observada [6]. Al igual que con la integración 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 (α, δ) calculadas a partir de sus coordenadas locales (θ, φ) y tiempo de arribo

t. La distribución de los sucesos en este mapa es aún muy anisotrópica ya que conserva la

desigual exposición del detector a diferentes partes del cielo.

La anisotropı́a en el mapa de datos tiene dos orı́genes: uno debido a los efectos de la

exposición del detector como ya se ha mencionado, y una segunda de origen astrofı́sico.

Estas dos fuentes de anisotropı́a pueden considerarse estables en sus respectivos marcos: el

marco sideral de fuente astrofı́sica, y el marco detector (o local) de anisotropı́a por expo-

sición. El algoritmo de aleatorización de tiempo desenreda estas dos fuentes, manteniendo

las coordenadas locales de cada suceso fijas mientras mezcla las coordenadas astrofı́sicas.

Para ello a cada suceso en el conjunto de datos se le asigna un tiempo aleatorio tomado de la

distribución de tiempos de todos los sucesos en los datos con el fin de hacer un seguimiento

de las deficiencias en la adquisición de datos. Por cada suceso real en los datos se generan

20 sucesos “falsos” con el fin de reducir las fluctuaciones estadı́sticas. Los sucesos falsos se

utilizan para construir el mapa de referencia. Este proceso efectivamente baraja la ascensión

recta α del suceso manteniendo las coordenadas locales (como se muestra en la figura



CAPÍTULO 9. METODOLOGÍA 83
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Figura 9.2: Ejemplo de distribuciones de arribo de sucesos en coordenadas locales de un
dı́a de toma de datos con la configuración de IC86 de IceCube.

9.2) y la tasa de detector sin cambios con respecto a los datos reales. Este procedimiento

destruye la autocorrelación de los sucesos en las coordenadas siderales que pueden haber

existido en los datos y es una estimación de lo que la distribución de los sucesos tendrı́a en

el caso que no hubiese una anisotropı́a sideral.

La cantidad por la que cada suceso está barajado en ascensión recta depende de la

longitud de la ventana de tiempo ∆t 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

máximo 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 configuración. Si

las condiciones ambientales cambian muy lentamente y el funcionamiento del detector es

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

La estimación del nivel de referencia determinado por el método de aleatorización de

tiempo tiene algunas desventajas. En el Polo Sur, la declinación de un evento δ tiene de-

generación con el ángulo cenital θ 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 declinación, lo que reduce la sensibilidad de la búsqueda anisotropı́a

de estructuras orientadas en su mayorı́a a lo largo de los paralelos de declinación. Por

ejemplo, una anisotropı́a dipolar alineada con el eje de rotación de la Tierra producirı́a una

distribución de sucesos que serı́a imposible de distinguir de un efecto en ángulo cenital

causado por detector usando el método de aleatorización de tiempos y que por lo tanto no

es detectado [16].

9.3. Análisis de armónicos esféricos

El análisis de espectro de potencias angulares hace una descompocisión del mapa ce-

leste en armónicos esféricos y proporciona información sobre la escala angular de la an-

isotropı́a en dicho mapa. El espectro de potencia indica qué momentos multipolares ` =

(0, 1, 2, . . .) en la expansión armónica de coordenadas esféricas contribuyen significativa-

mente a la distribución de direcciones de arribo. Para observar las correlaciones entre los

pı́xeles 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 armónica esférica,

δI(ui) =
∞∑
`=1

∑̀
m=−`

a`mY`m(ui) , (9.5)

a`m ∼ Ωp

Npix∑
i=0

δI(ui)Y
∗
`m(ui) . (9.6)

En las ecuaciones (9.5) y (9.6), los Y`m son las armónicas esféricas Laplace, los a`m son los

coeficientes multipolares de la expansión, Ωp es el ángulo sólido observado por cada pı́xel
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(de tamaño constante a través de la esfera), ~ui = (αi, δi) es el vector direccional asociado

al pı́xel con ı́ndice i, y Npix es el número total de pı́xeles en el mapa del cielo. El espectro

de potencia angular del campo de intensidad relativa se define como la varianza multipolar

de los coeficientes a`m,

C` =
1

2`+ 1

∑̀
m=−`

|a`m|2 . (9.7)

Figura 9.3: Espectro de potencia angular sin suavizaje para los conjuntos de datos IC86-III
y HAWC-250. Las bandas de color sólido representan los espectros de potencia para mapas
de cielo isotrópico al nivel de confianza del 90 %. (Dı́az-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 9.3 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 descomposición de Fourier directa de los mapas relativos

de intensidad producirı́a una estimación imparcial del espectro de potencia. Sin embargo,
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debido a la limitada exposición de cada detector en forma individual, sólo tiene acceso

directo al espectro de pseudo-potencia, que es la convolución del espectro de potencia del

instrumento subyacente real y el espectro de potencia de exposición relativa del detector en

coordenadas ecuatoriales. Con una cobertura parcial del cielo, los armónicos esféricos Y`m

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 correlación sistemática entre los diferentes modos.

9.4. Sustracción de los momentos dipolar, cuadrupolar y octopolar

Un método para eliminar la estructura a gran escala y enfocarse en estructuras de pe-

queña 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 contribución 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 capı́tulo por

medio de la función:

δI(α, δ) = m0 + px cos δ cosα + py cos δ sinα + pz sin δ (9.8)

+
1

2
Q1(3 cos2 δ − 1) +Q2 sin 2δ cosα +Q3 sin 2δ sinα

+Q4 cos2 δ cos 2α +Q5 cos2 δ sin 2α + . . .
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La ecuación (9.8) es un desarrollo multipolar de la distribución relativa de cuentas en

términos de funciones armónicas esféricas con valores reales y sigue una convención de

normalización de uso general en el campo del estudio de fondo de radiación de microondas

(CMB de sus siglas en inglés) [61]. La cantidad m0 es el momento del monopolo de la

distribución, y corresponde a un desplazamiento de los datos arriba de cero. Los valores

de (px, py, pz) son los componentes del momento dipolar, Q se define simétrico y de traza

cero con lo que los cinco componentes del momento cuadrupolar (Q1, . . . , Q5) 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 δ, la ecuación (9.8) se puede expresar como

δI(α, δ) = δ · n(α, δ) +O({a`,m}`≥2) . (9.9)

Las componentes del vector dipolar en términos de la expansión armónica (ecuación 9.5)

en armónicos esféricos Y`,m, en el sistema de coordenadas ecuatoriales, están relacionados

con los coeficientes de expansión como

δ ≡ (δ0h, δ6h, δN) =

√
3

2π
(−<(a11),=(a11), a10) , (9.10)

teniendo en cuenta que a1−1 = −a∗11 y a10 = a∗10. Aquı́ seguimos la misma notación de

Ref. [8] donde δ0h y δ6h corresponden a los componentes del dipolo paralelos al plano

ecuatorial apuntando a la dirección del ángulo horario local 0h (α = 0◦) y 6h (α = 90◦)

del equinoccio vernal, respectivamente y δN como el componente dipolo que apunta hacia

el norte. Sin embargo, como a10 generalmente no es accesible por observatorios terrestres,

el componente dipolar correspondiente δN no puede ser restringido. Por ello sólo podemos

medir los componentes del dipolo alineados con el plano ecuatorial como
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(δ0h, δ6h) = (A1 cosα1, A1 sinα1) . (9.11)

El software de HEALPix provee un método para calcular los a`,m de un mapa celeste con la

función map2alm. A base de los valores obtenidos con esta función, y las ecuaciones 9.10

y 9.11 se pueden obtener la amplitud dipolar A1 y fase α1.
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Capı́tulo 10

MÉTODO ITERATIVO DE MÁXIMA VEROSIMILITUD

Equatorial
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Figura 10.1: Simulación de la anisotropı́a de rayos cósmicos en coordenadas ecuatoriales
usando el modelo de Ref. [58]. Se indica el campo de visión instantáneo (lineas negras)
del observatorio HAWC (a la latitud 19◦ norte) a un tiempo sideral local de 9h y un ángulo
cenital cortado a 60◦. El campo de visión integrado respecto al tiempo corresponde a la
gama de declinación −41◦ < δ < 79◦.

Los observatorios cósmicos anclados a la superficie de la Tierra con un campo de visión

limitado están expuestos a diferentes partes de la esfera celeste conforme la Tierra gira

en un dı́a sideral. Como ejemplo, el mapa del cielo de la figura 10.1 indica el campo

instantáneo de visión del detector HAWC (en la latitud de 19◦ N) a las 9h, hora sideral local

(LST). Por lo tanto, la distribución de sucesos observados acumulados durante muchos

dı́as siderales depende, no sólo de la anisotropı́a de rayos cósmicos sino también de la

exposición no uniforme y las variaciones del detector a través del tiempo. En el capı́tulo
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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 cósmicos isotrópico. En ellos la tasa

de sucesos observados en un detector en función del tiempo sideral local está integrada

contra la aceptancia relativa del detector durante un periodo de integración (o intervalo

de aleatorización) ∆t. En principio, la elección de intervalo de integración ∆t = 24 h

producirı́a un mapa residual de anisotropı́a con caracterı́sticas que cubren el cielo completo

(360◦). Sin embargo, para los detectores situados en las latitudes medias, la exposición

instantánea del detector no coincide con la exposición diaria completa, ya que el campo

de visión integrado en 24h es mucho mayor que el campo de visión instantáneo, como se

aprecia en la figura 10.1. 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 máxima verosimilitud

Hemos desarrollado un método de reconstrucción a base de máxima verosimilitud con

el fin de mejorar las estimaciones de la anisotropı́a de gran escala angular utilizando detec-

tores en las latitudes medias. Este método puede ser utilizado para separar la anisotropı́a

de los efectos del detector [8]. La técnica se basa en el mismo concepto utilizado por el

método de aleatorización de tiempo o el de integración directa, donde la exposición 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 exposición total acumulada del detector E puede ser expresada

como el producto de su exposición E integrada en ángulo y su aceptancia relativa A en

términos del ángulo de acimut ϕ (de norte a este) y el ángulo cenital θ de la siguiente
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manera:

E(t, ϕ, θ) ' E(t)A(ϕ, θ) . (10.1)

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

∫
dΩA(ϕ, θ) = 1 . (10.2)

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

mente constante en relación al tiempo.

Supongamos también que el flujo de rayos cósmicos con energı́as de interés permanece

constante como función del tiempo y sólo tiene una variación en función de longitud celeste

α (ascensión recta) y latitud δ (declinación). Dicho flujo está dominado por un término

isotrópico φiso debido a la fuerte difusión de los rayos cósmicos en el entorno galáctico. El

flujo total, por lo tanto, puede ser expresado como

φ(α, δ) = φisoI(α, δ) , (10.3)

donde I(α, δ) es la intensidad relativa del flujo como una función de la posición en la esfera

celeste. La anisotropı́a, entonces se define como la desviación ∆I = I− 1� 1. Tengamos

en cuenta que este enfoque ignora anisotropı́as asociadas con el movimiento relativo de la

Tierra con respecto al Sol que se discutirán más adelante en el capı́tulo 12.

La transformación entre coordenadas locales y celestes (o ecuatoriales) se produce a

través de la relación (7.2). Para simplificar los cálculos en los marcos locales y celestes, el

cielo se compartamentaliza en pı́xeles de igual ángulo sólido ∆Ω usando la parametrización

HEALPix de la esfera unitaria [44]. Para intentar hacer que las ecuaciones sean más

transparentes, utilizamos ı́ndices romanos de pı́xeles en el mapa del cielo local e ı́ndices
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fraktur en el mapa del cielo celeste. Las bandejas de tiempo se indican mediante ı́ndices

griegos. Por ejemplo, los datos observados en el compartimento τ de una determinada hora

sideral pueden ser descritos en términos de la observación en el cielo local con pı́xel i como

nτi, o transformados en el mapa del cielo ecuatorial con pı́xel a como nτa.

Consideremos un elemento angular ∆Ωi de la esfera de coordenadas locales y que

corresponde al par de coordenadas (θi, ϕi). El número anticipado de rayos cósmicos pro-

venientes de esta dirección durante un intervalo de tiempo sideral ∆Tτ con valor central tτ

es

µτi ' IτiNτAi , (10.4)

dondeNτ ≡ ∆tτφ
isoE(tτ ) corresponde al número anticipado de sucesos de fondo isotrópi-

co en el compartimento de tiempo sideral τ . La cantidad

Ai ≡ ∆ΩiA(θi, ϕi) (10.5)

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

angular i, y

Iτi ≡ I(R(tτ )n
′(Ωi)) (10.6)

es la intensidad relativa observada en el sistema de coordenadas locales durante el tiempo

del compartimento τ . Para simplificar, todas las siguientes expresiones suponen el mismo

tamaño de bandeja ∆Ω = 4π/Npix en los mapas locales y celestes, y un número Ntiempo de

contenedores siderales de igual duración de ∆t = 24h/Ntiempo. Sin embargo, es también

posible utilizar una compartimentalización más general.

La verosimilitud de observar un número n de rayos cósmicos corresponde al producto

de las probabilidades Poisson
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L(n|I,N ,A) =
∏
τi

(µτi)
nτie−µτi

nτi!
, (10.7)

donde nτi es el número de sucesos observados en el pı́xel local i durante el tiempo del

compartimento temporal τ y n =
∑

τ

∑
i nτi. Esta versoimilitud se puede maximizar para

proporcionar estimadores de la función de aceptancia relativa Ai y del número Nτ que se

anticipa de sucesos de fondo isotrópico. En el caso de la hipótesis nula que corresponde al

caso de isotropı́a, I(0)
a = 1, dada la condición de contorno

∑
iAi = 1, las estimaciones de

máxima verosimilitud de Ai y Nτ son

N (0)
τ =

∑
i

nτi , (10.8)

A(0)
i =

∑
τ

nτi

/∑
κj

nκj . (10.9)

Para permitir la posibilidad de anisotropı́a, maximizamos la razón de la verosimilitud

λ =
L(n|I,N ,A)

L(n|I(0),N (0),A(0))
(10.10)

de la señal a través de hipótesis nula en N , A y I .

El método de integración directa está estrechamente relacionado con el método de

máxima verosimilitud. La aceptancia relativa óptima del detector (10.9) y la expectativa

de fondo isotrópico (10.8) de la hipótesis nula (δI = 0) son equivalentes a las estimaciones

mediante integración directa con un perı́odo de integración de ∆t = 24 h.

10.1.1. Invariancia bajo escalamiento de declinación

A continuación se va a demostrar que el método de máxima verosimilitud puede ser

utilizado para buscar una anisotropı́a en todas las escalas angulares. Sin embargo, hay que
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tomar en cuenta que los sucesos registrados en una dada dirección en coordenadas locales

sólo puede sondear el flujo de rayos cósmicos en una banda de declinación δ constante. Por

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

I → I ′ ≡ I/a(δ)/b , (10.11)

N → N ′ ≡ N bc , (10.12)

A → A′ ≡ Aa(δ)/c , (10.13)

donde a(δ) es una función arbitraria de la declinación y los factores de la normalización b

y c se definen de tal forma que
∑

τ Aτ ′ = 1 y
∑

a δI
′
a = 0 para los nuevos valores. En otras

palabras, el método de máxima verosimilitud es sensible a la anisotropı́a en ascensión recta,

pero no es sensible a las variaciones en la intensidad a través de bandas de declinación. Esta

limitación también es un factor en otros métodos de reconstrucción, como la integración

directa o el de aleatorización de tiempo [6, 63]. A causa de esta degeneración, es necesario

elegir si contar el exceso local de los rayos cósmicos como producto de una anisotropı́a en

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

Una elección natural es que la anisotropı́a se normalize a
∫

dαδI(α, δ) = 0 para

todas las declinaciones δ, consistentemente con la definición
∫

dΩδI(α, δ) = 0. Esta

condición también puede formularse en términos de una expansión en armónicos esféricos

de la intensidad relativa en el sistema de coordenadas ecuatoriales (α, δ), como ha sido

señalado por [6]. En general, la intensidad relativa se puede descomponer en la suma

sobre armónicos esféricos Y `m como vimos en la ecuación (9.5) en el capı́tulo anterior.

Nuestra condición de normalización puede expresarse entonces como la condición â`0 = 0

para todos los valores de `. Esta proyección reduce significativamente la reconstrucción de

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

Hay que tomar en cuenta que los verdaderos momentos multipolares â`m son una

(infinita) superposición de los seudo-momentos multipolares a`m, que se definen como en

la ecuación (9.5), pero para el producto de la intensidad relativa con la función de ventanaw

del campo de visión. Bajo la condición de que la función de ventana es simétrica respecto al

acimut, w(α, δ) = w(δ), los verdaderos momentos multipolares â`0 son una superposición

lineal de los seudo-momentos multipolares a`′0. En la práctica, podemos, por tanto, utilizar

la condición de normalización a`0 = 0 para todos los valores de ` con el fin de asegurar

que â`0 = 0 para todos los `. En términos de la intensidad relativa compartimentalizada

y la función ventana, esto es equivalente a la condición
∑

awaY
`0
a δIa = 0 para todos los

valores de `.

Los valores máximos (I?,N ?,A?) del la razón de la verosimilitud (10.10) implı́cita-

mente tienen que obedecer las siguientes relaciones:

I?a =
∑
τ

nτa

/∑
κ

A?κaN ?
κ , (10.14)

N ?
τ =

∑
i

nτi

/∑
j

A?jI?τj , (10.15)

A?i =
∑
τ

nτi

/∑
κ

N ?
κ I

?
κi , (10.16)

junto con las condiciones
∑

awaY
`0
a δI?a = 0 y

∑
iA?i = 1. En la ecuación (10.14),

introducimos la cantidad Aτa ≡ ∆ΩaA(RT (tτ )n(Ωa)) la cual corresponde a la aceptancia

relativa observada en el sistema de coordenadas ecuatoriales en el pı́xel a durante el tiempo

τ .

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

cuales no pueden ser resueltas de forma explı́cita. Sin embargo, se puede uno acercar a la
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solución por medio del método iterativo presentado en el Apéndice B. Cabe notar que la

anisotropı́a de rayos cósmicos obtenida en la primera iteración δI(1), corresponde al mismo

resultado que se obtendrı́a por medio del método de integración directa [64]. La iteraciones

sucesivas del método de máxima verosimilitud re-optimizan la aceptancia relativa A y la

tasa del fondo isotrópicoN de cualquier anisotropı́a. En la siguiente sección, estudiaremos

el proceso de optimización de forma más cuantitativa.

10.2. Simulación y Rendimiento

Para demostrar la aplicación de la técnica de máxima verosimilitud en la reconstrucción

de una anisotropı́a de rayos cósmicos, hemos simulado un conjunto de datos con direccio-

nes de arribo basado en la anisotropı́a se muestra en la figura 10.1. Esta simulación se

basa en una realización aleatoria con una intensidad relativa δI , la cual sigue un espectro

de ley de potencia con C` = 10−7(18/(2` + 1)/(` + 1)/(` + 2)), según el modelo de

M. Ahlers (2013) [58]. Este modelo fue elegido debido a su acuerdo cualitativo con la

anisotropı́a en los rayos cósmicos de∼ TeV observada por IceCube [65] y por HAWC [66].

La esfera celeste se compartimentaliza basádandose en la parametrización de HEALPix

con el parámetro Nside = 64 que corresponde a Npix = 49, 152 pı́xeles, cada uno de un

tamaño de alrededor de 1◦ de diámetro.

El detector simulado se encuentra en las coordenadas geográficas (Φ = 19◦ norte,

Λ = 97◦ oeste), el cual corresponde a la ubicación del observatorio HAWC [66]. El campo

de visión instantáneo está restringido a los ángulos de cenit θ menores a 60◦. La figura 10.1

muestra una proyección del campo de visión instantáneo 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 relaciónA(θ, ϕ) ∝ cos θ[1+A sin θ sin2(ϕ+ϕ0)] conA = 0.2
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y ϕ0 = 10◦. Los mapas de aceptancia se reconstruyen con la misma resolución que el mapa

de anisotropı́a.
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Figura 10.2: Panel superior: La optimización relativa del valor de la expectativa de
isotropı́a en términos deN (n)/N (0)− 1 en 20 iteraciones (colores claros a oscuros). Panel
inferior: Los valores progresivos de verosimilitud de la iteración. Observe que el método
ya converge después de aproximadamente 10 pasos de iteración. (Imagen: Alhers et al [8])

El número anticipado de sucesos isotrópicos se almacena en Ntime = 360 intervalos de

tiempo sideral, cada uno con una duración de 4 minutos, y se normaliza de tal manera que∑
τ Nτ ' 5 × 1010, lo cual corresponde al número integrado de sucesos en el estudio de

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

la variación sobre la expectativa de la tasa de fondoNτ ; Se espera que los datos acumulados
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se mantengan estables durante los perı́odos muestreados a partir de una distribución expo-

nencial con un valor de expectativa de 20 min (o 5 intervalos de tiempo sideral). Suponemos

que Nτ tiene una fluctuación normal de 1 % alrededor de la expectativa de fondo en cada

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

Los resultados de la reconstrucción se muestran en las figuras 10.2 y 10.3. El panel

superior de la figura 10.2 muestra la optimización de la expectativa de fondo N (n) recons-

truida como la cantidad relativa N (n)/N (0) − 1. La iteración renormaliza N (n) al nivel de

10−4 dependiendo de la hora sideral local. Las caracterı́sticas relativas introducidas por el

proceso de optimización son fáciles de entender. Por ejemplo, el exceso a las 9 h tiempo

sideral local es el mismo que el campo de visión instantáneo indica en la figura 10.1. En

comparación con la anisotropı́a simulada que se muestra en la figura 10.1, se puede notar

que en este momento, el detector observa una parte del cielo con un fluctuación negativa

fuerte. La estimación inicial N (0) es por lo tanto, demasiado baja y la iteración compensa

este efecto. El panel inferior de la figura 10.2 muestra los valores de verosimilitud lo-

garı́tmica consecutivos de cada iteración. Para este conjunto de datos simulados, la iteración

sólo requiere unos 10 pasos para converger.
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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 última iteración
respectivamente. (c/e): Anisotropı́a residual después de reiniciar la expectativa en (a) de la
reconstrucción en (b) y (d), respectivamente.

El mapa de la figura 10.3a muestra la expectativa de la intensidad relativa después de la

aplicación del filtro m = 0. Los mapas de las figuras 10.3b y 10.3d muestran la anisotropı́a

reconstruida tras la primera iteración (correspondiente al resultado de la integración directa)

y después de 20 iteraciones, respectivamente. Todos los mapas en la figura 10.3 han sido
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suavizados utilizando una función de sombrero de copa con un radio de 10◦. Comparando

los mapas de las figuras 10.3b y 10.3a se nota, cualitativamente, que las caracterı́sticas

de pequeña escala anticipadas ya se reproducen desde la primera iteración. Sin embargo, el

mapa de diferencias en la figura 10.3c indica que el mapa residual tiene rasgos a gran escala

que están mal reconstruidos. Por otra parte, el mapa de diferencias correspondiente en la

figura 10.3e después de 20 iteraciones se acerca más al mapa esperado en la figura 10.3a.

El mapa de anisotropı́a residual que se muestra en la figura 10.3e está relacionado con

la variación Poisson de la tasa de sucesos. Podemos hacer esta declaración más cuantitativa

a través de un análisis de espectro de potencia de mapas de la anisotropı́a anticipada y la

reconstruida. Como ya vimos en el capı́tulo 9, la intensidad relativa puede ser descompuesta

como la suma de los armónicos esféricos (ecuación 9.5) pero, debido al limitado campo

de visión integrado, los verdaderos coeficientes â`m no pueden ser reconstruidos sin am-

bigüedad. Sin embargo, para el análisis de anisotropı́as residuales con el método iterativo,

basta con estudiar los seudo-momentos multipolares, a`m, correspondientes a la expansión

armónica de la anisotropı́a multiplicada por la función de ventana del campo de visión.

En nuestro ejemplo, la función de ventana es simplemente igual a 1 para declinaciones

−41◦ < δ < 79◦ y 0 en caso contrario. A partir de estos seudo-momentos multipolares,

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

La figura 10.4 muestra el espectro de seudo-potencia de los mapas de anisotropı́a

para la primera y última etapa de iteración en comparación con el espectro anticipado,

correspondiente a la anisotropı́a verdadera, con â`0 = 0, multiplicado por la función

de ventana. Para estimar la varianza de los espectros de potencia reconstruidos debido a

las estadı́sticas de Poisson, repetimos el análisis 100 veces con mapas de baja resolución

(Nside = 16) y mostramos el rango central de 68 % de los datos. Se puede ver que la primera

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

(` = 2). Esto ya era cualitativamente visible en el mapa de la figura 10.3c. Por otro lado, el

espectro de seudo-potencia de la última iteración coincide con los multipolos de pequeños

valores `.

10.3. Comparación con otros métodos

Varios otros métodos de reconstrucción han sido desarrollados previamente para extraer

la anisotropı́a y separarla del fondo isotrópico. En el capı́tulo 9, ya hemos mencionado

los métodos de integración directa y aleatorización de tiempo, los cuales han utilizado en

estudios de anisotropı́a de rayos cósmicos de Super-Kamiokande [43], Tibet-ASγ [67], Mi-

lagro [68], IceCube [41,42,65], IceTop [69], HAWC [66] y ARGO-YBJ [70]. El método de
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integración directa está estrechamente relacionado con el método de máxima verosimilitud

presentado aquı́. La aceptancia relativa óptima del detector (ecuación 10.9) y la expectativa

de fondo isotrópico (ecuación 10.8) de la hipótesis nula (δI = 0) son equivalentes a las

estimaciones mediante integración directa con un perı́odo de integración de ∆t = 24 h. El

mapa de la figura 10.3b muestra la estimación de la anisotropı́a producido por este método.

Otra técnica de reconstrucción bidimensional es el método Forward-Backward utilizado

por Milagro [71]. Éste está estrechamente relacionado con el método unidimensional East-

West [72]. Estos métodos analizan la derivada relativa de las tasas de sucesos en ascensión

recta, ∂αn/n, en cada tiempo sideral, ya sea para las bandas de declinación individuales (en

el caso de Forward-Backward) o para todo el campo de visión (en el caso de East-West).

La anisotropı́a puede reconstruirse a partir de la primera derivada, observando que ∂αδI '

∂αn/n, hasta una constante de normalización en cada banda de declinación. Esto refleja de

nuevo la invarianza (10.11) a (10.13) y la incapacidad de reconstruir los momentos a`0 en

coordenadas ecuatoriales.

En general, los métodos Forward-Backward y East-West tienen la ventaja de que ∂αn/n

no depende explı́citamente del nivel de fondo instantáneo. 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 estimación de la derivada ∂αn/n. Sin embargo, estos métodos de reconstruc-

ción suponen que la aceptancia relativa del detector es simétrica bajo su reflexión hacia

adelante (o hacia el este-oeste). Esta suposición en general no es correcta. En particular, el

método Forward-Backward no compensa automáticamente una asimetrı́a de aceptancia del

detector como se ha indicado en Ref. [71]. Más bien, una aceptancia no-trivial del detector

cambiarı́a la amplitud y la fase estimadas de los armónicos individuales en cada banda de

declinación.

Otros métodos iterativos de reconstrucción de anisotropı́a también han sido desarro-
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llados y han sido aplicado a los datos de Tibet-ASγ [63, 73, 74] y ARGO-YBJ [75]. El

método Equi-Zenith Angle [76] hace una estimación del fondo de los rayos cósmicos

isotrópicos en un pı́xel celeste a como el promedio de aceptancia (corregida) de aquellos

sucesos provenientes de un mismo ángulo cenit conforme el campo de visión gira alre-

dedor del ecuador celeste. Esto corresponde a una generalización del concepto (10.1) a

E =
∑

sE
sAs, donde la suma corre sobre los diferentes sectores angulares de igual ángulo

cenit con tasas de fondo individuales Es y aceptancia relativa As. El método de iteración

basada en verosimilitud de Ref. [8] y presentado en este capı́tulo tiene la ventaja de que

puede derivarse de un enfoque estadı́stico firme.

10.4. Análisis armónico

En el capı́tulo 9 hemos introducido la expansión armónica de la intensidad relativa en

la ecuación (9.5) . De particular importancia para la teorı́a de la difusión de rayos cósmicos

es la potencia de los componentes dipolares (` = 1), pero hay que tener en cuenta que

los datos de los rayos cósmicos con energı́as 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 sección 10.2, los métodos de anisotropı́a tradicionales

pueden subestimar significativamente el espectro de seudo-potencia angular de los datos.

Este efecto puede ser compensado por el método iterativo presentado aquı́. Sin embargo,

este método no compensará la pérdida de potencia de los coeficientes m = 0. El espectro

observado es por lo tanto una subestimación sistemática de la verdadera anisotropı́a.

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

mayorı́a de los observatorios. En el caso ideal de tener una cobertura del cielo de 4π
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stereoradianes, los momentos multipolares a`m de la anisotropı́a reconstruida tendrı́an toda

la información de la anisotropı́a excepto el término â`0. Sin embargo, como ya se ha comen-

tado anteriormente, la cobertura parcial del cielo de experimentos individuales sólo permite

reconstruir el espectro de seudo-momentos multipolares de la anisotropı́a multiplicada por

la función de ventana.

Los seudo-momentos multipolares a`m están relacionados con los verdaderos momen-

tos multipolares â`m a través de una transformación lineal (ej. véase Ref. [77])

a`m =
∑
`′m′

K`m`′m′ â`′m′ , (10.17)

donde la matriz de acoplamiento K depende del espectro multipolar de la función de

ventana del campo de visión (véase Ref. [8]). Es importante enfatizar que el verdadero

espectro multipolar no puede ser reconstruido sin ambigüedad a partir de una cobertura

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

10.5. Anisotropı́a de gran escala

Mientras que la matriz de transición completa K en la ecuación (10.17) no se puede

invertir, podemos intentar una reconstrucción aproximada de la anisotropı́a de valores `

pequeños a través de un truncamiento de la expansión multipolar a partir de un máximo `.

Entonces la matriz truncada correspondiente K′ sı́ es invertible. Por ejemplo, asumiendo

una anisotropı́a de un puro dipolo, ` ≤ 1, y una cobertura de cielo uniforme entre la

declinación δ1 y δ2 los elementos de transición de dipolo son
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K ′1010 =
1

2

(
sin3 δ2 − sin3 δ1

)
, (10.18)

K ′1111 =
1

4

(
3(sin δ2 − sin δ1) + sin3 δ1 − sin3 δ2

)
,

K ′1-11-1 = K ′1111 .

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

se de la siguiente manera:

Â⊥ =

√
3

4π

√
|a11|2 + |a1-1|2

K ′1111

. (10.19)

Enfatizamos que este tratamiento es sólo correcto bajo la suposición de que la verdadera

anisotropı́a está dominada por un dipolo. En la figura 10.5, mostramos un mapa de la

anisotropı́a reconstruida a gran escala, incluyendo el dipolo (` = 1), cuadrupolo (` = 2)

y octopolo (` = 3) con un truncamiento de la matriz en la ecuación (10.17) después de

` = 3. Obsérvese que el modelo de Ref. [58] usado para esta simulación también asume

una potencia significativa en multipolos más altos con ` > 3. El truncamiento después de

` = 3 no es, por lo tanto, por sı́ mismo justificado por este modelo. Sin embargo, todavı́a

podemos utilizar el mapa reconstruido de anisotropı́a a gran escala en la figura 10.5 a como

un modelo de fondo para definir la anisotropı́a a pequeña escala en el mapa de anisotropı́a

completa mediante sustracción.

10.6. Significancia estadı́stica

La significancia estadı́stica de las caracterı́sticas de la anisotropı́a en el mapa reconstrui-

do tı́picamente se estima utilizando el método de Li y Ma (ecuación 9.3). Una aplicación

directa de este método no toma en cuenta el proceso de optimización de la exposición 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 contribución de rasgos de gran

escala y rasgos de pequeña escala de tal forma que I = I large + Ismall. Para cada pı́xel a

en el mapa celeste, definimos la condición dentro- y fuera-de-región (on/off) en un disco

de radio ψ centrado en dicho pı́xel. Dado el conjunto de pı́xeles Da, las cuentas observadas

son

na =
∑
b∈Da

∑
τ

nτb , (10.20)

mientras que las cuentas anticipadas son

µa,on =
∑
b∈Da

∑
τ

AτbNτIb , (10.21)

µa,off =
∑
b∈Da

∑
τ

AτbNτI large
b . (10.22)

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

Sa =
√

2

(
−µa,on + µa,off + na log

µa,on

µa,off

)1/2

. (10.23)
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(a)

60◦120◦180◦300◦ 240◦

60◦

30◦

−30◦

−60◦

large-scale anisotropy (truncated, `≤ 3) / iteration 20

-0.0005 0.0005
(b)

Equatorial

60◦120◦180◦300◦ 240◦

60◦

30◦

−30◦

−60◦

small-scale anisotropy (`≤ 3 removed, 10◦ smoothed) / iteration 20

-0.0004 0.0004
(c)

Equatorial

60◦120◦180◦300◦ 240◦

60◦

30◦

−30◦

−60◦

significance (units of σ , 10◦ smoothed) / iteration 20

-8.75218 8.75218

Figura 10.5: (a): Anisotropı́a de gran escala reconstruida a partir de la solución de la matriz
en la equación (10.17) truncada después de ` = 3. (b): Anisotropı́a de pequeña escala
residual después de restar el mapa en el panel (a) de la anisotropı́a total. (c): Significancia
de la estructura de pequeña escala a base de la equación (10.23). Para distinguir excesos de
déficits, multiplicamos por el signo (±) de la anisotropı́a residual suavizada δIsmall.
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10.7. Generalización del método para multiples sectores

Una gran ventaja del método de reconstrucción basado en la verosimilitud es la genera-

lización directa para combinar estudios de anisotropı́a de conjuntos de datos provenientes

de múltiples observatorios con campos de visión integrados superpuestos. El valor de la

expectativa en la ecuación (10.4) puede entonces ser generalizado simplemente a una suma

sobre conjuntos de datos con exposiciones de detector individuales pero con la misma

anisotropı́a, siempre y cuando las distribuciones de rigidez mágnetica de los rayos cósmicos

en los conjuntos de datos sean suficientemente similares. Para generalizar el concepto

de (10.1) expresamos la exposición acumulada total E como suma sobre sectores disjuntos,

cuya unión cubre todo el campo de visión. Como antes, suponemos que la exposición en

cada sector puede ser expresada como un producto de su exposición angular integrada Es

y de su aceptancia relativa en términos de ángulo acimutal ϕ y ángulo cenital θ como

E(t, ϕ, θ) '
∑

sector s

Es(t)As(ϕ, θ) . (10.24)

La división del campo de visión en múltiples 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 ángulos cenitales

limitada con funciones de pesas de sector definidas por ws(θ) = 1 en caso que θs < θ <

θs+1 y ws(θ) = 0, de no ser ası́. Con este nuevo enfoque, el mejor ajuste a la aceptancia

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

N s (0)
τ =

∑
i

wsinτi , As (0)
i =

∑
τ

wsinτi

/∑
κj

wsjnκj . (10.25)

Aquı́ hemos introducido la función de pesas wsi para el sector s con valor 1 si el pı́xel i
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se localiza en el sector y 0 en caso contrario. Ahora el máximo de la hipótesis de señal

obedece la relación implı́cita

I?a =
∑
τ

nτa

/∑
sκ

As ?κaN s ?
κ , (10.26)

N s ?
τ =

∑
i

wsinτi

/∑
j

As ?j I?τj ,

As ?i =
∑
τ

wsinτi

/∑
κ

N s ?
κ I?κi ,

que al igual que las ecuaciones (10.14–10.16) pueden ser resueltas de forma iterativa por

el método descrito en el Apéndice B.
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Capı́tulo 11

SELECCIÓN DE DATOS

IceCube HAWC
Hemisferio Sur Norte
Latitud -90◦ 19◦

Método de detección muones producidos por RC chubascos producidos por RC y γ
Campo de visión -90◦/-20◦, ∼4 sr (mismo cielo en 24 h) -30◦/64◦, ∼2 sr (8 sr observados)/24 h
Tiempo de actividad 5 años 519 dı́as en un periodo de 653 dı́as
Tasa de disparo 2.5 kHz 25 kHz

Cortes de calidad Cortes energéticos Cortes de calidad Cortes energéticos
Energı́a mediana 20 TeV 10 TeV 2 TeV 10 TeV
Resolución angular 2◦ − 3◦ 2◦ − 6◦ 0.3◦ − 1.5◦ 0.3◦ − 1.5◦

No. de sucesos 2.8× 1011 1.7× 1011 7.1× 1010 2.8× 1010

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

Los datos seleccionados para este análisis provienen de 5 años de datos de IceCube

recolectados entre mayo de 2011 y mayo de 2016, en su configuración final de 86 cables

(IC86), ası́ como 2 años de datos de HAWC recolectados entre mayo de 2015 y mayo de

2017, en su configuración final de 300 tanques (HAWC-300). El cuadro 11.1 muestra las

caracterı́sticas de ambos detectores uno junto al otro. Sólo datos de dı́as continuos con

brechas menores a 20 minutos fueron seleccionados con el fin de reducir el sesgo de la

exposición desigual en función de la ascensión recta α. Como se puede apreciar en el

cuadro 11.1, hay una diferencia en la energı́a media de ambos experimentos. La energı́a

media crece como función del ángulo cenital θ del chubasco y llega a su máximo valor

dentro de la estrecha región de traslape que hay entre los entre los datos de ambos detectores

entre δ = −30◦ y δ = −20◦. La estimación de energı́a es de suma importancia para la

selección de datos consistentes entre ambos detectores. Con este fin, se han aplicado los

cortes que detallados a continuación.
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11.1. Selección de datos de HAWC

En la selección de datos de HAWC se han tomado varias medidas con el fin de mejorar

la calidad del análisis y reducir sesgos y errores sistemáticos. 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 estimación de fondo por medio de integración directa

se ha escogido una integración de 24 horas para poder captar caracterı́sticas angulares de

gran escala (> 60◦). El rango de ángulo cenital 0◦ ≤ θ < 35◦, tı́picamente utilizado para

los estudios de HAWC, ha sido extendido ángulo a 57◦. En nuestro caso, no es necesario

tener la misma precisión requerida para estudios de fuentes puntuales de rayos-γ por lo

cual podemos incluir reconstrucciones con direcciones de θ > 35◦ que por lo general son

de menor calidad. Esto nos permite tener una región común con IceCube y hacer estudios

y comparaciones en dicha región. Para este estudio también hemos seleccionado de un

número entero de años siderales (en este caso, 2 años) con el fin de cancelar la contribución

del dipolo solar en la distribución de direcciones de arribo en los rayos cósmicos. Este

dipolo es el resultado del vector de velocidad de la tierra en su órbita al rededor de Sol y

estando fuera de fase en tiempo sideral se cancela dicha contribución al cabo de un ciclo

entero. Este efecto se trata con mayor detalle en el capı́tulo 12.

Para el comienzo de esta selección hemos escogido la ejecución número 3125 que

corresponde al 1 de mayo de 2015 comenzando a las 21:25:00 UTC-6:00 y finalizando

en la ejecución número 6561 que termina el 2 de mayo de 2017 a las 12:14:39 UTC-6:00.

Esto corresponde a un total de 519 dı́as enteros seleccionados entre 653 dı́as en que el

detector recolectó datos durante este periodo. En comparación, 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 [60] constó de 127 dı́as enteros dentro de 420.5 dı́as de operación

del detector incluyendo configuraciones de HAWC previas a HAWC300. La figura 11.1

Figura 11.1: Distribución de brechas temporales en el conjunto de datos de HAWC selec-
cionado entre las fechas 2015-05-01 y 2017-05-02 (de Ref. [78]).

muestra la distribución 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 mayorı́a de

las ejecuciones del detector comienzan en menos de un par de minutos después de terminar

la ejecución previa. Por otro lado la figura 11.2 muestra brechas de larga duración en las

que el detector estuvo fuera de servicio por problemas técnicos y en algunos casos, estas

duraron varios dı́as.

Los siguientes cortes se han aplicado con el fin de mejorar la calidad de las recons-

trucciones además de restringir la energı́a de los sucesos y excluir la mayorı́a de posibles

rayos-γ:
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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]).

nhit ≥ 75: Número de canales activos con el fin de incrementar la información

disponible para la reconstrucción del chubasco y excluir sucesos de muy baja energı́a.

θreco ≥ 0: Lı́mite inferior de ángulo cenital reconstruido (en radianes).

θreco < 1.0: Lı́mite superior de ángulo cenital reconstruido (en radianes).

CxPE40 > 40: Número de sensores activados fuera de un radio de 40 metros al centro

del núcleo del chubasco reconstruido (mejora la calidad de reconstrucción angular).

log10(Eproton/GeV) ≥ 3.86: Logaritmo de la energı́a reconstruida (asumiendo un

protón).

P > 1.8: Parámetro PINC utilizado para identificar rayos-γ.

Para el corte energético de HAWC utilizamos una reconstrucción de energı́a basada en el

método de verosimilitud descrito en la sección 6.2.3 del capı́tulo 6 con el fin de seleccionar

sucesos con energı́as iguales o superiores a 7.24 TeV. La resolución por encima de esta

energı́a es menor a

log10(E/GeV ) ∼ 0.2 .
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El parámetro PINC funciona como separador de rayos cósmicos y rayos-γ y ha sido des-

crito anteriormente en la sección 6.2.4. El valor seleccionado de 1.8 tiene el fin de excluir

la mayorı́a de los candidatos de rayos-γ.

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

La figura 11.3 muestra la tasa de disparo (negro) y la respectiva tasa de sucesos después

de aplicar los cortes de energı́a y de calidad. El eje horizontal corresponde a la fecha

juliana modificada (ver capı́tulo 7). Antes de la fecha correspondiente a MJD = 57200,

se pueden apreciar varios cambios bruscos en la tasa de disparo. Éstos corresponden a

cambios en la configuración del umbral de disparo a poco tiempo de haber comenzado

a correr HAWC300. Estos cambios solo afectan la tasas de sucesos de baja energı́a en

el umbral y como se puede apreciar, no afectan la tasa de datos seleccionados para este

análisis.
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11.2. Selección de datos de IceCube

En la selección de datos de IceCube hemos escogido datos de la configuración IC86

con una duración de 5 años 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 rápidos pero no

muy precisos antes de ser transmitidos en formato DST (ver capı́tulo 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 cósmicos son, en su mayorı́a, desechados

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

Figura 11.4: Cortes energéticos de IceCube. La imagen muestra el logaritmo de la energı́a
media en función del coseno del ángulo cenital y el número de sensores activados. Esto nos
permite utilizar esto últimos dos parámetros como indicador de la energı́a.

11.4 muestra la forma en que seleccionamos datos en la gama de energı́a de interés. Un

corte como el indicado por la linea negra selecciona estadı́sticamente sucesos con una dada

energı́a media utilizando la función spline descrita en la sección 6.1.2. Para un dado número
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de canales activados, los sucesos en ángulos más cercanos al horizonte son producidos por

rayos cósmicos con energı́a más alta. La resolución energética es de orden

log10(E/GeV) ∼ 0.5 ,

aunque depende de la banda de energı́a. Los siguientes cortes se han aplicado a los datos

de IceCube con el fin de restringir la energı́a de los sucesos y mejorar la calidad de las

reconstrucciones.

log10(Ereco/GeV) < 4.5 (32 TeV): Eliminamos las energı́as más altas para reducir

la energı́a media a un valor comparable con el de HAWC.

rlogl < 15: Estimación de la incertidumbre en la reconstrucción angular.

ndirc > 200 cos(θ): Número de fotoelectrones con poca dispersión y cuyo tiempo de

detección es consistente con la velocidad de la luz. El corte se hace en función del

coseno de ángulo cenit. De lo contrario se pierden demasiadas estadı́sticas cerca del

horizonte.

ldirc > 9 cos(θ): Longitud de trazo creado por fotoelectrones con poca disperción

(ndirc).

Estos cortes fueron seleccionados a base de simulaciones Monte Carlo.

11.3. Conjunto de datos

La figura 11.5 muestra la distribución de datos como función de su ángulo de de-

clinación δ en coordenadas ecuatoriales. Como se puede apreciar, la región de traslape

entre ambos detectores es muy estrecha. También se puede apreciar que las estadı́sticas en
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HAWC300 son pocas en comparación a las de IC86 después de aplicar los cortes basados

en energı́a. La distribución de energı́as en los datos seleccionados para IceCube y HAWC

después de aplicar cortes coinciden dentro de las incertidumbres de la reconstrucción y se

muestran en la figura 11.6 con datos de simulaciones Monte Carlo. Como se puede apreciar,

los cortes que hemos aplicado resultan en una distribución de energı́a comparable entre los

dos conjuntos de datos. La energı́a media en función de declinación después de aplicar

los cortes en los datos es aproximadamente constante en todas las bandas de declinación δ

como se puede apreciar en la figura11.7.
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Figura 11.5: Distribución de sucesos en función de declinación para IceCube y HAWC. El
rango común entre ambos detectores es entre -35◦ y -20◦. Los triángulos corresponden al
conjunto entero mientras que los rectángulos corresponden a los datos después de aplicar
cortes energéticos. Dichos recortes reducen las estadı́sticas significativamente en el caso de
HAWC. Las estadı́sticas en HAWC-300 antes de aplicar los cortes son comparables a las
de un año de IC86 (de Ref. [78]).

Para un número dado de PMTs impactados, los sucesos con ángulos de cenit más gran-

des son producidos por las partı́culas provenientes de rayos cósmicos con mayor energı́a. La
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Figura 11.6: Distribución de energı́as de datos para IceCube y HAWC de acuerdo a
simulaciones Monte Carlo después de aplicar los cortes. Ambos conjuntos de datos son
compatibles en energı́a (de Ref. [78]).

figura 11.5 muestra la distribución de datos como función de su ángulo de declinación δ. El

cuadro 11.2 muestra las diferencias en la composición quı́mica de ambos conjuntos de datos

basada en simulaciones Monte Carlo. Las diferencias entre estas quizá sean atribuibles a

varias caracterı́sticas de los detectores como son: el método de detección (muones pene-

trantes vs. chubascos de partı́culas en la superficie), diferencias en altitud y condiciones

atmosféricas que afectan la evolución de las cascadas. Estas caracterı́sticas pueden afectar

la sensibilidad de diferentes tipos de núcleos. Por otro lado, cabe notar que, en su mayorı́a,
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Figura 11.7: Energı́a media en función de declinación de acuerdo a simulaciones Monte
Carlo después de hacer cortes en los datos. La energı́a media después de los cortes tiene
muy poca variación en función de declinación δ (de Ref. [78]).

los datos están dominados por los núcleos más ligeros: protones y núcleos de helio.
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Cuadro 11.2: Composición quı́mica de datos de acuerdo a simulaciones Monte Carlo.
Los elementos carbono, nitrógeno y oxı́geno se agrupan como un solo núcleo con masa
equivalente al promedio de los tres. Lo mismo con neón, magnesio y silicio.

Elemento IceCube HAWC
Protón 0.756 0.600
He 0.195 0.321
C N O 0.028 0.050
Ne Mg Si 0.013 0.021
Fe 0.008 0.009
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Capı́tulo 12

EFECTOS SISTEMÁTICOS

La anisotropı́a sideral puede ser distorsionada por una modulación anual en tiempo solar

a menos que los datos se distribuyan de manera uniforme sobre un múltiple de años enteros.

Una tal modulación es producida por el dipolo solar, una anisotropı́a observable inducida

por el movimiento de la Tierra en su órbita alrededor del Sol. El marco conocido como

tiempo “anti-sideral’ (ver capı́tulo 7) es un sistema de referencia no-fı́sico el cual se obtiene

invirtiendo el signo de la conversión de la hora solar a tiempo sideral (añadiendo 4 minutos

por dı́a solar) por lo que el año anti-sideral tiene 364.25 dı́as. Este marco de tiempo anti-

sideral puede ser utilizado para estudiar los efectos sistemáticos 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 transformación de coordenadas locales del detector

a coordenadas ecuatoriales. La figura 12.1 muestra la distribución de la intensidad relativa

de rayos cósmicos en la referencia anti-sideral de datos recolectados por IceCube durante

un año en comparación con los recolectados por HAWC durante el periodo de construcción

(HAWC250). Como se puede ver, hay una aparente modulación en los datos debido al

hecho de que los datos de HAWC250 (150 dı́as) no abarcan un año sideral completo además

de que el detector no tenı́a una configuración estable. El efecto de esta modulación se puede

observar en la anisotropı́a a gran escala en comparación con IC86.

El primer análisis de anisotropı́as publicado por HAWC estuvo basado en una con-

figuración aún más pequeña del arreglo que constaba de 111 tanques [66]. Los datos

de HAWC111 abarcan un periodo más extenso (de 283 dı́as) y más estable que los de
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350 300 250 200 150 100 50 0

0.0010

0.0005

0.0000

-0.0005

-0.0010

-0.0015

RA [º]

1D Projection Antisiderial-time (all-sky)

Figura 12.1: Proyección unidimensional de la distribución de los rayos cósmicos con
HAWC250 en ascensión recta como se define en el sistema de coordenadas anti-sideral.
La modulación en los datos se puede atribuir al hecho de que los datos de HAWC250 no
abarcan un año sideral completo además de que el detector no tenı́a una configuración
estable (imagen cortesı́a de Ref. [60]).

HAWC250. La figura 12.2 muestra la proyección unidimensional en ascensión recta para

HAWC111 (que cubre una porción mayor del año sideral) y HAWC250 a comparación

con un año de IceCube IC86 (2014). Mientras que HAWC111 es consistente con IC86,

HAWC250 muestra una desviación significativa en fase producida por la contaminación

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

12.1. Contaminación del dipolo solar

El potencial solar, que tiene una variación de 11 años en escalas de tiempo, sólo afecta

a los datos de baja energı́a y puede ser ignorado en el estudio de los rayos cósmicos en la

gama de energı́a 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 partı́culas hacia el frente, en dirección

del vector de velocidad orbital, y un déficit hacia la parte trasera de forma análoga a la de

un carro que se mueve a través de la lluvia. La intensidad relativa de los rayos cósmicos a
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Figura 12.2: Proyección unidimensional de gran escala anisotropı́a de HAWC111 (arriba)
y HAWC250 (abajo) en comparación con los datos de IC86 (imagen cortesı́a de Ref. [60].

raı́z del movimiento relativo del observador se da por la ecuación

∆I

I
= (γ + 2)

v

c
cos(θv) , (12.1)

donde I es la intensidad, γ es el ı́ndice del espectro diferencial de energı́as de rayos

cósmicos (ver capı́tulo 2), v es la velocidad de la Tierra, c es la velocidad de la luz y θv

es el ángulo entre la dirección de arribo reconstruida de los rayos cósmicos y la dirección

del vector velocidad de la Tierra [81]. Este efecto serı́a visible si los datos se almacenan en

términos de tiempo solar. En efecto, se ha observado una anisotropı́a de dipolos solares en

el nivel de 10−4 en datos de rayos cósmicos de varios TeVs [41, 42, 67, 71, 75, 82].

Durante el transcurso de un año, la dirección del vector de velocidad de la Tierra gira

360◦ con lo cual el efecto de la interferencia del dipolo solar en la anisotropı́a sideral se
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Figura 12.3: Proyección unidimensional de la distribución de los rayos cósmicos con
dos años de HAWC300 en ascensión recta como se define en el sistema de coordenadas
anti-sideral. En contraste a las variaciones siderales, la distribución antisideral tiene una
amplitud muy pequeña y menor a la incertidumbre estadı́stica (de Ref. [78]).

cancela si los datos abarcan un número entero de años solares con exposición uniforme y

constante. Por esta razón hemos seleccionado dos años de datos de HAWC y cinco años de

IceCube para este análisis. Sin embargo, como se puede apreciar en la figura 11.2, existen

un número de brechas en la recolección de datos y también hay variaciones en la tasa se

sucesos relacionadas a los cambios de presión atmosférica correlacionados al dı́a solar.

La predicción de la ecuación (12.1) tiene el beneficio de derivarse puramente de la

revolución de la Tierra alrededor del Sol. La interferencia simulada se puede restar de la

distribución sideral para cancelar este efecto. Para esto se calcula una pesa con un valor de

1 + ∆I
I

para cada suceso.
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12.2. Variaciones locales en tiempo solar

La tasa de rayos cósmicos 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 atmósfera como

es el caso de la anisotropı́a que buscamos medir y también por el efecto del dipolo solar.

También puede haber variaciones locales en la detección de rayos cósmicos causadas por

cambios en las condiciones atmosféricas, en particular, la presión y la temperatura, y

también por cambios en el detector. La evolución de las cascadas de rayos cósmicos en

la atmósfera se ve afectada por variaciones de la densidad del gas que atraviesan. La

densidad de la columna de gas está relacionada a la presión y temperatura de la atmósfera

a diversas altitudes. Como se ha discutido en el cápitulo 3, las partı́culas incidentes inician

colisiones entre aproximadamente 15 y 20 km de altitud con núcleos y producen piones

y espalación. Si esto ocurre a una menor densidad del aire y una altura comparativamente

mayor, es más probable que los piones puedan decaer a muones (y neutrinos) en lugar

de volver a interactuar y producir piones de menor energı́a y partı́culas secundarias [17].

Las variaciones de presión atmosférica se deben principalmente al fenómeno de mareas

atmosféricas que consisten principalmente de mareas térmicas, aunque también hay una

contribución de las mareas gravitatorias. El conductor de las mareas térmicas atmosféricas

es el calentamiento asociado con la absorción de la radiación solar, aunque la dinámica

de las mareas térmicas está determinada por la fuerza de Coriolis y la gravedad [83]. En

la figura 12.4 se muestran las variaciones en la tasa de sucesos seleccionados de HAWC

(puntos rojos) junto con las variaciones en presión atmosférica (puntos azules). En esta

figura se puede apreciar la anti-correlación de la tasa de rayos cósmicos con la presión

atmosférica. La presión y la tasa de disparo tienen variaciones de dos ciclos por dı́a. 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 están anti-
correlacionadas con las variaciones en presión atmosférica (de Ref. [78]).

dos veces por dı́a; cuando el Sol se encuentra en el cenit y 12 horas más tarde, cuando éste

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

r̃xy =
1

n− 1

∑
x

∑
y(x− x̄)(y − ȳ)

σxσy
, (12.2)

donde n es el número de pares de datos, x̄ y ȳ son los promedios de las muestras en x y y,

respectivamente, y donde σx y σy corresponden a la desviación estándar de las respectivas

muestras. Aquı́ usamos la virgulilla en el coeficiente de correlación r̃ para diferenciar de la

tasa de sucesos r. A base de la ecuación (12.2) se ha obtenido un valor de r̃rp = −0.329

con lo cual se aplicó la corrección a la tasa de sucesos:

rc = r − p− 〈p〉
r̃rp

. (12.3)
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La tasa corregida corresponde a los puntos grises en la figura 12.4. De la misma forma,

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

wi =

(
1− 1

ri

pi − 〈p〉
r̃rp

)
, (12.4)

de similar forma a la discutida en la sección anterior referente al 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 corrección del dipolo
solar. La linea azul representa el mismo efecto incluyendo la contribución de las variaciones
atmosféricas. (Imagen: Ref. [16])

12.2.1. Variaciones atmosféricas en IceCube

La figura 12.6 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 cósmicos. (b)
La tasa de sucesos de IceTop (observada en negro, azul - después de aplicar la corrección
barométrica) y la presión en la superficie (naranja). (c) La tasa de muones en IceCube y la
temperatura efectiva calculada (rojo). (Imagen: Ref. [84])

la tasa de sucesos en IceTop está anti-correlacionada con la presión atmosférica. Después

de aplicar la corrección barométrica, la tasa de IceTop muestra una anti-correlación con

la temperatura efectiva de la estratósfera mientras que la tasa de muones en IceCube está

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 dı́as en lugar de

24 horas como se puede ver en la figura 12.6. En IceCube también existen variaciones

atmosféricas de mayor frecuencia (y menor amplitud) pero estas afectan la tasa de sucesos

en todas las direcciones de ácimut de igual manera debido a la geometrı́a del detector y su

relación con las coordenadas ecuatoriales.
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12.3. Componente vertical de la anisotropı́a

Debido a que los observatorios terrestres están anclados a la rotación de la Tierra alrede-

dor de su eje, es más fácil alcanzar una alta precisión en la determinación de la distribución

de incidencia de los rayos cósmicos a lo largo de las direcciones ecuatoriales mientras

que la sensibilidad para las variaciones entre las bandas de declinación es tı́picamente más

débil. Por lo tanto, la anisotropı́a dipolar sólo se observa como una proyección sobre el

ecuador celeste.

Figura 12.7: Ajuste de δa de 10 mapas simulados utilizando el campo de vista de HAWC
con un dipolo inyectado (orientado hacia δ0). En el caso del ajuste hecho con healpy, se
requiere la aplicación de una corrección K para tomar en cuenta la limitada cobertura
para recuparar la potencia del dipolo. El ajuste tesseral (estrellas negras) no requiere la
corrección del cielo. (Imagen cortesı́a de la colaboración HAWC [85])

La figura 12.7 muestra la fracción de la amplitud reconstruida del dipolo obtenida a base

de simulaciones de una señal dipolar observada con cobertura uniforme del cielo en función

de la orientación δ0 del dipolo respecto al norte. La amplitud de dipolo máximamente

recuperable Ã tiene los términos m = 0 restados y está relacionado con la amplitud

verdadera A a través de la inclinación δ0 del dipolo,
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Ã = A cos δ0 . (12.5)

Como se puede ver, la reconstrucción recupera la amplitud en su totalidad cuando la direc-

ción del dipolo es paralela al plano ecuatorial pero es completamente insensible a un dipolo

vertical correspondiente a δ0 = 90◦.

12.4. Cobertura parcial del cielo

Como se ha mencionado en la sección 10.5, la cobertura parcial del cielo produce una

subestimación de la potencia del dipolo perpendicular al eje de rotación de la Tierra pero

ésta se puede corregir a través de la ecuación (10.19). Por ejemplo, en la simulación de

Monte Carlo utilizada en el capı́tulo 10 con un corte cenital de 60◦ y una latitud Φ ' 19◦,

tenemos δ1 = −41◦ y δ2 = 79◦, con lo queK ′1111 ' 0.92. Por lo tanto, los seudo-momentos

del dipolo proyectado, a11 y a1-1, tienen que ser corregidos por un factor 1/K ′1111 ' 1.09

para recuperar los momentos verdaderos â11 y â1-1. Por otro lado, usar el mismo corte

cenital en la ubicación de IceCube/IceTop da δ1 = −90◦ y δ2 = −30◦, dando K ′1111 ' 0.16

y un factor de corrección 1/K ′1111 ' 6.4. En la figura 12.7 se muestra como el ajuste

requiere la corrección K de la cobertura del cielo (puntos rojos comparados con puntos

azules) para recuperar la potencia del dipolo (lı́nea 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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(a)

(b)

Figura 12.11: Espectro de pontencia angular con cobertura parcial de cielo para ` =
{1, 2, 3}. El eje horizontal indica la declinación maxima δmax, manteniendo δmin = −90◦.
La figura en (a) corresponde a un dipolo inyectado horizontalmente en dirección δ6h

mientras que (b) corresponde a un dipolo vertical en dirección δN. 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 ` = 2 y ` = 3 están sujetos a diafonı́a

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

seudo-modos `. Las figuras 12.8, 12.11a y 12.11b muestran un ejemplo donde una distri-

bución puramente dipolar produce con cobertura parcial de cielo produce un cuadrupolo

artificial. El mapa de 12.9 muestra el ajuste con ` = 2 en el caso que solo se observa el

hemisferio sur mientras que el mapa de 12.10 corresponde a la misma observación en el

hemisferio norte. Además el ajuste de ` = 2 es de fase opuesta en un hemisferio comparado

al otro.

12.5. Contaminación de rayos-γ

Como se ha mencionado en la sección 6.2.4 (capı́tulo 6), HAWC detecta una proporción

de rayos gamma a rayos cósmicos de Φγ/ΦCR ∼ 10−4, comparable al orden de magnitud

de la anisotropı́a de pequeña escala. El método presentado en 6.2.4 para la identificación

de chubascos de partı́culas en HAWC, puede discernir entre las cascadas atmosféricas

procedentes de rayos-γ de las que se producen por rayos cósmicos a través del patrón

espacial de las señales que se observan en el detector por medio de las variables C y

P (ecuaciones 6.6 y 6.7). En nuestro caso, necesitamos invertir la selección y eliminar

contaminación de rayos-γ dentro de la señal de rayos cósmicos. La figura 12.12 muestra

la distribución de P en el conjunto de datos utilizados para este análisis después de aplicar

cortes energéticos. En ésta se puede apreciar la separación entre gammas y rayos cósmicos

con lo cual se pueden identificar los rayos-γ. Estos tienden a tener menor valor en promedio

comparado con la distribución de rayos cósmicos. Una obvia opción para eliminarlos serı́a

aplicar un corte de P > 2.0. Sin embargo, hemos escogido el valor de 1.8 para conservar

las estadı́sticas. Los mapas de la figura 12.13 han sido generados utilizando pesas con el
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Figura 12.12: Distribución del factor PINC utilizado para identificar rayos γ en HAWC en
el conjunto de datos seleccionados en este análisis. El factor PINC es una indicación 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−1, 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 combinación del parámetro PINC y el exceso de rayos cósmicos. Los

mapas de la parte inferior (12.13c y 12.13d) substraen los excesos de rayos cósmicos con lo

que sobresaltan sucesos identificados como rayos-γ. En ambos mapas se pueden apreciar el

plano galáctico, la nebulosa del Cangrejo, y las galaxias Markarian 421 y Markarian 501.

Aunque quizás no exista un contribución muy significante de rayos-γ en la anisotropı́a,

este parámetro se puede utilizar para cortar la gran mayorı́a de estos y omitirlos en nuestro

análisis, de esta manera seleccionando únicamente rayos cósmicos.

En el caso del detector IceCube1 estando éste a más de 1.5 km de profundidad, es in-

1El detector IceCube diferenciado del detector IceTop, ambos siendo componentes del Observatorio
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 12.13: Identificación de rayos-γ a partir de pesas. En los mapas de la parte superior
(a y b) el exceso de cuentas corresponde a una combinación del parámetro PINC y el exceso
de rayos cósmicos. Los mapas de la parte inferior de la figura (c y d) substraen los excesos
de rayos cósmicos y sobresaltan sucesos identificados como rayos-γ. En ambos mapas se
pueden apreciar el plano galáctico, la nebulosa del Cangrejo, y las galaxias Markarian 421
y Markarian 501 (de Ref. [78]).

sensible a los rayos-γ (excepto en los raros casos que éstos producen muónes penetrantes).

De acuerdo a Ref. [86], el número de muones con energı́a mayor a Eµ producidos en una

cascada por un fotón primario de energı́a Eγ se puede aproximar mediante la ecuación

Nµ(Eγ,≥ Eµ) =
2.14× 10−5

cos θ

1

(Eµ/ cos θ)

Eγ
(Eµ/ cos θ)

, (12.6)

IceCube.
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donde θ es el ángulo cenital del rayo-γ y las energı́as se dan en TeV. El máximo valor de

Nµ en la ecuación (12.6) corresponde sucesos verticales donde θ = 0. El umbral energético

de muones en IceCube es de 400 GeV para muones verticales e incrementa en función de

θ con lo cual Nµ ≤ 1.34 × 10−3 para fotones de 10 TeV. Asumiendo un factor (Φγ/ΦCR)

comparable al de HAWC, la fracción de muones detectados en IceCube producidos por

rayos-γ es Φµγ/ΦµRC
< 10−7 que es mucho menor al nivel de la anisotropı́a. De cualquier

forma, el detector IceCube por si solo no tiene la sensibilidad para distinguir entre sucesos

producidos por rayos-γ y por rayos cósmicos.



CAPÍTULO 12. EFECTOS SISTEMÁTICOS 139

12.6. Comparación de datos en la región de traslape
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Figura 12.14: Proyección unidimensional de la distribución de datos como función del
ángulo de ascención recta α de bandas de declinación δ adyacentes centradas en δ = −20◦.
Como están indicados en la tabla 11.1, los datos de IceCube tienen una máxima declinación
de −20◦ mientras que HAWC tiene una mı́nima declinación δ = −30◦. Aunque las
estadı́sticas son bajas para ambos conjuntos de datos en esta región, existe un acuerdo
general para las estructuras a gran escala. Las bandas indican errores sistemáticos debidos
a la resolución angular en esta región (de Ref. [78].)

La figura 12.14 muestra la proyección unidimensional de la distribución de datos como

función del ángulo de ascención recta α de bandas de declinación δ adyacentes centradas
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en δ = −20◦ para los datos HAWC-300 e IC86. No existe una región superpuesta en la que

la calidad y la cantidad de los datos sea suficientemente alta para permitir una comparación

significativa. Por ello hemos elegido dos bandas de δ adyacentes. La estructura grande entre

los dos conjuntos de datos es coherente aunque pequeñas estructuras difieren entre ambos.

Mientras que los datos de HAWC tienen una función de dispersión de puntos más pequeña

y son sensibles a estructuras en escalas más pequeñas, IceCube tiene mejores estadı́sticas de

modo que las estructuras son más significativas. Una caracterı́stica particular que sobresale

es el exceso en HAWC alrededor de α = 50◦ y coincide con la llamada región A. Parece

haber un exceso correspondiente aunque de menor amplitud en los datos de IceCube. Hay

que señalar que las estadı́sticas van disminuyendo rápidamente en ambos conjuntos de

datos en función de declinación dentro de esta región como se puede observar en la figura

12.15. Por ello es necesario limitar la región en δ a solo 2◦. Las pequeñas diferencias en

los dos conjuntos de datos puede atribuirse a sucesos mal reconstruidos que migran desde

contenedores cercanos donde hay mayores estadı́sticas.
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Figura 12.15: Distribución de sucesos en función de declinación para IceCube y HAWC. El
rango común entre ambos detectores es entre -35◦ y -15◦. Los trı́angulos corresponden al
conjunto entero mientras que los rectángulos corresponden a los datos después de aplicar
cortes energéticos. Dichos recortes reducen las estadı́sticas significativamente en el caso de
HAWC (de Ref. [78]).
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Capı́tulo 13

RESULTADOS

A continuación presentamos los resultados de la aplicación de los métodos presentados

anteriormente en los capı́tulos 9 y 10 sobre los datos seleccionados en el capı́tulo 11. El

método de máxima verosimilitud es de particular relevancia puesto que, como ya se ha

demostrado, éste puede recuperar la amplitud del dipolo aún cuando el campo de visión del

detector es menor al tamaño angular de las caracterı́sticas que buscamos estudiar. Aún

ası́, presentamos los resultados de los métodos de integración de tiempo con el fin de

proporcionar una comparación entre ambos métodos.

La intensidad relativa en función de las coordenadas ecuatoriales (α, δ) se calcula

dividiendo el cielo en una cuadrı́cula de igual área con un tamaño de compartimento de

0.9◦ utilizando el software de HEALPix (ver sección 7.5) con el parámetro Nside = 64

que corresponde a Npix = 49152 pı́xeles. La intensidad relativa mide la amplitud de las

desviaciones sobre la expectativa de isotropı́a en cada pı́xel i.

13.1. Integración directa y aleatorización de tiempo

Como hemos mencionado anteriormente, para producir mapas residuales de la aniso-

tropı́a de direcciones de arribo de los rayos cósmicos es necesario tener una descripción de

la distribución de direcciones de incidencia de estos, correspondiente al caso de isotropı́a,

〈N〉(α, δ)i. En esta sección aplicamos los métodos de integración de tiempo descritos en el

capı́tulo 9 para estimar la intensidad relativa y la exposición del detector simultáneamente.

En el caso de IceCube esta estimación se ha derivado a base del método de aleatorización
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de tiempo mientras que en el caso de HAWC hemos utilizado el método de integración

directa. Ambos métodos han sido descritos en detalle en el capı́tulo 9.
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-16 16
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(a)
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Significance [σ]
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Figura 13.1: Anisotropı́a de HAWC300+IC86 con métodos de estimación de fondo alea-
torización de tiempo (IceCube) e integración directa (HAWC). Intensidad relativa (a) y
significancia estadı́stica (b) (de Ref. [78]).

Las figuras 13.1a y 13.1b muestran la anisotropı́a y correspondiente significancia es-

tadı́stica obtenidas con los métodos de estimación de fondo de aleatorización de tiempo

e integración directa sobre los datos de IC86 y HAWC300 respectivamente. Como se

puede apreciar en la figura 13.1a y aún más en la figura 13.2, la amplitud del dipolo en

HAWC es menor a la de IceCube. Estos métodos tienden producir a una subestimación o

sobreestimación del nivel de referencia isotrópico de los detectores ubicados en latitudes

medias, como en el caso de HAWC.

13.2. Aplicación del método de máxima verosimilitud

Como ya vimos en la sección anterior la amplitud del dipolo en HAWC se ve atenuada

como resultado de una subestimación o sobreestimación del nivel de referencia isotrópico

al estar éste ubicado a una latitud, en la que el campo de visión integrado con ∆t = 24 h es
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Figura 13.2: Proyección unidimensional de la distribución de datos como función del
ángulo de ascención recta α 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 comparación con IceCube
y no un dipolo apreciable (de Ref. [78]).

mucho mayor que el campo instantáneo observado. A continuación presentamos los resul-

tados de la aplicación del método iterativo adaptado a multiples observatorios presentado

en el capı́tulo 10.

El mapa de intensidad relativa obtenido después de 20 iteraciones del método de máxi-

ma verosimilitud se muestra en la figura 13.4. La significancia estadı́stica correspondiente

que se obtiene a base de la ecuación (10.23) se muestra en 13.5. Un procedimiento de

suavizado con función de sombrero de copa en el que el valor de un solo pı́xel es la suma

de todos los pı́xeles dentro de un radio de 5◦ se ha aplicado a todos los mapas. La mayor

significancia en la región de IceCube se debe al mayor número de estadı́sticas disponibles

en 5 años de IceCube en comparación con 2 años de HAWC-300 a energı́as de ∼ 10 TeV.

13.3. Análisis armónico

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

en la expansión armónica de coordenadas esféricas contribuyen significativamente a la
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Figura 13.3: Anisotropı́a de HAWC300+IC86 con método iterativo después de una sola
iteración. El método iterativo mejora la estimación del dipolo ` = 1 en el caso de HAWC
pero en el caso de IceCube, éste adquiere su máxima amplitud luego de una sola iteración
(de Ref. [78]).

distribución de direcciones de incidencia. Para producir un mapa celeste que muestre la

contribución 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 pı́xeles en varias escalas angulares, se calcula

el espectro de potencia angular del mapa intensidad relativa a base de la ecuación (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

más bajos de ` a la izquierda, mientras que la estructura más pequeña se puede observar

con menor potencia por encima de la banda gris para escalas angulares entre 15◦ y 35◦. Los
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Figura 13.4: Anisotropı́a 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 caracterı́sticas 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 13.7 muestra el espectro de potencia

angular de la anisotropı́a de rayos cósmicos comparando varios métodos: 1. Los cı́rculos

azules corresponden al mapa de intensidad relativa de IC86 con aleatorización de tiempo;

2. Los cuadros verdes corresponde al mapa de HAWC300 con integración directa; 3. Los

triángulos rojos corresponden a los datos combinados de IC86 y HAWC con métodos de

integración de tiempo; 4. Las estrellas verdes corresponden al método iterativo con solo

HAWC; 5. Los triángulos invertidos negros corresponden a los resultados del análisis de

datos combinados con el método iterativo de máxima 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 estadı́stica. La significancia refleja la mayor cantidad
de estadı́sticas que tiene IceCube comparado con HAWC como se aprecia en la figura 11.5
(de Ref. [78]).

método iterativo. Como se puede apreciar en la figura 13.7, 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 armónicos esféricos

Y`m no forman una base ortonormal. La diafonı́a entre momentos angulares produce una

sobre-estimación de la potencia angular de ` = 2 y ` = 3 por que existe una degeneración

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

capı́tulo 12.
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Figura 13.6: El espectro de potencia angular de la anisotropı́a de rayos cósmicos de los
datos combinados de IceCube y HAWC. La estructura a gran escala corresponde a los
pequeños valores de ` a la izquierda. Mientras que la estructura más pequeña 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 caracterı́sticas de gran escala (` = {1, 2, 3}) (de Ref. [78]).

13.4. Ajuste multipolar

El ajuste multipolar ha sido descrito en el capı́tulo 9. Los resultados del ajuste sobre el

mapa de intensidad relativa a base de la ecuación (9.8) (con `max = 2) se presentan en el

cuadro 13.1. Los coeficientes de correlación indican que existe una degeneración entre las

contribuciones de px con Q2, py con Q3 y pz con Q1. Estos corresponden a los términos

cruzados con pz al cual no tenemos sensibilidad. Para hacer el ajuste con `max > 2, es más

práctico utilizar el método map2alm de HEALPix. A partir de la ecuación (9.10) y los

valores a`m obtenidos con la función map2alm de HEALPix, obtenemos los componentes

1Healpy es el interfaz de HEALPix con Python.
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PRELIMINARY

Figura 13.7: El espectro de potencia angular comparando IC86 con aleatorización de tiem-
po, HAWC300 con integración directa, IC86 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 [10−4] Coeficientes de correlación
χ2/ndf = 41167/47403

m 0.01 ± 0.09 1.00
px 9.05 ± 0.08 -0.01 1.00
py 6.88 ± 0.08 0.00 -0.00 1.00
pz 0.00 ± 0.08 0.63 0.00 -0.00 1.00
Q1 0.00 ± 0.09 0.04 0.00 -0.00 0.69 1.00
Q2 0.60 ± 0.06 0.00 0.68 0.00 -0.00 -0.00 1.00
Q3 -2.18 ± 0.06 -0.00 0.00 0.69 0.00 0.00 -0.00 1.00
Q4 -4.21 ± 0.08 -0.00 0.00 -0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 1.00
Q5 -3.29 ± 0.08 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 ecuación (9.8) con `max = 2 a la distribución
de intensidad relativa. Los coeficientes de correlación indican que existe una degeneración
entre las contribuciones de px con Q2, py con Q3 y pz con Q1 que corresponden a los
términos cruzados con pz al cual no tenemos sensibilidad.
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Cuadro 13.2: Ajuste dipolar

map2alm Ec. (9.8)
χ2/ndf = 41611/47396 χ2/ndf = 41167/47403

δ0h [10−3] 0.916 ± .0041 0.903± 0.008
δ6h [10−3] 0.725 ± .0041 0.682± 0.008
A1 [10−3] 1.168 ± .0058 1.132± 0.011
α1 [◦] 38.4 ± 0.3 37.2 ± 0.6

Cuadro 13.3: Los valores en la columna izquierda corresponden a los resultados obtenidos
por medio de la función map2alm de Healpy1junto con las ecuaciones (9.10) y (9.11) y los
valores en la columna derecha provienen del cuadro 13.1 y fueron obtenidos a base de la Ec.
(9.8). Estos últimos corresponden un ajuste a ` = {1, 2} mientras que la función map2alm
obtiene directamente de los a`m a base de una transformación de armónicos esféricos con
`max = 3.

horizontales del dipolo. También obtenemos la fase y amplitud del dipolo proyectado

sobre el plano ecuatorial mediante la ecuación (9.11) 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 comparación, los nuevos resultados cuentan con mayores estadı́sticas provenientes

de dos años de datos de HAWC e incluyen una corrección del dipolo solar y variaciones

atmosféricas como se ha discutido en el capı́tulo 12. Los valores en la columna derecha del

cuadro 13.1 provienen del cuadro 13.1 y fueron obtenidos haciendo un ajuste de la ecuación

(9.8) con `max = 2 sobre la distribución de intensidad relativa del mapa en la figura 13.4

y corresponden a un ajuste a ` = {1, 2}. La función map2alm, por otro lado, obtiene los

a`m directamente a base de una transformación de armónicos esféricos que incluyen los

compoenentes ` = {1, 2, 3}. La región A que tiene un diámetro 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 13.8 muestra la fase y amplitud del dipolo reconstruida a partir de este análisis
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Figura 13.8: Diagrama de fase y amplitud del dipolo medido por varios observatorios inclu-
yendo la medición de este análisis (estrella roja). Estos valores incluyen una contribución
del efecto Compton-Getting (de Ref. [78]).

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



CAPÍTULO 13. RESULTADOS 152

13.5. Anisotropı́a de pequeña escala

Para revelar las estructuras pequeñas y medianas del mapa de anisotropı́a, extraémos el

dipolo, cuadrupolo y octopolo haciendo un ajuste del mapa de intensidad relativa por medio

de la función (9.8) presentada en el capı́tulo 9. El software de HEALPix proporciona un

método para calcular los a`,m de un mapa celeste con la función map2alm. A base de los

valores a`,m obtenidos con esta función al mapa en la figura 13.4, podemos generar el ajuste

mutipolar y con él generar la correspondiente intensidad relativa con la función alm2map

de HEALPix obteniendo ası́ el mapa en la figura 13.9. Luego de restar el mapa en la

figura 13.9 del mapa en la figura13.4, obtenemos el mapa de intensidad relativa de pequeña

y mediana escala en la figura 13.11.

Para calcular la significancia estadı́stica del mapa residual en la figura 13.10, podemos

aproximar la intensidad relativa a primer orden como

I ' Non

αNoff

, (13.1)

donde, al igual que en la ecuación (10.23), Non es el número de sucesos en la región de

interés y Noff , el número de sucesos en la región referencia en el mapa de estimación de

fondo. El factor α corresponde a la exposición relativa α = Eon/Eoff . Si la anisotropı́a

δI , es pequeña como en nuestro caso, la significancia estadı́stica correspondiente se puede

aproximar por medio de la ecuación

S '
√

Non

1 + α
δI . (13.2)

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

zado con función de sombrero de copa con 5◦ de radio se muestra en en la figura 13.11.
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Solo los pı́xeles con significancia mayor a σ ≥ 5 se muestran con la escala de color.
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Figura 13.9: Mapa de intensidad compuesto por los multipolos ` = {1, 2, 3}.
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Figura 13.10: Mapa residual de intensidad relativa después de sustraer el ajuste de 13.9
para revelar la anisotropı́a de escala pequeña o intermedia.
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Figura 13.11: La significancia estadı́stica correspondiente a la figura 13.10 (de Ref. [78]).
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Capı́tulo 14

INTERPRETACIONES

Como lo hemos mencionado en la introducción, se esperarı́a que los rayos cósmicos

deberı́an perder toda correlación con su dirección original como resultado de la difusión de

estos a medida que viajan a través de campos magnéticos interestelares turbulentos. Existen

varias teorı́as con respecto al posible origen de la anisotropı́a observada, pero es probable

que ésta sea el resultado una combinación de varios tipos diferentes de anisotropı́a:

1. Fuentes cercanas de rayos cósmicos pueden introducir una contribución a la aniso-

tropı́a de rayos cósmicos dependiendo de la edad de la fuente, distancia, conexión

magnética y la difusión de partı́culas provenientes de estas fuentes. Estos factores

que hacen que la anisotropı́a sea sensible a la energı́a de la partı́cula.

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 cósmicos [81].

3. La propagación de rayos cósmicos a través del campos magnéticos turbulentos y

la dispersión producida por cambios bruscos en el ángulo de paso respecto a la

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

4. La propagación de rayos cósmicos a través del campo magnético y eléctrico de la

heliosfera: los patrones de anisotropı́a dipolar a gran escala pueden distorsionarse,

resultando en pequeñas estructuras observadas [90–92].
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Las diferentes escalas angulares observadas pueden estar asociadas a diferentes fenomeno-

logı́as fı́sicas y el complejo cambio en la estructura anisotrópica en función de la energı́a

puede desentrañar algunos de estos efectos.

14.1. Difusión

Varias teorı́as han propuesto escenarios donde la anisotropı́a a gran escala surge como

resultado de la distribución de fuentes de rayos cósmicos en la Galaxia y de su propagación

difusiva [34,74,75,93–106]. Existen varios factores que pueden introducir una anisotropı́a

en la distribución de las direcciones de arribo. Uno de estos es la distribución asimétrica

de fuentes jóvenes cercanas, la cual puede introducir un gradiente de densidad local y, por

tanto, la presencia de un flujo neto de rayos cósmicos. Sobre la base de la difusión isotrópi-

ca, este flujo se observarı́a como una anisotropı́a dipolar apuntando en dirección opuesta al

flujo. En Ref. [62], se propone que el remanente de supernova Vela probablemente domina

el gradiente de rayos cósmicos con energı́as por debajo de 100 TeV y por ello debe ser uno

de los contribuyentes más fuertes a la anisotropı́a a gran escala de los rayos cósmicos. Vela

se encuentra situada a (l = 263.9◦, b = −3.3◦) en coordenadas galácticas y es una de las

remanentes de supernova más cercanas que se conoce a una distancia de aproximadamente

0.3 kpc y de una edad de aproximadamente 1.1 × 104 años [107]. Su posición relativa

al campo magnético local también es consistente con la fase dipolar observada a estas

energı́as. Un resumen de artı́culos 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 difusión de ángulo de paso

producida porla turbulencia en el campo magnético interestelar no necesariamente produce

una distribución dipolar ya que la dispersión de rayos cósmicos no es isotrópica sino
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que tiene una dirección preferencial. De hecho, sus modelos predicen una distribución

Figura 14.1: Anisotropı́a de gran escala por turbulencia magnétca basada en simulaciones
de Giacinti y Kirk (ICRC2017). Los modelos predicen una distribución de gran escala
similar a la observada a altas energı́as (E > 400 TeV).

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

IceCube [110] y Tibet ASγ [111].

14.2. Interpretaciones de la anisotropı́a de pequeña escala

El simple modelo de difusión sólo predice un dipolo y no es capaz de predecir la

anisotropı́a de menor escala. Sin embargo, ha habido muchos esfuerzos teóricos para tratar

de modelar y explicar el origen de esta anisotropı́a. Se estima que la difusión elimine

cualquier memoria de la dirección inicial de las trayectorias de rayos cósmicos a distancias

mayores que la longitud de difusión efectiva por lo cual, la aparición de una anisotropı́a

de pequeña escala es una indicación de un efecto local, relacionada a la presencia una

fuente local o configuraciones de campos magnéticos locales. Varias teorı́as consideran la

propagación no difusiva, los efectos de la heliosfera, las modificaciones de la difusión de
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partı́culas sobre el ángulo de paso y efectos estocásticos. Además, también hay algunas

explicaciones más exóticas descritas en Ref. [62].

14.3. Efectos de propagación en campos magnéticos turbulentos

Una explicación de la anisotropı́a de mediana y pequeña escala observada se debe a la

propagación dentro del campo magnético turbulento local, a distancias más cercanas que

la longitud de difusión [88]. Estas deben depender de la energı́a dado que los modos de

campo turbulento relevantes para la difusión de rayos cósmicos dependen de la rigidez

magnética de los rayos cósmicos, y por lo tanto, del volumen local del campo turbulento

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

Figura 14.2: Simulaciones de anisotropı́a por turbulencia magnétca de Giacinti y Sigl. Los
mapas muestran la predicción del flujo renormalizado de rayos cósmicos en la Tierra para
una realización concreta del campo magnético turbulento, después de restar el dipolo y
aplicar suavizado con un radio de 20◦. Rayos cósmicos con rigideces de p/Ze = 1016 V
(panel izquierdo) y 5× 1016 V (panel derecho) de Ref. [88].

cósmicos 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 pequeña escala se puede aproximar estadı́sticamente como un promedio

sobre un conjunto de campos magnéticos de pequeña 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

patrón observado de anisotropı́a en una posición particular es, por lo tanto, un reflejo de la

realización del campo magnético turbulento local y se produce, en términos de dispersión,

durante tiempos recientes antes de su observación [62].

En Ref. [88], Giacinti y Sigl han demostrado a base de simulaciones que el transporte

de rayos cósmicos a través de una realización particular del campo magnético turbulento

genera potencia angular de pequeñas escalas aún cuando la distribución inicial es isotrópica

pero esta tiene un gradiente en el flujo de rayos cósmicos como se aprecia en los mapas

de intesidad relativa simulada la figura 14.2 producidos por Giacinti y Sigl. Similarmente,

otros estudios encuentran mapas celestes similares, aunque puede ser difı́cil compararlos

debido a que las suposiciones varı́an ampliamente [62].

14.4. La heliósfera

La figura 14.3 muestra un diagrama esquemático de la interacción del medio interestelar

con el entorno solar. El viento solar es inicialmente radial con velocidades supersónicas de

hasta 800 km s−1 y disminuye discontinuamente hasta que alcanza el punto de choque

de terminación a una distancia de ∼ 80 a 90 unidades astronómicas (UA). A distancias

mayores, el lı́mite de la heliosfera, también conocido como la heliopausa, corresponde al

punto de transición en que el viento solar deja de dominar y el medio está dominado por

campos magnéticos y flujo interestelar. Más allá del frente de choque de terminación, en la

heliofunda interior, el viento solar se curva desde su forma radial, se vuelca y fluye hacia

la dirección del flujo interestelar en dirección 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



CAPÍTULO 14. INTERPRETACIONES 161

LA HELIÓSFERA
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Figura 14.3: Diagrama esquemático de la heliósfera (imagen original cortesı́a de
Ref. [112]).

del campo magnético solar, congelado sobre el plasma del viento solar y de la rotación del

Sol que tiene un perı́odo de ∼ 25 dı́as. El eje de rotación del Sol no está alineado con el

eje magnético lo cual conduce a un giro en las lı́neas del campo magnético que produce

una espiral de Arquı́medes. Este efecto conocido como la espiral de Parker [113] produce

regiones donde la polaridad del campo magnético varı́a rápidamente conforme la espiral

tiende a comprimirse en la región de la heliopausa.

Mediciones recientes realizadas a 123 unidades astronómicas por Voyager 1 (V1) indi-

can que la sonda espacial cruzó la región donde la intensidad del campo magnético cambió

de 2µG a 4µG cinco veces entre los dı́as 210 y 238 del año 2012 y después se mantuvo cerca



CAPÍTULO 14. INTERPRETACIONES 162

(a) (b)

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

de los 4µG. (Por lo general se asume un valor de 3µG para el campo magnético galáctico.)

Los fuertes campos magnéticos se correlacionan con bajas cuentas de > 0.5 MeV / núcleo

aunque la dirección del campo magnético no cambia significativamente. Esto indica que

V1 aún no ha cruzado la heliopausa [114]. Las mediciones de la Voyager 1 además indican

que la heliopausia no es laminar sino inestable y turbulenta.

El radio de Larmor de una partı́cula con energı́a E y carga Z en un campo magnético

B se muestra en la figura 14.5 y se da por

RL '
220

z

(
E

1TeV

)(
1µG

B

)
[AU] . (14.1)

Si usamos el valor de 3µG basándonos en las mediciones del campo magnético inter-

estelar hechas por la sonda espacial IBEX [115], el radio de Larmor para un protón a 10

TeV es∼ 700 UA mientras que un núcleo de hierro (Fe) a esa misma energı́a tiene un valor

de ∼ 28 UA. En comparación, el ancho de la heliósfera tiene un orden de entre 500 UA
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Figura 14.5: Radio de Larmor en función de energı́a para núcleos con diferentes cargas
eléctricas. El radio de Larmor de un protón de 10 TeV es comparable con el tamaño de la
heliósfera.

y 700 UA [116] lo cual sugiere que aunque la anisotropı́a no sea de origen heliosférico,

es propable que el origen de la anisotropı́a se deba a caracterı́sticas del campo magnético

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

cercanas [3]. Esto no excluye la posibilidad de que ésta pueda influir en las direcciones de

arribo de rayos cósmicos.

Otra caracterı́stica del campo magnético solar es que la polaridad se invierte cada 11

años durante el periodo de máxima actividad solar con un periodo de 22 años. 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 reconexión magnética lo cual es consistente con
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el espectro inusualmente duro de rayos cósmicos procedentes de regiones asociadas a

estructuras de pequeña escala como lo señalan A. Lazarian y P. Desiati en Ref. [4]. También

cabe notar que la estructura de la región A es consitente con la dirección de la heliocauda.

Se ha postulado que las caracterı́sticas a pequeña escala, como la región A, el exceso

evidente a ' 69◦ en ascensión recta en las figuras ?? y ??, podrı́a ser causada por los

tı́picos potenciales de modulación 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-

ción de los rayos cósmicos es completamente isotrópica inducirı́a una anisotropı́a dipolar

débil en la dirección 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 anisotropı́a dipolar a medida que el Sol se mueve alrededor del centro

galáctico con una velocidad de v0 ' 220 km/s apuntando hacia (l ' 270◦, b ' 0◦) [118].

El efecto CG observable que se anticipa de este movimiento (proyectado sobre el plano

ecuatorial) es de orden 2.4 × 10−3, independientemente de la energı́a1. Estos valores son,

sin embargo, inconsistentes con la amplitud y fase de dipolo observadas lo cual indica que

el marco de reposo de rayos cósmicos es principalmente co-rotativo con el movimiento

promedio de las estrellas. Sin embargo, hay otros marcos de reposo de rayos cósmicos que

se pueden considerar. Uno de ellos es el estándar local de reposo (LSR) en el cual el Sol

se mueve en dirección (l ' 47.9◦, b ' 23.8◦) con velocidad vLSR ' 18 km/s respecto al

1Siempre y cuando el ı́ndice espectral se mantenga constante dentro de la gama de energı́as en considera-
ción.
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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 vISM ' 23.2 km/s

en dirección (l ' 5.25◦, b ' 12.0◦) [120]. Estas estimaciones de los efectos CG podrı́an

contribuir al nivel de 10−4 a la anisotropı́a dipolar observada y esto se manifestarı́a como un

cambio general en los datos. Se estima que la contribución neta del efecto Compton-Getting

proyectado tiene una amplitud de 4.5 × 10−4 y apunta en dirección de 6h (α = 90◦) en

relación al equinoccio vernal [62].

14.6. Transporte no difusivo de rayos cósmicos galácticos

Una idea propuesta por Ref. [121] es que un flujo de partı́culas aceleradas por un

remanente de supernova cercano a lo largo de tubos de flujo magnético podrı́a producir un

correspondiente exceso de rayos cósmicos detectados en la Tierra. Esta idea es consistente

con la proximidad de la región A con la dirección campo magnético interestelar local y

posiblemente el asociada a un exceso de rayos cósmico relacionado al pulsar Geminga. Sin

embargo en Ref. [62] y [122] se señala que la difusión de partı́culas libres de dispersión a

distancias del orden de 100 pc no es factible y que la anisotropı́a resultante de dicha fuente

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

14.7. Modelos exóticos

Además de los modelos mencionados aquı́, también se han considerado algunos esce-

narios exóticos que pueden producir una anisotropı́a de pequeña escala. Estos incluyen la

proposición de la producción de rayos cósmicos por medio de la aniquilación de materia

oscura. También se sugiere que partı́culas exóticas neutras llamadas strangelets, constitui-

das por 2 ó 3 quarks extraños, podrı́an ser producidas en fuentes galácticas extendidas y ser



CAPÍTULO 14. INTERPRETACIONES 166

observadas como un exceso local en la distribución de rayos cósmicos. Para una revisión

más detallada de estos modelos véase [62].

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

Los valores del cuadro 13.3 y los de la figura 13.8 (incluyendo los resultados de otros

experimentos) en el capı́tulo 13 contienen una contribución del efecto Compton-Getting

que ya hemos discutido. La contribución del efecto Compton-Getting al plano ecuatorial

corresponde a una pequeña corrección en fase y amplitud del dipolo. La figura 14.6 (adap-

tada de Ref. [62]) muestra la de fase y amplitud del dipolo medido en este análisis junto

con los datos provenientes de varios observatorios en coordenadas polares. La amplitud

corresponde a la distancia radial mientras que la fase corresponde al ángulo en dirección

contra-reloj del eje-x. En este caso, se ha sustraı́do la contribución del efecto Compton-

Getting. Después de aplicar una corrección para tener en cuenta este efecto, los datos en el

rango de energı́a TeV - PeV muestran claramente una tendencia a alinearse con el campo

magnético local (λB = 227◦±5.7◦, βB = 34.62◦±4.4◦) deducido de la medición realizada

por IBEX [123]. La figura 14.7 muestra la anisotropı́a de gran escala (izquierda) y de

pequeña escala (derecha) a 10 TeV e incluye varias etiquetas de direcciones relevantes para

interpretación de nuestros resultados. Los mapas incluyen las direcciones de las remanentes

de supernova Geminga y Vela (dos posibles fuentes de RC cercanas), el plano galáctico (en

rojo) y el centro de la Galaxia (GC), el ápex solar (vLSR) y la dirección en la que el Sol

se desplaza en relación con el medio interestelar local (~vISM). Además se muestran tanto la

dirección del campo magnético interestelar como las lineas de campo (lineas discontinuas),

el ecuador magnético (lı́neas azul perpendicular al campo magnético) y el plano B−V que

contiene la velocidad ~vISM del Sol con respecto al gas interestelar y la dirección del campo
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Figura 14.6: Diagrama de fase y amplitud del dipolo medido por varios observatorios
incluyendo la medición del análisis presentado en esta tesis. En coordenadas polares, la
amplitud corresponde a la distancia radial mientras que la fase corresponde al ángulo en
dirección contra-reloj del eje-x. Los valores calculados toman en cuenta la contribución del
efecto Compton-Getting y lo sustraen. Los cı́rculos sombreados indican la incertidumbre
estadı́stica citada por los experimentos (de Ref. [78]).

magnético interestelar ~BLIMF (n̂B−V =
~B×~v
| ~B×~v|

). Los mapas (a) y (b) muestran los datos en

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

coordenadas centrada en ~BLIMF y (e) y (f) a una rotación en dirección − ~BLIMF (a 180◦).
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La figura 14.8 muestra un modelo de la interacción del campo magnético interestelar lo-

cal con la heliósfera. Las estructuras en la figura 14.7 de pequeña y gran escala parecen estar

cualitativamente relacionadas a varias caracterı́sticas de esta interacción. 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.

Además, la región A parece estar alineada el polo sur del LIMF y extenderse a lo largo

del plano B − V , en dirección al LIMF. Las simetrı́as de la heliósfera sobre el plano

B − V pueden surgir de la fuerza de Lorentz sobre las partı́culas cargadas. Esto puede

hacer que las partı́culas con carga eléctrica se desvı́en en direcciones perpendiculares al

campo magnético y a la de las velocidades de las partı́culas [125].

La aparente correlación de las estructuras en los mapas de anisotropı́a y las interacción

del LIMF con la heliósfera 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 anisotropı́a se encuentra verdadera-

mente paralelo al LIMF, a base de la ecuación (12.5) se puede estimar una amplitud del

componente vertical δN (al cual no tenemos sensitividad) de

δN ∼ 3.43× 10−4 . (14.2)
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Figura 14.7: La anisotropı́a de gran escala (izquierda) y de pequeña 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 galáctico (en rojo) y el centro de la Galaxia (GC), el ápex solar (vLSR) y la dirección
en la que el Sol se desplaza en relación con el medio interestelar local (~vISM). Además
se muestran tanto la dirección del campo magnético interestelar como las lineas de campo
(lineas discontinuas), el ecuador magnético (lı́neas azul perpendicular al campo magnético)
y el plano B − V que contiene la dirección de ~BLIMF y ~vISM. Los mapas (a) y (b) muestran
los datos en coordenada ecuatoriales (celestes) mientras que (c) y (d) corresponden a una
rotación de coordenadas centrada en ~BLIMF y (e) y (f) a una rotación en dirección − ~BLIMF

(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 producción. La
superficie de la heliopausa se muestra en azul claro, la nariz (la dirección de propagación de
la heliósfera) como una flecha azul, y algunas lı́neas representativas del campo magnético
insterestalar local (IMF) como curvas azules [124]. (imagen cortesı́a de E. J. Zirnstein, et
al. ApJ Lett.)



CAPÍTULO 15. CONCLUSIONES Y DISCUSIÓN 171

Capı́tulo 15

CONCLUSIONES Y DISCUSIÓN

15.1. Conclusiones

El análisis de cinco años de datos tomados con el detector de IceCube y 2 años de

HAWC revela una anisotropı́a en la distribución de la dirección de arribo de rayos cósmicos

de 10 TeV que se extiende a través de ambos hemisferios. En este análisis se ha utilizado

un método iterativo de reconstrucción de máxima verosimilitud con el cual se ajustan si-

multáneamente, la anisotropı́a de rayos cósmicos y la aceptancia de los detectores. El méto-

do no requiere de simulaciones detalladas del detector y proporciona una reconstrucción de

la anisotropı́a óptima y la recuperación de la anisotropı́a dipolar para los observatorios de

rayos cósmicos en tierra situados en las latitudes medias tales como HAWC. Este método

está diseñado para observatorios de latitud media que están expuestos a diferentes partes

del campo celeste a medida que la Tierra gira. Hemos también abordado las diferentes

fuentes de errores sistemáticos de cada detector en forma individual y estudiamos la región

de campo de visión 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 distribución de direc-

ción de arribo de los rayos cósmicos. 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 anisotropı́a dipolar. Además de una estructura a gran escala, observamos una estructura a

pequeña 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. Discusión

El método iterativo presentado en esta tesis está diseñado para observatorios de latitud

media que están 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 visión instantáneo es idéntico al del tiempo

integrado. Como resultado, la iteración no mejora las estimaciones basadas en métodos

de integración de tiempo. Por otro lado, la localización espacial en combinación con un

campo de visión limitado hace que estos observatorios sean particularmente insensibles a

los componentes multipolares de bajo ` debido a los efectos de proyección de la anisotropı́a

discutidos en el texto.

También queremos enfatizar que las observaciones de rayos cósmicos por medio de

satélites espaciales tales como Fermi-LAT, podrı́an tener una ventaja ya que el observatorio

puede ser inclinado durante la observación. En este caso, es posible romper la degeneración

entre los efectos de aceptancia local y la anisotropı́a de rayos cósmicos. En principio,

entonces serı́a posible tener una reconstrucción completa de la anisotropı́a sin efectos

de proyección, siempre y cuando los efectos sistemáticos adicionales estén bajo control.

La colaboración Fermi-LAT presentó un estudio preliminar en la ICRC 2017 en Busán,

Corea [126] con una muestra de 16×107 protones recolectados durante un periodo de ocho

anños con energı́as de ∼ 100 GeV. Sin embargo, dado el bajo número de rayos cÛsmicos,

no se logró observar una anisotropı́a significativa en ninguna escala angular.

Las diferentes escalas angulares observadas en la distribución de direcciones de arribo

de los rayos cósmicos pueden estar asociadas a diferentes fenomenologı́as fı́sicas y el

complejo cambio en la estructura anisotrópica en función de la energı́a puede desentrañar

algunos de estos efectos. En particular, las estructuras de pequeña y gran escala a 10 TeV
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parecen estar cualitativamente relacionadas a varias caracterı́sticas de la interacción del

campo magnético interestelar local con la estructura de la heliósfera. 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 correlación

sugiere la presencia de un gradiente dipolar (posiblemente producido por fuentes cercanas)

el cual es re-dirigido por el campo magnético interestelar. Serı́a necesario hacer un estu-

dio cuantitativo sobre estas posibles correlaciones para poder llegar a una conclusión al

respecto.

Un análisis del cielo completo de la anisotropı́a de rayos cósmicos es una parte impor-

tante para poder desentrañar los efectos de los diferentes factores mencionados. La infor-

mación adicional sobre la composición de energı́a y masa nos permitirı́a sondear diferentes

escalas de distancia con la ayuda de simulaciones detalladas. Desentrañar 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 distribución de dirección de arribo de los rayos

cósmicos. Una mejor comprensión del entorno cercano a nuestro sistema solar proporciona

una pieza más del rompecabezas para revelar el origen de los rayos cósmicos.

Por último cabe notar que recientemente el observatorio de rayos cósmicos Pierre Auger

publicó los resultados de un estudió que encontró una anisotropı́a en rayos cósmicos de 4 %

a energı́as de ∼ 8 × 1018 eV [127]. A estas energı́as y a diferencia de nuestro trabajo, los

rayos cósmicos a estas energı́as tienen un radio de giro de orden ∼ 3 kpc y su propagación

deja de ser difusiva con lo que la anisotropı́a observada por Auger debe tener un origen

extra-galáctico, en particular considerando que el exceso apunta hacia afuera de nuestra

galaxia. Estos resultados podrı́an representar el comienzo de una nueva era en astronomı́a

de rayos cósmicos y finalmente develar el origen de estas partı́culas ultra-energéticas.
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Apéndice A

CODIFICACIÓN DE DATOS DST

El formato DST (Data Storage & Transfer) almacena el tiempo del suceso t, los ángulos

de dirección (θ, ϕ) en coordenadas locales de la pista (o traza del muón) reconstruida,

tanto el número de módulos activados como el número de cables cuyos módulos han sido

activados, el número de fotoelectrones registrados en el detector, y el resultado de una

estimación de la energı́a y otros datos referentes a la calidad de la reconstrucción de cada

suceso. Los datos se codifican en un formato comprimido que permite la transferencia de

alrededor de 3 Gb por dı́a a través del sistema de comunicación satelital llamado SPADE

(South Pole Archival and Data Exchange) o más recientemente, su sucesor JADE (Java

Archival and Data Exchange).

A.1. Módulos de IceTray

El paquete dst fue diseñado en C++ e incluye un módulo (I3DSTModule) que puede

captar y codificar la información de cada suceso directamente en el marco del DST, evitan-

do ası́ la introducción de un archivo adicional. El módulo I3DSTExtractor puede extraer y

decodificar la información del DST y escribirla en varios formatos binarios comprimidos.

El tamaño de la información del DST depende del modo de escritura y nivel de compresión.

Si escribimos en formato binario de formato dst, obviamente tenemos 24 bytes por suceso

sin compresión y 6-9 bytes / suceso si se usa la compresión Zlib (el cual es más eficiente

que gzip). Usando datos de simulación obtenemos alrededor de 6 B por suceso. En el

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

detallada el la siguiente sección.

A.2. Encabezado I3DSTHeader

Para reducir la cantidad de información 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 códigos de configuración de disparos,

configuración de la rejilla de HEALpix y el número 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 ası́ requiere menos espacio

y se puede codificar en solo 32 bits.

A.3. Formato I3DST

Los algoritmos de reconstrucción de pistas proporcionan direcciones de trayectoria en

coordenadas locales el cual se almacena como un par de variables (θ, ϕ) de números de

flotador (4 + 4 B = 8 B por suceso). Una manera más eficiente y compacta para codificar

esta información es la de asignar el par (θ, ϕ) a un número entero de 2 bytes (int16 t)

que corresponde a una dirección compartamentalizada. Para hacer eso generamos una

cuadrı́cula del cielo de compartimentos de igual ángulo sólido y asignamos el número a

cada pı́xel de la rejilla. En el caso de el DST, se utiliza una pixelización de HEALpix (ver

sección 7.5) conNside = 1024 (r = 10) con lo cual el cielo se divide en 12,582,912 pı́xeles.

Esto significa que el espaciado medio entre pı́xeles es de ∼0.017◦ (mucho mejor que la
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Cuadro A.1: Suceso I3DST

Descripción Variable Tamano (B) Tipo
Disparador (mapa de bits) trigger 2 uint16 t
Reco #1 reco1 2 uint16 t
Reco #2 reco2 2 uint16 t
IC Hits (caracterı́stica) 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 ldir 1 uint8 t
Rlog (0.1) ic rlog 1 uint8 t
LogE (1GeV) ic logE 1 uint8 t
Tiempo (100 µ s) time 4 uint32 t
COG Hits (10 m) cog 3 DSTPosition
Reco (mapa de bits) reco label 1 uint8 t
Total 24

resolución angular de las reconstrucciones). Los resultados de la reconstrucción incluidos

son LineFit y en caso que esté presente el disparador IN-ICE ONLY, también se incluye

LLHReco.

El número de módulos activados (nch) y de pulsos producidos por fotoelectrones (nhits)

es una medida directa de la energı́a depositada por el suceso en el detector. Para nhits

usamos un par de números 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 más significativa del número

y al segunda de 2 B, la parte restante. El tiempo del suceso se guarda utilizando el tiempo

de conducción Td en el encabezado y la diferencia de tiempo ∆t entre sucesos adyacentes

en cada suceso. De esta manera, el tiempo del primer suceso si t1 = T y el tiempo del

i-ésimo suceso es: ti = ti−1 + ∆t. El tiempo almacenado en el encabezado es el número
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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 número de 1 B y puede

medir hasta 255 1/100 de segundo (es decir, 2.55 ms). Dada una tasa de activación 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 separación de sucesos de 2.55 ms es extremadamente

pequena, por lo tanto el tamano del número dt (1 byte) es suficiente. Sin embargo, hay

casos esporádicos en los que la ejecución todavı́a está en marcha, mientras que ningún

suceso se registra por razones técnicas. En este caso proporcionamos un salvaguardia

y en la eventualidad que dos sucesos posteriores se separan por más de 2.55 ms en el

mismo archivo, se introduce un nuevo encabezado que restablece un nuevo tiempo de

conducción. 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

reconstruı́as a lo hora de correr el filtro, ya que sólo proporciona el ı́ndice de la serie

de reconstrucciones. Para esto, el I3DSTHeader contiene una asignación de cada ı́ndice

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

A.4. Información de la etiqueta del disparador

A la hora de extraer la información relevante de la estructura de disparadores I3TriggerHierarchy

y la escribirla en forma de un número entero positivo de 2 B en forma compacta, queremos

captar la siguiente información de disparo:

ID de origen:

• IN ICE (IC)

• ICE TOP (IT)
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• SPASE (SPASE)

ID de tipo:

• SIMPLE MULTIPLICITY (SM)

• MIN BIAS (MB)

• STRING (STR)

• VOLUME (VOL)

• SPHERE (SPH)

• FRAGMENT MULTIPLICITY (FM)

• UNKNOWN (UK)

También sabemos que no todas las fuentes de disparo están 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
Posición 0 1 2
Valor decimal 1 2 4
Disparador STR ULEE
Config ID 117 118 119 120 1000 1001 1002 1003 1004 1005
Posición 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
Posición 13 14
Valor decimal 8192 16384



APÉNDICE B. ALGORITMO DE MÁXIMA VEROSIMILITUD 190

Apéndice B

ALGORITMO DE MÁXIMA VEROSIMILITUD

Las ecuaciones (10.14) á (10.16) corresponden a un conjunto de ecuaciones no-lineares

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

solución por medio de siguiente método iterativo:

i Inicia en el valor máximo de la hipótesis nula, (I(0),N (0),A(0)).

ii Evalúa I(n+1) por medio de la inserción de (I(n),N (n),A(n)) en le lado derecho de

la ecuación (10.14).

iii Elimina los (pseudo) momentos multipolares m = 0 de δI(n+1), i.e., en el sistema

ecuatorial de coordenadas
∑

awaY
`0
a δI

(n+1)
a → 0.

iv Evalúa N (n+1) por medio de la inserción de (I(n+1),N (n),A(n)) en le lado derecho

de la ecuación. (10.15).

v Evalúa A(n+1) or medio de la inserción de (I(n+1),N (n+1),A(n)) en le lado derecho

de la ecuación. (10.16).

vi Renormaliza N (n+1) y A(n+1) como N (n+1) → N (n+1)c y A(n+1) → A(n+1)/c con

factor de normalización c =
∑

iA
(n+1)
i .

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

razón de la verosimilitud en la ecuación (10.10) tiene ∆χ2 ' 2 ln(λ(n+1)/λ(n))� 1.

Cabe notar que la anisotropı́a de rayos cósmicos obtenida en la primera iteración, δI(1),

corresponde al resultado que se habrı́a obtenido por medio del método de integración
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directa [64]. La iteraciones sucesivas del método de máxima verosimilitud re-optimizan

la aceptancia relativa A y la tasa del fondo isotrópico N de cualquier anisotropı́a. En la

siguiente sección, estudiaremos el proceso de optimización de forma más cuantitativa.
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