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Capitulo 1

Introduccion: Rayos césmicos

La Tierra esta siendo bombardeada continuamente por rayos césmicos origina-
dos en fuentes externas. Se conoce la existencia de rayos cosmicos desde hace
casi un siglo, pero los origenes y mecanismos de produccién de estas particulas
con energias mayores a 10”eV no han sido atin determinados. Las fuentes
de rayos césmicos de energia mayor a 10'%eV, llamados rayos césmicos ultra
energéticos, son desconocidas y han motivado el desarrollo de instrumentos
de deteccién cada vez mas sofisticados. Los objetivos de estos instrumentos
han sido establecer las fuentes de rayos coésmicos ultra energéticos buscando
anistropias en las direcciones de arribo, explorando las caracteristicas del es-
pectro de energia e investigando su composicion. En este capitulo se presenta
un resumen del estado actual de la fisica de rayos cosmicos, y las motivaciones
del estudio de composicion de la masa de los rayos cosmicos de ultra alta
energia. En particular, se comenta como la composicion puede ser utilizada
junto con estudios de los posibles mecanismos de aceleracion y el espectro de
energia para establecer limites a las posibles fuentes de rayos césmicos ultra

energéticos.




1 Introduccién: Rayos césmicos

1.1 Espectro de energia de rayos cos-

micos

El espectro de rayos césmicos indica el flujo J de particulas en funcién de la
energia, cubriendo un rango de energia desde 10 eV hasta méas de 10% eV.
Para particulas con energia menor a 10*° eV, el flujo estd modulado por el

viento solar. Para energias mayores, el espectro sigue una ley de potencias

dN(E) .
Tl E (1.1)

El indice del espectro, v, cambia con la energia. Estos cambios en el es-
pectro y sus caracteristicas, se suponen debidas a efectos de propagacion y
produccién de particulas a determinadas energfas. Para energfa menor a 107
eV, es probable que los rayos césmicos sean originados por shocks expansivos
de remanentes de supernovas dentro de la galaxia, donde las particulas son

aceleradas por shocks difusivos [1].

El cambio de la pendiente del espectro de v ~ 2.7 a v ~ 3.1 a ~ 105V,
conocido como la “rodilla”, ha sido estudiado recientemente por el experimento
KASCADE [2]. Se encontré que el cambio en el indice espectral es debido a
una disminucion progresiva de elementos individuales con masa menor a la
del carbén. Se propone que ésto podria deberse al aumento de pérdidas de
rayos cosmicos de baja rigidez de la galaxia mientras aumenta la energia, o
a que estas particulas hayan llegado a la mayor energia posible que pueden
obtener de la fuente. Si esto ultimo es cierto, se esperaria que la aceleracién
por remanentes de supernovas para particulas con masa hasta la del Fe fuera

ineficiente para energfa ~ 10! eV [3].

Se ha observado una segunda discontinuidad en el espectro, llamada “se-

gunda rodilla” [4, 5], a energfas entre 10'7¢ —10'7% eV, donde el indice cambia

018.4

a v ~ 3.3. A mayores energias, ~ 1 eV, el espectro se aplana nuevamente




1.1 Espectro de energia de rayos césmicos

ay ~ 2.7, en el llamado “tobillo”, detectado inicialmente por Haverah Park
[6] v HiRes [7].

Se han presentado muchas explicaciones para describir cémo y donde los
rayos césmicos con energia mayor a la rodilla obtienen su energia, y repro-
ducir las caracteristicas observadas en el espectro. Algunos modelos predicen
la existencia de otras fuentes de aceleracién ademés de remanentes de super-
nova, como supernovas Tipo II o Gamma-ray bursts. Se postula que estos
eventos ocurren con una frecuencia lo suficientemente alta como para crear
particulas con energias hasta el tobillo, donde el flujo de particulas extra-
galacticas comienza a dominar [8, 9]. Otros aseguran que la transicién de rayos
cosmicos galdcticos a extragaldcticos ocurre en la segunda rodilla [10, 11] |y
que el tobillo es el resultado de produccién de pares ete™ debida a un espectro

dominado por protones, que interactian con la radiacién césmica de fondo

(CMBR)

p+ycuBr = pte e (1.2)

La discriminacién entre estos modelos seria posible con el conocimiento de
la composicién de los rayos cosmicos, dado que el cambio de la masa promedio
en el tobillo es diferente en cada modelo. Si el modelo de transicion es correcto,
se espera que la composicion a energias menores al tobillo esté dominada por
Fe. Si el tobillo es debido a la produccién de pares de la interaccién con la

CMBR, se espera un flujo dominado por protones.

A energias mayores al tobillo, donde las fuentes de rayos césmicos son prob-
ablemente extragalacticas, la medicion del espectro es dificil debido al bajo
ntimero de eventos: para energfas de 10'® eV, 1012 eV y 10%° eV, se estima un
flujo del orden de 100km 2y ~!, 1Ikm~2y~! y 1km~? por siglo, respectivamente.
Esto implica que para su deteccién es necesario contar con instrumentos de

gran area, como el Observatorio Pierre Auger.

Ademas de pérdida de energia por produccion de pares con la CMBR, como
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se menciono anteriormente, los protones de ultra alta energia sufren otros pro-
cesos al propagarse por el cosmos. Estos incluyen pérdidas de energia debido
a la expansién Hubble del universo e interacciones con el polvo intraestelar.
El mecanismo de pérdida de energia dominante de protones ultra energéticos

es la produccion de fotopiones con la CMBR:

p+vempr = AT s p+rlén+at (1.3)

Se espera que esta interaccién produzca un aumento de la pendiente del
espectro a energias entre 10196 eV y 1098 eV, si el flujo estd dominado por
protones. Este efecto es conocido como el “corte GZK” [12]. Esta interaccion
limita la distancia media de propagacién de protones con energia mayor a
~ 107 eV a 50-100 Mpc. El horizonte GZK estd definido como el radio de
la esfera que contiene las fuentes que producen el 90% de los rayos césmicos
ultra energéticos con energia mayor al umbral. Suponiendo una distribucion
isotrépica de fuentes con la misma intensidad e indice espectral, el horizonte
GZK es de 200 Mpc y 80 Mpc a energias de 1077 eV y 109 eV, respecti-
vamente. Si el corte GZK fuera observado, sugeriria que las fuentes de rayos
césmicos ultra energéticos observados en la Tierra se encuentran en un rango

de 80 a 200 Mpc.

Para elementos con mayor masa que los protones, donde los nucleones com-
parten la energia, el principal mecanismo de pérdida de energia para energias
mayores a 10! eV es la fotodesintegracién con la CMBR y el fondo de luz
extragalactica (EBL):

NA+VCMBR—>NA_1+p0'n (14)

La distancia tipica de pérdida de energia para un nticleo de hierro a 10%
eV debido a este proceso es de 100 Mpc, similar a la de los protones. Para
energfas entre 10'°° eV y 10%° eV, el camino libre medio del hierro cambia con

la energia de manera similar al de los protones. Por lo tanto, si se observa una




1.2 Mecanismos de aceleracién

disminucién abrupta del flujo de rayos césmicos a ~ 107 eV, no indicarfa
necesariamente el clasico corte GZK o un cambio en la composicién de las
particulas aceleradas por las fuentes entre 105 eV y 10%° eV. Es decir, cambios
a altas energias en el espectro pueden no indicar cambios en la masa de las
particulas aceleradas. En el rango de 10'® eV - 10! eV las pérdidas de energia
son tanto por fotodesintegracién como por la expansién del universo, y la tasa
de pérdida es constante. Por lo tanto, si los nticleos de hierro dominan el flujo
de rayos césmicos de altas energias, es decir, no hay transicién de composicién

de flujo galactico a extragaldctico, no se esperaria observar el tobillo.

El espectro con las iltimas mediciones experimentales para energias mayores
a 10" eV [13] se muestra en la figura 1.1. El flujo estd multiplicado por
E%7 para poner en evidencia quiebres en la forma funcional del espectro. En
particular, las mediciones del espectro realizadas por el Observatorio Pierre

Auger se discuten en el capitulo 4.

1.2 Mecanismos de aceleracion

El mecanismo de aceleracion mas convincente de rayos cosmicos es la acelera-
cién de Fermi de primer orden, también conocida como aceleracion de shocks
difusivos, en shocks producidos por objetos astrofisicos. Este método fue prop-
uesto por primera vez en la década del 70 [14], basado en los trabajos de Fermi
[15], donde se demostré que las particulas ganan energia estocdsticamente
cuando pasan por una nube magnética, mas alla de si cruzan en la regién
“upstream” (a favor del flujo) o “downstream” (en contra). También se ha
mostrado que las particulas pueden dispersarse debido a anomalias magnéticas
adelante o atras del shock, y estas anomalias estan amplificadas por el ingreso
de las particulas a velocidades mayores que la de Alfvén. Estas particulas
pueden cruzar una y otra vez el shock, ganando energia en cada transicién.
Cuanto més tiempo permanezcan las particulas en la region, podran ganar

mas energia del gas del shock. Este mecanismo de aceleracion es eficiente, y
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Figura 1.1: Espectro de rayos césmicos. La zona sombreada indica el rango
de energia de medicién directa de rayos césmicos. Se indican las mediciones
realizadas por diferentes experimentos.

se transfiere hasta el 10% de la energia del shock a las particulas. La mayor

energia obtenida por las particulas debido a este proceso estda dada por

Erar = kZeBBR (1.5)

donde Z es el nimero atémico del nicleo, B es la magnitud del campo
magnético en la region del shock, S, es la velocidad del frente del shock en el
medio interestelar y R es el tamano de la regién. Para shocks no relativistas,

este modelo de aceleracion predice un espectro con indice 7y entre 2 y 2.5, y para
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shocks relativistas, v = 2.2 — 2.3, en la fuente. El indice espectral se modifica
cuando las particulas se propagan a través del medio galactico o extragalactico.
La combinacién de la magnitud del campo magnético y el tamano del shock
limitan la maxima energia que los rayos cosmicos puedan obtener de un dado
objeto astronémico. Con esta idea, Hillas produjo el plot de la figura 1.2 [16],
donde se observa cudles son los posibles aceleradores de rayos cosmicos de una
dada composicién a 10?° eV. Se han considerado remanentes de supernova
galdcticos, pilsares, nicleos de galaxias activas (AGN) y gamma-ray bursts

para explicar la forma del espectro de rayos cdésmicos.

15
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Figura 1.2: Tamano y campo magnético de los posibles objetos astronémicos
que podrian ser fuentes y aceleradores de rayos cosmicos ultra energéticos .
Los objetos bajo la diagonal no pueden acelerar protones hasta 10%° eV.
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También se han considerado modelos “top-down” para las fuentes de rayos
cosmicos. Estos modelos incluyen la producciéon de rayos cosmicos ultra ener-
géticos por el decaimiento y aniquilacién de particulas superpesadas de materia
oscura y defectos topologicos. Estos modelos predicen una gran fraccién de
fotones en el flujo de rayos césmicos de ultra alta energia, lo cual no es consis-
tente con lo observado por el Observatorio Pierre Auger, como se discute en
4.3.

1.3 Identificaciéon de fuentes de rayos

cosmicos ultra energéticos

Con el fin de utilizar los rayos césmicos como herramientas astronémicas, es
necesario conocer los componentes del flujo. Si se conoce la composicion del
flujo, se podrian aplicar correcciones debidas a deflecciones por los campos

magnéticos galacticos y extragalacticos, y rastrear las fuentes de las particulas.

La astronomia de particulas cargadas sélo es posible a ultra alta energia,
donde el radio de Larmor, R, es grande en comparacién al radio del disco
galdctico y los rayos cosmicos estan relativamente poco afectados por los cam-
pos magnéticos galacticos y extragalacticos. Ry, para una particula de energia

E y nimero atémico Z en un campo magnético B es

E(EeV)

"= 7 Bue)

(1.6)

Las particulas pueden ser rastreadas a sus fuentes simulando la propagacion
de una antiparticula en el campo magnético galactico con una direccién ini-
cial opuesta a la observada. La capacidad de identificar las fuentes depende
fuertemente del modelo del campo magnético, y de la masa y carga de las

particulas.
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Los campos magnéticos galacticos pueden estimarse utilizando la medida
de rotacion de Faraday (RM) de la luz de pilsares y fuentes de sincrotrén.
Las magnitudes de los campos también pueden ser medidas con observaciones
de la separacién de Zeeman de la linea de 2lcm del hidrégeno neutro [17].
Actualmente, 690 pulsares han sido detectados donde los RMs han permitido
estudiar la estructura a gran escala de media galaxia [18]. Se encontré que
en el disco de la galaxia se encuentra un campo a gran escala que sigue la
direccion de rotacion de los brazos en espiral y decae exponencialmente con el
radio galdctico, donde el valor medio de B es ~ 3uG. El campo se invierte
en la regién entre los brazos. El modelo resultante de la estructura del disco
galactico se denomina modelo de espiral bisimétrica (BSS). El campo en el
halo arriba y abajo del disco se invierte, y su magnitud es diez veces menor a

la de los campos del disco.

A pesar de las mediciones, ain existen incertezas en el modelo BSS, prin-
cipalmente debido al estudio incompleto de la galaxia y la falta de fuentes
luminosas. Ademas, el campo de gran escala contiene regiones mas pequenas
donde el campo magnético fluctiia debido a fenémenos locales, cuya medicién

no es facil.

Las mediciones de campos magnéticos intergalacticos son mucho menos pre-
cisas que las de los galacticos. Estos campos extragalacticos son tipicamente
del orden de 1vG. Por lo tanto, el campo magnético galactico es la principal
fuente de defleccién de las particulas. Con una magnitud del campo de 3uG,
un protén de 10%° eV tiene un radio de giro de 33 kpc, mucho mayor al ancho
del disco galactico. Por lo tanto, en este contexto se espera que los protones
se aparten menos de 3° de su direccion original. Es decir, si los rayos cosmicos
ultra energéticos son livianos, se apartarian unos pocos grados de la direccién

de sus fuentes.

Es evidente que la interpretacion del espectro y de las fuentes de rayos
césmicos ultra energéticos depende significativamente de la masa del flujo de

particulas.
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1.4 Cascada de particulas secundarias

en la atmosfera

El flujo de rayos césmicos disminuye con la energia de la particula entrante. Los
rayos césmicos de energia menor a 10'“eV pueden ser medidos directamente
en la parte superior de la atmosfera con globos y satélites. En cambio, cuando
su energfa es mayor a 104 eV, el flujo es tan pequeiio que la deteccién directa
resulta virtualmente imposible. Sin embargo, es posible realizar mediciones
indirectas, con experimentos de mayor envergadura. Cuando una particula de
estas altas energias llega a la atmosfera, se produce una cascada de particulas
secundarias de suficiente calibre como para ser detectada al nivel del suelo.
Estas lluvias de particulas producidas por la interaccion de la particula pri-
maria con la atmdsfera, llamadas lluvias aéreas extensas (EAS), tienen un
nicleo hadrénico, que actiia como una fuente colimada de sublluvias electro-
magnéticas, generadas principalmente por el decaimiento de piones 70 — 7.
Los electrones y positrones resultantes son las particulas mas abundantes de
la lluvia. La cantidad de muones, generados por el decaimiento de piones car-
gados, es un orden de magnitud menor. Las EAS se extienden sobre una gran
zona del suelo, por lo tanto para su deteccion se utilizan arreglos intrumentales
que cubran una gran superficie y que tomen mediciones a lo largo de varios

anos.

Los métodos de detecciéon de rayos cosmicos ultra energéticos mas comunes
involucran la toma de datos del frente de particulas de la cascada a una dada
altitud utilizando detectores de superficie extendidos en un gran area. Estos
detectores, centelladores o detectores Cherenkov, permiten inferir la densidad
de particulas y los tiempos de llegada relativos del frente de la lluvia en dis-
tintos puntos, permitiendo estimar la direccién de arribo y la energia de la
particula primaria. La distancia entre detectores determina la energia umbral

de los rayos césmicos detectados.

Otra técnica muy explotada es la de fluorescencia, que implica la medicion
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de la energia depositada por la lluvia en la atmosfera a través de la luz de
fluorescencia emitida por las moléculas de nitrégeno excitadas por el paso de

la cascada.

El Observatorio Pierre Auger, marco de la presente Tesis y descripto en el
capitulo 3, es el primer instrumento que utiliza ambos métodos de deteccion de
EAS. La naturaleza hibrida del instrumento provee un método relativamente
poco dependiente de los modelos para reconstruir las lluvias con una apertura

mucho mayor que la lograda en experimentos anteriores.

1.4.1 Desarrollo de la cascada

La evolucién de la cascada (ilustrada en la figura 1.3) de particulas gene-
rada en la atmosfera estd dominada por procesos electromagnéticos. La in-
teraccién de un rayo césmico bariénico con un nicleo de la parte superior
de la atmésfera produce una cascada de nucleones y mesones secundarios.
Las primeras generaciones de piones cargados interactiian nuevamente, pro-
duciendo un ntcleo hadrénico, que a su vez alimenta los componentes electro-
magnéticos y mudnicos de la lluvia. Finalmente, la cascada electromagnética
disipa el 90% de la energia de la particula primaria, por lo tanto, el nimero
total de particulas electromagnéticas es proporcional a la energia de la lluvia

depositada en la atmésfera [19] .

Cuando lluvias verticales (dngulo zenital menor a 60°) iniciadas por protones
de energfa 10" GeV llegan al suelo, hay unas 10! particulas secundarias, de
las cuales ~ 10® son muones de energia mayor 10 MeV, y 99% son fotones, elec-
trones y positrones de energia 10 MeV, con una relaciéon de fotones a leptones
de 9 a 1.

El componente mudnico de la lluvia es generado por piones cargados y es

sensible al contenido bariénico de la particula primaria. Como no se genera
14 s 99 7

una “cascada muoénica”, el nimero de muones en el suelo es mucho menor al de

las particulas electromagnéticas. Sin embargo, como los muones tienen mucho
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menos dispersion, llegan al suelo antes.

La generacion del componente electromagnético se debe principalmente a
bremsstrahlung y produccién de pares. Eventualmente, la energia promedio
por particula disminuye a una energia critica ¢;, cuando el mecanismo de
pérdida de energia dominante pasa a ser la ionizacién del medio (ey ~ 86MeV).
La pérdida de energia por bremsstrahlung y produccién de pares es propor-
cional a la energia, pero la pérdida por ionizacion varia logaritmicamente.
Asi, el desarrollo de la lluvia puede dividirse en tres etapas: (i) la etapa de
crecimiento, cuando todas las particulas tienen energia superior a ¢, (ii) el
méaximo de particulas, a una profundidad atmosférica Xy,. (iii) la cola de la

lluvia, donde las particulas s6lo pierden energia, son absorbidas o decaen.

CH particle shower startup phase. air shower cascade phase

Figura 1.3: Esquema del desarrollo de una cascada. La primera interaccién
se produce en el punto X;. Las lineas representan procesos hadrénicos, impor-
tantes en los primeros momentos de la lluvia. La zona roja indica la densidad
de particulas electromagnéticas, que tiene un maximo en X ., y luego dismi-
nuye.

1.4.2 Modelo de Heitler

Una forma sencilla de describir el componente electromagnético de la cascada
es con el modelo de Heitler [20]. En este modelo, se supone que la lluvia
se desarrolla sélo por bremsstrahlung y produccién de pares, que implican la
conversion de una particula en dos particulas, caracterizados por la longitud

de interacciéon X,. La lluvia seria un arbol cuyas ramas se bifurcan (esquema
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en la figura 1.4 (a)) hasta llegar al maximo de particulas a una profundidad
Xmax , donde su energia cae bajo la energia critica ¢y. Hasta este punto, el
crecimiento es exponencial, con n = X/X,,,, ramas, y energia primaria Fjy

repartida en Ny, = Fo/€ particulas. Por lo tanto,

1H<E0/60>

Xma:t ~ X
% 2

(1.7)
En realidad, debe tenerse en cuenta la combinacion de los efectos geo-

magnéticos y LPM para lluvias iniciadas por fotones.

Este modelo es aplicable a lluvias de origen bariénico, ya que, como se
dijo previamente, estan dominadas por procesos electromagnéticos. Para un
protén, (1.7) implica que X .« depende logaritmicamente de la energia, y Nyqz
linealmente. Para extender el modelo a nicleos primarios, se puede aplicar
el principio de superposicion: considerar que el nticleo consiste en nucleones
independientes, de manera que el punto de interaccién de uno no difiere del
otro. Una lluvia de nicleo A y energia E4 es considerada como A lluvias de

protones de energia F 4 /A. Aplicando esto a (1.7) se obtiene X,,,, o< In(Ey/A).

Figura 1.4: Esquema de cascada electromagnética (a) y hadroénica (b)

Asi, las cascadas iniciadas por bariones también han sido modeladas con

un esquema similar al de Heitler [21], presentado en la figura 1.4 (b). Sea
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un protén ingresando a la atmésfera con energia Fy y longitud de interaccion
en el aire A\;. Al atravesar un camino Xy = A;In2, el protén interactia con
un nicleo atémico de la atmésfera, creando un ntimero de piones, llamado la
multiplicidad, que aumenta con Ey. La interaccién del primario es un proceso
inelastico en el cual la fraccion de energia cedida a la lluvia se define con la

inelasticidad, .

De los piones producidos, N¢ corresponde a los piones cargados. %NC
son piones neutros, que decaen inmediatamente y generan la cascada elec-
tromagnética. Los piones cargados siguen interactuando en la atmésfera hasta
que su energia cae por debajo de la energia critica para piones €] ~ 20GeV.
En este modelo, se supone que a esta energia los piones sélo pueden decaer,

originando muones

™= =t + (1.8)

La primera interaccion cede %EO al componente electromagnético por el de-
caimiento de piones neutros. A esto se suman subcascadas en cada interaccion
subsiguiente. Es posible estimar X,,.x teniendo en cuenta solamente la primera
generacion del componente electromagnético. Esta aproximacién subestima

Xmax , pero explica muy bien el elongation rate (explicado en detalle en 2.1).

La primera interaccién produce %Ncﬂ'o — N¢y. Cada fotén inicia una lluvia
electromagnética de energia Ey/(3N¢)?. Utilizando informacién de datos pp

para parametrizar N¢o se obtiene

XP = (470 4+ 58 In(Ey/1PeV))[g ecm™?] (1.9)
Puede obtenerse el nimero de muones N, = N, = (N¢)", donde n, es el
numero de pasos necesarios para que el pion llegue a la energia critica. Se

obtiene
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EO B A EO 0.85
N == ~10* | —/— 1.10
= ()~ (he (110

Utilizando el modelo de superposicion para ntucleos masivos,

N = NPAYY (1.11)
y por lo tanto
XA —=XP —M\InA (1.12)

1.5 Esquema de esta Tesis

La presente Tesis fue realizada con el andlisis de datos registrados por el Ob-
servatorio Pierre Auger entre enero del 2004 y agosto del 2009, colectados con
el detector de superficie y también con técnica hibrida. El objetivo princi-
pal es presentar un método para obtener informacién de la composicién de

018.5

la particula primaria para energias mayores a 1 eV a partir de la gran

cantidad de datos colectada por el detector de superficie.

En el capitulo 2 se presentan los observables sensibles a la masa de la
particula primaria utilizados por diferentes experimentos, y se muestran los
resultados mas recientes. En el capitulo 3, se describe el Observatorio Pierre
Auger, y se detalla cémo se obtiene informacién de la particula primaria a
partir de la deteccién de la cascada generada en la atmosfera. Los princi-
pales resultados obtenidos por la Colaboracién Pierre Auger se presentan en
el capitulo 4. Los capitulos restantes incluyen el aporte original de esta Tesis.
En el capitulo 5 se introduce un nuevo observable sensible a composicion, se
estudia su comportamiento y sus sesgos. La relacion de este nuevo parametro

con la profundidad del maximo de particulas en la atmodsfera se explora en
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el capitulo 6, y se presenta un método para estudiar composicion a partir de
la relacion obtenida. En el capitulo 7, se describen estudios preliminares adi-
cionales sobre el nuevo parametro. Finalmente, se presentan las conclusiones

de esta Tesis.




Capitulo 2

Composicion de rayos cosmicos

ultra energéticos

La composicion de los rayos cosmicos de ultra alta energia es esencial para
obtener informacion sobre el origen, las fuentes y la propagacién de dichas
particulas. Existen diferentes modelos que explican las observaciones del flujo
de particulas en funcion de la energia. Cada modelo supone diferentes tipos de
fuentes, y por lo tanto implican diferentes composiciones a altas energias. Por
ejemplo, el “tobillo” en el espectro de los rayos césmicos a energia ~ 108eV
podria deberse a una transicion de rayos galacticos a extragalacticos donde una
componente pesada, inicialmente en menor abundancia, comienza a dominar
a mas alta energia, o podria ser que las fuentes extra galacticas soélo aceleren
protones, que pierden energia por produccion de pares al interactuar con la
radiacién cosmica de fondo, lo cual se refleja en una depresion en el espectro, e
implica que la transicion de rayos césmicos galdcticos a extragalacticos sucede
a menor energia [22]. A mas alta energia (~ 10'%7eV), la supresién del flujo
podria deberse al clasico efecto GZK para protones primarios, o a un “GZK
nuclear” debido a la fotodesintegraciéon de niicleos pesados[23], lo cual podria
implicar una leve disminucién del flujo previo al aumento que precede al corte
tipo GZK [24].
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Los resultados del Observatorio Pierre Auger (capitulo 4) sugieren un flujo
despreciable de fotones y neutrinos como particulas primarias. Por lo tanto, los
analisis presentados en esta Tesis se centraran en la discriminacién de protones

y nucleos pesados.

En los ultimos anos, se han estudiado distintas variables sensibles a la com-
posicion de los rayos césmicos, dependiendo del tipo de detector utilizado.
En particular, en este capitulo se presentaran las variables mas tradicionales
(como la pendiente de la funcién de distribucién lateral o la profundidad de
la atmoésfera donde se produce el méximo de particulas) y algunas mas nove-
dosas (como, por ejemplo, la asimetria acimutal de las variables temporales,
desarrollada en el Observatorio Pierre Auger ). Ademds, se mencionaran los
ultimos resultados obtenidos recientemente por las colaboraciones de los ex-
perimentos Hi-Res y Yakutsk. Los obtenidos por el Observatorio Pierre Auger

se encuentran en el capitulo 4.

2.1 Profundidad en la atmosfera del

maximo de particulas - X .«

La cascada generada por la interaccion de una particula al ingresar a la atmosfera
llega a un nimero méaximo de particulas, que luego empieza a disminuir cuando
dominan los mecanismos de pérdida de energia por ionizacién. La profundidad
de la atmésfera donde dicho maximo se produce es denominado X,,.x , medido
desde el tope de la atmésfera, en unidades de gr - cm 2. Esta variable es una de
las mas utilizadas para estudiar la composicion de los rayos cosmicos. El X, .«
es medido directamente con los detectores de fluorescencia, y esta relacionado
de manera directa con la masa de la particula primaria. Una cascada iniciada
por un protén tiene un X, mayor que una iniciada por un nticleo, como se

ilustrd en el modelo de Heitler en la seccion 1.4.2.

La variacion de X,,.x con la energia de la particula primaria calculado como
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‘{ﬁﬁ es denominado elongation rate. El teorema delelongation rate afirma
que ‘fﬁ% ~ (1 — B)Xj, donde Xj es la longitud caracteristica en teoria de

cascadas, 37.7 gr-cm~2, y B estd vinculado a la multiplicidad de piones en

funcién de la energia [25].

En el modelo simplificado presentado en 1.4.2, para cascadas puramente

electromagnéticas, se observa que dd)ig"‘,g ~ Xy. Para modelar una lluvia
originada por un protén de energia E, se considera que en promedio la primera
interaccién depende del camino libre medio del proton en la atmosfera, Ay,
donde el protén se divide en n(F) particulas secundarias, cada una con energia

promedio < E; >= FE/n(F), por lo tanto se obtiene para Xax

XMADZAN+&m(a%Q (2.1)

y elelongation rate resulta

d X nae din(n(E)) Ay din(Ay)
dnE 4%( dnE X, damp ) =B (22

Si ademas se supone un modelo de multiplicidad de particulas tal que

n(E) ~ noE?, se obtiene

Ay dIn(Ay)

B=A 4 vdniiy)
X, dnE

(2.3)

Todas estas consideraciones han sido hechas para una lluvia generada por
un proton. Para tener en cuenta el desarrollo de una cascada originada por un
nucleo de masa A, puede utilizarse el modelo se superposicién, mencionado en

1.4.2. Suponiendo también que B segun (2.3) es constante, resulta [26]

deaac
Dw‘de

(2.4)

dln < A >
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La ecuacién (2.4) indica que el cambio de X,,.x con energia depende de la
masa promedio de la particula primaria. Un cambio en el valor de Dyy implica
un cambio de composicion. FEsto se veria simplemente como un cambio de

pendiente en un grafico de X,,.« en funcion de energia.

En la figura 2.1 se muestran los resultados de X, en funcién de la energia
obtenidos por diferentes experimentos, comparandolos con las simulaciones,

donde se observa la dependencia con los modelos hadronicos.
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Figura 2.1: Resultados experimentales de X, en funcién de la energia.
Comparacién con simulaciones para distintas particulas primarias y diferentes
modelos hadrénicos [19].

Las fluctuaciones de las distribuciones de X,,.«x también son sensibles a
composicion, y se espera que las lluvias iniciadas por protones fluctiien mas
que las iniciadas por nucleos de hierro. Por lo tanto, si la composicién en
funcion de la energia cambia, por ejemplo, de un componente mas pesado a
ser dominada por protones, se observaria una disminucién en el ancho de las

distribuciones de X,.x @ mayor energia [27].
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Hi-Res

El experimento Hi-Res (High Resolution Fly’s Eye), ubicado en Utah, Es-
tados Unidos, tomé datos entre diciembre de 1999 y abril 2005. Consistia de
dos observatorios telescépicos (detectores de fluorescencia), lo cual permitia
tomar las mediciones en modo estéreo. Cada telescopio contaba con un espejo
que enfocaba la luz de fluorescencia emitida por los dtomos de nitrogeno de
la atmoésfera al ser excitados por la cascada de particulas, para ser detectada
por una cadmara de fotomultiplicadores. La técnica de fluorescencia (descripta
con mas detalle para el Observatorio Pierre Auger en el capitulo 3) permite la
medicion directa del desarrollo longitudinal de la lluvia, y asi la determinacién

del Xy , pero solo puede utilizarse en noches despejadas y sin luna.

Los tltimos resultados delelongation rate presentados por la colaboracion

HiRes [28] se encuentran en la figura 2.2.

5."550 ® HiRes Data
£ ---- QGSJETO1
£800- — QGSJET-II e ~ 70
> e SBYLL2A e € 60 )
750 - d
A 5 50 ot st o 90T +
] P -~ oy o + +
25700 & 40
650| pp T 30 IR T
’ 20 ® HiRes Stereo Doto
60g QGSJET—Il Protons
8 18.25 185 18.75 19 19.25 19.5 19./5 20 10 QCSJET—Il irom
log(E(eV))
98 1825 185 18.75 19 19.25 195 19.75 20
log(E(eV))
Figura 2.2: Ultimos resultados de

la colaboracion HiRes de < X400 >
en funcién de la energia comparados
con las predicciones para los modelos
hadrénicos QGSJET01, QGSJET-II y
SIBYLL, para primarios protén y Fe,
con simulacién completa del detector.
El nimero de eventos en cada rango de
energia esta indicado bajo cada punto
[28].

Figura 2.3: Resultados de las fluc-
tuaciones de X,,.. para HiRes. El
ancho de la distribuciéon fue calcu-
lado como el ancho de una gaussiana
ajustada a la distribucion truncada en
2 RMS (puntos negros) Se compara
con simulaciones de protén (cuadrados)
y Fe (tridngulos), modelo hadrénico
QGSJET-IT [28].

Los resultados de HiRes son consistentes con Dy, = 47.9 4+ 6.0(stat.) +

3.2(syst.)g cm~? /década para energia sobre 1.6 EeV, y por lo tanto implican
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una composicion constante en todo el ranto de energia, incluido el “tobillo”.
Esto impondria limitaciones a modelos donde el “tobillo” es interpretado como
el resultado de un transicién de rayos cosmicos galacticos pesados a extra-

galéacticos livianos.

Las fluctuaciones de X,,.x también fueron analizadas. Como las distribu-
ciones de X ., tienden a ser asimétricas y poseen colas no gaussianas, el RMS
y la desviacién standard sin correcciones son estimadores sesgados. Para re-
ducir la sensibilidad a las colas, se tomo6 como ancho de la distribucion ox al
ancho de un ajuste likelihood por una gaussiana a la distribucién truncada en
dos RMS. Los resultados de este andlisis aplicado a los datos de HiRes y para
simulaciones con protén y Fe como primarios, modelo QGSJET-II, estan en la
figura 2.3

Los datos de HiRes, con las incertezas actuales, son consistentes con el
modelo hadrénico QGSJET-II, y cercanas a protones puros. La comparacién
con SIBYLL sugiere una composicion mixta dominada por elementos livianos.
Dado que elelongation rate es constante, la composicion a lo sumo cambia de
manera constante a lo largo de dos 6rdenes de magnitud de energia. Junto
con los resultados espectrales de HiRes [7], el andlisis de X, realizado por
HiRes sugiere que los rayos césmicos con energia mayor a 1 EeV son protones
de origen extragalactico, y que la forma del espectro a mas altas energias es

debida a las interacciones con la radiacién cosmica de microondas de fondo.
Telescope Array

El experimento Telescope Array (TA) estd ubicado en Millard County, Utah,
Estados Unidos. TA es un experimento del tipo hibrido, y consiste de un
detector de superficie de 507 centelladores desplegados en una grilla de 1.2
km de separacion, y tres estaciones con detectores de fluorescencia, apuntando
hacia el arreglo de superficie. El sistema de detectores estd tomando datos
desde principios del 2008 [29].

Los estudios de composicién realizados por TA utilizaron como variable
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Xmax » medido con dos detectores de fluorescencia funcionando en modo stereo.
En la figura 2.4 se muestra X, en funcion de la energia para los datos medi-
dos, comparados con el X,., obtenido de simulaciones, para distintos modelos
hadroénicos. Los resultados, preliminares, sugieren una composicién liviana,

tendiendo a protén, para el rango de energfa estudiado, hasta ~ 10'%-2 eV.

922 ,
‘."4— ﬂ'fvﬂ~ |
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o Reconstructed E[eV])

Figura 2.4: . Resultados preliminares de X ., en funcién de la energia para el
experimento TA. Comparacién con simulaciones de particulas primarias protén

y Fe, modelos hadrénicos QGSJET-01, QGSJETII y SIBYLL.

2.2 Funcion de distribucion lateral -
LDF

La funcién de distribucién lateral (LDF) describe la disminucion de la densidad
de particulas como funcién de la distancia al punto de impacto del eje de la
lluvia. Su pendiente es sensible a composicion: esta correlacionada con X ax,
y por lo tanto tiene informacién sobre la particula primaria. Por ejemplo, una
cascada originada por un proton tendra mayor pendiente, dado que la lluvia
se desarrolla més profundamente en la atmédsfera que una originada por un

nicleo de hierro [19].
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Volcano Ranch

En los ultimos anos, la pendiente de la LDF' se utilizé para analizar nueva-
mente los datos del experimento Volcano Ranch, comparandolos con simula-

ciones recientes [30], [31].

El experimento Volcano Ranch, ubicado cerca de Albuquerque, Nuevo México,
adquiri6 datos entre 1959 y 1976, en tres configuraciones distintas. La tltima
de ellas, utilizada en el nuevo analisis, consistia de 80 detectores de superficie
centelladores, ubicados en una grilla hexagonal con separacion de 147m. Esta

configuracion permitia una medicién precisa de la LDF.

La funcién de distribucién lateral fue descripta por una versién generalizada

de la funcién de Nishimura-Kamata-Greisen (NKG)

Ny, r\ r\ "
Svr = rﬁ “C(a,m) (—) (1 + —> (2.5)

m m

donde

_ I'(n—a)
- 272 —a)l(n — 2)

(2.6)

En las ecuaciones (2.5), (2.6), r,, es el radio de Moliére, que para la altura de
Volcano Ranch es de 100m. 7 y « son pardametros que describen la pendiente

logaritmica de la funcion.

n fue parametrizado como funcion del angulo cenital 6 y del tamano de la

lluvia Ny;; a partir de un subconjunto de 366 lluvias, obteniendo

Ny
<n(0, Nyir) >=a + b(secd — 1) + clog (ﬁ) (2.7)

donde a = 3.88 £0.054, b = —0.64 £ 0.07 y ¢ = 0.07 £ 0.03, para o = 1 fijo.

Se simularon lluvias con protén y Fe como primarios, modelo hadrénico
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QGSJET98. Se compararon las distribuciones de 1 con éstas simulaciones
para lluvias casi verticales (secf < 1.1). Para ello, se buscé con un ajuste con
el método de maximum likelihood la combinacién lineal de protén y de Fe mas
compatible con los datos. La comparacion de la distribucién de n para datos
con protén puro, Fe puro y la mejor combinacion obtenida se presentan en la
figura 2.5.

x
.
Ry

Figura 2.5: . Comparacién de la distribucién de n simulada (histograma) con
los datos medidos (puntos) para Fe (izquierda) y protén (derecha). Se observa
que una composiciéon dominada por Fe describe mejor los datos, pero que una
componente liviana es necesaria para ajustar la distribucion para valores mas
altos de . A la derecha, el mejor ajuste combinando ambos primarios para
describir los datos.

Los resultados son compatibles con una fraccién de Fe promedio de 89 +
5(stat) +12(sys)% en el rango de energfa entre 10'7-7eV y 10"eV (valor medio
10'8eV). Si se usa el modelo QGSJETO1, la fraccién de Fe se reduce al 75%.

El anédlisis de la pendiente de la LDF en Volcano Ranch sugiere que los

datos son mejor descriptos por un componente pesado.
Haverah Park

La pendiente de la LDF también fue utilizada para estudios del composicion
de rayos césmicos en el experimento Haverah Park. Se presentaran los andlisis

realizados recientemente [32].

Haverah Park funcioné entre 1967 y 1987. Estaba formado principalmente




26

2 Composicién de rayos césmicos ultra energéticos

por detectores Cherenkov de agua que actuaban como detectores de particulas
al nivel del suelo. La parte central del arreglo eran cuatro tanques separados
500m. Seis grupos de arreglos satelitales se encontraban cerca de una circun-
ferencia de radio de 2 km alrededor del centro de manera que la informacion
sobre la densidad de particulas puede obtenerse para lluvias que disparen el
arreglo central. Este arreglo era sensible a lluvias con energia mayor a 6 x 101
eV. Alrededor del detector central de dicho arreglo se encontraban tres detec-
tores a 150m. Ademas, habia un arreglo “de relleno” formado por 23 detectores

Cherenkov de menor superficie.

La densidad de particulas en este experimento fue descripta por la funciéon

p(T) — k 7,—(77+r/4000 m) (28)

donde n = 3.78 — 1.44 sec 6.

Para el estudio de composicién, se utilizaron simulaciones realizadas con
CORSIKA, modelo hadrénico QGSJET98. Se compararon las distribuciones
de n,tomandolas como gaussianas y caracterizandolas en funcién de la energia
y de 6. Considerando un modelo de dos componentes (protén y Fe), se buscé
para diferentes rangos de energia la combinacion que mejor reproducia los
datos, con un método de maximum likelihood. La fraccién de Fe obtenida en

funcién de la energia se encuentra en la figura 2.6.

Los resultados de Haverah Park son compatibles con un aumento del com-

ponente pesado para rayos cosmicos de mayor energia.

2.3 Contenido muodnico de la lluvia

A una dada energfa, una lluvia inducida por un nticleo de hierro produce una
fraccién mayor de muones al nivel de observacién que una inducida por protén.

La precision de los estudios de composicion basados en muones esta limitada
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Figura 2.6: . Prediccion de la fraccion de Fe en funcién de la energia para el
experimento Haverah Park, utilizando la pendiente de la LDF como variable.
Se muestra un ajuste constante para el rango de energia 0.1-1.0 EeV, con su
valor de x2. Se indican la cantidad de eventos en cada rango de energia. La
zona sombreada corresponde al rango de energia en el que el analisis es afectado
por un sesgo de seleccion de datos.

por la sensibilidad a los modelos de interacciéon hadrénica, que incorporan
la extrapolacion de datos experimentales medidos en aceleradores a regiones

cinematicas nunca medidas.
AGASA

AGASA fue un experimento ubicado en Akeno, Japén, formado por 111
detectores de superficie cubriendo una superficie de ~ 100km?. En 27 de estos

detectores, se encontraban detectores de muones.

Se realiz6 un estudio de composiciéon de rayos césmicos para datos tomados
entre 1996 y 2002 [33], usando como variable la funcién de distribucién lateral
de la densidad de muones (LDM), p(u) (obtenida experimentalmente [34]),
valida para distancias al punto de impacto del eje de la lluvia mayores a 800m

y hasta energia 10% eV.

—5
: “o. - R\’
pu = Nu(CL/R)r P (1 4+ 1)1 + (m) (2.9)
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donde N, es el nimero total de muones, R, es una distancia caracteristica
(que puede interpretarse como un parametro relacionado con la altura de pro-
duccién de muones), r = R/ Ry (R es una distancia al punto de impacto del

eje de la lluvia), C), es determinada numéricamente en funcién de 3y § ~ 0.6

Para el andlisis se consideraron eventos con energia mayor a 10 eV y
angulo cenital menor a 36°. Para cada uno de ellos se calculé la densidad de
muones a 1000m, p,(1000), ajustando la LDM empirica de la ecuacién (2.9),

para estaciones a distancias entre 800m y 1600m.

La comparacién de p,(1000) en funcién de una energfa minima, Ej, entre
datos y simulaciones de protén, Fe y fotén como particulas primarias se en-
cuentra en la figura 2.7. La distribucién de p,(1000) de datos es més cercana a
la de protones. Suponiendo una composiciéon mixta de Fe y protén, se estimé
la fraccion de Fe ajustando las distribuciones de datos y de simulaciones para
tres valores de energia minima. Con los modelos utilizados (AIRES con mo-
delo hadrénico QGSJET), la fraccién de Fe promedio es de 1471$% v 3077 %
para energia mayor a 10%eV y 10'%?° ¢V respectivamente. Para mayor ener-
gia, sobre 10195 eV, la fraccién de Fe es menor al 66% con una cota de 1o.
En el rango de las mas altas energias, los resultados indican una composcién

relativamente liviana.
Yakutsk

El arreglo Yakutsk esta ubicado en Oktyomsty cerca de Yakutsk, Rusia. El
complejo de detectores (cuya configuracién ha ido cambiando desde la insta-
lacién de los primeros detectores de superficie en 1971) estd distribuido hoy
en dia en ~ 10km?. Incluye 58 centelladores al nivel del suelo, que miden el
componente cargado de la lluvia. La parte central del arreglo es mas densa y
los centelladores estan separados 100-250m. El componente muodnico es me-
dido por seis detectores de ~ 100m? de 4rea, ubicados bajo tierra a 300, 500 y
1000m de profundidad. El arreglo de superficie se completa con 48 detectores

(PMTs cubiertos) para observar la luz Cherenkov emitida en la atmosfera [35].




2.3 Contenido muodnico de la lluvia

29

=] -

Log(Muon desnity@1000m[m )

Mo muon detecfion

I L ol
19 19.5

Log(Eq[eV])

Figura 2.7: Resultados de composicién para el experimento AGASA. p, en
funcién de Ej para datos (circulos) comparado con simulaciones para tres tipos
de particulas primarias: protones, niicleos de hierro y fotones. Se indican cotas
de +10 para las simulaciones.

Los distintos tipos de detectores permiten la medicion de diferentes variables
sensibles a composicién: Xy, (determinado por la distribucién lateral de luz
Cherenkov y por la forma del pulso de luz Cherenkov) y la densidad de muones

(para muones con energia mayor a 1 GeV).

Los resultados experimentales de Yakutsk para X,,., en funcién de la energia

estan presentados en la seccion 2.1 en la figura 2.1.

La funcién de distribucién lateral de muones utilizada por Yakutsk es [36]

—-1.2 —3.33 2
(r) = ol : ) (14— 14 [ —t
p“ 27TRgn.s. Rm.s. Rm.s. ].ORms

donde N es el niimero total de particulas cargadas en el nivel de observacion

—0.6

(2.10)

v R, es el valor medio cuadratico de un radio de LDF de particulas cargadas.

Para los estudios de composicién presentados recientemente [37, 38], se uti-
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liz6 como variable la densidad de muones a 1000 metros del eje de la lluvia
0, (1000).

En el primer estudio [37] se tomaron 33 lluvias de alta calidad con energia
mayor a 2 x 10! eV y dngulo acimutal menor a 45°. Para cada evento, se
simulé una libreria de lluvias con diferentes energias primarias pero con la
misma direccién de arribo. Las simulaciones fueron realizadas con CORSIKA
6.611 con modelo hadronico FLUKA 2006.3 para baja energia y SIBYLL 2.1
o EPOS 1.61 para alta energia.

El estimador de la energia en Yakutsk es la densidad de la senal a 600m del
cje de la lluvia, S(600). Se seleccionaron aquellas simulaciones cuyo S(600)
fuera consistente con el observado en la lluvia medida teniendo en cuenta las
incertezas experimentales. Luego, para estas simulaciones, se calculé la proba-
bilidad f(p;") de tener p,(1000) = pi™ en una lluvia simulada con la misma
direccién de arribo y con el mismo S(600) que la lluvia real. Este procedi-
miento se repitio para cada una de las 33 lluvias reales, tomando proton y Fe
como particulas primarias. Se analizaron los cocientes 1, re) = p2°/ pom(p.Fe)
para cada lluvia. Utilizando las distribuciones de 7, se estimaron las fracciones
de protén y de Fe en el flujo integral de rayos césmicos de energfa mayor a 10
eV, suponiendo una composicién mixta, con el modelo hadrénico EPOS. La
fraccién de Fe ep, obtenida es de 0.29 < eg, < 0.68(95%C.L.), y por lo tanto

la de protén es 0.32 < ep < 0.71(95%C.L.).

Para el segundo método [38] se utilizaron 640 eventos con energia E, >
10'® eV y dngulo cenital menor a 35°. Se normalizé por energia tomando
p,(1000)/Ey (Ey en unidades de 10' eV). Los resultados en funcién de la
energfa, comparados con los de AGASA en el rango de 10! — 10%° eV y con
simulaciones con modelos QGSJETII y EPOS, se muestran en la figura 2.8. Los
datos de ambos experimentos son consistentes. La comparacién con QGSJETII
sugiere una transicion de composicion mixta tendiendo a pesada alrededor de
10*® eV a una més liviana al aumentar la energfa. En cambio, si se toma como

referencia EPOS, los datos son consistentes con protén en todo el rango de
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Figura 2.8: La densidad de muones
p,,(1000) normalizada por la energfa en
funcion de energia para el experimento
Yakutsk. Se comparan los resultados
con los de AGASA y con simulaciones
con primarios protén y Fe y modelos

hadrénicos EPOS y QGSJETII.
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Figura 2.9: Distribucién de la densi-
dad de muones p,(1000) normalizada
por la energia para energia en el inter-
valo (10'® —10?°) eV. Comparacién con
simulaciones con primarios protén, Fe y

foton y modelo hadrénico QGSJETII.

También se observaron en este estudio las fluctuaciones de p,(1000)/Ej.

La distribucién de la variable para eventos de energfa mayor a 10'® eV se

presenta en la figura 2.9. Se la compara con simulaciones realizadas con el

modelo QGSJETII. Las fluctuaciones tienden a una composicién mixta con

una proporcién de protones > 50 — 60%.

Los resultados obtenidos por Yakutsk son ambiguos, dependiendo del mo-

delo hadroénico utilizado para comparar los resultados experimentales.

2.4 Asimetria acimutal en variables tem-

porales del frente de particulas de

la cascada

En los experimentos de rayos cosmicos con un arreglo de detectores de super-

ficie, el andlisis se realiza usualmente proyectando las senales de los detectores
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en el plano de la lluvia. Esto implica que la simetria circular de densidad de
particulas observadas para lluvias verticales (dngulo cenital 0°) se rompe al
observar lluvias inclinadas. A una dada distancia del punto de impacto del eje
de la lluvia, la densidad de particulas en el plano de la lluvia es mayor del lado
anterior al punto de impacto (regién temprana) que en el lado opuesto (regién
tardia). Por lo tanto, se observan dependencias de variables de la senal con el
angulo acimutal en el plano de la lluvia, debido basicamente a la cantidad de

atmosfera atravesada.

Estas asimetrias acimutales en la senal de las estaciones de superficie fueron
observadas por primera vez en Haverah Park [39]. Durante el periodo de
construccién del Observatorio Pierre Auger, se realizaron las primeras obser-
vaciones de asimetria acimutal en variables temporales de la senal [40], [41].
Estas observaciones fueron posibles gracias al tamano del arreglo de superfi-
cie y la resolucién temporal electrénica de los detectores de superficie. Hoy
en dia el Observatorio Pierre Auger continia desarrollando, por primera vez
en un experimento de rayos cosmicos, un robusto método para estudiar com-
posicion utilizando variables obtenidas a partir de la asimetria acimutal en las

distribuciones temporales [42], que se detallard a continuacién.

Las distribuciones temporales de las senales contienen informacion implicita
del desarrollo de la lluvia. Por lo tanto, se espera que dependan de la asimetria
acimutal debido a la cantidad de atmoésfera atravesada en la parte tardia de la
cascada, que aumenta con el angulo cenital. La variable temporal de las senales
utilizada actualmente para este andlisis en el Observatorio Pierre Auger es el
risetime (t1/2), definido como el tiempo que tarda la sefial en ir desde el 10%
al 50% de su valor total integrado [43].

La relacién entre la asimetria y el desarrollo de la lluvia se observa en la
figura 2.10, donde se presentan tres lluvias con diferentes angulos cenitales y
mismo Xpayx [44], [42].
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Figura 2.10: Esquema del desarrollo de la lluvia para diferentes angulos
cenitales y mismo X, [42].

En el analisis realizado por el Observatorio Pierre Auger se tomé como
variable temporal 1,5, y, dado que t;/, aumenta con la distancia al centro de

la lluvia 7, se estudid el desarrollo longitudinal de t;5/7.

Para el anéalisis del desarollo longitudinal promedio de la asimetria se trabajo
con eventos seleccionados de dngulo cenital entre 30° y 60° de alta calidad
medidos con el detector de superficie del Observatorio Pierre Auger (descripto
en el capitulo 3) y con simulaciones con Fe y protén como primarios, modelos
hadrénicos QGSJETII02 y SIBYLL2.1.

Tanto datos como simulaciones se dividieron en grupos de acuerdo a su en-
ergla F'y angulo cenital f. Se graficé < t1/5/r > en funcién de ¢, y se lo ajusté
por la funcién t15/r = a+ bcos ¢ + ccos (* para obtener el factor de asimetria
b/a. Un ejemplo puede observarse en la figura 2.11, donde se muestra que
la aproximacion a primer orden realizada describe satisfactoriamente el com-
portamiento del risetime con el angulo acimutal en los datos del Observatorio
Pierre Auger. Luego, al obtener el factor de asimetria b/a para cada grupo
de lluvias, se lo estudia en cada rango de energia en funciéon de sec @, que da
cuenta de la profundidad atmosférica atravesada. Para todos los rangos de
energia y de 6, el desarrollo longitudinal de la asimetria tiene un maximo, y es
ajustado por una funcién gaussiana. La posicién del maximo, X AsymMazx,

es sensible a composicién, como se muestra en [42].

Se tomo para cada rango de energia la posicién del maximo del desarrollo
acimutal de la asimetria (es decir, el valor de sec donde b/a es méximo),

XAsymMazx, y se lo comparé en funcién de la energia para datos y simu-
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Figura 2.11: Risetime en funcién del dngulo acimutal ¢ para datos tomados
con el detector de superficie del Observatorio Pierre Auger, con energia entre
10192 eV y 10'%?, con bandas de secf = 0.9 centradas en 6 = 32°,45° 53° y
60°, desde arriba hacia abajo.

laciones. Los resultados mds recientes del Observatorio Pierre Auger [45] se
muestran en la figura 2.12. Se observa que las simulaciones son compatibles
con los datos para ambos modelos hadrénicos, y que los datos experimentales

se encuentran entre protén y Fe.

Diversos estudios realizados para este analisis, como el de incertezas sis-
tematicas, muestran que X AsymMax es un parametro robusto, que permite
discriminar la particula primaria. Los primeros resultados presentados, uti-
lizando exlusivamente datos tomados con el detector de superficie del Observa-
torio Pierre Auger, sugieren que la composicion es mixta, y que el componente
pesado se acentia al incrementar la energia del primario, si se supone que los
modelos de interaccion hadronica describen correctamente los procesos a estas

energias.
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Figura 2.12: Posicién del maximo del desarrollo longitudinal de la asimetria
en funcién de la energia para datos (puntos) y simulaciones, con distintos
modelos hadrénicos y particulas primarias Fe (rojo) y protén (azul).
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Capitulo 3
Observatorio Pierre Auger

El Observatorio Pierre Auger es uno de los experimentos dedicados al estudio
de rayos cosmicos de ultra alta energia mas importantes en la actualidad. A
la altura de sus ambiciosos objetivos, la Colaboracién Pierre Auger, formada
por mas de cuatroscientos cientificos de dieciocho paises de todo el mundo
(Alemania, Argentina, Australia, Bolivia, Brasil, Croacia, Eslovenia, Espana,
Estados Unidos, Francia, Holanda, Italia, México, Polonia, Portugal, Reino
Unido, Reptblica Checa, Vietnam), ha buscado desde su concepcién en 1995

expandir la frontera del estudio de rayos césmicos ultra energéticos [46].

Para poder analizar rayos césmicos provenientes de todas direcciones del
espacio, el Observatorio Pierre Auger consistird en dos partes: la primera
ubicada en el hemisferio sur, tomando datos desde el 2004, y la segunda a

construirse en los préximos anos en el hemisferio norte.

Actualmente, el Observatorio Pierre Auger se extiende por mas de 3000
km? en los campos de Malargiie, Provincia de Mendoza, Argentina, ubicado a
1500m sobre el nivel del mar. La elecciéon de Malargiie no es casual: es nece-
saria una gran extensién de terreno, para dectectar una cantidad significativa
de rayos césmicos ultra energéticos (el flujo de rayos césmicos de energias de

10% eV es de uno por dngulo sélido por siglo por metro cuadrado); el suelo
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debe ser llano, para una buena comunicacién wireless; la zona debe ser relativa-
mente seca y sin nubes, para la deteccion de fluorescencia; y lo suficientemente
elevada, para que la posicion en la atmésfera donde se produce la maxima can-
tidad de particulas de la lluvia generada por una particula entrante de ultra

alta energia sea cercana al suelo.

El Observatorio Pierre Auger es el primer experimento disenado para detec-
tar rayos cosmicos combinando dos tipos de arreglos de detectores ya conocidos,
un arreglo de detectores de superficie, formado por 1600 estaciones Cherenkov,
y otro de detectores de fluorescencia, 24 telescopios agrupados en cuatro “ojos”
alrededor del arreglo de superficie (figura 3.1). Si bien ambos arreglos funcio-
nan separadamente, la combinaciéon de ambos, que llamaremos técnica hibrida,
y las dimensiones de los arreglos, proporcionan una calidad tnica a los datos
del Observatorio Pierre Auger. De esta manera, el Observatorio Pierre Auger
puede ser considerado como el primer experimento en combinar la precisién
de la medicién de energia de los detectores de fluorescencia con el flujo de
datos medidos por el detector de superficie y poder determinar en pocos anos
la forma del espectro de rayos césmicos a energfas superiores a 108 eV, y la

existencia o no del efecto GZK cutoff.

3.1 Detector de superficie

El arreglo de detectores de superficie (SD) esté formado por 1600 estaciones
Cherenkov, a una distancia de 1.5 km entre si, armando una grilla de triangulos

equilateros, como muestra la figura 3.1.

Se eligieron detectores del tipo Cherenkov, dada su solidez y bajo costo.
Ademas, estos detectores tienen una exposicién relativamente uniforme hasta
altos angulos cenitales y son sensibles tanto a particulas cargadas como a

fotones energéticos [47].

Cada estaciéon Cherenkov (figura 3.2) consiste en un tanque de plastico po-
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Figura 3.1: Vista esquemadtica del Observatorio Pierre Auger en Malargiie,
Mendoza. La zona celeste indica los detectores de superficie activos. Las lineas
verdes proveniendo de cada uno de los cuatro puntos indican el campo visual
de cada detector de fluorescencia. Se indican también mejoras instrumentales.

lietileno de 1.8 m de radio y 1.55 m de altura que contiene doce toneladas de
agua pura. Cuando las particulas de la lluvia atraviesan la estacion,cruzan el
agua a una velocidad mayor a la de la luz en ese medio, emitiendo radiacién
Cherenkov. Esta radiacion es captada por cada uno de los tres fotomultipli-
cadores de nueve pulgadas de didmetro (PMTs) ubicados dentro del tanque,
simétricamente a 1.2m del centro del tanque. Para que la reflexion de la ra-
diacion sea uniforme, el tanque esta forrado por una pelicula de material Tyvek.
Las estaciones son autosuficientes: dos paneles solares ubicados en su superfi-
cie proveen 10 W para el funcionamiento de los tres PMTs y de la electrénica,
que consiste en un sistema GPS, un transceptor de radio y un controlador de

potencia.

Cada PMT provee dos senales que son digitalizadas por un Conversor Flash
Andlogo a Digital (FADC) de 40 MHz y 10 bit. Una senal proviene directa-
mente del &nodo del PMT, y la otra del iltimo dinodo, amplificada e invertida

por la electronica del PMT a una senal nominalmente 32 veces més grande que
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Figura 3.2: Una de las 1600 estaciones Cherenkov del Observatorio Pierre
Auger. Se indican algunos de sus componentes.

la senal del anodo. Ambas senales son usadas para proveer suficiente rango
dindamico para cubrir con buena precision tanto las senales cercanas al punto
de impacto del eje de la lluvia (~ 1000 particulas por us) como las alejadas de
dicho punto (~ 10 particulas por us). Cada bin de FADC corresponde a 25 ns
[48].

Las senales de los tres PMTs son enviadas al sistema central de adquisicion
de datos (CDAS), una vez que una lluvia candidata llega al arreglo de super-

ficie.
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Calibracion

El SD esta constantemente tomando datos. Por lo tanto, el sistema de adquisicion

de datos (DAQ) debe enfrentarse a varios desafios.

El ancho de banda de la conexién entre el CDAS y cada estacion es de 1200
bits por segundo, lo cual excluye la posibilidad de calibraciéon remota. Por lo
tanto, cada estacion se calibra local y automéaticamente. La calibracién esta
basada en la medicién de la carga promedio colectada por un PMT producida
por un muén vertical que atraviese el tanque verticalmente, Qv gy [49]. El
detector Cherenkov en su configuracion normal no tiene manera de seleccionar
s0lo muones verticales. Sin embargo, la distribucion de luz producida por

, . . . . Ny peak
los muones atmosféricos produce un pico en la distribucién de carga, Qv g,

y en el tamano del pulso, I"}eE“ﬁ/[, ambos proporcionales al producido por un
muon vertical que atraviesa el tanque. Los parametros de la calibracién se
determinan con una exactitud del 2% cada 60 segundos y son enviadas al CDAS
con cada evento. Debido al ancho de banda limitado, los primeros niveles
de seleccién también se realizan localmente, como se explica en la siguiente

seccidn.

3.1.1 Sistema de disparo: trigger

La mayor limitacion a la tasa de eventos almacenados proviene del sistema
de comunicacién wireless, que conecta a cada una de las 1600 estaciones con
el CDAS. La maxima tasa de eventos por detector es de uno por hora, a
compararse con los 3kHz medidos por cada estacion debido al flujo atmosférico
de muones. El sistema de disparo (trigger) debe reducir la tasa por estacion,
sin pérdida de eventos fisicos, y permitir también la adquisicién de datos a la
menor energia posible. Por estas razones el sistema de trigger es jerarquico,
disminuyendo la tasa en cada nivel por medio de condiciones cada vez mas

estrictas para separar las sefiales interesantes del fondo [50].
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Al mismo tiempo, el DAQ esta disenado para permitir almacenar la mayor
cantidad posible de candidatos a eventos fisicos, es decir, lluvias de particulas

originadas por un rayo césmico de ultra alta energia.

El ultimo paso de separacion de eventos reales de coincidencias se hace

off-line, y también es un proceso jerarquico.

Triggers por estacion: Dos niveles de trigger, T1 y T2, se forman en cada
estacién. Los T2 son combinados con los de otras estaciones y se los examina
en busca de correlaciones espaciales y temporales, lo cual da lugar a un trigger

del arreglo, T3, que inicia la adquisicion de datos y su almacenamiento.

T1: los datos marcados por el trigger T1 son almacenados durante diez
segundos en la estacién esperando si hay coincidencias con otros detectores, es
decir, un T3. Hay dos modos de T1 independientes, ambos disenados para de-
tectar los componentes electromagnéticos y muonicos de una lluvia. El primero
es el TH, sistema de umbral simple, que requiere la coincidencia de los tres
PMTs arriba del umbral de 1.75[{}?@. Este trigger permite seleccionar senales
que no estén necesariamente extendidas en el tiempo. Es particularmente efec-
tivo en la deteccion de lluvias inclinadas que han atravesado una gran cantidad
de atmosfera y por lo tanto estan dominadas por el componente muoénico. El
TH reduce la tasa de deteccion debida a muones atmosféricos, de ~ 3kHz a
100Hz. El otro modo del T1, “Time Over Threshold” (ToT - tiempo sobre
umbral), estd disenado para senales mas extendidas en el tiempo, como las
estaciones mas cercanas al punto de impacto de lluvias mas verticales. La
condicién requerida es que por lo menos trece bins de los 120 bins (de 25 ns
cada uno) de una traza FADC en una ventana de 3 us estén por encima del
umbral de 0.27%2%  para dos de los tres PMTs. Dado que la sefial de un solo
muén es de 150 ns, este trigger es eficiente en separar las sefiales interesantes
de las producidas al azar por el fondo de muones. La tasa del ToT-T1 para
cada detector es menor a 2 Hz, y se debe mayormente a dos muones llegando

casualmente en el intervalo de tiempo de la ventana de integracion.

T2: reduce la tasa por estacion a 20 Hz. El tiempo del trigger y la clase
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de T2 son enviados al CDAS para formar el trigger del arreglo, T3. Todos los
ToT-T1 son considerados T2. En cambio, para los TH-T'1 se pide que pasen los
tres PMTs en coincidencia un umbral mas grande, 3.2[361‘5”;{4. Las tasas de TH-
T2 son uniformes en todo el arreglo, pero no las de ToT-T2, debido a que este
ultimo es sensible a la forma de las senales, y por lo tanto a las caracteristicas
del agua, del material reflectivo y de la electrénica. De todas formas, esta falta
de uniformidad no afecta la selecciéon de eventos o su reconstruccion a energias

mayores a la de saturacion de la aceptancia.

Trigger del arreglo, T3: el trigger del arreglo de detectores de superficie
inicia la adquisicién de datos del CDAS. Se forma en el CDAS y esta basada
en combinaciones temporales y espaciales de T2. Una vez que el CDAS deter-
mina un T3, almacena toda la informacion de las estaciones T2, y también de

aquellas que son T1 pero no T2, siempre que estén a 30 us del T3.

Hay dos modos. El primero, T'0oT'C1&C5, requiere inicialmente una coinci-
dencia espacial de tres detectores ToT: uno de los detectores debe tener a uno
de sus vecinos mas préoximos y a uno de sus segundos vecinos mas préximos
con la condiciéon ToT. En el nombre, el subindice indica el orden del vecino,
como se indica en la figura 3.3 a la derecha. Una vez cumplida la condicion es-
pacial, se impone una temporal: cada T2 debe estar a (6+5C),)us del primero.
Un ejemplo de este sistema de trigger se observa a la derecha de la figura 3.3.
Dado que el ToT limita ya la cantidad de muones de fondo, el 90% de los
eventos seleccionados por este tipo de T3 son eventos fisicos, y es mas eficiente
para aquéllos con angulos cenitales menores a 60°. La tasa de este tipo de T3
es de 1600 eventos al dia, lo cual implica que cada estacion participa de por lo

menos tres eventos al dia.

El segundo modo de T3 es mas permisivo: requiere la coincidencia de cuatro
T2 en distancias mas relajadas que el T3: uno de los cuatro debe estar en (',
el otro en Cy y el dltimo puede estar hasta en Cy. Por esto este modo de T3
lleva el nombre 2C1&3C5&4C);. Los requirimientos temporales son los mismos
que para el ToTC1&C5y. Un ejemplo de 2C1&3C5&4C) se ve en la figura 3.3 a
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la derecha. Este trigger es apropiado para lluvias horizontales, ya que generan
patrones extendidos en distancia al nivel de detecciéon. La tasa de eventos

diarios es de 1200, de los cuales el 10% son eventos reales.

Figura 3.3: Ejemplos de configuraciones de estaciones que cumplen con
los requisitos del trigger T3. A la izquierda, ToTC1&C5, y a la derecha,
2C1&3C&4C,. C1,C2,C3,C4 indican el nivel de vecinos con respecto a la
estacion central, y estan ubicados a 1.5, 3, 4.5 y 6 km de ella, respectivamente.

Seleccion de eventos para lluvias con angulo cenital menor a 60°

Luego del almacenamineto de datos, se realiza una seleccion de los eventos
fisicos y de las estaciones que pertenecen a dichos eventos. Se espera un gran
namero de coincidencias al azar dada la cantidad de combinaciones posibles
entre los detectores. Los métodos descriptos en los parrafos siguientes son

aplicables a lluvias con dngulo cenital menor a 60° (para dngulos mayores ver

[51]).

Dos niveles sucesivos de seleccion son aplicados. El primero es llamado
“trigger fisico”, T4, y tiene en cuenta el tipo de trigger de cada estacion, y la
configuracion espacial y temporal de las estaciones. El segundo es el “trigger
de calidad”, T5, y selecciona aquellas lluvias que pasaron al nivel anterior y
que estan dentro de los limites del arreglo, para garantizar la calidad de la

reconstruccién del evento.
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Trigger fisico, T4: Existen dos criterios. El llamado 3ToT requiere que
tres estaciones cercanas T2-ToT formen un triangulo y tengan senales cuyos
tiempos coincidan con el plano de la lluvia moviéndose a la velocidad de la luz.
Dada la baja tasa de T2-ToT, el nimero de coincidencias al azar es de menos de
uno por dia, lo cual hace a este tipo de T4 98% eficiente. El segundo criterio es
denominado 4C1 y requiere cuatro estaciones cercanas, no necesariamente T2,
también con la misma condiciéon temporal con respecto al plano de la lluvia.

Con este criterio, la eficiencia para lluvias de menos de 60° es de ~ 100%.

Ademads de descartar eventos accidentales, también es necesario identificar
y rechazar estaciones accidentales en los eventos reales; es decir, estaciones
cuyas senales estan en coincidencia temporal con las demas del evento, pero
no forman en realidad parte de él. Con esta idea, se define una “semilla”
formada por tres estaciones vecinas no alineadas. Si en el evento hay mas
de un triangulo, se selecciona aquél con mayor senal. Si el T4 es 3ToT, solo
se consideran estaciones ToT para definir el triangulo, si es 4C1, también
se consideran T1-TH. Una vez armado el tridngulo, la direccién de arribo
es determinada ajustando los tiempos de llegada de las senales a un plano
moviéndose a la velocidad de la luz. Luego se examinan las otras estaciones
del evento, y se toman como accidentales aquéllas con diferencias temporales
al plano entre -2us y 1u. Las estaciones sin vecinos almacenados (es decir, que

no pasaron ningun trigger) en un radio de 3km siempre son descartadas.

Al finalizar esta cadena de seleccion, 99% de los eventos pasan la cadena de
reconstruccion (determinacién de la posicion de punto de impacto del eje de
la lluvia, direccién de arribo y S(1000), el valor de la senal a 1000m del eje de

la lluvia).

Trigger de calidad, T5: En los eventos que impactan cerca del borde del
arreglo, la posicién del punto de impacto del eje de la lluvia (core), y en
consecuencia la energia, puede ser mal determinada. T5 selecciona solamente

eventos bien contenidos adentro del arreglo, garantizando que esto no pase.

T5 requiere que el detector con la senal mas alta tenga todos sus seis ve-
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cinos mas cercanos funcionando al mismo tiempo. Esto hace que si alguna
estacién no funciona, el evento sea descartado. Dado que el arreglo es de 1600
detectores, se espera que en cualquier momento el 1% de los detectores no esté
en funcionamiento. Por lo tanto, este trigger reduce el area efectiva del arreglo
en un 10%.

3.1.2 Aceptancia y apertura

La apertura del arreglo de superficie esta dada por el area efectiva integrada
por el dngulo sélido. Cuando la seleccion de eventos es completamente eficiente
(es decir, cuando no depende de la composicién de la particula primaria, ni
de su energia, ni direccién de arribo), el drea efectiva coincide con el érea

geométrica.

Aceptancia: La energia de saturacion de la aceptancia, Egar, se realiza
con dos métodos, a partir de datos tomados por el SD. Primero, se simulan
eventos fluctuando la amplitud de la senal y su tiempo de arribo. A cada
evento simulado se le aplica toda la cadena de seleccién y reconstruccion. La
eficiencia en funcion de la energia se obtiene como la fraccién de eventos que
pasaron la cadena sobre la cantidad simulada. La probabilidad del trigger se
acerca a 1 (97%) para E ~ 10'85 ¢V para todos los dngulos hasta 60°. El hecho
de que la simulaciones se hagan a partir de datos que ya pasaron la cadena de
trigger puede incluir un bias a bajas energias, pero no cuando la eficiencia es

total, es decir en Egar (figura 3.4).

El otro método es utilizando datos hibridos observados por el FD que dis-
pararon por lo menos una estaciéon de SD. Esto hace que el umbral de energia
sea menor que el de SD. Se calculan cuantos eventos de este tipo pasan la
cadena de trigger de SD, y se obtiene que la eficiencia estd saturada (> 97%)

para energias mayores a £ ~ 10185 (figura 3.4).

Por 1ltimo, se comprueba lo anterior utilizando simulaciones, con particula

primaria protones, fotones y niticleos de hierro. Debido a su mayor contenido




3.1 Detector de superficie

47

2 1P T e e R T T = LESEER S
3 » gt - .
e o8| P & o8 |- -
s L - g &
% 06 [ . £ 06 |- .
= r ' 5 - -
5 B st = =
S 04 [ = = =
= o [ v P{S) from Tripiets g' o2 B x
B 02 g = P{S) from data > 3 x 10 - “r
& :/ 0feeesn
o 1 1 1 | | | | | | : |
1] 2 4 [ B 10 12 14 16 17 175 18 18.5 19 19.5
Signal (WEM) log g (Elev)

Figura 3.4: Eficiencia del trigger de SD. A la izquierda, utilizando dos
métodos a partir de datos. A la derecha, para simulaciones de protones, fotones
y nucleos de hierro como particulas primarias.

de muones, a bajas energias para los niicleos de hierros la eficiencia es mayor.
De todas formas, la eficiencia es la misma y es maxima para protéon y para

018.5

hierro a energia 1 eV. Para los fotones la eficiencia es mucho menor, ya

que producen lluvias més profundas, con menos muones (figura 3.4).

Apertura : Para energias superiores a 10'%°V e, donde la eficiencia esta
saturada, el cdlculo de la exposicion depende la apertura geométrica y del

tiempo de observacion.

Segun el trigger TH, se define un hexdgono a, que tiene un apertura
Qe ~ 4.59km?sr. El ntimero de celdas, N.(t), no es constante en el tiempo
(puede cambiar con cualquier problema ocasional que surja) y es controlado
segundo a segundo. Esto permite obtener la apertura aeey X Neey(t) v el tiempo

de observacién con alta precision.

La exposicién integrada en el tiempo se obtiene integrando aeey X Neey(t)
en la cantidad de segundos que el SD ha estado trabajando. La incerteza en la
exposicién estd dada por la de Ny (t) (1.5%) y la del tiempo de observacién

(3% debido al tiempo muerto).
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3.1.3 Reconstruccion de las lluvias

Toda la informacién de las lluvias se obtiene a partir de las seniales (su valor
integrado y su tiempo de llegada) de los detectores involucrados en el evento,
que han pasado la seleccién descripta anteriormente. A partir de ellas, se de-
termina la direccién de arribo de la lluvia, su inclinacién, la posicién del punto
de impacto del eje de la lluvia (core), la curvatura del frente de particulas, el

pardmetro S(1000), y la energia.

A continuacién se describe en detalle el proceso [52], que comienza con la
seleccion de estaciones, continta con el ajuste del frente de la lluvia para de-
terminar la direccion de su eje, luego se procede iterativamente a determinar
la forma de la funcién de distribucién lateral (LDF), que involucra la deter-
minacién del core y del S(1000), y por ultimo, con la informacién del detector
de fluorescencia, se realiza la calibracion de la energia, con el método CIC

(constant intensity cut).

Seleccion de estaciones

Se toman todas las estaciones que hayan pasado el nivel de trigger T2. Se
hacen algunas consideraciones més, como descartar los llamados eventos de
rayos durante tormentas, detectados como oscilaciones en las trazas de los tres
PMT. En el arreglo de superficie se encuentran estaciones agrupadas de a dos
(“twins”) o de a tres (“trios”), a 10m entre ellas (una distancia mucho menor
a la separacion usual del arreglo, 1500m) que resultan itiles para controlar
la precision de los tiempos de arribo y determinar errores de medicién de las
variables. Sélo se toma una de las estaciones del grupo para el proceso de

reconstruccion.

Luego, se contintia con los procesos de seleccién mencionados anteriormente:
T3, seleccion “Bottom Up” y T4. Para aplicar el trigger T5, es necesario

conocer anteriormente la posicion del core.
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Reconstruccion geométrica

La obtenciéon de los parametros de la geometria de la lluvia involucra también
la obtenciéon del parametro Sigog. Siogo €s el valor de la senal a 1000m del
punto de impacto del eje de la lluvia, y esta relacionado con la energia de la

particula primaria.

Los pasos para la reconstruccion son iterativos:

e se obtiene la direccion de arribo de la lluvia, suponiendo un frente de particulas

plano

e se ajusta iterativamente la funcién LDF (descripta més adelante), y se ob-

tienen la posicion del core y Sigo

e cl frente de particulas se considera curvo, y se obtiene el valor de la curvatura

que permite recalcular la direccion de arribo

Frente de particulas

Para determinar la direccién de la lluvia, se utilizan los tiempos de arribo de
las senales y la posicién de las estaciones, ajustando la funcién que describe el
frente de la lluvia. La aproximacion méas simple es considerar a este frente como
un plano, moviéndose a la velocidad de la luz a lo largo, y perpendicularmente,
al eje de la lluvia. Esto recibe el nombre de plano de la lluvia. Para inferir
el tiempo t(Z) en el cual el plano pasa por un punto 2 en el suelo, este punto
debe ser proyectado al plano de la lluvia. Observando la figura 3.5, se observa
que la relacion entre este tiempo y o, el tiempo de impacto del eje de la lluvia
es (3.1)

~ ~ ~

e((x)) = ety — (&) = ())(a) (3.1)

donde @ es el versor que indica la direccion de la lluvia y b el punto de
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impacto del eje en el suelo. Este punto se fija como el baricentro de las senales
(es decir, se obtiene pesando la posicién de las senales por su valor integrado).
La posicion del core se determina mas adelante con el ajuste de la LDF. En
este paso, el objetivo es determinar la direccién y el tiempo de impacto, .
Para ello, se supone que las posiciones estan determinadas con precision y
que el Unico error proviene de la determinacién del tiempo de comienzo de
la senal, o;. Se minimiza la diferencia entre el modelo (3.1) y la medicién
de los tiempos, segin (3.2), donde se denota @ = (u,v,w) t (lo cual tiene la

condicién 1 = u? + v? + w?, ya que es un versor) y la posicién de la estacién

f’i = (xia Yi, Zz)

t

4 JLations
barveenter . 2% &El : 1uua{ E

origin

arigin

Figura 3.5: Esquema del frente de la lluvia (a) aproximacion frente de onda
plano (b) aproximacion frente de onda parabélico

Una modificiacién de segundo orden a la geometria es agregar un término

parabdlico al frente de particulas, como se indica en (3.3)
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Por 1ltimo, tambiés es posible minimizar la forma exacta (3.4)

X2 _ Z [C<ti - tO) B |2Rcc_i_ ‘f;Hz (34)

2
coy

i

La diferencia entre la forma aproximada de R, y esta ultima es del orden

de unos pocos 10m, y la diferencia entre los angulos sélidos de los ejes es de
0.1°.

Una vez que se determind la direccién de arribo, suponiendo un frente plano,
se ajusta la funcion de distribucion lateral, LDF, para estimar S1000 y la
posicion del core. Después de determinar el core, puede realizarse el ajuste de

la curvatura del frente de particulas.

Funcion de distribucién lateral, LDF

La LDF es la funcion que describe el desarrollo lateral de la senal, es decir,

el valor de la senal integrada en funciéon de la distancia al punto de impacto,

S(r), (3.5).

S(r) = SwoofLor(r) (3.5)

La idea es ajustar, en varios pasos, esta funcion, a través de la minimizacion
por cuadrados minimos de la diferencia entre las senales medidas y la funcion
propuesta. Para ello, se considera al error de la sefial como (3.6), proporcional

a la raiz cuadrada de la senal.

o, = 1.06V/S (3.6)

Se toma como LDF una modificacion a la tipo NKG (3.7)
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("B T TT1000 gy

r) = 3.7

fuor(r) (7“1000) (7“1000+7“700) (3.7)
donde 11990 = 1000m y 7790 = 700m. Inicialmente se estima [y = 0.9 sec —

3.3y 7 =0.

Para la minimizacion, se toma una funcién y?, y considerando (3.6), tenemos

(3.8)

2 S — S(Pz‘)
YT LTS

1

(3.8)

tomando p; como la distancia perpendicular de la i-ésima estacién al punto

de impacto c.

La minimizacién de (3.8) tiene cinco pardmetros: Siggo, la posicion del core
(x,y) y los valores de la pendiente, 5y 7. El proceso de ajuste es iterativo.
Inicialmente, se toma como posicién del core el baricentro de las senales, se
fijan By y 70 como ya se menciond, y se estima un valor de Sjggp basado en
la estacién mas cercana a los 1000m. Luego se ajustan Siggg y la posicion del
core, suponiendo que éste se encuentra en el plano, tangente al elipsoide que

contiene al baricentro.

Se repite este paso para considerar estaciones sin senal, suponiendo que el

trigger local no pasé el umbral. Esto permite estabilizar la posicion del core.

Segtn la cantidad de estaciones, sobre todo alrededor de 1000m, se puede
ajustar también la pendiente de la LDF, es decir, § y 7. Se pide que haya
por lo menos cinco estaciones en el evento, que cumplan con alguna de las

siguientes tres condiciones:

e por lo menos dos estaciones entre 500m y 1500m, con una diferencia entre

ellas de por lo menos 500m

e por lo menos tres estaciones entre 500m y 1500m, con una diferencia maxima
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de por lo menos 400m

e por lo menos cuatro estaciones entre 500m y 1500m, con una diferencia

maxima de por lo menos 300m

Usualmente, se toman valores fijos de § y 7, una vez que se obtuvieron la

direccion de arribo y Siggo-

B = ag + a1 log Sig00 + (bo + by log Sio) sec 8 + (co + c1log Sip00) sec® 6 (3.9)

donde ag = —3.35, a; = —0.125, by = 1.33, by = —0.0324, ¢y = —0.191 y
¢1 = —0.00573

7=0 (3.10)

Determinacién de la energia

La energia de la particula primaria es obtenida con el detector de superficie
calibrando Syggp con la energia obtenida con el detector de fluorescencia. Para
ello se utilizan eventos hibridos. Es decir, no es necesario recurrir a simu-
laciones para la determinacion de la energia, que dependen de las particulas

primarias y los modelos de interaccion hadrénica.

Se utilizan eventos con angulo cenital 8 < 60°. Se requiere que hayan pasado
el nivel de seleccion T5, para garantizar que la intereseccion del eje de la lluvia
con el suelo esté dentro del arreglo de detectores de superficie, y que haya

suficientes estaciones para determinar Siggo [53].

La disminucién de Siggo con 6 debido a la atenuacién geométrica de la lluvia
estd garantizado por el método de corte de intensidad constante (CIC). Este

método supone que el flujo de particulas primarias es isotropico, por lo tanto
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el flujo integrado a partir de una dada energia no depende de . Se seleccionan
valores umbrales de S1g0p que impliquen intensidades iguales para diferentes 6,

y asi se obtiene la dependencia de Syggp con 6, expresada como (3.11)

S1o00(0)
— exp(3(secd — secby))

S1000(th) = (3.11)

donde Xj es la profundidad atmosférica del arreglo, 875.5gr - cm =2 a 1400m
sobre el nivel del mar, y la pendiente A es la distancia de atenuacion, la escala
de atenuacién del cambio con la profundidad de la atmésfera. En general
depende de la altitud del arreglo y del tipo de detectores utilizados. Para el

Observatorio Pierre Auger , A ~ 960gr cm ™2

Tomando distintos valores de flujo integrado, se toman distintos valores
de Sippp v de energia umbral. Como valor de Sigog se toma Ssg, el valor de
referencia a 6y = 38°, el angulo que divide en dos la distribucién cenital de los

datos, sin® 6.

La conversién de Ssg a energia se hace seleccionando eventos medidos con el
arreglo de superficie y con el detector de fluorescencia. Se requiere para estos
eventos que la reconstruccién del perfil longitudinal tenga un y? menor a 2.5
y que la profundidad del maximo de la lluvia esté en el campo visual de los
telescopios. La fraccién de luz Cherenkov debe ser menor al 50% (el detector
de fluorescencia y la reconstrucciéon del evento seran explicados en la seccién

siguiente).

La correlacién entre Ssg v la energia medida con el detector de fluorescencia,
Erp, se muestra en la figura 3.6, junto con el ajuste de cuadrados minimos a
la relacién (3.12)

Epp =a- S (3.12)

Se obtiene a = (1.49 + 0.06(stat) + 0.12(sys)) x 107eV y b = (1.08 +
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0.01(stat)40.04(sys)). La resolucion de la energia es estimada de la diferencia
fraccional entre Erp y el valor obtenido para la energia de SD a partir de (3.12).
La distribucién de estas diferencias, también en la figura 3.6, tiene un ancho

del 19%, consistente con la de los errores estadisticos, 18%.
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Figura 3.6: Correlacion entre log Sss y log E'rp para los 661 eventos hibridos
utilizados en el ajuste. Arriba a la izquierda se muestra la diferencia frac-
cional entre la energia obtenida por los detectores de superficie a través de la
calibracién y la medida por el detector de fluorescencia.

3.2 Detector de Fluorescencia

La deteccién de rayos coésmicos ultra energéticos (= 10'eV) utilizando la
emision de fluorescencia del nitréogeno inducida en la atmoésfera por la llu-
via de particulas secundarias es una técnica establecida, utilizada previamente

por los experimentos Fly’s Eye [54] y HiRes [55].

Las particulas cargadas generadas durante el desarrollo de la lluvia excitan
moléculas de nitrégeno en la atmosfera, que emiten luz de fluorescencia en el
rango de ~ 300 — 400 nm. El ntimero de fotones de fluorescencia emitidos

es proporcional a la energia depositada en la atmosfera debido a pérdidas
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electromagnéticas de las particulas cargadas. Midiendo la tasa de emisién
de fluorescencia en funcién de la profundidad atmosférica longitudinal X, un
detector de fluorescencia mide el perfil longitudinal del desarrollo de la lluvia,
%(X ). La integral de este perfil da el total de la energia disipada por las
particulas electromagnéticas, que es aproximadamente el 90% del total de la

energia de la particula primaria.

El detector de fluorescencia [56] (FD) consiste de cuatro sitios de obser-
vacion (Los Leones, Los Morados, Loma Amarilla y Coihueco) ubicados sobre
elevaciones en el perimetro del arreglo de superficie (3.1). En cada sitio hay seis
telescopios de fluorescencia independientes, con un campo visual de 30° x 30°
acimutal y en elevacion. Los telescopios miran hacia el interior del arreglo, de
manera que la combinacién de los seis en cada sitio lleva a una cobertura de

180° en angulo acimutal.

Cada telescopio (esquematizado en la figura 3.7) se encuentra en un edificio
con control climatico. La luz de fluorescencia ingresa por una ventana con filtro
UV y un anillo Schmidt para corregir la 6ptica. La luz se enfoca en un espejo
de 10m? sobre una cdmara de 440 pixels con fotomultiplicadores que funcionan
como sensores de luz. Los pulsos de luz en los pixeles son digitalizados cada
100 nanosegundos, y finalmente se aplica una serie de niveles jerarquicos de

trigger para la deteccion y posterior analisis de lluvias de rayos césmicos.

Trigger y sistema de adquisicion

Los telescopios de FD registran senales de fluorescencia en un amplio rango de
intensidades sobre un fondo de luz que cambia constantemente. Esto presenta
un desafio para el diseno de la electrénica y del DAQ, que debe proveer un
gran rango dindamico y una buena discriminacion de cualquier posible cascada
producia por rayos cosmicos del fondo de luz. El DAQ también debe permitir la
operacién a distancia de los telescopios. Finalmente, el offset temporal FD-SD

debe ser suficientemente preciso como para proveer una reconstruccion hibrida
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Figura 3.7: Esquema de un telescopio del Observatorio Pierre Auger

confiable.

La electronica de FD es responsable por el filtro, digitalizacién y almace-
namiento de senales de los PMTs [57]. La informacién de los PMTs pasa por
un sistema de tres niveles de trigger en firmware y software. Las lluvias candi-
datas son luego almacenadas para un posterior andlisis offline. Para cada una

de estas lluvias, se genera un trigger hibrido para el detector de superficie.

Primer Nivel de Trigger (FLT): El Primer Nivel de Trigger (FLT) es el
corazén de la electronica. El FLT digitaliza las senales de los PMT a 10MHz.
Se genera un trigger por pixel (es decir, por PMT) con un corte umbral en
las senales, que se ajusta para mantener una tasa de 100Hz. El fondo de luz
detectado por cada PMT también puede ser controlado por el analisis de las

variaciones de los valores de los ADC (conversores analdgicos digitales).

Se calcula también la multiplicidad, es decir la cantidad de pixels que
pasaron el trigger simultaneamente en 100ns, para cada camara. La secuencia
cronoldgica de los valores de multiplicidad tiene informacion sobre el desarrollo

temporal de la imagen de la camara, que es utilizado por el trigger del software.
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Segundo Nivel de Trigger (FLT): El Segundo Nivel de Trigger [58] se
encarga de generar un trigger interno si los pixels que pasaron el primer nivel

forman una traza de al menos cinco pixels (figura 3.8)

ovdbonn Hhoa By St

Type5 0 Type4d 1 Type1_3 1 Type3 2 Type2 2 1

Figura 3.8: Patrones fundamentales de los pixeles considerados como trazas

Durante la adquisicién de datos, algunas trazas no pasaran en el centro de
cada pixel, y por lo tanto algunos PMTs no tendran suficiente luz para pasar
el primer nivel de trigger. Para tener esto en cuenta, el algoritmo requiere que

solo cuatro de los cinco pixels hayan pasado el trigger.

DAQ Software y Trigger de Software: Una vez que un evento ha sido
procesado y almacenado por el FLT y el SLT, puede ser tomado y analizado
por el software de trigger en las MirrorPCs. Cada MirrorPC estda comunicada

con las EyePCs.

El sistema de DAQ maneja datos provenientes de distintas fuentes: triggers
externos, eventos de calibracién y pulsos de prueba, y lluvias verdaderas pro-
ducidas por rayos cosmicos. Los triggers externos son principalmente fuentes
de luz artificiales utilizadas para monitoreo atmosférico, como ser laseres de la
Facilidad Central de Lasers (CLF).

Cuando los datos pasan por las MirrorPCs, se los somete al tercer nivel de
trigger (TLT), y aquellos que cumplen los requisitos paran a la EyePC, que
construye un evento a partir de las coincidencias entre todos los telescopios y

genera un trigger hibrido (T3) para el arreglo de superficie.

El TLT [59] es un algoritmo disenado para separar los datos de las llu-

vias del ruido que pasan los niveles mas bajos del trigger de hardware. Esta
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optimizado para el rechazo rapido de triggers producidos por reldampagos, im-
pacto de muones en la camara, y aquellos producidos al azar en algin pixel.
En particular, es necesario limpiar los eventos producidos por rayos, ya que
pueden producir que una gran parte de la camara (es decir, cientos de pixeles)
sean activados, y congestionen asi los buffers de los FLT y SLT. Para filtrarlos
rapidamente, el algoritmo TLT se basa en las multiplicidades del FLT y el
nimero total de pixeles. Los cortes aplicados en estas variables son producto
de un estudio realizado con un ano de datos. Con estos cortes, aproximada-

mente el 99% de los eventos de rayos son rechazados en un tiempo de 50us.

Los cortes en multiplicidad descartan eventos ruido con mas de 25 pixeles.
La eliminacion del resto del ruido se realiza en el paso siguiente, usando la
correlacion entre la disposicion temporal y el tiempo de las senales de cada

pixel a lo largo de la traza de luz.

Aproximadamente el 94% del ruido es descartado con el TLT, y la fraccién

de eventos verdaderos descartados es menor al 0.7%.

Trigger hibrido: Los eventos que pasan el TLT son enviados a la EyePC,
que ademas de buscar coincidencias entre los telescopios, arma un trigger T3
que envia al CDAS.

El T3 funciona como un trigger externo para el arreglo de superficie. Su
proposito es detectar eventos hibridos a bajas energias (< 10'°eV), donde el
arreglo de superficie no es completamente eficiente y no generaria un trigger
independiente. Los eventos hibridos de estas energias ocurren dentro de los
20km de los edificios de FD y usualmente no son detectados por méas de una o
dos estaciones de SD. Como se explicard mas adelante, esto es suficiente para

una buena reconstruccién de las variables geométricas de la lluvia.

El algoritmo de T3 es utilizado para calcular de manera preliminar la di-
reccion de la lluvia y el tiempo de impacto en el suelo. Una vez que esta
informacion llega al CDAS, se solicita la informacién de estaciones SD cer-

canas a la linea de impacto. Por cada T3, las estaciones de SD cercanas al
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edificio de FD (un cuarto del arreglo de superficie) son leidas. La informacién

de FD y SD se combina para realizar un analisis hibrido offline.

3.2.1 Calibracion

La calibracion absoluta de los detectores de fluorescencia utiliza una fuente de
luz calibrada de 2.5m de didmetro (conocida como el “tambor” [60]) ubicada
en la abertura del telescopio, que provee la misma cantidad de luz a cada pixel.
El flujo conocido de la fuente y la respuesta del sistema de adquisicion dan
la calibracion para cada pixel. La utilizacion del tambor para el ajuste de
la ganancia y la calibracién provee una respuesta uniforme y conocida para
cada pixel de cada camara del detector FD. La respuesta promedio es de 5
fotones/bin ADC.

Hay tres herramientas adicionales para la calibracion. Antes y después de
cada noche de medicién se realiza la calibraciéon relativa de cada PMT, utilizada
para monitorear cambios a corto y largo plazo en la respuesta del detector. La
respuesta relativa del FD ha sido medida en cinco longitudes de onda (320,
337, 355, 380 y 405 nm), definiendo una curva respuesta espectral normalizada
a la calibracion absoluta. Por ultimo, se realiza un chequeo independiente de

la calibracién en algunos fototubos utilizando tiros de ldseres verticales [61].

3.2.2 Reconstruccion de las lluvias

Reconstruccion geométrica

El detector hibrido logra la mejor precisiéon geométrica utilizando informacion
temporal de todos los elementos del detector, los pixeles de FD y las estaciones
SD. Cada elemento registra un pulso de luz del cual es posible determinar su
tiempo y su incerteza. Cada geometria de prueba del eje de la lluvia predice

los tiempos de llegada de las senales en cada componenete del detector. Las
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diferencias entre las predicciones y las mediciones se pesan por el error y se
construye un x?, tomando como el eje de la lluvia aquél donde el x? es minimo
[62]. En el FD, las lluvias son detectadas como una serie de pixeles activos a
lo largo de la cdmara. El primer paso es determinar el plano lluvia-detector
(shower-detector plane, SDP), el plano que incluye la ubicacién del ojo y la
linea del eje de la lluvia (figura 3.9). Experimentalmente, este es el plano que
pasa a través del ojo que esta mas proximo a contener las direcciones de los
pixeles de FD centradas en el eje de la lluvia. Utilizando un eje conocido,
provisto por la CLF, el error de reconstruccién del SDP puede calcularse como
la diferencia entre el vector normal al eje conocido y el obtenido para el SDP
reconstruido. Esta incerteza es del orden de unas pocas décimas de grados,

dependiendo, por ejemplo, del largo de la traza en la camara.

Figura 3.9: Ilustracion de la reconstruccion geométrica de la lluvia a partir
de los observables de FD [62]

La informacion temporal de los pixeles es utilizada para determinar el eje de
la lluvia dentro del SDP. El eje de la lluvia es caracterizado por dos parametros:
la distancia perpendiculas R, de la cdmara a la traza, el angulo x, entre la
traza y el SDP. Cada pixel de la traza apunta en una direccién que forma el
angulo x;. Sea tj el tiempo en el cual el frente de la lluvia en el eje pasa por
el punto mds cercano a la camara, R,. La luz, viajando a velocidad ¢, llega al

i-ésimo pixel en un tiempo ¢; (3.13).
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R, B R,
csin(xo — xi)  ctan(xo — xi)

R ~ v
t = to -+ = to+ =" tan[%] (3.13)

La determinacién del eje se obtiene minimizando (3.14)

) t,_tmedido 2
= L 3.14
> () (3.14)

i 7

La precisién de la reconstruccién monocular (es decir, con un solo detector
de fluorescencia) estd comprometida en eventos donde la velocidad angular
medida, %v no cambia mucho a lo largo de la traza, lo cual lleva a una familia
posible de soluciones para los valores de (R,, xo). Esta degeneracién se rompe
combinando con la informacién temporal del SD con los telescopios de FD.

Esto se llama reconstruccién hibrida.

Como el SD opera el 100% del tiempo, la mayor parte de los eventos FD
son hibridos. Se necesita una sola estacion del detector de superficie para esta
clase de eventos. Suponiendo un frente de particulas plano, el tiempo de la

estacion esperado es (3.15)

) 1=
gmedido — Ty + “R -7 (3.15)
C

donde R es la posicién de la estacién con respecto al ojo de FD y 71 es la di-
reccion de la lluvia. Las incertezas en la reconstruccién son validadas utilizando

eventos con geometrias conocidas, es decir, la luz dispersada proveniente de
los laseres del CLF.
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Reconstruccion de la energia y del perfil longitudinal

La cascada de particulas producida por una particula primaria disipa una gran
parte de su energia en la excitacién y ionizaciéon de moléculas de aire. Las
moléculas excitadas de nitrogeno emiten luz de fluorescencia. La eficiencia del
proceso, definida como la proporcion entre energia emitida por radiacién y la
pérdida de energfa en el medio, es de sélo el ~ 5 x 107°, pero la gran cantidad
de particulas en las lluvias generadas por rayos césmicos ultra energéticos hace

que la fuente de radiacion sea significativa y detectable.

La luz de fluorescencia es emitida isotropicamente con una intensidad pro-
porcional al nimero de particulas cargadas en la lluvia. El nimero de fotones
de fluorescencia emitidos en una distancia AX; a lo largo del eje es propor-
cional al depdsito de energia % de las particulas electromagnéticas de la lluvia
(3.16)

dFE
N/(X)=Y/ AN (3.16)
donde Yif es el llamado fluorescence yield: la cantidad de fotones producidos
por particula cargada por metro. Yif depende de la temperatura, la presion
y la humedad relativa [63, 64, 65, 66]. La contribucién del Yif a la incerteza
sistemética de la reconstruccion de la energia es de las mas importantes en el
Observatorio Pierre Auger, y también afecta otros parametros de la recons-

truccién [67]. Los valores de mediciones del Y, se comparan en [68].

Ademas de luz de fluorescencia, las lluvias emiten fotones Cherenkov, prin-
cipalmente en la direcciéon hacia adelante. La cantidad de luz Cherenkov en
algiin punto del camino de la lluvia depende de la historia de la lluvia, por
lo tanto, no es proporcional al tamano de la lluvia, como la luz de fluores-
cencia. Es necesario estimar la cantidad de luz Cherenkov para sustraer su
contribucion de la senal total. La presencia de esta luz directa usualmente

impide la buena observacion de los primeros instantes del desarrollo de la 1lu-
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via. Ademds, mientras el componente Cherenkov crece al propagarse el frente
de la lluvia, resulta un haz lo suficientemente intenso como para generar luz
dispersada a bajas altitudes que puede competir con al luz de fluorescencia
local. La intensidad de luz Cherenkov es directamente proporcional al niimero
de electrones y positrones N, por encima de una dada energia umbral (3.17)
[69].

NY =Y N.AX; (3.17)
Tanto la luz de fluorescencia como la luz Cherenkov estan afectadas por
distintos factores de atenuacion. Uno de ellos es el factor geométrico de ate-

nuacién debido al recorrido r; de la luz desde la lluvia al detector (3.18)

€A

4d7mr;

Tgeo = (318)
siendo ¢ la eficiencia de deteccién del sistema y A ~ 7 m? esla apertura del

telescopio.

También deben considerarse las propiedades de dispersién de la atmosfera.
Los efectos de dispersion deben ser comprendidos para estimar con precision
el tamano de la lluvia usando luz proveniente de una parte méas lejana. En el
caso de la luz de fluorescencia, la atenuacion se debe a la dispersién mientras
la luz viaja desde el eje de la lluvia al detector. En el caso de luz Cherenkov,
el problema surge en la dispersiéon de luz hacia el detector. En ambos casos,

hay dos mecanismos de dispersién: Rayleigh (molecular) y Mie (aerosoles).

El mecanismo molecular es la dispersion Rayleigh de moléculas de nitréogeno
y oxigeno en una distancia longitudinal AX, y su dependencia con la longitud

de onda A puede ser expresada analiticamente como (3.19)

_éjof <400A”m>4] (3.19)

TRayleigh = €XP
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donde Xj es la longitud de atenuacién por la dispersion de Rayleigh a una

longitud de onda de referencia, 400 nm.

La atenuacién por aerosoles, Mie, puede factorizarse como una parte depen-
diente de la altura (h) y otra de la longitud de onda (3.20)

Tatie = Tazie(R) Tarie(N) (3.20)

Baséndose en el flujo de luz medido y teniendo en cuenta todos estos fac-
tores de correccién, el perfil longitudinal de la lluvia se calcula con un método
novedoso que tiene en cuenta los dos tipos de luz, fluorescencia y Cherenkov,
y calcula el perfil de depdsito de energia con una minimizacion de cuadrados

minimos.

Recientemente, se ha presentado un nuevo método para la reconstruccion del
perfil longitudinal de la lluvia, que utiliza directamente el depdsito de energia
por ionizacion de las particulas en la atmdsfera, tanto de luz de fluorescencia
como luz Cherenkov [70, 71]. El flujo de fluorescencia medido 3/, emitido en
una dada profundidad atmosférica X; puede calcularse como (3.21), donde se
abrevian los factores de transmision 7' = Tyeo * TRayicigh * Thies Y Wi = % (w;

es la energia depositada a la profundidad X;)

ylf = Tiwz’AXiY;f (3.21)

Luego de considera la cantidad de luz total como la suma de todas las con-
tribuciones (3.22), incluyendo la luz directa Cherenkov y“? y la luz Cherenkov
dispersada y&°, suponiendo que la cantidad de fotones Cherenkov a la pro-
fundidad X; es la suma de las contribuciones de los fotones emitidos a las

profundidades anteriores X;.

vi =yl +yP + s (3.22)
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dE;
dXx "’

los electrones, relacionado con el nimero total de electrones N (3.23)

El depdsito total de energia en X;, w; = es la suma de las pérdidas de

dE, . [
e AR ST (3.23)

w; =

donde f.(F, X;) denota la distribucién normalizada de energias del electroén,
que no depende de la energia de la particula primaria, pero si de la llamada
edad de la lluvia s; (3.24) [69, 72]

3
1+ 2 Xm0/ X

De esta manera, hay una relacién directa entre la luz que llega a un detector,
yi, v el depdsito de energia de la lluvia, w;, a través del nimero de electrones.
Se obtiene una relaciéon matricial, que se resuelve para obtener el depdsito de

energia.

El perfil longitudinal de energia depositada cubre solamente la zona dentro
del campo visual del detector. Para extenderlo, se utiliza una parametrizacion
de la evolucion longitudinal de las lluvias llamada la funciéon Gaisser-Hillas
(3.25) [73]

dE X - X

_w= ( ) Xmaw B XO
 dX maz Xmaz — Xo

eXp(T) (3.25)

Xmaz—Xq

fau(X)

Los ajustes de esta funcion son confiables sélo para perfiles observados en
un buen rango y cuyo maximo de la lluvia, X,,q., esta en el campo visual del
detector. Dado que la funcion tiene cuatro pardametros, para poder realizar la
reconstruccién los valores de Xy y A se limitan a sus valores promedios. Estos
valores (< Xy >y < A >) y sus respectivas varianzas son determinados por los
eventos hibridos de mejor calidad. La estadistica limita la precisién de estos

valores. Para obtener los otros pardmetros, se minimiza (3.26)
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¢=Y (yi —VfGH)2 LA T/A >)* L Xo— ; Xo >)°
Yi A Xo

(3

(3.26)
i
donde V,, es la varianza del depdsito de energia, obtenida por propagacion

de errores.

Una vez que se realizo la extrapolacion del perfil longitudinal, el depdsito
total de energia Eq., en la atmosfera esta dado por la integral del perfil longi-

tudinal en la atmdsfera atravesada por la lluvia (3.27)

Egep = /00 far(X)dX (3.27)
0

Para obtener la energia total de la particula primaria, es necesario recordar
que Ejg, es la energia depositada en la atmoésfera por las particulas electro-
magnéticas, y debe tenerse en cuenta la energia de muones y neutrinos. Esto se
hace a través de un factor de correccion fi,, (3.28), calculado con simulaciones,

que implica una incerteza sistemdtica en la energia del 4% [74].

Etat - finvE (328)

3.3 Offline Software

El Framework del Software Offline [75] ha sido desarrollado en el Observatorio
Pierre Auger para suministrar las herramientas necesarias para el andlisis de
datos tomados en el observatorio, incluyendo la simulacién de lluvias y la

reconstruccién de eventos, implementaco en C++.

La estructura modular del Offline permite que cada miembro de la Colabo-
racion Pierre Auger pueda modificar partes especificas de la reconstruccién o

simulacion de eventos de manera sencilla y rapida.
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Los moédulos son cada uno de los elementos de una secuencia de algoritmos,
disenados para realizar una tarea especifica. Cada uno de estos médulos esta
vinculado a un archivo XML, a través del cual se pueden hacer diversas modi-
ficaciones, como por ejemplo elegir el nivel de calidad de los datos o cambiar

los valores de alguna parametrizacion.

El Offline cuenta con una estructura del evento, que a lo largo del proceso se
va llenando con diferente informacién de cada mdédulo. Esto ademas permite
la comunicacién entre modulos. Esta estructura de eventos cuenta con una
parte para informacién obtenida de la reconstruccién de los eventos, que es la
misma para datos reales o para simulaciones, y otra para variables simuladas.
En el caso de las simulaciones, con el Software Offline es posible realizar la
simulacién de la respuesta de los detectores a partir de la simulacién de una
lluvia. Una vez realizada esta simulacion del detector, la salida es reconstruida

de la misma manera que los datos reales, con la misma secuencia de médulos.

3.4 Extensiones del Observatorio Pierre

Auger

El Observatorio Pierre Auger fue originalmente disenado para la deteccion
de rayos césmicos de ultra alta energia. En los tltimos anos, la Colaboracién
Pierre Auger decidié extender sus mediciones a rangos de menor energia, apro-
ximadamente entre 10'7 eV y 10! eV. En este rango se espera la transicién de
rayos cosmicos de origen galactico a extra-galdctico. Estudios detallados a es-
tas energias complementardn los que ya se estan realizando en el Observatorio
Pierre Auger a energia mas alta, y permitirdan un analisis mas profundo de los

diferentes modelos astrofisicos y de la fisica de los rayos cosmicos.
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3.4.1 AERA

La detecciéon de rayos césmicos ultra energéticos requiere de detectores con
gran apertura. Existen diferentes esfuerzos para ampliar la apertura actual

del Observatorio Pierre Auger.

Una de las posibilidades es el uso de arreglos de antenas de radio. La lluvia
de particulas emite radiacién coherente en frecuencia de radio. Esta radiacién
puede ser detectada simplemente por antenas de radio, como muestran por
ejemplo los resultados de LOPES [76]

En el Observatorio Pierre Auger se esta llevando a cabo un proyecto de
investigacion y desarrollo de la aplicacién de este método de deteccién. El
proyecto, llamado AERA (Auger Engineering Radio Array), tendrd unos 20
km?, en las que se espera identificar 5000 eventos anuales. Estos datos servirdn

para estudios cientificos y tecnoldgicos [77].

AERA tendra 150 estaciones de deteccion de radio. En el centro habra 24
estaciones en un arreglo triangular separadas 150m entre si. Como el centro
estara ubicado a 4km del telescopio de fluorescencia Coihueco, provee la posi-
bilidad de estudiar eventos medidos con ambos tipos de detectores. Alrededor
del centro, habra 60 estaciones en un arreglo triangular de 250m. Finalmente,
en la region exterior se dispondran las 72 estaciones restantes, a 375m entre
si. Cada estacion funcionard con energia solar y tendra su propio sistema de
adquisicion. Como el detector SD, la informacién del evento se obtendra a
través de informacion temporal enviada por wireless a un sistema central de
adquisicion. El disenio de las antenas y de la electrénica seré optimizado para

tener una alta sensibilidad a la banda de frecuencia entre 30 y 80 MHz.

AERA cumplird tres objetivos cientificos relacionados entre si:

e Investigacion de emision de radio de lluvias de alta energia. Esto incluye la
comprension de las dependencias de la senal de radio con la geometria y los

parametros de la lluvia. De esta manera, se tendra un mejor acercamiento
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al mecanismo de emision.

e Exploracién de la capacidad de la técnica de deteccion de radio. Deter-
minaciéon de la precision y extension de la deteccién de radio para proveer
informacion de las cantidades fisicas mas importantes de los rayos cosmicos

ultra energéticos: energia, particula primaria, direccién de arribo.

e Estudios de composicién entre 10174 eV y 10187 V.

AERA se ubicara cerca de las otras extensiones del Observatorio, HEAT y
AMIGA (descriptas mas adelante).

3.4.2 HEAT

Los detectores de fluorescencia originales del Observatorio Pierre Auger tienen
un campo visual de hasta 30° sobre el horizonte. A corta distancia, sélo los
kilémetros mas bajos de la atmoésfera entran en este campo visual. Sin em-
bargo, las lluvias de més baja energia se desarrollan més arriba en la atmosfera.
Por lo tanto, no es posible determinar satisfactoriamente X,,,.. Ademads, este

efecto de corte depende de la energia y composicién de la particula primaria.

En el 2006 la Colaboracion Pierre Auger decidié extender el sistema original
de FD con tres telescopios de més alta elevacién (High Elevation Auger Tele-
scopes - HEAT [78]). Estos telescopios ya estéan construidos, y se encuentran a
180m al noroeste del edificio de FD de Coihueco, cercano al arreglo de relleno,
AMIGA (descripto mas adelante).

El diseno de HEAT es similar al original de FD, con la excepcién de que
los telescopios de HEAT tienen una elevacion maxima 29° mayor. Cada uno
de los tres telescopios esta montado en un refugio individual hecho de paredes
aislantes y de estructura metdlica, sobre una fuerte trama de hierro llenada

con concreto.
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Hoy en dia, ya se han tomado satisfactoriamente las primeras mediciones
con HEAT.

3.4.3 AMIGA

AMIGA (Auger Muons and Infill for the Ground Array) es la extensién a bajas
energias del Observatorio Pierre Auger realizada con detectores de superficie
[79, 80]. AMIGA consiste en pares de detectores desplegados en 61 pares
ubicados a 750 m entre si y 24 pares extra separados a 433m. Cada par de
detectores consiste en una estacion de superficie Cherenkov y un detector de

muones enterrado (MC). E1 MC consiste en tres médulos centelladores con una
cubierta de PVC.

La electrénica de AMIGA tiene un componente subterraneo y otro superfi-

cial, abastecidos por energia solar.

Para estudiar el diseno propuesto, se construyé un arreglo con siete pares de
detectores. Este arreglo ya esta tomando mediciones. Los analisis preliminares
se centran en la distribucion angular y calibracion de la energia, apuntando a
uno de sus objetivos principales, el estudio de la estructura del espectro a mas

bajas energias.
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Capitulo 4

Principales resultados obtenidos
con el Observatorio Pierre

Auger

En los ultimos cinco anos, el Observatorio Pierre Auger ha presentado rele-
vantes resultados en la comunidad de rayos césmicos con una estadistica y una
calidad de datos sin precedentes. En las secciones siguientes se describiran

brevemente los mas significativos.

4.1 Espectro de energia

En 3.1 se detall6 el método para obtencién del espectro de energia de rayos
cosmicos con el SD. En esta seccion se mostrara el espectro mas reciente,
el espectro obtenido con eventos hibridos, y una combinacién de ambos. Se

presentaran los valores de la pendiente del espectro [81].
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4.1.1 Espectro medido con el SD

La exposicién del arreglo de superficie desde enero del 2005 hasta diciembre
2008 fue de 12790km?2sryr. Se requirieron eventos T5 y de 4ngulo cenital menor

a 60°. Mas de 35000 eventos fueron seleccionados.

Se corrige el estimador de la energia con el método CIC, se calibra con
eventos hibridos y se aplica un algoritmo basado en simulaciones para sustraer

la respuesta del detector en el espectro.

El espectro medido se presenta en la figura 4.1. El flujo obtenido tiene una
incerteza sistemadtica total del 22%, debida principalmente a la calibracién de

la energia con el detector de fluorescencia .
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Figura 4.2: Espectro de energia
Figura 4.1: Espectro de energia  obtenido por el Observatorio Pierre
obtenido por el Observatorio Pierre  Auger con eventos hibridos. Se indican
Auger con el detector de superficie en-  los ajustes para la determinacion de la
tre enero 2004 y diciembre 2008 energia del tobillo.

4.1.2 Espectro obtenido a partir de datos hibridos

Se seleccionan eventos medidos con el FD que hayan disparado por lo menos

una estacion Cherenkov. Se aplican cortes de calidad para garantizar una
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buena reconstruccién: angulo cenital menor a 60°, el core a menos de 1500m
(en el plano de la lluvia) de la estacién del SD, contribucién de luz Cherenkov
menor al 50%, x?/Ndof < 2.5 en el ajuste de la funcién Gaisser-Hillas, maximo
de la lluvia en el campo visual de los telescopios, incerteza en la reconstruccion

de energia menor al 20% y toma de datos en periodos sin nubes.

Se calcula la exposicion hibrida, con una incerteza sistematica del 6% debido

a composicion de la particula primaria.

El flujo de energia esta dado por:

S d'Niwe o ANw(E) 1
- dBEdAdQdt  AE  €(B)

(4.1)

donde Ny, es el numero de rayos césmicos incidentes con energia E en una
superficie dA, en un angulo sélido d) a un tiempo dt.ANg,(E) es el nimero
de eventos pasando los cortes de calidad en un bin de energia centrado en F

con ancho AFE. €(E) es la exposicién dependiente de la energia.

El espectro obtenido se presenta en la figura 4.2. Se observa un quiebre en la
parametrizacién del flujo por una ley de potencias J = kE~7. La posicion del
tobillo se obtiene ajustando libremente dos leyes de potencias, y se encontrd
en log(Eropinie/eV) = 18.65 4 0.09(stat) "1 (sys). Para energfas menores, el
indice es de v, = 3.28 4 0.07(stat) ") 15(sys) y para mayores es vy, = 2.65 &
0.14(stat) 7515 (sys).

La incerteza sistematica en la determinacion de la energia estd dominada
por el fluorescence yield (14%). Junto con la incerteza sisteméatica de 1 modelo
hadrénico a utilizar para determinar la fraccién de energia de muones y neu-
trino (8%), la calibracién absoluta del detector (9.5%) y su dependencia con
la longitud de onda (3%) y las condiciones atmosféricas, se llega a un 22% de

incerteza sistematica.
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4.1.3 Espectro combinado

Se combinan los datos hibridos con los de SD con un método de maximun
likelihood. Ambos espectros tienen un 22% de incerteza sistemdtica en la
determinacion de la energia pero diferentes incertezas en la normalizacion, que

se utilizan para obtener la escala de los flujos de cada espectro.

El espectro combinado, en proporcién a E~3, se muestra en la figura 4.3. La
estructura del espectro se caracteriza de dos maneras. Primero, con tres leyes
de potencias con dos quiebres en energia libres. Se rechaza la continuacién de
una ley de potencias a altas energia por 200. En el otro método, se toman dos
leyes de potencias en la region del tobillo y una funcién “suave” a alta energia
(4.2), donde /5 es la energia donde el flujo ha caido a la mitad del valor de
la extrapolacién de la ley de potencias y W caracteriza el ancho de la regién

de transicion. Los resultados se presentan en la tabla 4.1.

B
J(Ea E > EtObiHO) X 1+ exp (10g10§g—1(1)01§}2 E1/2> (4'2>
parametro ley de potencias | ley de potencias + funcién suave
71 (E < Eiobino) 3.26 + 0.04 3.26 + 0.04
10g,o(Ftobine/€V) 18.61 + 0.01 18.60 4+ 0.01
Y2(E > Eiopino) 2.59 + 0.02 2.55 + 0.04
log ;o (Equiebre/€V) 19.46 + 0.03
’}/3(E > Equiebre) 4.3+0.2
logo(E1/2/€eV) 19.61 +0.03
log,,(We/eV) 0.16 + 0.03
x?2/ndof 38.5/16 29.1/18

Tabla 4.1: Valores obtenidos para la caracterizacién del espectro de rayos
c6ésmicos combinando mediciones de SD con mediciones hibridas.

En conclusion, el Observatorio Pierre Auger ha tomado mediciones del
espectro de rayos césmicos cubriendo el rango de energia entre 10'8 eV y

10%° eV. La mayor fuente de incertezas sistemdticas proviene de la escala
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Figura 4.3: Espectro de energia obtenido por el Observatorio Pierre Auger
combinando eventos medidos solamente con el detector de superficie con even-
tos hibridos, proporcional a E~3. Se lo compara con el espectro del experi-
mento Hi-Res. La incerteza sisteméatica en la determinacion de la energia es

de 22%.

de energia, que se estima del 22%. Se determiné la posicién del tobillo a
log;o(FrobineeV) = 18.61 £ 0.01. El indice espectral encontrado para energias
menores al espectro es de v = 3.26 4+ 0.04. Sobre el tobillo, el espectro sigue
una ley de potencias con indice 7 = 2.55 £ 0.04. En comparacién con la ex-
trapolacion de esta ley de potencias, el espectro se suprime por un factor dos
a logg(E1/2¢V) = 19.61 £ 0.03. La significancia de la supresién es mayor a
200. La supresion es similar a la esperada por el efecto GZK para protones o
ntcleos pesados, como Fe, pero también podria estar relacionado a un cambio

en la forma promedio del espectro de las fuentes.
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4.2 Correlaciéon de rayos césmicos de
ultra alta energia con materia ex-

tragalactica cercana

El origen astrofisico de los rayos césmicos ultra energéticos sigue siendo desco-
nocido, pero se espera que la anisotropia en la distribucion de las direcciones
de arribo de estos rayos provea indicios para la identificaciéon de sus fuentes.
Como se explicé en el capitulo 1, los protones y nucleos con tan altas en-
ergia interactian con los fotones de la radiacién césmica de fondo, lo cual
limita la distancia de la fuente que pueda emitir un flujo significativo de rayos
césmicos ultra energéticos hacia la Tierra. Por ejemplo, la mayor parte del
flujo observado con energia mayor a 60 EeV deberia provenir de fuentes dentro
del “horizonte GZK” (aproximadamente 200 Mpc). Los posibles procesos de
aceleracion a estas energias requieren condiciones astrofisicas particulares, que
solo son encontradas en muy pocos objetos, como ntcleos galacticos activos
(AGN), 16bulos de radio galaxias y fuentes de bursts de rayos gamma. Las
inhomogeneidades en la distribucion espacial de estas fuentes en el rango de
distancias del horizonte GZK podrian llevar a una anisotropia medible en las
direcciones de arribo de los rayos césmicos ultra energéticos . La comparacién
de las direcciones de arribo con la posicién de distintos objetos astrofisicos
es una herramienta util para identificar las fuentes, siempre que los campos
magnéticos que intervienen en el camino de la particula no desvien en un

angulo significativo la trayectoria de los rayos cosmicos.

El primer estudio de anisotropia [82, 83] del Observatorio Pierre Auger se
realizo utilizando datos entre enero del 2004 y agosto del 2007. Se encontrd
una correlacion entre eventos de energia mayor a 55EeV y la posicion de ob-
jetos astrofisicos cercanos del catalogo de quasars y AGN de Véron-Cetty y
Véron (VCV). Se rechazé la hipétesis de isotropia con un 99% de nivel de con-
fianza. Sin embargo, el catdlogo VCV no es suficiente para identificar fuentes

individuales o una clase especifica de objetos astrofisicos porque es un catalogo
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de AGN incompleto. En la figura 4.4 se indican las direcciones de arribo de
los sesenta y nueve rayos césmicos con energia mayor a 55EeV y la posicion

de AGNs a distancias menores a 75Mpc segun el catdlogo VCV.

Figura 4.4: Las direcciones de arribo de los sesenta y nueve eventos con
energia mayor a b5EeV detectados por el Observatorio Pierre Auger entre
enero 2004 y diciembre 2009 se indican como puntos negros segun la proyeccion
de Aitoff-Hammer en el espacio en coordenadas galdcticas. La linea sélida
indica el campo visual del Observatorio Sur para angulos cenitales menores
a 60°. Los circulos azules corresponden a una abertura de 3.1° centrada en
la posicién de 318 AGN a 75Mpc de distancia que estan dentro del campo
visual del observatorio (segun el catdlogo VCV). Un azul més oscuro indica
una exposicion relativa mayor. La fraccién del cielo cubierto por los circulos
azules (pesada por la exposicion) es del 21%.

Un segundo estudio [84] se efectué tomando datos hasta diciembre del 2009.
En este periodo, el Observatorio Pierre Auger detectd sesenta y nueve rayos
coésmicos con energia mayor a 55 EeV. Utilizando los parametros del estudio
anterior, se obtuvo una correlaciéon de 381“2%, que si bien es menor al 691’%%
del estudio anterior, es mayor al 21% que se espera por azar bajo la hip6tesis

de isotropia en el flujo de rayos césmicos ultra energéticos.

También se observaron a posteriori las direcciones de arribo teniendo en
cuenta distintas situaciones. Se comparé la distribucion de direcciones de
arribo con diferentes tipos de objetos extragaldcticos cercanos: galaxias en el
2MRS SURVEY y AGNs detectados en rayos X por Swift-BAT. Se conside-

raron modelos donde la luminosidad de los rayos césmicos es proporcional al
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flujo de la longitud de onda correspondiente a los objetos en estos catdlogos.

Se construyeron mapas de probabilidad a partir de estos catalogos, pesando
el flujo por la longitud de onda elecromagnética relevante a cada objeto e
incluyendo un factor de atenuacién por el efecto GZK. Los mapas son cons-
truidos como la superposicion pesada de distribuciones gaussianas centradas
en la posicién de cada objeto y con una apertura angular o. Para cada mo-
delo, el mapa de densidad tiene dos parametros libres : o (para tener en cuenta

posibles deflecciones por campos magnéticos) y la fraccién de isotropia, fiso-

Se utilizaron datos para obtener estos parametros. Para cada modelo, y
para distintos valores de los parametros se evalué una funcion likelihood con
la muestra de datos, y se buscé el set de parametros que la maximizara. Se
encontrd para los distintos modelos un valor de o de pocos grados, y entre
0.56 y 0.88 para fi,,. Grandes valores de fis, pueden indicar que el catalogo
no esta completo, o que la proporcionalidad entre la luminosidad de los rayos
cosmicos y el flujo electromagnéticos no es una suposicion realista, o que una
fraccion de direcciones de arribo es en realidad modificada por deflecciones
grandes de campos magnéticos fuertes. De todas formas, para acotar los valores
de los parametros es necesaria una mayor cantidad de datos. Ademds, estos
estudios son a posteriori; por lo tanto, no constituyen evidencia cuantitativa
de anisotropia. Son una indicacién de que hay distintos modelos astrofisicos
de anisotropia a partir de la distribucién de materia del universo cercano que

son consistentes con las distribuciones de direcciones de arribo observadas.

En la autocorrelacion de las direcciones de arribo, se muestra sélo un ex-
ceso modesto de pares sobre un amplio rango de angulos. En suposiciones de
fuentes discretas en el universo cercano, la ausencia de acumulacién a angulos
pequenos de direcciones de arribo puede ser interpretada como evidencia de la
contribucion de muchas fuentes o grandes separaciones angulares entre direc-

ciones de arribo provenientes de una misma fuente.

Se analizo la region del espacio cercana a la radiogalaxia Cen A, donde se

observa el exceso mayor en lo que respecta a la anisotropia. Los rayos cosmicos
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de esta regién contribuyen fuertemente a la senal de autocorrelacién con di-
ferentes grupos de objetos extragalacticos cercanos. De todas las direcciones
de arribo de rayos césmicos con energia mayor a 55EeV, 18.8% estd dentro de
los 18° de Cen A, cuando se esperaria un 4.7% bajo la suposicién de isotropfa.
Esta region esta poblada por distintos objetos extragalacticos. Segin modelos
de flujo comentados anteriormente, se predice una fracciéon de CR del 13%
para las galaxias 2MRS, y 29% para los AGNs del Swift-BAT. El resto de los

excesos estan distribuidos en todo el espacio.

De todas formas, para conclusiones mas definitivas, es necesario contar con
mas datos. Si éstos sostienen la evidencia de anisotropia, serd posible discrimi-
nar entre diferentes tipos de situaciones astrofisicas utilizando técnicas como

las presentadas en estos estudios.

4.3 Cota superior a la fraccién de fo-

tones en el flujo de rayos césmicos

La existencia de rayos césmicos con energfa mayor a 6 ~ 10! eV ha estimulado
la busqueda de fotones como particulas primarias. En este contexto se han
propuesto nuevos modelos fisicos, principalmente modelos “top down” [85],
mencionados en el capitulo 1. Estos modelos incluyen materia oscura super
pesada [86, 87], defectos topoldgicos [88] o interacciones de neutrino con los
neutrinos césmicos de fondo (Z-bursts) [89]. Un rasgo comun de estos modelos
es la prediccién de un flujo no despreciable de fotones a las mas altas energias.
Por lo tanto, la biusqueda de fotones primarios permite la posibilidad de poner

un limite a la contribuciéon de mecanismos top-down al flujo de rayos césmicos.

En la seccion 4.1 se coment6 que el Observatorio Pierre Auger ya ha mostrado
la existencia del GZK cut-off. Los fotones ultra energéticos pueden actuar
como indicadores de este efecto de resonancia de produccion de fotopiones de

nicleos que interactian con la radiacién césmica de fondo. El flujo de fotones
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depende de las caracteristicas de la fuente y de los parametros de propagacion.
Por lo tanto, el estudio de este flujo tambiés permitird poner condiciones a los

modelos de fuentes y de propagacién de rayos cosmicos.

Estimar la fraccion méxima del flujo de fotones es también importante para
determinar correctamente el espectro de rayos césmicos tomado por el Obser-
vatorio Pierre Auger : la reconstruccién de la energia de la particula primaria
puede cambiar si una fraccion no despreciable de los eventos de mas alta ener-

gia son fotones.

En el estudio presentado en [90] se utilizaron datos medidos con el detector
de superficie del Observatorio Pierre Auger entre enero del 2004 y diciembre
del 2006. Se realizaron cortes de calidad: se pidié un nivel de trigger Th, mas
de cuatro estaciones utilizadas para el ajuste de la LDF (de las cuales, por
lo menos cuatro tenfan que tener senal no saturada mayor a 10 VEM), y un
x?/Ndof < 10 en la obtencién del radio de curvatura. Para estos cortes se
estudiaron las eficiencias para lluvias generadas por fotones utilizando simu-
laciones. Para estar en regiones de alta eficiencia (mayor a 0.5), se trabajé a

energias mayores a 10! eV y dngulos cenitales entre 30° y 60°.

Se consideraron dos variables medidas con el detector de superficie: el radio
de curvatura del frente de la lluvia (R, descripto en 3.1.3) y una variable
temporal de la traza medida por las estaciones Cherenkov del SD llamada
risetime, evaluada a 1000m del core. El risetime t; /5 [43] de una estacion se
define como el tiempo en el cual la senal tarda en incrementar del 10% al 50%
de su valor total. Para lluvias no verticales, se espera una dependencia de £y,
con el angulo acimutal ¢, debido a la asimetria, como se describié en la seccién
2.4. Se corrigi6 al t;/; en funcién de ¢. Para obtener el risetime a 1000m,
11/2(1000), se parametrizé en cada evento t;/, en funcién de la distancia al

core, r, por una parabola.

Como estimador de la energia se utiliz6 S(1000), tomando una conversién
de S(1000) a energia particular para fotones a partir de simulaciones, ya que

para una misma direccién de arribo y energia de la particula primaria, el valor
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de S(1000) para fotones puede ser més de dos veces menor al de primarios
nucleares, debido al menor nimero de muones y el desarrollo més temprano

en la atmosfera de las lluvias iniciadas por fotones.

Para las simulaciones de fotones, se tuvieron en cuenta los efectos LPM y las
cascadas geomagnéticas. El efecto LPM implica una supresion de las secciones
eficaces de produccion de pares y de bremsstrahlung, lo cual aumenta el valor
de la diferencia de X, entre lluvias de fotones y de nucleos. Las cascadas
geomagnéticas son pre-lluvias de fotones inducidas fuera de la atmosfera, lo

cual lleva a un desarrollo de la lluvia maés arriba en la atmosfera.

Una vez seleccionados los datos, se construyé para R y para ty/5(1000) la
variable A, (4.3) como la diferencia del pardmetro al valor medio del pardmetro

para fotones gqmma, pesado por la dispersion del observable o .

a—,(S(1000), 0)
Be = 0.~(S(1000),6)

(4.3)

Se combinaron los valores de Ag y Ay ,» en un andlisis de componentes
principales (PCA), que consiste bédsicamente en una transformacién a variables
no correlacionadas, donde el llamado componente principal es el que tiene la
varianza mas grande. Para determinar este componente, se utilizaron el 5%
de los datos y simulaciones de fotones (considerando un espectro de ley de
potencias con indice -2.0). El 95% restante de los datos fueron proyectados en
el eje principal con las simulaciones. Se tomé como corte en estas variables el
valor medio de la distribucion de fotones, de manera que la eficiencia de dicho
corte fuera de 0.5 por construccién (figura 4.5). Cualquier evento real sobre
este corte se consideraria un candidato a fotén, teniéndose en cuenta que no
necesariamente seria un fotén, ya que podria ser simplemente parte del fondo

de lluvias generadas por ntcleos.

Finalmente, se calcularon la cota superior al flujo de fotones para una e-
nergia superior a F,,;, v la fraccién de fotones también a partir de dicha

energia. Se tomaron tres F,,;,: 10, 20 y 40EeV. En ninguno de los casos se
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Figura 4.5: Desviacién de los observables medidos con el detector de super-
ficie con respecto al valor medio de fotones para el 5% de los datos (M) y
simulaciones de fotones (4). La linea sélida indica el componente principal y
la punteada, el eje perpendicular a dicho componente.

encontré un evento candidato a fotén. Los valores para la cota en el flujo son,
respectivamente, 3.8 x 1073,2.5 x 1073 y 2.2 x 1072 km2sr~'yr~! (con un nivel
de confianza, CL, del 95%). Los limites obtenidos para la fraccién, 2.0%, 5.1%
y 31% (también con un 95% CL). En la figura 4.6 se comparan estos resultados

con experimentos anteriores y con predicciones tedricas.

También se realizaron en el Observatorio Pierre Auger estudios del flujo de
fotones utilizando la técnica hibrida [91, 92]. La idea bésica es comparar los
valores de X,,,x medidos con los que se esperan para fotones primarios, dado
que éstos tienen un X, significativamente mas profundo que los nticleos o
protones. Se buscan eventos con carateristicas “fotonicas”: X,.x mayor a la
media esperada para fotones en esa energia y direccién. Se realizan simulacio-
nes para analizar si la cantidad de candidatos encontrados es estadisticamente
diferente a la esperada si sélo se consideraran primarios nucleares. Esto de-

pende significativamente de la composicion esperada a esa energia y de los
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modelos de interaccién hadroénica. Para el modelo QGSJETO01, se encontrd
que el nimero de candidatos foténicos encontrados esta dentro de lo esperado

tanto para primario protén como para hierro.

Los resultados de ambos estudios se presentan en la figura 4.6.
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Figura 4.6: Limite superior al flujo integral de fotones. Las flechas negras
indican los valores obtenidos con el detector de superficie y las azules, con
técnica hibrida por el Observatorio Pierre Auger. Se indican predicciones de
distintos modelos top-down y del flujo de fotones GZK. Se compara con un
flujo indirecto obtenido por AGASA (A1,A2), AGASA-Yakutsk (AY), Yakutsk
(Y) y Haverah Park (HP).




86

4 Principales resultados obtenidos con el Observatorio Pierre Auger

4.4 Limite al flujo difuso de neutrinos

ultra energéticos

La busqueda de neutrinos ultra energéticos puede abrir una ventana a regiones
del universo desconocidas, ya que pueden atravesar grandes cantidades de ma-
teria. Ademads, los neutrinos, al no estar cargados, no pueden ser desviados
por campos magnéticos, y por lo tanto, apuntan a sus fuentes. La existencia
de rayos césmicos a energias mayores a 10EeV permite pensar en la existencia
de neutrinos a estas energias. Se espera que los neutrinos sean producidos
simultaneamente a los rayos césmicos y en la interacciéon de éstos con la ra-
diacion de fondo. Dada esta relacién con la produccién y transporte de rayos
cosmicos, la deteccion de neutrinos proveeria de importante informacién sobre

el origen de los rayos césmicos.

Los modelos de propagaciéon de rayos césmicos consideran la produccion de
piones decayendo en neutrinos. Si los nicleos son de origen extragalactico son
acelerados en condiciones astrofisicas extremas, su interaccion con la materia o
con la radiacién en la region de produccién deberia originar piones, que al de-
caer generarian flujos de neutrinos. El mecanismo GZK también es una fuente
de neutrinos: la interaccién de protones con la radiacion césmica de fondo da
origen a los neutrinos cosmolégicos, y la de los nticleos con luz infrarroja que
disocia al ntucleo. Los modelos top-down, aunque descartados en parte por el
estudio del flujo de fotones (presentado en la seccién anterior), también implica
un flujo significativo de neutrinos, mayor al esperado por interacciones de los

rayos cosmicos con las radiaciones de fondo.

Los neutrinos v, entrando a la Tierra justo bajo el horizonte pueden producir
un leptén 7 muy penetrante por interaccién de corriente cargada débil. Cuando
la interaccion ocurre muy cerca de la superficie de la Tierra, el 7 puede escapar
a la atmésfera y decaer durante el vuelo. Esto en general produciria una
lluvia de particulas casi horizontal y en sentido ascendente, para una superficie

terrestre ideal esférica. El Observatorio Pierre Auger desarrollé un método
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para identificar lluvias generadas por v, y puso una cota superior a su flujo
[93].

El detector SD del Observatorio Pierre Auger también es sensible a los
neutrinos “down-going” de todos los sabores que interactian en la atmésfera
e inducen una lluvia cerca del suelo [94]. Estos neutrinos pueden interactuar
a través de corrientes cargadas o neutras e inducir cascadas de particulas en

la atmosfera.

La identificacién de lluvias producidas por neutrinos entre las iniciadas por
nucleones se basa en una idea simple: los neutrinos pueden atravesar una gran
cantidad de materia y generar lluvias “jévenes” muy inclinadas (quasihorizon-
tales) que se extienden temporalmente en la superficie. Para desarrollar un
criterio de seleccion, se tuvo en cuenta el tipo de senales que se espera obtener
con lluvias muy inclinadas. A medida que la lluvia atraviesa la atmosfera,
el componente electromagnético va disminuyendo y en un par de unidades
de profundidad atmosférica vertical, s6lo sobreviven muones de alta energia.
Mientras se desarrolla el componente electromagnético, la amplitud temporal
del frente de particulas es grande (~ p ns). Cuando la lluvia es més vieja,
los muones llegan en una ventana temporal mas pequena, ~ 100ns. Esto im-
plica que lluvias muy inclinadas producidas por protones o ntcleos (o hasta
fotones) en lo alto de la atmésfera llegan al nivel de observacién como un frente
fino y plano de muones acompanado de un halo electromagnético, producido
por bremsstrahlung, produccion de pares y decaimiento de muones, con una
estructura temporal similar a la de los muones. En cambio, si la lluvia es
inducida por una particula que interactia profundamente en la atmosfera, o
sea mas cerca del nivel de observacién, su componente electromagnético podria
llegar al suelo y se veria como una senal extendida en el tiempo. Dado que las
senales de SD estan digitalizadas utilizando FADC, es posible distinguir sin

lugar a dudas senales estrechas de las extendidas.

El criterio para seleccionar lluvias generadas por neutrinos y la exposicion

del detector estdn basados en técnicas de Monte Carlo [95]. Se realizaron simu-
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laciones de neutrinos, utilizando HERWIG [96] para la primera interaccién y
ATIRES [97] para el desarrollo de la cascada. Las lluvias producidas por neutri-
nos tau (la interaccién de corriente cargada seguida del decaimiento del lepén
tau) son generadas con Tauola para simular los productos del decaimiento del

tau.

Las simulaciones indican que solo las senales de las primeras estaciones del
arreglo de SD que detectan la lluvia son més anchas que aquéllas inducidas
por lluvias generadas més arriba en la atmosfera. Se contruyé un conjunto de
condiciones para seleccionar lluvias iniciadas por neutrinos “down-going”, uti-
lizando datos del detector de superficie del Observatorio Pierre Auger tomados
entre enero del 2004 y octubre del 2007 como “datos de entrenamiento”. El
método desarrollado se basa en la relacion espacio temporal entre las senales
de las primeras estaciones a las que llegd la lluvia, la forma del patréon de la
lluvia en el arreglo de superficie y la velocidad aparente a la cual la senal se

mueve por el arreglo.

Se aplicaron los cortes de seleccién en datos tomados por el arreglo de
superficie del Observatorio Pierre Auger entre noviembre del 2007 y febrero del
2009. No se encontraron candidatos a neutrinos y se establecié una cota para
neutrinos ultra energéticos. Para ello, se calcul6 la exposicién para neutrinos

ultra energéticos del arreglo de superficie con simulaciones de Monte Carlo.

Para los neutrinos tau, el procedimiento es similar, y se tomaron datos entre
enero del 2004 y febrero del 2009 para establecer la cota superior al flujo de

neutrinos.

El limite para el flujo de neutrinos en el caso mas desfavorable (teniendo
en cuenta los errores sistematicos) se muestra en la figura 4.7. Se utilizan dos
tipos de formatos: integrado (por un flujo con ley de potencias £~2) y diferen-
cial (2.3/Exposicion - E, ). El formato diferencial muestra que la sensibilidad
del Observatorio Pierre Auger tiene un pico en un estrecho rango de energia

cercano a donde se esperan los neutrinos GZK.
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Figura 4.7: Cotas superiores al 90% CL diferenciales e integradas al flujo
difuso de neutrinos para neutrinos ultra energéticos “down-going” y para neu-
trinos tau. La zona sombreada corresponde a la regién permitida para el flujo
de neutrinos GZK segun diferentes suposiciones.

4.5 Profundidad del maximo de la llu-

via para energias mayores a 10'® eV

La profundidad atmosférica, X ., , donde el desarrollo longitudinal de la lluvia
es maximo (maximo numero de particulas secundarias) esté correlacionado con
la masa de la particula primaria. Como se vera en los capitulos siguientes, la

sensibilidad de esta variable es clave para el estudio presentado en esta Tesis.

En la subseccién 1.4.2 se describié el modelo simplificado que ilustra la
dependencia lineal de X,.« con la masa de la particula primaria. En 2.1 se
explico el teorema del elongation rate, y la sensibilidad del cambio de < X . >

por década de energia a cambios de composicién con energia (2.4).

Otro observable también sensible a composicién es la magnitud de la fluc-
tuacion lluvia a lluvia del maximo, RMS(Xy,.x ), que se espera decrezca con
el nimero de nucleones de la particula primaria A (aunque a una tasa menor

al/ \/Z), y aumente con la longitud de interaccién de dicha particula.

A ultra alta energia, X,,.. puede ser observado directamente con los de-
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tectores de fluorescencia. La medicion del valor medio de X,,,x en funcién de
la energia se realizé en el Observatorio Pierre Auger [98] considerando datos
detectados en modo hibrido entre diciembre del 2004 y marzo del 2009. Se
realizaron cortes de calidad a los datos. El X,,.. debia estar en el campo
visual de los detectores de fluorescencia. Por lo menos una estacién de SD
debia estar en coincidencia temporal. Por esto ultimo se trabajé con eventos
de energfa mayor a 10 eV, porque a partir de esta energfa la probabilidad de
disparar por lo menos una estacién de SD es del 100%, independientemente de
la masa de la particula primaria. Se minimizo6 el impacto de las condiciones
atmosféricas en la medicién rechazando datos tomados cuando habia nubes
y con una mala medicion de la profundidad vertical de los aerosoles. La dis-
torsién en los perfiles longitudinales se descarté con un corte de x?/Ndof < 2.5
en el ajuste de la funcion Gaisser-Hillas. Para evitar posibles incertezas en la
sincronizacién temporal entre ambos detectores, se trabajé con eventos con
angulo de emision hacia el detector de fluorescencia menor a 20°. Este corte
también elimina eventos con una fraccién alta (50%) de luz Cherenkov. Se
descartaron eventos donde sélo se observaba la primera o tltima porcion del
perfil longitudinal, y se pidié también que la incerteza en la reconstruccién

de Xpmax fuera menor a 40g cm™2.

Estos ultimos dos cortes podrian causar
un sesgo de seleccién debido a un subsampleo sistematico de las colas de las
distribuciones verdaderas de X,,.y, dado que se podrian haber rechazado llu-
vias desarrolladas muy rapidamente o mas profundamente en la atmésfera.
Para evitar este posible sesgo, se aplicaron cortes de volumen fiduciarios para
< Xpax > Y RMS(Xpmax ), asegurandose asi que el rango visible de X, para
cada lluvia fuera suficiente para poder detectar la distribucién completa de

Xmax .

Después de los cortes, 3754 eventos fueron seleccionados. La resolucion
de Xpax en funcién de la energia para estos eventos se estimé utilizando una
simulacion detallada del detector de fluorescencia y de la atmosfera, y se obtuvo

2

un valor de 20g cm™“. Estos resultados fueron chequeados con los eventos

detectados independientemente por méas de un ojo del detector de fluorescencia.
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Los valores medidos de < X.x > v su RMS en funcién de la energia se
muestran en las figuras 4.8, 4.9. Las incertezas sisteméticas debidas a la cali-
bracién, las condiciones atmosféricas, la reconstruccién y la seleccion de eventos
son de hasta 13g cm ™2 para < Xp.c > v 6g cm™2 para el RMS. Los resultados
son independientes del angulo cenital, periodo temporal de toma de datos y

estaciones de fluorescencia utilizadas, dentro de las incertezas.
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Figura 4.8: < X.« > en funcién de la energia. Se indica el ajuste por
dos rectas. Las incertezas sistematicas se indican con una linea punteada.
Los ntmeros corresponden a la cantidad de datos en cada bin de energia. Se
muestra la mediciéon de Hi-Res para comparar.

Se ajusto a los datos un elongation rate con dos pendientes, como se in-

dica en la figura 4.8, obteniendo un valor de 1065*°g cm~2/década para en-

ergia menor a 1082409 oV vy 24 4+ 3g cm~2/década para energia mayor a

1018:24£0:05  Gj las propiedades de las interacciones hadrénicas no cambian

mucho con la energfa, este cambio en A Dy = (82757)g ecm~2 implicarfa un

cambio en la dependencia en energia de la composicion alrededor del tobillo
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Figura 4.9: A la izquierda, comparacion de < X, > en funcién de la energia
con simulaciones con particulas primarias protén y hierro, distintos modelos
de interaccién hadrénica. A la derecha, RMS(< Xax >) en funcién de la
energia, también comparado con simulaciones.

del espectro de rayos césmicos, lo cual apoya la hipotesis de una transicién en

esta region de rayos cosmicos galacticos a extragaldcticos.

Las fluctuaciones lluvia a lluvia, RMS(< Xy >), fueron calculadas sustrayendo
en cuadratura la resolucion del detector del ancho de las distribuciones de X .,
lo cual llevé a correcciones menores a 6g cm~2. Suponiendo nuevamente que
las propiedades de las interacciones hadrdénicas no varian significativamente
con la energia, el comportamiento de RMS(< X,,ax >) indicarfa un aumento

de la masa de la particula primaria con la energia.

Para la interpretacién de los valores absolutos de Xp.x vy RMS(< Xppax >)
es necesario utilizar simulaciones. Las conclusiones cambian con los modelos
hadrénicos (figura 4.9). Sin embargo, si estos modelos describen la realidad,
la comparacién de las simulaciones con los datos también muestra un aumento

gradual de la masa promedio de los rayos césmicos ultra energéticos .




Capitulo 5

Estructura temporal del frente
de EAS y composiciéon de rayos

cosmicos

5.1 t30-t10

Tradicionalmente, la estructura del frente de la cascada de particulas secun-
darias producida en la atmosfera por rayos césmicos de ultra alta energia se
ha estudiado a partir de la distribucién temporal de las senales colectadas con
los arreglos de superficie. En particular, hasta el presente se utilizo el risetime
(t50 — t10) [43]. La calidad de las senales obtenidas con los detectores de su-
perficie del Observatorio Pierre Auger permite el estudio de otros parametros
temporales, sin pérdida de precisién en la toma de datos [99]. En este trabajo
se analizé t30 — ¢10, el tiempo que tarda la senal en incrementarse del 10% al
30% de su valor total. El £30—t10 estd més relacionado con la primera parte de
la senal, como puede apreciarse en la figura 5.1, y por lo tanto es méas sensible
al contenido muonico de la lluvia. Asimismo, no se ve tan afectado por efectos

relacionados a la cola de la senal, dominada por el componente electromagético
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de la cascada, como la asimetria acimutal, descripta en la seccion 2.4.

-m o .

% 50 Angel: PMT 1
15— Signal: 177.65 VEM
- Area/Peak: 8.89

= Threshold
10—
5
i
. 0 15 7500

Figura 5.1: Ejemplo de una traza FADC. En rojo, t50 y t10, en azul £30.

5.2 Parametro < Ag >,

La forma de la traza en los detectores Cherenkov del Observatorio Pierre Auger
(senal de los detectores de superficie descripta en el capitulo 3) depende de la
energia depositada por las particulas en la estacion y de su tiempo de arribo:
los muones llegan al nivel del suelo con energia del orden del GeV y antes
que las particulas electromagnéticas, con energia promedio del orden del MeV.
Asi, el componente electromagnético domina la ultima porcién de la senal. La
proporcion de contenido muodnico a electromagnético en el nivel de observacién
depende de la cantidad de atmésfera atravesada, y esta relacion se refleja en las
trazas. Esto implica que las distribuciones temporales son sensibles al desarro-
llo de la lluvia: para una lluvia que se desarrolla més arriba en la atmosfera,
la proporcién de contenido muédnico a electromagnético sera diferente al de

una que comience mas profundamente, lo cual se refleja en un menor valor
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de t30 — ¢10 (para una dada energia, dngulo cenital 6 y distancia al punto de

impacto del centro de la lluvia, core).

Las cascadas producidas por una particula primaria, a una dada energia y
angulo cenital, tienen fluctuaciones intrinsecas que se reflejan en fluctuaciones
de las distribuciones temporales [100]. Esto hace que una parametrizacion
evento a evento de las variables temporales sea muy imprecisa, complicado atin
mas por el bajo nimero de estaciones que quedan luego de aplicar cortes de
calidad (especialmente en eventos de baja energia y menor 6). Por otra parte,
el uso de una parametrizacién por evento incluye incertezas sistematicas en el
andlisis dificiles de evaluar. Sin embargo, es posible medir un comportamiento
promedio para todos los eventos, y obtener una parametrizaciéon general de
la variable temporal elegida. La desviacion respecto a este comportamiento
general puede calcularse para cada evento, introduciendo una variable global

apropiada.

Las fluctuaciones evento a evento del risetime han sido estudiadas como la
variable < A; > [101, 45], tomando la distancia de los valores del risetime
(pesados por su incerteza) al valor promedio de referencia a energfa de 10
eV. En el citado andlisis, se deconvolucionaba la respuesta del detector a par-
tir de la senal medida y el risetime era corregido por asimetria acimutal con
una parametrizacién. En la presente Tesis, se tomo esta idea, modificandola
para definir una variable 6ptima < Ag >, en diferentes rangos de energia
utilizando 30 — t10. Las trazas fueron utilizadas sin ningin proceso adicional
al realizado normalmente durante la reconstrucciéon. Tampoco fue necesario
tener en cuenta la asimetria acimutal, cuyo valor absoluto es menor para la

variable temporal t30 — t10 que para el risetime.

Entonces, el primer paso es definir la variable < Ag >, por evento que
mide la distancia del 30 —t10 de cada estacion disparada por la lluvia al valor
promedio de t30 — t10 para esa energia, pesada por el error de medicion de

t30 — t10. < Ag >, se calcula segun
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n

1 t; — t(r,G,E)
A = — - 5.1
<Ap >o= > (5.1)

o
i=1 ¢

donde n es la cantidad de estaciones en el evento (que pasan los cortes de
seleccién). Bésicamente, < Ag >., es un pardmetro que mide el promedio de
los residuos de la parametrizacion general de t30 — ¢10 por cada evento, a una

energia F.

Parte de los objetivos de esta tesis es estudiar la sensibilidad de < Ag >, a
la composicién de la particula primaria y desarrollar un método para obtener
Xmax a partir de < Ag >.,, lo que permite usar toda la estadistica del detector
de superficie (SD) del Observatorio Pierre Auger , con un ~ 90% més de datos

que el detector de fluorescencia (FD), que mide directamente el X,y .

La incerteza de medicion de t30 — ¢t10 es obtenida en la seccion 5.3. Los
cortes de seleccion de eventos se describen en la seccion 5.4. En la seccion 5.5,
el valor de referencia de t30 — t10 es calculado a partir de la llamada funcién
benchmark, la parametrizacion de t30 — ¢10 en funcién de r, 6 y energia E.
El parametro < Ag >., propiamente dicho es estudiado en la seccién 5.6: el
comportamiento con la energia, posibles sesgos y fluctuaciones. En el capitulo
6, la relacién entre < Ag >., v Xmax €s estudiada con eventos hibridos medidos
por ambos tipos de detectores. Finalmente, la relacién funcional obtenida
entre < Ag >., Vv Xmax €s aplicada a todos los datos de SD, obteniendo el

comportamiendo promedio de X,., en funcion de la energia.

5.3 Incerteza de medicion o.37_;19

El primer paso de cualquier anélisis experimental es el estudio de las incertezas
experimentales de las variables medidas. En este trabajo, se determiné oy30_¢19
utilizando datos de estaciones “twin”, estaciones en el arreglo de SD separadas

unos 10m (ver descripcién del arreglo de detectores de superficie en el capitulo
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5.3.1 Seleccion de datos de estaciones “twins”

Para el estudio particular de la determinacién de la incerteza de medicién de
t30 — t10, a fin de ganar estadistica, se seleccionaron eventos que satisfacieran

sélo el nivel de trigger T4. Se aplicaron los siguientes cortes de seleccién[102]:

s; < 1000 VEM para evitar saturacion

s > 10VEM, donde s es la senal promedio entre las dos estaciones del par

twin s = =322 (s; es la senal de cada estacion)

|%5%2| < 0, donde o, = (0.32 4 0.42 - secf) - /s [103]

el RMS del risetime entre los PMTs (calculado por el Offline) menor a 20ns

5.3.2  0430—110 en funcién del angulo cenital, dis-
tancia al punto de impacto de la lluvia y

senal integrada

Con el fin de estudiar la dependencia de o,30_419 con 0, r y s, se dividio el
conjunto de datos en rangos de 0.2 en sec#, de 200m en distancia al core r y
15 VEM en senal s. En cada grupo, se calculé la diferencia entre el 30 —¢10 de
una estacién y de su “twin”, y se construyé un histograma con estos valores.
Se espera que el valor medio de dicho histograma sea ~ 0, como se observa en

la figura 5.2. La incerteza de medicion oy39_¢19 se calculd a partir de:

O'(tl — tg)

110 = 5.2
0¢30—t10 \/5 ( )
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donde t; y t5 son los valores de las distribuciones temporales t30 — ¢t10 de
cada estacion del par. Un ejemplo de estos histogramas se muestra en la figura
5.2, correspondiente a un rango de r entre 500m y 700m, secf < 1.2 y senal
entre 45 VEM y 60 VEM.

500.00 m <r<700.00 m, 1.00 < sectheta < 1.20 , 45.00 VEM < s < 60.00 VEM
10— Entries 143
8: Mean -0.7099
- RMS 16.01
6
4
2
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00
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Figura 5.2: Histograma de la diferencia de ¢t30 —¢10 entre estaciones “twins”,
distancia al eje entre 500m y 700m, secf < 1.2, senal entre 45 y 60 VEM

El efecto de la respuesta del detector es menor para valores mayores de la

senal, por lo tanto para cada rango de sec6 y r éste fue parametrizado por:

j(0,r)

030—t10 = + k(0,7) (5.3)
Dado que k(0,7) es el valor asintético de oy30_¢10, €l ajuste fue limitado a

valores positivos de k(6,7).

En la figura 5.3 se muestran los ajustes de g;30_¢10 como funcién de la senal
segun la ecuacién 5.3. Se ve que, como se esperaba, el error de medicion es
menor para mayores valores de senal. En particular, para valores mayores a 20
VEM, 0,30_110 €s mas estable, y no varia con la senal tan rapidamente como

para valores menores.
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La parametrizacion final de j(0,7) y k(6,r) se obtuvo a partir de las expre-
siones (5.4) y (5.5):

Jj(0,1) = (=260 4+ 0.7%7) + (40 — 0.034 * )/ cos(0) (5.4)

k(@,r) = (=534 0.12 % r) 4+ (37 — 0.076 * 1)/ cos(0) (5.5)

A modo de ejemplo, algunos valores de la incerteza de 30 —t10 se muestran
en la tabla 5.1, para senal 7 VEM, 40 VEM y 75 VEM.

sect r[m] | s[VEM] | t30-t10[ns]| | 043010 [18]
1.0-1.2 | 600 5 80 12
1.0 - 1.2 | 1200 7 170 100
1.4-1.6 | 600 40 56 11

Tabla 5.1: Valores de g30—_t10

5.4 Seleccion de datos para el analisis

de < AE = o

El analisis de los datos del detector de superficie se realizé con eventos tomados
entre enero del 2004 y agosto del 2009. El corte para el conjunto de datos
se tomo por la necesidad de utilizar eventos hibridos también reconstruidos
con el detector de fluorescencia, que requieren la utilizacion de bases de datos
sobre condiciones atmosféricas actualizadas hasta el analisis de la Colaboracion

Pierre Auger descripto en 4.5. Los eventos fueron reconstruidos con el software

Offline Godot v2r5p7.

Los datos de SD utilizados fueron seleccionados con el trigger de mayor

calidad, T5. A partir del conjunto de datos resultante, se tomaron sélo eventos
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Figura 5.3: 030410 como funciéon de la senal integrada en las estaciones
Cherenkov.
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con secf < 1.5 para evitar el efecto de digitalizacién. Este efecto resulta en
una cota inferior en los valores medidos de las distribuciones temporales. Por lo
tanto, dado que los valores medios de las distribuciones temporales disminuyen
con sec ), para cascadas més inclinadas se observa un corte inferior cuando se
estudian las distribuciones de, en este caso, t30—t10. Este efecto se ejemplifica
en la figura 5.4, donde se muestran histogramas de t30 — t10 para eventos con
energfa entre 10%%V y 10! eV, distancia al core entre 750m y 850m, y diez
rangos equidistantes de sec § desde 1.0 hasta 2.0. Para secf > 1.5, se observa
claramente un corte en los valores inferiores de t30 — ¢10, especificamente para
t30 — t10 < 20ns. Esto implica que el detector no puede resolver valores de
t30 — t10 menores a 20ns. Cualquier valor menor a éste sera visto como 20
ns, generando una acumulacion en los histogramas en dicho valor, y la pérdida
de la forma simétrica de los histogramas para secf > 1.5. Por lo tanto, los
estudios del valor medio y las fluctuaciones de t30 — ¢10 deben realizarse para
sec < 1.5; de otra manera, se introduciria un sesgo hacia valores mayores de
t30 — ¢10.

Con el fin de evitar fluctuaciones espureas, se aplicaron cortes de calidad a

los valores de senal de las estaciones, s, y su distancia al core, r:

s < 1000 VEM, para evitar saturacién

s < 20VEM, para trabajar en la regién donde la incerteza de medicion,

Jt30—t10, €S MMenor

r > 600m, para evitar estaciones saturadas

r < 2000 m, este corte esta fuertemente correlacionado con el corte en senal

5.4.1 Eficiencia de la seleccion de eventos

Una vez que los cortes de seleccién han sido definidos, es necesario investigar

que no se haya introducido ningun sesgo hacia alguna composicion primaria
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Figura 5.4: Distribuciones de ¢30 — ¢10 para distancias al core entre 750m y
850m, energia entre 1089 eV y 10 eV, en diez rangos iguales de sec entre
1.0 y 2.0. Se observa que para sec > 1.5 la forma de los histogramas cambia,
y que hay un claro corte en los valores menores de t30 — t10 en &~ 20 ns.
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especifica, dado que < Ag >., es un parametro sensible a la masa de la
particula primaria. Con este fin, se comparo la eficiencia de seleccion para

datos y para simulaciones de distintos primarios.

La eficiencia de la seleccién € se calculd como

Ncortes

5.6
Ntotal ( )

€ =

donde Ny es el conjunto de eventos TH con sec < 1.5, v Neores €S €l
subconjunto de dichos eventos cuyas estaciones tienen valores de s y r dentro

de los rangos elegidos para este andlisis.

La eficiencia € es graficada en funcion de la energia para datos y para si-
mulaciones con dos tipos de particula primaria (nicleos de hierro y protones)
en la figura 5.5. Las simulaciones utilizadas fueron realizadas con el programa
AIRES [97], modelo hadrénico QGSJETIL. Como puede observarse en dicha
figura, los cortes son completamente eficientes para energia mayor a 1012 eV.
Si bien a energias menores la eficiencia de las simulaciones es menor a la de
los datos en ~ 5%, no hay diferencias significativas entre particulas primarias.
Esto permite concluir que no se introduce ningtin sesgo hacia ninguna com-

posicion particular en el rango de energia estudiado.

5.5 Benchmark: t30—t10 en funcién de
la distancia al eje, angulo cenital y

energia

Como se mencion6é mas arriba, las particulas en el disco de la lluvia no llegan
simultaneamente al detector de superficie. Los tiempos de arribo se disper-
san debido principalmente a efectos geométricos, y en segundo orden debido a

diferencias de velocidad, dispersion multiple y deflecciones geomagnéticas de
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Figura 5.5: Eficiencia de la seleccion de estaciones en funcion de la energia.
Comparacién de datos con simulaciones de nicleos de hierro y protén como
particulas primarias.

las particulas. Las primeras particulas en llegar al detector de superficie son
los muones, que se dispersan poco, y no sufren dispersiones miultiples como las
electromagnéticas, cuyos tiempos de arribo tienen distribuciones mas extendi-

das.

Los parametros temporales definidos a partir de las seniales medidas en los
detectores de superficie, como el risetime o el 30 —£10, proveen una manera de
medir los efectos del ancho temporal del frente de particulas. En los primeros
estudios del risetime [43], se establecié su dependencia con la distancia al core

r, angulo cenital # y energia de la particula primaria.

En esta seccién se investiga la dependencia de t30 — ¢10 con la energia,
secf y r. Primero, se estudié t30 — t10 en funcién de r, y se observd una
dependencia parabdlica. Luego, los parametros obtenidos del ajuste parabdlico
fueron parametrizados como funcién de secf. Por tltimo, los resultados de
esta parametrizacién fueron estudiados en funcion de la energia. Las funciones

obtenidas para describir t30 — 10 son los llamados “benchmarks”.
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Con el fin de obtener estos benchmarks, el conjunto de datos fue dividido en

ocho rangos iguales de sec @ entre 1.0 y 1.5 y diez rangos de energia entre 1084

eV y 1020 eV, log(E/eV) 18.4-18.5, 18.5-18.6, 18.6-18.7, 18.7-18.8, 18.8-18.9,
18.9-19.0, 19.0-19.2, 19.2-19.5, 19.5-19.7, 19.7-20.0.

En cada rango de energia y sec 6, se determiné el t30 —t10 de cada estacion
que pasé los cortes de seleccion. Luego, éste se grafic con su incerteza en
funcién de r, y se lo parametrizé por la funcién cuadrética (5.7), como se

ilustra para un rango particular de energia en la figura 5.6.

30 — t10(r) = 20ns + a(f, E)ns - m ™" -1+ b(6, E)ns - m 2 - 72 (5.7)

El valor en el origen de t30 — t10(r) fue fijado en 20 ns para evitar valores
no medibles. Este valor fue elegido dado que es la cota inferior para t30 — t10

debido al efecto de digitalizacién discutido en la seccion 5.4.

Los pardmetros a(, E) y b(0, E) fueron estudiados en funcién de sec en
cada rango de energia, y parametrizados segin (5.8) y (5.9) respectivamente.

Los resultados se muestran en las figuras 5.7 y 5.8.

(sech — Ay (F))?
2. Ay (E)?

a(0, E) = Ay(E) - exp — (5.8)

b(0, ) = By(E) + B1(E) - sec + By(E) - 1 (5.9)

Los parametros resultantes pueden a su vez ser estudiados en funcion de
la energia, como se muestra en la figura 5.9. A mayor energia, la estadistica
colectada por el detector de superficie es menor que a mas baja energia, lo
que implica una mayor dispersion en los datos. Se observan dependencias

linealmente crecientes para Ay, By y Bs y decrecientes para Ay, Ay y By, con
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Figura 5.6: t30 — t10 vs r en ocho rangos de secf, para energia entre 108
eV y 1012 eV. Se muestra el ajuste a los datos por una pardbola con valor fijo
en el origen.
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Dependencia con la energia de los parametros del ajuste
cuadratico de t30 — 10 vs r.

5.6 Estudio de la variable < Ag >.,

5.6.1 Validez de la parametrizacién de < Ag >,

con energia

En la seccion anterior se vio que la parametrizacion de t30 — ¢10 en funcién de

la energia es complicada a alta energia debido a la dispersién de los valores y la

estadistica. Esto motivé la siguiente prueba de validez de la parametrizacion

encontrada con la energia. Se construyo6 la variable < Ag >., de dos maneras:

(i) tomando la parametrizaciéon de los pardmetros de los benchmarks a(E, 6)

y b(E,0); (ii) dividiendo el conjunto de datos en los diez rangos de energia y

usando sdélo la parametrizacién en dngulo cenital, a(f) y b(f), para cada rango
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de energia. Una comparacion de estos dos casos se presenta en la figura 5.10,
como el valor medio de < Ag >., a una dada energia, < Ag > , en funcién
de energia (las incertezas son estadisticas, calculadas como R—\/]\%g, donde RM S
es el estimador no sesgado de la desviacién estandar y N es el nimero de
eventos). El valor medio < Ag > , a una dada energia, deberia ser cercano a
cero por construccion. Se observa que, si bien la parametrizacion en funcion
de energia es una buena aproximacién, predice valores sistematicamente por
encima de 0, y para energias mayores a 10'8 eV el valor de < Ag > se aleja
50 de cero. Por lo tanto, para el andlisis presentado en esta Tesis se utilizaron

solo parametrizaciones en funcién de r y sec# en cada rango de energia.

0.8
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0.2
0.1

<AE>

A BMK per energy bin

v BMK parametrized as a function of energy *

-0.1
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l0g10(E/eV)

Figura 5.10: Comparacién de < Ag > construido con dos clases de bench-
marks: con una parametrizacién general con energia (triangulos rojos hacia
abajo) y con una parametrizacién por rango de energia sélo en funcién de sec 6
(tridngulos azules hacia arriba). La comparacién se muestra para todo el rango
de energia tomado en este andlisis. Se ve un claro apartamiento sistematico de
0 en el rango de més alta energia cuando se utiliza la parametrizacion general.

Las distribuciones resultantes de < Ag >, vy su valor medio en funcion de

la energia se presentan en las figuras 5.11 y 5.12, respectivamente.
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Figura 5.12: < Ag > en funcién de energia.

5.6.2 Sesgos

< Ag >, es un parametro disenado para estudiar composicién, y por lo tanto,
es importante asegurar que no esté sesgado hacia ninguna particula primaria.
Como se describié en la seccién anterior, < Ag >, es contruido promediando
valores de t30 — t10 para estaciones con diferentes distancias al core, y su
valor medio, < Ag >, es calculado tomando eventos a una dada energia con
un amplio rango de valores de angulo cenital. Es necesario asegurarse que el
comportamiento de < Ag >, es el esperado en cualquier rango, es decir, su
valor medio es siempre 0. En las subsecciones siguientes se presentas estudios

para analizar los sesgos con secf y r.
Sesgos con angulo cenital
La composicion de la particula primaria no depende de su direccién de arribo.

Por construccion, el valor medio < Ag > no deberia depender del angulo

cenital de la lluvia. Para investigar la posibilidad de sesgos en algin rango de
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sec 0, se dividio el conjunto de datos en cinco rangos iguales de sec ) entre 1.0
y 1.5, y se calculé < Ag > para cada rango de secf y de energia. El resultado
se muestra en la figura 5.13. En la figura 5.14 se ve < Ag > vs secf para
cada rango de energia, con un ajuste a una constante. No se observa ninguna
tendencia. A altas energfas (mayores a 10'%7), los datos atin no son suficientes
para realizar este estudio, lo cual se traduce en grandes barras de error en las
figuras 5.13 and 5.14.

r 0.5 ° 1.0<secH<1.125
g 04E m  1125<secO<1.25
- A 1.25<sec6<1.375
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Figura 5.13: Estudio de los sesgos de < Ag > con 6: < Ag > como funcién
de energia en cuatro rangos de secf. Todos los valores son consistentes entre
sf dentro de las incertezas estadisticas. A energia mayor a 10*7 eV, los datos
todavia no son suficientes para esta clase de estudios.

Sesgos con la distancia al core

< Ag >., es una variable por evento, construida promediando la diferencia A,
entre el valor medido en cada estacién de t30 — ¢10 con un valor de referencia.
Como ya se ha dicho, t30 — t10 depende de la distancia al core,  y energia.
Se espera que para valores fijos de estas variables, si las parametrizaciones

se hicieron correctamente y sin introducir ningun sesgo, el valor medio de
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Figura 5.14: < Ag > en funcién de secf, para todos los rangos de energia.
Se hizo un ajuste por una funcién constante.

Ap, = tl;& también sea 0. En esta seccion, se estudia el comportamiendo de

7

Apg, con la distancia al core.

El conjunto de datos fue dividido en cinco rangos de energfa entre 104
y 10%%0 eV, log(E/eV) = 18.4-18.6, 18.6-18.8, 18.8-19.0, 19.0-19.5, 19.5-20.0,
cuatro rangos iguales de sec § entre 1.0 y 1.5, y doce rangos iguales de distancias
al core entre 600m y 2000m. No se observa ninguna tendencia particular con
r. A modo de ejemplo, en la figura 5.15, se muestra Ap, vs r para el rango de

energia entre 1019 eV y 10199 eV.
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Figura 5.15: Ag, vs r, para eventos de SD con energfa entre 10199 eV y
10195 eV, en cuatro rangos de sec . Todos los valores estdn estadisticamente
distribuidos alrededor de 0.

5.7 Incertezas sistematicas de < Ag >.,

5.7.1 Sistematicos debidos a los cortes de se-

leccion

Se modificaron los cortes de seleccién de las estaciones para estudiar las in-
certezas sistematicas que dichos cortes implican. En la figura 5.16 se muestra
la diferencia entre < Ag > para el valor usado de corte en senal (senal mayor
a 20 VEM) y un corte modificado en £3VEM, y la figura 5.17 muestra la
diferencia entre el corte utilizado en distancia al core (600m < r < 2000m)
y una modificacién en £100m a los limites del rango de r. Como en ambos
casos, la diferencia entre < Ag > estandar y su valor modificado no presentan
ningin sesgo con la energia, se ajusté por una constante a fin de obtener una

estimacion de la incerteza sistematica.
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5 Estructura temporal del frente de EAS
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Figura 5.16: Comparaciéon del valor medio < Ag > vs E considerando un
cambio de F3VEM en la cota inferior para el valor de la senal (i.e., senales
mayores a 17VEM - azul @ - y a 23VEM - rojo o). A la izquierda, < Ag >
original (negro [J) comparado con ambos casos. A la derecha, la diferencia
entre cada caso con el corte estandar. Se realizd un ajuste por una funcion
constante.

Efecto de la atmodsfera

Los efectos de la temperatura y del cambio de estaciones en < Ag > fueron es-
tudiados dividiendo los datos del SD en periodos calidos, primavera y verano,
y frios, otono e invierno, y construyendo < Ag > en funcién de la energia
en cada caso. Los resultados se muestran en la figura 5.18. No se observa
ninguna diferencia significativa, y el comportamiento entre ambos subconjun-
tos de datos concuerda dentro de las incertezas estadisticas. Cabe aclarar que

los benchmarks fueron recalculados para cada periodo de temperatura.

Performance de SD con el tiempo

Se estudié la estabilidad de < Ag > en funcién de la energia dividiendo el

conjunto de datos en cuatro grupos, de acuerdo al ano de adquisiciéon: 2004-
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Figura 5.17: Comparacion del valor medio < Ag > vs E tomando un rango
méas grande de r (500m-2100m) (azul e) y uno menor (700m-1900m) (rojo o).
A la izquierda, < Ag > original (negro [J) comparado con ambos casos. A
la derecha, la diferencia entre cada caso con el corte estandar. Se realizé un
ajuste por una funcién constante.

2005, 2006, 2007 and 2008. Para cada grupo se recalcularon los benchmarks, se
construyeron los correspondientes < Ag >, y se los comparo con el < Ag > de
todos los datos juntos. Los resultados se muestran en la figura 5.19. Todos los
graficos son compatibles dentro de las incertezas estadisticas. A altas energias,

la falta de datos impide una buena comparacion.

Numero de estaciones utilizadas para construir < Ag >,

< Ag >, es un parametro robusto que puede ser construido incluso si so-
lamente una estacion satisface los cortes por evento. Esto permite el uso de
lluvias de baja energia y mas verticales, que no se extienden tanto sobre el arre-
glo como las mas energéticas. Por lo tanto, es necesario chequear que el valor
medio < Ag > no es diferente para aquéllos eventos en los cuales < Ag >, es

contruido con una estacién, o con dos, o con tres, o mas.
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5 Estructura temporal del frente de EAS

, 0.2
70.15
0.1
0.05
0
-0.05
0.1
-0.15
0.2

¥ Autumn Winter
A Spring Summer

® All Seasons

EERN RN

184 186 188 19 102 194 196 198

log10(E/eV)

Figura 5.18: Comparacién de < Ag > en funcion de la energia para datos
tomados en primavera-verano y en otono-invierno. No se ve diferencia signi-
ficativa entre ellos y el valor de < Ag > obtenido para todas las estaciones.

La figura 5.20 muestra la comparacion entre todos los eventos y aquéllos
para los cuales sélo dos estaciones pasan los cortes, y para los cuales solo
tres. Se tomaron estas cantidades, ya que a mas baja energia no hay muchos
eventos que tengan cuatro estaciones que pasan los cortes de seleccién, y a

0192 eV no hay eventos con sélo una estacién. En ningtin

energia mayor a 1
caso se observa una desviacion sistematica de 0. Dentro de las incertezas,

ambos subconjuntos concuerdan con el conjunto completo de datos.

Ademads, en promedio, < Ag >., no deberia depender de qué estaciones
fueron usadas en cada evento. Por ejemplo, si un evento tiene tres estaciones
que pasan los cortes, y el valor de t30 — ¢10 para una de ellas esta por encima
del valor del benchmark para esa energia, # y r, y las otras dos por debajo,
el valor de < Ag >., cambiara si tomamos para armarlo estas dos ultimas o
solamente la primera. Sin embargo, cuando se usan todos los eventos, tomando
estaciones al azar, no deberia verse un efecto en el valor medio < Ag >. Para
comprobar esto, se tomaron eventos donde < Ag >., se construye con tres

019.5

estaciones. Esto implica eventos con energia menor a 1 eV, dado que a
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Figura 5.19: Comparacion de < Ag >, en funcion de la energia para todos
los datos de SD seleccionados, y para cuatro subconjuntos, armados segun el
momento de adquisicion. Todos los subconjuntos concuerdan con el conjunto
general dentro de las incertezas estadisticas. A altas energias, el tamano de
las barras de error refleja la falta de datos.

altas energia < Ag >, se construye a partir de por lo menos cuatro estaciones.
Luego, se contruyeron tres submuestras armando < Ag >., con tres pares de
estaciones tomados de las estaciones que pasaron los cortes. Por ejemplo, si
las estaciones fueran 1,2 y3 ;| se calcularon tres < Ag >, con las estaciones
1+2; 24 3; 1+ 3. Los valores medios resultantes < Ag > se compararon
en la figura 5.21. No se observé ninguna diferencia, dentro de las incertezas

estadisticas.
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Figura 5.20: Comparacion de < Ag > en funcion de la energia para todo el
conjunto de datos de SD, y para dos subconjuntos de eventos: aquéllos donde
< Ag >, se construye con sélo dos estaciones y aquéllos donde se construye

con tres.
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Figura 5.21: Comparacion de < Ag > en funcién de la energia para < Ag >
construido con tres estaciones a partir de tres subconjuntos formados con los
tres pares de estaciones posibles.




Capitulo 6

Determinacion de X, a partir

de < AE >€U

Como se describié en el capitulo anterior, se espera que < Ag >, sea sensible
a la composicion de las particulas primarias. La fluctuacion de los parametros
temporales (a una dada energia, 6 y r) deberfa ser mayor para primario protén
que para hierro [100], dado que este tiltimo tiene un camino libre medio mas
pequeno, desarrollandose mas arriba en la atmésfera, lo que implica un mayor
nimero de muones en el nivel de observaciéon del detector de superficie. Debido
a que < Ag >., es una variable por evento, es natural que correlacione con
Xmax , que es el parametro sensible a composiciéon mejor establecido en el

estudio de rayos cosmicos.

Siendo < Ag >., una variable de SD y X, un observable de FD, es
necesario trabajar con eventos hibridos con buenas reconstrucciones de SD
y de FD, los llamados eventos “Golden”, a fin de estudiar la correlacién de
dichas variables. Un subconjunto de estos eventos fue elegido, segin los cortes
de SD de 5.4, y la seleccién de eventos FD (hibridos) utilizada en el estudio de
la medicion de la profundidad atmosférica del maximo de particulas realizada

por el Observatorio Pierre Auger [104, 98].
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6 Determinacion de X,,,, a partir de < Ag >,

6.1 Sesgos de la selecciéon de eventos
“Golden”

Los eventos “Golden” seleccionados son un subgrupo de los eventos hibridos
utilizados para estudiar X, [98, 104], en los que los datos colectados por el
detector de superficie pueden ser reconstruidos. Para chequear que la seleccién
de SD no introduce ningun sesgo, se comparo el resultado de X ., en funcién
de la energia presentado por la Colaboraciéon Pierre Auger [104, 98] con el
obtenido con el X, medido con el FD para el subconjunto de datos “Golden”
seleccionados. Como se muestra en la figura 6.1, para energias donde el trigger
de SD es completamente eficiente (E > 10'85 eV [50]), los cortes realizados en

SD no introducen ningin sesgo.

780
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Figura 6.1: Comparacion de X,,,, como funcién de la energia entre los datos
hibridos presentados en [98] por la Colaboracién Pierre Auger y el subconjunto
de eventos “Golden” utilizados en este andlisis.

6.2 Calibracion de < Ag >,., con X, .«

< Ag >, fue calculado para los eventos “Golden” seleccionados, tomando la

parametrizacion de t30 — t10 de los datos de SD en cada rango de energia
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correspondiente. Luego, los valores de < Ag >, para cada evento fueron
graficados en funcién del valor de X,,.« medido por el FD, obtenido para el
mismo evento. Dado que se observo una clara correlacién entre < Ag >, con
Xmax , s€ realizo un ajuste lineal, obteniendo en cada rango de energia la curva
de calibracién (6.1).

< Ag >cp= A(log E) + B(log ) - Xypax (6.1)

Debido a la falta de estadistica de eventos “Golden”, esta calibracién sélo

0'89V. Las curvas de calibracién obtenidas

pudo hacerse hasta energia de 1
se muestran en la figura 6.2. Para poder calcular X, a partir de datos de
SD a mayores energias, los pardmetros de la calibracién lineal para cada rango
de energia fueron estudiados en funcién de la energia, y se los ajusté por una
funcién lineal, como se ve en la figura 6.3. La calibracién de < Ag >., con
Xmax Obtenida, suponiendo la validez de la extrapolacion para toda energia,

estd dada por la ecuacién (6.2).

< Ap >ep= 168 — 9log(E) + (0.2 + 0.01210g(E)) - Xnax  (6.2)

6.3 Profundidad del maximo de particulas
medido con SD: X, a partir de

< AE > e

La calibracion < Ag >., —Xpax de la ecuacién (6.2) fue aplicada a todo el
conjunto de datos SD, permitiendo la determinacién de X, para cada evento.
Luego se calculé el valor medio de X.. para cada rango de energia para
construir las dependencias de < X, > con la energia y obtener el llamado

elongation rate. El resultado se presenta en la figura 6.4. Los resultados
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6 Determinacién de X,,,, a partir de < Ag

>6'U

2
éw 18.40 <log10(E) < 1850 gw E [ 18.50 < log10(E) < 18.60
v 15 Entries 79 v 1‘5:_
1 1:_ Entries 81
po -35+12 055 p0 4409
0.5 p1 .5H
1o omo:omie Flo oo o003
0F 0
05 05E
R R R R - LU B [ R - R R - A
Xmax [gricm ] Xmax [griem ]
w E AW Z:
% 2| 1850 < og10(E) < 1870 § 15 18‘7‘0<I0910(E)<1B.80
L5F| Entries 57 1:_ Entries 52
3 Tel6 E[ o0 66£12
E - O5E{p1 00087+ 0006
OSEYpl 0009700022 e pLP 000720
0:_ p 0F
o5k -05;—
W w0 0 70 0 0 9 L N H B N [ R R
Xmax [grem 7] Xmax grem 4]
s 18.80 <logl0(E) < 18.90
3 15 Entries 45
0 37430
osHot  ooos2+0000
o
05}z
0 650 700 750 800 850 90
Xmax [grrem 7|

Figura 6.2: < Ag >, en funcién de X, en cinco rangos de energia.
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Figura 6.3: Pardmetros A y B de la correlacion lineal < Ag >.,= A(E) +
B(FE)Xmax en funcién de la energia.
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obtenidos sugieren una tasa de cambio de composién suave al aumentar la

energia. El valor de Dy, (definido en 2.1), calculado como un ajuste lineal a

los puntos, es 19 4 2g cm ™2 /década.
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Figura 6.4: < X,,,. > obtenido a partir de < Ag >., utilizando datos

medidos con el detector de superficie, en funcién de la energia.
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Figura 6.5: < X,.. > obtenido a partir de < Ag >., utilizando datos
medidos con el detector de superficie, en funcién de la energia (tridngulos
rojos). Comparacién con < Xy, > vs energia medido con el detector de
fluorescencia [98] (cuadrados negros). Las lineas indican las predicciones de

distintos modelos de interaccién hadroénica.
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6 Determinacion de X,,,, a partir de < Ag >,

En la figura 6.5 se muestra el resultado del andlisis de < X,,.x > obtenido
a partir de < Ag >., junto con los valores publicados en [98], y se observa
un buen acuerdo entre ambos, dentro de la incertezas estadisticas. La mayor
estadistica de SD permite obtener un valor adicional de < X, > a energias
mayores a 10'°7eV. Las lineas en la figura 6.5 indican las predicciones de los
modelos de interaccién hadrénica QGSJETII-03, QGSJET1 [105], SIBYLL 2.1
[106] y EPOS 1.6 [107].

6.4 Incertezas sistematicas

La principal fuente de incertezas sistematicas en la determinacion de X .
proviene de la correlaciéon < Ag >., —Xmax. Para evaluarla, se aplico la
ecuacion 6.2 a todo el conjunto de datos “Golden” y el X,,.x obtenido a partir
de < Ag >., fue comparado con el medido por FD para cada evento. La
diferencia entre ambos valores de X, relativa al X, medido por el FD se
muestra en la figura 6.6, para cuatro rangos de energfa ([10'%% — 10'¥6]eV -
(10187 —10188]eV - [10189 —10199]eV - [10199—10192]eV). Los valores medios de
estas diferencias en funcién de la energia se grafican en la figura 6.7. Se tomaron

01%°eV, ya que a mayores energias sélo cinco eventos pasan los

eventos hasta 1
cortes de seleccion. Se realizdé un ajuste por una constante para estimar la
incerteza sistematica, obteniéndose un valor de (2.6 £ 0.7)%. Considerando
un valor tipico de Xy, de 750gr - cm ™2, la incerteza sistemética debido a la

correlacion resulta de ~ 20gr - cm ™2,

En el capitulo anterior, se estudiaron las principales fuentes de incertezas
sistematicas introducidas en la determinacion de < Ag >.,. La propagacion
de los sistematicos obtenidos a los valores de X ., resultan despreciables frente
a la incerteza sistematica originada por la calibracion < Ag >., - Xnax , de
aproximadamente 20gr - cm 2. Es evidente de la figura 6.5 que el método pre-
sentado para determinar X ., a partir de eventos colectados por el detector de

superficie esta, al presente, dominado por las incertezas sistematicas de la cali-
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Figura 6.6: Histogramas de las diferencias entre el valor de X,., obtenido a
partir de < Ag >., y el medido por el FD, relativa al valor medido, para los
eventos “Golden” que pasan los cortes de seleccién de SD y de FD, en cuatro
rangos de energia.

bracion, siendo las incertezas estadisticas menores a 5gr - cm™2. Las incertezas
sistematicas se reducirén en el futuro cuando se cuente con un conjunto mayor
de datos “Golden”. Asimismo, cabe senalar que el método presentado, ain
a pesar de las incertezas sistematicas, permite extender la determinacién de

Xmax & energias mas altas que las observadas por el detector de fluorescencia.
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Figura 6.7: Valor absoluto de la diferencia entre el X,,,x obtenido a partir
de < Ag >., y el medido con el FD, relativo al valor medido, en funcién de la

energia, para todos los eventos “Golden” que pasan los cortes de seleccion de
SD y de FD.




Capitulo 7

Otros estudios del parametro

< Ap >¢p: Huctuaciones

En los capitulos anteriores se mostré que < Ag >, es un parametro sélido, con
valor medio < Ag > alrededor de cero, y que no presenta sesgos significativos
con la distancia al eje de la lluvia o angulo cenital. También se presento la
primera estimacion de X, con datos medidos por el detector de superficie

del Observatorio Pierre Auger utilizando el parametro < Ag >.,.

En este capitulo se presenta una primera aproximacién al estudio de las
fluctuaciones de < Ag >.,. Al trabajar con fluctuaciones de un pardmetro
particular, es necesario primero analizar la contribucién originada por la res-
puesta del detector. Una vez que éstas han sido entendidas, es posible deter-
minar si la fluctuacion lluvia a lluvia en el parametro es efectivamente medible,
y luego estudiar sus caracteristicas, como su sensibilidad a la composicion de

la particula primaria.
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7 Otros estudios del parametro < Ap >.,: fluctuaciones

7.1 Fluctuacion de < Ap >., corregida

por la respuesta del detector

La contribucién del detector a las fluctuaciones de < Ag >., fue estudiada de
dos maneras: (i) se considerd el “error tedérico” con el nimero de estaciones
utilizadas para construir < Ag >, (i) se estudié el error de medicién de

< Ag >., con las estaciones “twin”.
Respuesta del detector como 1/y/n

Por la definicién del pardmetro < Ag >, (ecuacién (5.1)), si la desviacién
de t30 — t10 de su valor de referencia es del orden de la incerteza de medicién,
cada < Apg >, sigue una distribucién con valor medio cero y desviacion
estandar 1/4/n, donde n es el nimero de estaciones utilizadas en cada evento
para calcular < Ag >.,. Por lo tanto, si la fluctuacién no estd dominada
por el detector, es decir, si el apartamiendo de t30 — ¢10 al valor promedio es
mayor que el error de medicion 30410, la desviacion estandar de < Ag >,

serd mayor a 1/4/n.

El niimero de estaciones n que pasan los cortes de seleccion es diferente para
cada evento. El promedio de n en funcion de la energia en cuatro rangos de

secf se muestra en la figura 7.1. Se observa que n aumenta con la energia.

Dado que cada evento tiene distinto n, se graficé el RMS (calculado como
la desviacion estandar no sesgada) de < Ag >, en funcién de la energia para
aquéllos eventos donde < Ag >, esta construido con dos y tres estaciones. Se
consideraron eventos hasta 10'%%eV, ya que a mayor energia no hay eventos
con sélo dos o tres estaciones en el calculo de < Ag >.,. Para observar si
este valor es mayor a 1/y/n, es decir, se comparé el RMS con 1/v/2 y 1/V/3
respectivamente, como se muestra en la figura 7.2. Se observa que el RMS es
mayor a 1//n, al valor esperado si la fluctuacién estuviera dominada por el
efecto del detector. Ademas, segin la figura 7.2 el RMS depende del ntimero

de estaciones utilizadas para construir < Ag >.,, y que su valor disminuye
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Respuesta del detector calculada con eventos “twin”

Otra forma de explorar las incertezas por efecto de la respuesta del detector
es trabajar con los eventos “twin”. Si bien la estadistica en “twins” no es
alta, un primer anélisis es posible utilizando eventos T4, como en la seccién
5.3. La seleccién de estaciones es la presentada en 5.4. El nimero de eventos

seleccionados en cada rango de energia se muestra en la tabla 7.1.

log E/eV | # eventos
18.4 - 18.5 123
18.5 - 18.6 81
18.6 - 18.7 60
18.7 - 18.8 52
18.8 - 18.9 34
18.9 - 19.0 24
19.0 - 19.2 38
19.2 - 19.5 21

Tabla 7.1: Numero de eventos “twin” en cada rango de energia.

Laidea es similar a la utilizada para el calculo de 0439410 €n 5.3: se construye
el parametro < Ag >, para un evento, y se calcula < Ag >.,, con el par
“twin”. De esta manera, se tienen dos valores de < Ag >, para un mismo

evento. La incerteza de medicién de < Ag >, se calculé como:

o O'<< AE ey — < AE >ev2)
O—<AE>E’U - \/§

(7.1)

Se compara 0-a.>,, calculado segin (7.1) con el RMS total de < Ag >,
obtenido con todos los datos de SD en funcién de la energia en la figura 7.3.
La comparacién no es valida a energfa mayor a ~ 10%eV, debido a la baja
estadistica en “twins”. Se observa que la incerteza debida al detector disminuye

con la energia, y que el RMS total es mayor a la respuesta del detector.

Finalmente, se estudio la fluctuacion corregida por el detector de < Ag >.,.

Para esto, se sustrajo la respuesta del detector o4 al RMS, segin (7.2).
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Figura 7.3: RMS de < Ag >, en funcién de la energia. A la izquierda,
en negro (V), RMS total de < Ag >.,. En azul (V), o0-a.~, la contribucion
a la fluctuacién debida al detector calculada utilizando eventos “twin”. A la
derecha, una comparacién del RMS corregido con la respuesta del detector
obtenida segun \/Lﬁ (o azul) y a partir de “twins” (O rojo).

RMSc = /RMS? — 02, (7.2)

La incerteza del RMS corregido (RMS¢) se obtuvo propagando errores.

Como e se utilizé tanta la varianza tedrica (es decir, a partir de 1/+/(n))
como la incerteza de medicion a partir de “twins”, para las energias donde es
valido este célculo. Los resultados se muestran en la figura 7.3. Los valores
presentan diferencias que deben ser estudiadas, una vez que se obtengan sufi-
cientes datos que impacten en la zona del arreglo donde se ubican los “twins”.
De todas maneras, en ambos casos la fluctuacién de < Ag >, es mayor que la
del detector, y disminuye con la energia. Esto sugiere que la fluctuacién podria

tener informacién interesante sobre la composicion de la particula primaria.
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7.2 Fluctuacion de X, a partirde < Ag >,

En el capitulo anterior se presenté un método para obtener X,,., en funcién
de la energia utilizando datos medidos con el detector de superficie a través
de la variable < Ag >.,. Una vez obtenido el valor medio de X .., es natural
investigar qué sucede con el RMS, variable también sensible a composicién

(secciones 2.1y 4.5)

El valor del RMS de X,.x fue calculado a partir del RMS de < Ag >,
corregido por el detector de las dos formas presentadas en la seccion anterior,
aplicando la correlacién entre < Ap >., v Xpax de la ecuacién (6.2). Los
valores del RMS de X .., a partir de los datos de SD en funcién de la energia
se muestran en la figura 7.4, comparados con el valor del RMS de X,,.x medido

con el detector de fluorescencia del Observatorio Pierre Auger [98].
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Figura 7.4: RMS de X,,.« en funcion de la energia obtenido a partir de los
datos de SD con la variable < Ap >, (utilizando dos correcciones por el
detectors), comparado con el medido por el detector de fluorescencia.

Los resultados, con la estadistica actual y los métodos utilizados, no son
concluyentes. Sin embargo, el RMS de X,,.. obtenido con los datos de SD

tiene el mismo comportamiento que el medido con el de FD, y el mismo orden
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de magnitud.

Claramente, la determinacién de las fluctuaciones de la posicién del maximo
de la cascada RMS(X ,ax ) con datos del detector de superficie es un desafio ex-
perimental complejo. En esta iltima parte de esta Tesis doctoral se plantea una
propuesta interesante a partir del pardmetro < Ag >., que podria explotarse
en el futuro cuando el Observatorio Pierre Auger acumule mayor cantidad de

eventos en todo el rango de energia.
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Capitulo 8
Conclusiones

El Observatorio Pierre Auger es sin duda el experimento de rayos césmicos mas
importante del mundo, con un diseno tinico para funcionar en modo hibrido
con detectores de superficie y de fluorescencia, optimizado para medir con es-
tadistica sin precedentes la energia, direccion de arribo y composicién de los
rayos cosmicos ultra energéticos. Entre los principales resultados obtenidos
desde el inicio de la toma de datos en el 2004, se encuentran: (i) la determi-
nacién del espectro de energia con dos técnicas de medicién (sélo con detec-
tores de superficie y con técnica hibrida) y de sus principales caracteristicas:
el “tobillo” (a log(Empine/eV) = 18.65 & 0.09(stat) 0 19(sys)) y la dismin-
ucién abrupta del flujo a altas energias, el corte GZK (a log(Egzk/eV) =
19.46 £ 0.03), (ii) estudios de anisotropia en las direcciones de arribo para
eventos de energia mayor a 10'%7 eV, indicando una correlacién con objetos
astrofisicos en el volumen GZK (<100Mpc), (iii) cotas inferiores al flujo de

fotones y de neutrinos.

La composicion de los rayos cosmicos de ultra alta energia es esencial para
obtener informacién sobre el origen, las fuentes y la propagacion de dichas
particulas en el medio galactico y extragaldctico. Existen diferentes modelos
que podrian explicar las observaciones del flujo de particulas en funcién de

la energia. Cada modelo supone diferentes tipos de fuentes, y por lo tanto
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implican diferentes composiciones a altas energias. Informacién sobre la com-
posicién de rayos cosmicos ultra energéticos ha sido obtenida por el Observato-
rio Pierre Auger usando datos colectados con el detector de fluorescencia para
el andlisis de X,,.y, indicando un incremento en la masa promedio al aumentar

la energia.

Tradicionalmente, la estructura del frente de la cascada de particulas secun-
darias, que contiene informacién de la particula primaria, se ha estudiado en
experimentos anteriores al Observatorio Pierre Auger a partir de la distribucién
temporal de las senales medidas con los arreglos de superficie. En particular,
se utilizé el risetime (t50 — ¢t10). La calidad de las senales obtenidas con los
detectores de superficie del Observatorio Pierre Auger permite el estudio de
otros parametros temporales, sin pérdida de precision en la toma de datos. En
este trabajo de Tesis se analizo por primera vez la variable temporal t30 — 10,
el tiempo que tarda la senial en incrementarse desde el 10% al 30% de su valor
total. El t30 — t10 estd relacionado con la primera parte de la senal, y por lo
tanto es mas sensible al contenido muénico de la lluvia. De esta manera, no es
tan afectado por efectos relacionados a la ultima porcion de la senal, dominada
por el componente electromagético de la cascada, como la asimetria acimutal
generada por la atenuacién de dicho componente cuando la lluvia atraviesa el

arreglo de superficie.

Utilizando la informacién obtenida con la variable t30 —¢10 de la estructura
temporal del frente de la lluvia de secundarios producida por la interaccién
del rayo cosmico primario con la atmosfera, se desarrollé un método que per-
mite determinar evento a evento la posicion en la atmosfera del maximo de
la cascada, Xax, a partir de la gran estadistica colectada con el detector de

superficie, y asi inferir la especie de la particula primaria.

Para tal fin, primero se realizé un anélisis de los datos de eventos con
estaciones “twins” (separadas en menos de 10 metros) para determinar la pre-
cision en la medida del nuevo parametro temporal t30 — ¢10, y se analizaron

sus propiedades.
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Luego, se introdujo una variable por evento, definida como < Ag >.,, que
mide la distancia de t30—¢10 de cada estacién a un valor de referencia para una
dada energia E. Se espera que esta medida de la fluctuacién de las variables

temporales sea sensible a la particula primaria.

Al ser < Ag >., una variable por evento, se exploré su sensibilidad a
composicion estudiando la relacién con X,... Con este fin, se utilizaron
datos medidos simultdneamente con el detector de superficie (para determinar
< Ag >¢,) v con el de fluorescencia (que mide directamente X,,.y), los llama-
dos eventos “Golden”. En diferentes rangos de energia, se calibr6 < Ag >,
con Xax con una funcién lineal, y a partir de este resultado se obtuvo una

parametrizacién para toda energia.

Una vez encontrada la relacion entre el parametro < Ag >., v Xmax, S€
la aplicd a todos los eventos reconstruidos con el detector de superficie, y se
determiné asi el comportamiento de X ., en funcion de la energia utilizando
toda la estadistica del detector de superficie. Con este método, es posible
obtener valores de X, a mas alta energia que la correspondiente a los datos

tomados con el detector de fluorescencia.

Finalmente, se realizé un anélisis de sesgos de la variable < Ag >., ¥y
un estudio de las incertezas sistemaéticas en la determinacién de X ... Con la
estadistica del subconjunto de datos “Golden” con la que se cuenta al momento
de escribir esta Tesis, la incerteza sistematica del método resulta del orden de
20g cm™2, y domina frente a las incertezas estadisticas, que son menores a

5g cm ™2 por la gran cantidad de datos colectados por el detector de superficie.

Entre otros estudios del pardmetro < Ag >.,, se realizé un analisis de las
fluctuaciones de < Ag >., vy su sensibilidad a las fluctuaciones intrinsecas de
las cascadas, que se reflejan en el RMS(X .y ), también sensible a la especie
primaria. Esta propuesta podria ser utilizada en el futuro por el Observatorio

Pierre Auger, cuando se registre una mayos estadistica de eventos hibridos.

En resumen, el método desarrollado en esta Tesis Doctoral utiliza por
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primera vez la variable temporal t30 — t10, estudiando sus fluctuaciones por
evento por medio del parametro < Ag >.,. < Ag >., €s una variable robusta
y no presenta sesgos significativos. El método para la determinacion de la
posicién en la atmosfera del maximo de particulas de la cascada, X .y, a partir
de esta variable es efectivo y sélido, y si bien la incerteza sistematica es mayor
que la correspondiente a la medicion directa realizada con el FD, es posible
obtener valores de X,,.x a mayor energia, contribuyendo a extender el rango
de sensibilidad a la composicion de la particula primaria en el Observatorio

Pierre Auger.
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