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Lista de siglas

CAE Cascada atmosférica extendida.

FE Foto electrones.

FADC  (Fast Analogic Digital Convertor) convertidor analégico digital.

FM Foto multiplicador.

FPD Funcién puntual de dispersion.

FWHM  (Full Width At Half Maximum) el valor a la mitad de la altura méxima.
HAWC  (High Altitude Water Cherenkov Experiment) experimento con agua

Cherenkov a gran altitud.

HEGRA  (High Energy Gamma Ray Astronomy) astronomia de rayos gamma de energia
alta.

HESS (High Energy Stereoscopic System) sistema esteresocopico de energia alta.
IR Infra rojos.

MC Monte Carlo.

OMEGA Observatorio Mexicano de GAmas.

px Pixel.

RC Rayos césmicos.

RG Rayos gamma.

TC Telescopio Cherenkov.

[OAY Ultra violeta.



Resumen

Los rayos coésmicos se descubrieron cuando pudo comprobarse que la conductividad eléctrica
de la atmésfera terrestre se debia a la ionizacion causada por radiaciones de alta energia; son
particulas que proceden del espacio exterior y su energia es alta, debido a que su velocidad
es cercana a la de la luz. Estas particulas golpean la atmoésfera de la Tierra a razon de
1000 m?/s (flujo integrado a 10 GeV). La mayorfa de ellas son niicleos ionizados; aprox-
imadamente 90% protones, 9% particulas alfa, pequenas fracciones de elementos pesados
(ntcleos pesados ionizados) y 1% de otras particulas como rayos gamma, neutrinos, muones,
electrones, positrones, etc.

Las particulas cargadas son deflectadas por los campos magnéticos galacticos y extragalacticos,
de modo que no pueden rastrearse hasta su origen. Los rayos gamma o fotones con alta e-
nergia (superior a 1 GeV) que alcanzan la atmdsfera no son més que una pequena fracciéon
de los rayos césmicos (= 0.1%), no obstante la deteccién de rayos gamma es el método més
eficiente para obtener informacion sobre las fuentes de rayos césmicos u objetos astrofisicos,
de interés.

El proyecto Observatorio MExicano de rayos Gamma de muy Alta Energia (OMEGA), pro-
pone instalar dos detectores atmosféricos Cherenkov (tipo telescopio) a 4100 m, en el volcan
Sierra Negra, Puebla, México. Se espera que este observatorio sea capaz de detectar rayos
césmicos y rayos gamma, de alrededor de 1 TeV de energia.

El objetivo de OMEGA es monitorear blazares, deteccion indirecta de materia oscura y
seguimiento de fuentes gamma. Asi como determinar el balance entre coleccién de luz, razén
de fondo y eficiencia de la respuesta negatival, para las condiciones del sitio. Con lo cual, se

IEsta incluye:
el ruido de fondo del cielo, que es la luz que entra en el aparato de medicién, en ausencia de fuentes de luz
y se debe principalmente a la difusion de la luz de la atmosfera;
el ruido electrénico, que es una fluctuacién aleatoria en las senal eléctricas, caracteristica de todos los circuitos
electroénicos;
el factor de exceso de ruido, que es el ruido estadistico inherente en el proceso de multiplicacion de la senal.



pretende comprobar que colocar los detectores de la generacién anterior en sitios més altos
(de modo que se incremente la coleccién de luz) es una opcién para las nuevas generaciones
de telescopios Cherenkov. Esta es una opcion alterna a la de construir espejos colectores
mayores y mas caros. Si se logra, se estudiaran las fuentes galacticas y extragalacticas en
una regién con un flujo de sensibilidad mejorado y la posibilidad de detectar nuevas fuentes.

Empleando el método de Monte Carlo en el presente trabajo, se simula el funcionamiento
de uno de estos telescopios adaptandolo a las condiciones y geometria propias de OMEGA.
Los resultados que se presentan, toman en cuenta la simulacién de las areas de coleccidn, la
resoluciéon angular, la calidad optica de los espejos y se sigue el procedimiento de reduccion
de datos que se utilizé en el observatorio HEGRA (High Energy Gamma Ray Astronomy).
Validamos nuestra simulacién, comparandola con resultados publicados por HEGRA, a 2200
m snm. Esperamos que dicha simulacién, nos ayude a entender el funcionamiento de los
instrumentos que se emplearan en OMEGA en su sitio, Sierra Negra a 4100 m snm.

Este trabajo se divide en 5 capitulos, en el primero de ellos, hablaremos de los rayos cosmicos
y los rayos gamma, su interaccion con la atmosfera, la produccion de luz Cherenkov a partir
de las cascadas que dichos rayos generan y de como éstos son detectados indirectamente
desde la Tierra, usando telescopios Cherenkov.

En el capitulo 2 hablaremos de OMEGA, el sitio en que se halla y como funciona el telescopio
que se usa en la simulacion. Describiremos el reflector, la camara, la electronica y como se
toman los datos.

En el capitulo 3 detallaremos la simulacién Monte Carlo, incluyendo cada una de las sub-
rutinas involucradas en los calculos: atmosfera, cascada, detector, reflector y camara.

Continuaremos en el capitulo 4 describiendo la reduccion de los datos, la forma de parametrizar
las iméagenes registradas por los telescopios y los procedimientos para la discriminacién de
la senal. Se muestran y analizan los resultados de la simulacién para 2 200 m snm, com-
parandolos con los resultados experimentales.

Por dltimo en el capitulo 5 anotamos las conclusiones de este trabajo.



Capitulo 1

Introduccion

En este capitulo trataremos la historia y la fenomenologia de rayos césmicos y gamma, su
interaccién con la atmosfera, la produccion de las cascadas aéreas extendidas, como se genera
la radiacién Cherenkov y la manera de detectarla.

1.1 Rayos césmicos

Becquerel descubrio la radiactividad natural en 1896. A principios de 1900 ya se conocia
la radiactividad, la existencia de los rayos alfa, beta y gamma.! Wilson, Elster y Geitel en
1901 comprueban la existencia de radiacién en el aire.

Se media la radiactividad con electroscopios que detectaban la ionizacion que esta produce en
el aire. No obstante, se detecta una ligera ionizacién, inclusive estando lejos de las fuentes
radiactivas de laboratorio. Esto, se atribuyé a las fuentes naturales que se hallan en la
superficie terrestre, de modo que lejos de la superficie, dicha senal deberia disminuir.

En 1912 Hess [Hel2] observaba la ionizacién del aire a grandes alturas empleando globos,
cuando a 5 km de altura la camara de ionizacién que usaba registré varias reacciones. En-
tonces noté que la ionizacién atmosférica aumenta con la altitud y concluy6 que la radiacion
debia proceder del espacio exterior. En 1914, Kohlhorster confirma los resultados de Hess a
9 km de altura (donde la ionizacién es 50 veces superior que al nivel del mar), evidenciando

'Los rayos alfa son ntcleos de He frenados en unos pocos cms de aire; los beta son electrones, con mayor
poder de penetracién que los alfa; los gamma son fotones, no son desviados por campos electromagnéticos y
requieren cms de Pb para reducir su intensidad.



el origen extraterrestre de la radiacién responsable de la ionizacion. En 1925 Millikan llamo
a dicha radiacién: rayos césmicos (RC). Dado que esta radiacién posee un extraordinario
poder de penetracion, se supuso que debian ser rayos gamma (RG) més penetrantes que los
de origen terrestre.

En 1929, Skobeltzyn con una cadmara de niebla (en la que se visualizan las trayectorias o
trazas de las particulas cargadas) observé la presencia de particulas de energia alta que
identificé como electrones y considerd que eran extraidos de la materia por los rayos gamma
coésmicos. Ese mismo ano, Bothe y Kolhorster, usando dos contadores Geiger entre los que
interpusieron una gruesa capa de Pb (capaz de frenar todos los electrones de alta energia)
observaron que la radiacién césmica producia senal simultaneamente en ambos detectores
[K696]. Demostrando, con ésto, que las particulas que Skobeltzyn habia identificado como
electrones pertenecian a la propia radiacién cosmica.

En 1930 Compton comprobd que la mayor parte de las particulas en los RC estan cargadas
positivamente. En 1932, Rossi dié a conocer las cascadas de particulas producidas por
la colisiéon de un fotén o ion energético con un nicleo atémico. Experimentos posteriores
probaron la existencia de una amplia variedad de particulas, entre las que se hallaron el
positrén (por Anderson en 1933) y el muén (por Anderson y Neddenmeyer en 1937).

En 1938, Auger y sus colegas observaron coincidencias entre las senales producidas en con-
tadores Geiger que se encontraban separados por distancias de hasta 300 m [Au39]. Con-
cluyeron que cuando un RC interacciona con la atmésfera, se produce una lluvia (o cascada)
de particulas, que llegan simultdneamente (ya que viajan todas a una velocidad igual, o
cercana a la de la luz) y que la formacién de la cascada debe iniciarse a gran altitud en
la atmdsfera, para poder explicar su extensién. Sus cdlculos [Au38] predecian que algunas
de las particulas de la cascada, debian haber sido producidas por rayos gamma de 1 TeV
de energia, la cual es muy alta comparada con las energias tipicas de los electrones en los
atomos, que varian entre 1 eV y 1 keV, o las de las radiaciones asociadas a los fenémenos
nucleares del orden de 1 MeV. Sin embargo, la formacion de lluvias o cascadas, no explicaba
la existencia de la radiacion extraordinariamente penetrante que se observa en la superficie
terrestre. La naturaleza del origen hadronico o electromagnético de los RC, era debatida.

En 1940, se desarrollaron las emulsiones nucleares (similares a las placas fotograficas, pero
sensibles a las particulas ionizantes), con el objeto de hallar la particula mesén, predicha por
Yukawa (1930) para explicar la interaccién nuclear. Al ser un medio mucho mas denso que
el de la camara de niebla, la probabilidad de observar interacciones es mayor. En 1941 se
confirma la naturaleza escencialmente proténica de los RC.

En 1947, empleando la camara de niebla, se demostré que existian dos tipos de mesones.
Uno de los cuales se frenaba rapidamente y se desintegraba convirtiéndose en otro de masa



ligeramente menor, pero de mucho mayor poder de penetracién. El primero, el pién (hallado
por Powell), es la particula buscada por Yukawa; el segundo, es el muén.

En los afos siguientes se descubrieron las trazas de nicleos pesados (Z>2) y muchas otras
particulas nuevas entre los RC empleando las emulsiones, se produjo un avance en el en-
tendimiento de las interacciones nucleares y se aclaré que la radiacién observada en la su-
perficie terrestre se debe al constante bombardeo de particulas sobre la Tierra.

Entre 1950 y 1960 se desarrollaron nuevas técnicas de deteccion, como Cherenkov, centelleo,
chispas y los semiconductores. Posteriormente, los cohetes y satélites permitieron hallar
fuera de la atmosfera terrestre dos isétopos de He, electrones, positrones y trazas de ntcleos
muy pesados (Z2>90), como componentes de los RC.

Entonces, la radiacién césmica contiene toda clase de particulas, ademés de la radiacién
energética que llega a la Tierra procedente del espacio; distinguiéndose ntcleos atéomicos
(96% H; 3% He; 1% C, N, O y Fe), rayos gamma, electrones, positrones, neutrinos, etc.
Entonces, lo que Auger detect6 fueron las particulas procedentes de una cascada iniciada en
la atmdsfera a gran altura por los RC, denominada cascada atmosférica extensa (CAE).

Durante la guerra fria, en 1963, el satélite espia Vela 6911, mismo que se pretendia usar para
controlar la proliferaciéon de armas nucleares, detect6 RG de alta energia provenientes del
espacio exterior, mientras buscaba radiacién generada a partir de pruebas nucleares en Rusia.
Los resultados se publicaron hasta 1973, se encontraron 16 fuentes de RG con energias 0.2 -
1.5 MeV observadas entre julio de 1969 y julio de 1972 [K173]. Esto hizo necesario desarrollar
técnicas de deteccion para RG; de alta energia (mayores a 1 GeV). Al principio, los detectores
en satélites fueron mas exitosos en la medicién de RG, actualmente los arreglos superficiales
terrestres han complementado las medidas realizadas por detectores en satélites.

Ahora sabemos que la radiacién césmica tiene una componente hadrénica (particulas car-
gadas) y otra electromagnética (fotones con energias desde unos cuantos MeV, hasta varios
TeV). Comtnmente, se conoce como RC a la componente hadrénica y RG a la electro-
magnética. Ademads, también es claro ahora, que ambas componentes pueden producir CAE,
de las cuales hablaremos a continuacion.

1.1.1 Cascadas atmosféricas extensas

En general se produce una cascada atmosférica extendida (CAE) cuando un RC de energia
superior a algunas decenas de GeV interacciona con un nicleo atmosférico. Si una particula
cargada entra a la atmosfera, puede:

- experimentar sucesivas dispersiones eldsticas en los campos coulombianos de los nicleos



atmosféricos;

- colisionar con los electrones o con los nicleos, perdiendo energia en el medio (proceso dom-
inante a bajas energias);

- iteraccionar con los nicleos, desviandose de su trayectoria original y sufrir una aceleracion
que la hace emitir radiacién de frenado (Bremsstrahlung), este proceso domina a altas en-
ergias (decenas de MeV);

- moverse en el medio mas réapido que la luz, sin perder mucha energia y crear una onda
de choque (por la despolarizacién anisétropa de los dtomos y moléculas que la rodean) que
genere la emisiéon luminosa Cherenkov.

En cambio si un fotén energético (gamma) entra en la atmdsfera puede:

- chocar con un electrén atémico, transferirle energia, desaparecer y arrancar al electrén del
atomo (efecto fotoeléctrico);

- impactar con el electrén, que este se lleve una parte de la energia, excitandose o aban-
donando al atomo; mientras el fotéon queda con una energia inferior a la inicial y en distinta
direccién (dispersiéon Compton), efecto que es importante para energias intermedias ~ 1
MeV;

- crear pares electrén-positron, para energias > 1 MeV.

Los RC que contienen nicleos, al chocar con un nicleo atmosférico (por ejemplo de N
u O), producen una reaccién en la que parte de la energia se transforma en materia, se
liberan electrones y se crean nuevas particulas, sobre todo piones. El niticleo incidente o
los fragmentos resultantes después de este choque siguen viajando a gran velocidad hacia el
suelo hasta que de nuevo tiene lugar otra reaccion en la que se producen méas particulas y asi
sucesivamente el proceso se repite muchas veces (en cascada), credindo una gran variedad de
particulas (figura 1.1). Algunos fragmentos logran alcanzar la superficie terrestre, pudiendo
generarse mas de 10! particulas nuevas, por cada particula primaria.

Los fotones energéticos contenidos en el flujo de RC, se materializan en un par e* - e~
en presencia de un ntcleo atmosférico, los electrones y positrones son desviados por otros
nicleos, emitiendo fotones Bremsstrahlung y continuando su camino. Los fotones secundarios
pueden iniciar un nuevo brazo de la cascada si su energia es mayor de 1.022 MeV. Los pares
pueden producir también cascadas electromagnéticas. Cada fotéon Bremsstrahlung vuelve a
materializarse en un nuevo par e™ - e, que a su vez va emitiendo nuevos fotones, repitiéndo
el proceso, hasta que la energia por particula disminuye ~ 81 MeV (que es la energia en la
que la seccién eficaz de los fotones para el efecto Compton, se aproxima a la de la produccién
de pares y las pérdidas de energia de los e por ionizacién se equiparan a las de la radiacién
por frenado en el aire), luego la energia se disipa por el efecto Compton para los fotones o
con el choque y la ionizacion del medio para los electrones, finalmente la cascada disminuye
hasta desaparecer.



(b)

A
fotén incidente

é kT K

&

interaccion con -

molécula del aire
1 /.
+
u

~
AN

(a)

componente mudnica
¥ neutrinos

10

(-]
particula primaria

&

interaccion con
molécula del aire
+

+
ma— K. K9 —y n”
N Y d"j "y
* ¥
¥
E A [
cascada DAY ‘f\‘
hadrénica et e et o7 Etl_li;_‘m
radiacion Cherenkov
y fluorescente
4
ponat Kt " Y e vy ety a-
fragmentos nucleares
componente componente
hadrénica electromagnetica

Figura 1.1: Cascada de particulas generada por (a) un fotén incidente y (b) por una particula.
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Figura 1.2: Simulacién de la cascada de particulas generada por (a) un fotén incidente y (b) por una particula.

La parte hadronica de la cascada, donde la primera interaccién es hadrén-nicleo y los pro-
ductos pueden ser nicleos, nucleones, piones, etc., tiene gran poder de penetracién y genera
continuamente a las componentes electromagnética y la mudnica de la cascada. Los hadrones
secundarios sin suficiente energia decaen principalmente en muones y gammas, pero pueden
comenzar una nueva rama electromagnética de la cascada hadrénica. El momento ortogo-
nal de las cascadas hadrénicas es mayor respecto al de las cascadas electromagnéticas (ver
figura 1.2), debido a que los protones primarios generan una cascada donde el proceso se
complica con interacciones fuertes, hay muchas posibilididades de interacciones y una amplia
variedad de particulas producidas, mientras que la cascada electromagnética tiende a seguir
produciendo sélo fotones.

En la cascada, la mayoria de las particulas conforman un frente conico casi plano de 1 a 2
m de espesor, que viaja a una velocidad cercana a la luz, con un radio dependiente de la
energia de la particula primaria (~ 50 m para un protén de 1 TeV) y cuyo eje tiene la misma
direccién con que incide dicha particula en la atmoésfera. La dispersién de las particulas en
el frente es coulombiana multiple, debida a electrones y positrones.

Los piones neutros creados se desintegran casi instantaneamente, convirtiéndose en dos rayos
gamma. Los piones cargados pueden chocar con otro nicleo atmosférico produciendo nuevas
particulas o desintegrarse en un muén y un neutrino. El muén puede desintegrarse con-
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virtiéndose en un electrén y dos neutrinos, pero debido a su velocidad (cercana a la de la
luz), una parte importante de los muones logran alcanzar la superficie terrestre. Son tan
penetrantes que muchos de ellos alcanzan profundidades de cientos de metros bajo tierra y al
ser particulas cargadas, dejan un rastro de ionizacion, por eso fueron las primeras particulas
secundarias detectadas.

En la componente muodnica de la cascada, los muones de alta energia llegan practicamente
intactos al nivel de la superficie terrestre, conservando la informacién de su altura de pro-
duccién y del desarrollo de la cascada. Los muones de més de 100 GeV proceden de las
primeras interacciones de la cascada, mientras que los de menos de 100 GeV se originan
principalmente de la desintegracién de piones cargados [So89)].

Los neutrinos que se crean en la desintegracion de los piones y de los muones, a pesar
de ser muy numerosos, poseen una probabilidad de interacciéon con la materia extremada-
mente pequena (pueden atravesar completamente la Tierra), lo que causé que pasaran de-
sapercibidos en los primeros experimentos.

Cada uno de los fotones provenientes de la desintegracién de los piones produce a su vez
una cascada electron-foton todas ellas constituyen la componente electromagnética de la
cascada. La seccién transversal de dicha componente, consiste en un disco de fotones gamma,
electrones y positrones que se mueve a la velocidad de la luz teniendo como eje la direccion
del RC primario (figura 1.1). Esta rama, se alimenta principalmente de la desintegracién
de los piones neutros y en pequena proporcién, de la desintegracién de los muones de baja
energia? en electrones y neutrinos. A medida que la cascada se acerca al suelo, el disco (que
acota las interacciones con la atmdsfera) aumenta su radio debido a las colisiones eldsticas de
los electrones con los nucleos atmosféricos. El nimero de particulas en el disco inicial crece
hasta llegar a una profundidad en la que alcanza el maximo desarrollo, a partir de ahi las
particulas son absorbidas en la atmdsfera. Por ejemplo, un protén (nticleo de H) primario
de 10'° eV produce una nube de particulas que alcanza su plenitud a unos 6 km snm, con
aproximadamente un millén de particulas, un tercio de las cuales pueden alcanzar el nivel
del mar ocupando una extension de unos 100 m de radio.

La componente de particulas que alcanzan el suelo varia segin la altitud (a mayor altura
menos atmosfera con la que interaccionar), con la latitud (a mayor latitud mayor cantidad
de particulas desviadas por el campo magnético) y sufren cierta variacién con el ciclo solar
(de 11 anos). La mayor intensidad de las particulas que alcanzan el suelo se da en los polos.

A nivel del mar, y para una latitud de unos 45°N, las componentes principales son muones
(72%), fotones (15%) y neutrones (9%). Las dosis recibidas debido a los RC se encuentran

2 Los de alta energfa tienen una vida larga, debida a la dilatacién temporal relativista.
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entre 300 Sv¥ y 2000 Sv al afo, en promedio 380 Sv/ano. La radiactividad aumenta a
grandes alturas por el incremento en la cantidad de particulas secundarias de la cascada
inducida por las particulas que llegan a la atmoésfera. En promedio, para toda la gama de
energias, se espera que cerca de los 10 km de altitud la razén de ionizacion sea maxima. Las
particulas primarias generadas en la cascada se encuentran a una razén de 1000/ m?s fuera
de la atmésfera y estan compuestas de 90% protones y 9% de particulas alfa [Ga90]. El resto
son nucleos pesados cargados.

1.1.2 Fuentes de rayos cosmicos

Una de las fuentes de RC que mas se han estudiado, son las supernovas; i.e. explosiones
estelares extremadamente violentas y luminosas, que son de los eventos naturales més e-
nergéticos y se han asociado al final de la vida de una estrella masiva (més de 8 veces la
masa del Sol).

La fusion nuclear en el centro de la estrella masiva produce un nucleo de hierro, al detenerse
causa una diferencia entre la presion de radiacion y la fuerza gravitatoria, que provoca el
colapso del niicleo y que se expulsen las capas externas de la estrella. El nicleo se compacta
dando lugar a una estrella de neutrones o a un agujero negro, dependiendo de su masa.
La estrella completa explota y su envoltura es expulsada a gran velocidad; la mayoria de
la energia se libera en forma de neutrinos energéticos y el resto acelera al medio estelar a
tal velocidad que se forma una onda de choque que se mueve hacia afuera. El material en
expansion y el colectado en el viaje forman un remanente de supernova que son los principales
candidatos del origen, permanencia y aceleracion inicial de gran parte de los RC.

En el Sol, la reconexién de lineas magnéticas en el plasma solar induce campos eléctricos
que aceleran el plasma y lo someten a fenémenos turbulentos. Estos fenomenos pueden
suministrar a las particulas energias de varias decenas de GeV, emitiendo RC de baja energia
en los periodos en que se producen grandes erupciones solares, fenémenos poco frecuentes.
Se han identificado lineas de emisién de ntucleos ligeros en las fulguraciones solares y en
supernovas.

Existe una clase de galaxias con una regién central, el nicleo activo de la galaxia, que emite
radiacién en un amplio intervalo del espectro electromagnético (desde ondas de radio, hasta
rayos gamma) y que contiene fuentes de particulas de alta energia.

3El sievert (Sv), es una unidad derivada del SI que mide la dosis de radiacién absorbida por la materia
viva, equivalente a un J/ kg; da un valor numérico, con el que se pueden cuantificar los efectos producidos
por las radiaciones ionizantes.
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La potencia de los procesos que tienen lugar en el nicleo activo es tal que no puede ser
atribuida a reacciones térmicas o nucleares en una estrella. Se cree que en el centro del nicleo
activo hay un hoyo negro supermasivo (10° - 10'° masas solares), cuya energia aumenta su
potencial gravitacional, debido a la masa de la materia que cae dentro y es acrecentada por
el material que lo rodea, hasta formar un disco (de acrecién) alrededor del hoyo.

La friccién y los procesos turbulentos en este disco hacen que se caliente algunos keV, trans-
formando el potencial gravitacional en radiacion térmica, que puede excitar y ionizar atomos
en nubes gaseosas cercanas al hoyo central. Cuando la materia es atraida hacia la region
exterior cercana al agujero negro y rota, alrededor del nicleo se forma, debido a los campos
gravitacionales y magnéticos, un toro opaco de gas y polvo, parte de tal materia se fuga a
enormes velocidades en forma de RC.

En el 10% de este tipo nicleos el material que cae al agujero produce chorros, la mayoria
detectados en TeV. Las emisiones térmicas provienen de su disco de acrecién (rayos IR a
X) y del toro (IR). La emisién de radio, se relaciona con la emisién sincrotén de particulas
relativistas en chorro.

Los sistemas binarios estdn formados por una estrella principal y una estrella colapsada (que
puede ser una enana blanca, una estrella de neutrones o un agujero negro). En las binarias
de rayos X, el objeto compacto acrecienta su masa a partir de su estrella acompanante. Se
considera que son fuentes de RC.

La radiacién inicial depende de la composicion quimica de la fuente y de los mecanismos
con que se acelera, al viajar por el espacio interacciona con el medio interestelar, alterando
su naturaleza por ionizacién, fragmentacién de ntcleos, produccién de particulas nuevas,
deflexién por campos electromagnéticos, modulaciones estelares, etc. Los productos resul-
tantes y la componente primordial no modificada forman la radiacion césmica primaria, que
incide en la atmodsfera terrestre. Al penetrar en la atmésfera la componente primaria de los
RC interactia con la atmoésfera y el campo magnético terrestre, produciendo la radiacién
cHésmica secundaria.

El modelo que empleé Auger para el cdlculo de la energia primaria estaba basado en una
cascada puramente electromagnética, el resultado que proporcioné fue aproximado, pues los
RC pueden tener una energfa superior a los 10*°eV (cien millones de veces superior a la que
se puede impartir a una particula en los aceleradores).

Los datos disponibles de los RC, corresponden a las mediciones de las componentes primaria
y secundaria; para determinar la componente primordial se usan modelos de propagacién en
el medio interestelar y de interaccién con la atmosfera, consistentes con las predicciones de
los modelos de produccién y aceleracion de los RC.
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Figura 1.3: Espectro de energia de los rayos césmicos [Gi03] .

Los campos magnéticos espaciales ocasionan muchas deflexiones a los RC. Sin embargo,
llegan a la Tierra isotropicamente, excepto las particulas de menor energia, cuya llegada es
modulada por los campos solar y terrestre. Los RC con energias < 1 GeV son fuertemente
influenciados por la modulacion del sistema solar, siguen una ley de potencias, con un cambio
en la pendiente, cerca de 10° GeV, aumenta y luego se aplana [Me96], ver figura 1.3. El flujo
de RC medido en la Tierra posee una dependencia muy acentuada con la energia, siendo
mucho mayor en el umbral inferior de energia (figura 1.3).

En la regién donde los RC no han sido alterados por el viento solar, el flujo puede ser descrito
analiticamente por

N
(;E' (0] E_A/ (11)

donde N es el nimero de particulas, v = 2.7 para E < 101 eV y v =3,si 106 eV < E
< 10'? eV. El cambio en el indice espectral v, indica un cambio en el proceso de aceleracién
dominante.

En vista de que el espectro comprende 13 érdenes de magnitud en la energia, los mecanismos
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de aceleraciéon de las particulas pueden tener muy diferentes origenes; los provenientes de
las protuberancias solares y eyecciones de masa de la corona solar al medio interplanetario,
de hasta centenas de MeV, los galdcticos, se producen muy lejos del sistema solar y alcan-
zan energias de 10 GeV; los anémalos (contienen més helio que protones y més oxigeno
que carbono), su origen mds probable, son dtomos neutros en el medio interestelar que mi-
gran hacia la heliosfera, son ionizados, absorbidos y transportados de nuevo. Ademas, la
forma del espectro sélo posee pequenas desviaciones en la pendiente correspondientes a las
regiones denominadas rodilla (10° - 10% GeV) y tobillo (10 - 10 GeV); lo que reafirma la
universalidad de las radiaciones.

El espectro de particulas involucradas en procesos no térmicos esta dada a primera aproxi-
macion por la ecuacién 1.1, con v ~ de 1 a 3, correspondiente a la radiacién de RG.

El estudio de la composicion quimica de los RC, evidencia una correlacién en la abundancia
de las especies quimicas 4 , por ejemplo la abundancia de grupos restringidos de elementos
como Li, Be y B, cuya presencia en los RC se atribuye a reacciones del viento estelar sobre
la atmosfera.

A partir de la determinacién experimental de la abundancia de la radicacién césmica y de su
interpretacion como viento estelar, se puede concluir que la propagacién de estas particulas
es un fenémeno local limitado al interior de la galaxia, hecho que ha sido soportado con la
observacién de una isotropfa sustancial en el flujo de los RC cuando menos hasta 106 eV.
Las particulas con E > 107 parecen tener un origen extragaldctico, aunque el confinamiento
de las particulas que opera en el campo galactico, por ser particulas cargadas, no es muy
eficiente a dichas energias.

1.2 Rayos gamma

Los RG son fotones con energias superiores a 100 keV, se hallan en el flujo de RC (1 en
10 000); debido a su falta de carga, masa y momento, a su infinito tiempo de vida media,
su aparicion como producto del decaimiento en muchos procesos y su predictibilidad, se
convierten en una prueba invaluable del comportamiento de otras particulas y sus lejanos
ambientes.

Los RG son afectados por procesos como la absorcién fotoeléctrica, dispersion Compton,
creaciéon de pares y el choque de fotones, pero no se deflectan por campos magnéticos in-

4Fl hidrégeno es el elemento méds abundante, el helio es el segundo, el oxigeno es el tercero. Todos los
otros son mucho menos comunes.
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terestelares; entonces pueden tener el mismo origen que los RC, ademads de diferenciarse, en
cuanto a que las cascadas hadrénicas generan una imagen mas amplia e irregular (debido a
las interacciones electromagnéticas que tienen con la atmdsfera) y pueden durar 10 ns, mien-
tras que las originadas por RG tienen formas elipticas mas definidas y duran tipicamente 3
ns, ver figura 1.2.

1.2.1 Fuentes de rayos gamma

Los estallidos de RG son explosiones cortas, violentas y son los principales candidatos de la
produccién de RC de alta energia, pues son capaces de acelerar protones a energias superiores
a 10% eV (como las observadas en el espectro de RC). Se ha detectado una de dichas
explosiones por dia [Co97, Pa97, Fr00], su duracién varia cerca de 0.1 a 1000 s y su espectro
se ha medido desde unos cuantos keV hasta decenas de GeV.

El primer estudio sistematico de la naturaleza de los estallidos de RG se dio hasta 1990
mediante los instrumentos BATSE a 50 - 300 keV y EGRET a 30 MeV - 30 GeV, en el
satélite Compton - GRO (Gamma Ray Observatory) [Fi95]. Con BATSE se determiné (en
diez anos de observacién), la posicién de alrededor de 2 700 estallidos de RG (1/dia), con lo
que se evidencié que su distribucion en el cielo es basicamente isotrépica.

Las emisiones observadas de estallidos gamma se concentran a energias tipicas inferiores a
unos cuantos MeV, pero al menos para algunos eventos hay una emisién de energia mayor.
Algunas observaciones de EGRET estén en el intervalo de 20 MeV a 30 GeV, con fotones
de 18 GeV emitidos 90 min luego del estallido [Hu94]. El detector Cherenkov MILAGRITO
reporté6 la presencia de una senal en el régimen de alta energia 500 GeV - 20 Tev [Mc00],
lo cual se considera como la primera evidencia experimental de emisiones sobre los 100
GeV, para los estallidos gamma. La colaboracion GLAST reporté observaciones con el
instrumento LAT de 20 MeV a 300 GeV de fotones de hasta 15 GeV en el GRB080916c.
Hay experimentos para el estudio del espectro electromagnético tanto en tierra como en el
espacio. En los satélites se han detectado RG por observacion directa de hasta 30 GeV;,
aunque no son capaces de detectar gammas con energias >100 GeV, pues se requeririan
instrumentos demasiado grandes para su puesta en orbita, debido a que el flujo de gammas
con altas energias es muy bajo. El primero en detectarlos fue el satélite OSO-3 en 1967
[Kr72], SAS-2 descubrié la radiacién de fondo gamma difusa [Fi77].

COS-B proporcioné un mapa de la emision galactica gamma y descubrié 25 fuentes puntuales,
que incluyen a los pulsares Vela y Cangrejo, ademas del quasar 3C273 [Bi01]. El satélite
observatorio Compton de RG, en 1991 con el experimento EGRET permiti6 la observacion
entre 100 MeV y algunos GeV. Actualmente con el satélite Fermi (telescopio Espacial de
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Rayos Gamma, en 6rbita desde 2008) se ha generado un mapa de las 1451 fuentes de rayos
gamma mas brillantes [Fer], cubre el intervalo de 8 keV a 30 MeV y ha posibilitado la
deteccion de 56 nuevos pulsares.

Hay varios modelos de produccién de RG: radiaciéon sincrotén, Bremsstrahlung, desinte-
gracion de piones neutros, productos de colisiones nucleares, lineas de emision por captura,
aniquilacion electrén-positron, dispersion inversa de Compton, decaimientos nucleares, etc.
Se pueden observar a través de sus interacciones con la materia o con otros fotones.

Un RG al arribar a la Tierra, da lugar a la producciéon de pares en las proximidades del
nicleo de una molécula atmoésferica. Los pares electrén - positrén que se producen tienen
una energia tan alta, que producen radiacién de frenado, o Bremsstrahlung (cualquier cambio
en la velocidad de una particula cargada genera radiacién). Esta radiacién es a su vez muy
enérgetica y da lugar a que muchos de los fotones involucrados produzcan més pares.

Los piones son creados en las colisiones de protones con alta energia contra nicleos de gas o
con campos de radiacion densos, dichos protones interactiian con la materia y la radiacién
gamma, produciendo particulas hadrénicas, cerca del 30% de estas particulas son 7°, mismas
que luego de un breve instante (1071¢ s) decaen en dos gammas con un razén cercana al 99%.

En la dispersién inversa de Compton (un electrén choca con un fotén, de forma que el
electrén adquiere energia tras el choque y cambia su trayectoria), electrones relativistas y
fotones de baja energia interactian, de modo que los fotones son dispersados y aumentan su
energia. Este es el proceso mas importante para la produccion de rayos gamma de muy alta
energia.

Las particulas cargadas que pasan cerca de nicleos atémicos o iones, disminuyen su velocidad
(frenan), modifican su trayectoria y emiten radiacién Bremsstrahlung, predominantemente
fotones de baja energia (< 100 MeV). Los fotones de alta energia son creados en zonas con
un campo magnético fuerte, como radiacién sincrotrén. La radiacién gamma de energias
por debajo de 1 GeV, tiene como fuente principal al Sol. Los objetos estelares compactos
como las enanas blancas, las estrellas de neutrones y los hoyos negros, pueden producir RG
de energia alta y muy alta, si tienen la oportunidad de acrecentar su materia.

La radiacion emitida por los nucleos activos de galaxias, incluye RG, que se cree son pro-
ducidos en el chorro (que emiten dichos nicleos), mediante la dispersién inversa de Compton
para electrones de alta energia o a partir de protones con alta energia que generan 7° [Ma91].
Los RG puede ser generados por los fotones sincrotén de los mismos electrones (auto sin-
crotén Compton) o a partir de la radiacién térmica del disco de acrecién (Compton externa
inversa) [K681, Ma85].

Durante la formacion de una estrella de neutrones las particulas se aceleran por los campos
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eléctricos inducidos por el campo magnético rotante de dicha estrella. La radiacion sincrotron
debida al movimiento de las particulas cargadas en el campo magnético de la estrella y el
efecto Compton inverso aumentan la energia de los fotones y del fondo de microondas, debido
al choque con los electrones acelerados.

En los procesos binarios la transferencia de materia puede llevarse a cabo por el viento
estelar de la estrella principal cuando alcanza al companero compacto, o puede suceder que
el disco de acrecion del companero compacto encuentre a la materia de acrecion de la estrella
principal y ésta caiga hacia el objeto compacto, generando un punto de emisién caliente,
fuente habitual de radiacién sincrotrén de alta frecuencia (incluidos los RG). En las binarias
masivas de rayos X, el material es transferido via el viento estelar fuerte y la produccion de
RG de muy alta energia se da a través del decaimiento 7°, en el material que se acrecienta
alrededor de la estrella compacta. Los microcuasares son chorros relativistas emitidos por
los sistemas de rayos X binarios. En los microcudsares L.S5039 por HESS (High Energy
Stereoscopic System)[Na05] y en LS1+61 por MAGIC [Mag], se han detectado emisiones de
muy altas energias. Una variable cataclismica, es un tipo de estrella que experimenta stibitos
y espectaculares cambios en su brillo, como las binarias cataclismicas (una enana blanca y
una enana roja o naranja), las estrellas simbidticas (una gigante roja y una enana blanca)
y las supernovas. También existen estrellas varibles con cambios pequenos pero rapidos
(centelleo), originados por la caida de material en la zona de impacto del disco de acrecion,
los hadrones chocan con el material de acrecién, creando piones que decaen en RG.

Los pulsares son estrellas de neutrones que rotan muy rapidamente y que producen un campo
magnético muy intenso. Los més rapidos, son los de mayor edad y se encuentran en sistemas
binarios. Se ha detectado emision X, gamma y radiacién muy energética, en varios pulsares
con MAGIC [Mag]. La intensidad de la radiacién se concentra en un rayo a lo largo de los
polos magnéticos y como el eje magnético no esta alineado con el eje de rotacion, el rayo
emitido barre el cielo, produciendo senales periddicas que atraviesan la Tierra. La produccion
de pares electrén - positron es la responsable de la emisién observada. La condicion umbral
para la creacién de pares requiere de fotones de alta energia, muchos de los cuales escapan
a la magnetésfera sin atenuarse.

Los RG de alta energia originados por la radiacién de particulas cargadas aceleradas en
diferentes regiones de la magnetésfera de los pulsares, provienen de las particulas cargadas
que se aceleran a lo largo de las lineas de campo magnético mediante huecos formados
justamente antes de los polos magnéticos (corona polar), o son producidos como resultado
de la aceleracién de las particulas cargadas en huecos vacios formados fuera de las regiones
de la magnetésfera del pulsar (hueco exterior).
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1.3 Telescopios Cherenkov atmosféricos

Los RC no pueden penetrar la atmoésfera terrestre sin interaccionar, de modo que desde
tierra tienen que ser detectados indirectamente. Una vez detectados los RG por los satélites,
se hicieron predicciones para telescopios consistentes de arreglos de detectores de particulas
[Co76, Mo58], se realizaron experimentos en Polonia y Bolivia buscando fuentes discretas,
pero los umbrales eran muy altos (> 100TeV) y no se hallaron.

En Crimea se usaron técnicas de deteccion més sensibles, se desarroll6 un arreglo con 12
detectores de luz por un grupo del instituto Lebedev [Ch65], con el cual observaron las
fuentes predichas y se sembraron las bases para el posterior desarrollo de la técnica.

En los anos siguientes, se desarrollaron mas de una docena de experimentos basados en
tierra, extendiendo y mejorando las técnicas de observacion. El primer reflector 6ptico
de 10 m construido para la Astronomia de RG, fue hecho en el observatorio Whipple en
1968. La aparente deteccién de una senal de la binaria de rayos X, Cygnus X-3, por grupos
rusos, alemanes e ingleses usando técnicas atmosféricas Cherenkov y arreglos de detectores
de particulas, aumentaron la actividad experimental, pero no mejoraron las técnicas de
deteccion. Se detectaron senales de binarias y pulsares, pero eran efimeras y de significancia
estadistica marginal [We03].

El subsecuente desarrollo de la técnica Cherenkov, condujo a la primera deteccién clara de la
nebulosa del Cangrejo, usando un telescopio Cherenkov por el observatorio Whipple [We08],
sucedié en 1989. Se descubrié la primera fuente extra-galactica TeV, detectando RG de muy
alta energia, en la galaxia activa Markarian 421 y se han detectado indirectamente gammas
de 10 GeV a 100TeV. Los satélites y los experimentos basados en tierra se complementan al
explorar un amplio intervalo de RG de 100 MeV a 100 TeV.

En 1990 la colaboracién MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Tele-
scope) comenz6 el diseno de un telescopio Cherenkov (TC) de 17 m de didmetro para obtener
la maxima sensibilidad posible. Asi, la capacidad experimental para observar RG con alta
energia fue impulsada por las nuevas técnicas de observacion.

Posteriormente, el experimento HEGRA (High Energy Gamma Ray Astronomy|[Heg|) en la
isla de La Palma (Canarias, Espana), emplea un sistema de TC. El primer prototipo de
telescopio CT1 (con un pequeno espejo), entra en operaciéon en 1992. En 1993, comienza
a funcionar el segundo telescopio prototipo CT2, con un espejo de 8.5 m?. Entonces, se
mejoraron las camaras, la electrénica, el sistema de adquisicién de datos, se renové el CT2
y se conformé un sistema de TC, equipado 4 telescopios, en 1995 (CT3) y 1996 (CT4,5,6).
En septiembre 1998, se trabajaba con un sistema de 5 telescopios, cada uno con un espejo
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de 8.5 m? y una cadmara de 271 pixeles. Los telescopios se arreglaron en un cuadrado de 100
m de lado y un telescopio en el centro del cuadrado. Empleando este sistema se hicieron
observaciones estereoscopicas basadas en la concidencia de los disparos muiltiples, que proveen
informacién para optimizar la discriminacién entre los destellos de luz Cherenkov de RG y
RC, que inducen las cascadas, con base en esta técnica se mapearon las fuentes de RG TeV.

Los TC a diferencia de los telescopios 6pticos o los radiotelescopios, no detectan la radiacién
emitida por el objeto en estudio, sino que toman la imagen del breve destello de radiacion
Cherenkov (de entre 3 y 20 ns) generado por la cascada de particulas cargadas que se produce
cuando los RC golpean la atmosfera.

La alta razén de detecciéon, la habilidad de la separacién efectiva de las cascadas electro-
magnéticas de las de hadrones y la buena exactitud en la reconstrucciéon de la direccién de
los RG primarios son caracteristicas de los TC.

Este tipo de detectores pueden medir eficientemente la luz Cherenkov de las CAE en el
intervalo de 300 a 700 nm, pues a longitudes de onda mayores el ruido de fondo comienza
a incrementarse debido a la intensa emisién de lineas de OH y HyO en la parte superior de
la atmoésfera, mientras que la intensidad de luz Cherenkov disminuye en funcién de 1/\%
Ademas, debajo de 300 nm la luz Cherenkov es fuertemente absorbida por el ozono del aire
[Wi67].

Los detectores en el espacio no son muy eficaces debido a sus pequenas zonas de coleccién
(cm?) y a la rdpida disminucién del flujo de fotones de RG de fuentes césmicas de 50 GeV
a 50 TeV, en cambio los TC cuentan con un gran espejo segmentado para detectar el breve
destello de radiacion de Cherenkov ver figura 1.4, cuya area de recoleccion efectiva es grande
(< 10*m?).

Los satélites y los experimentos basados en tierra se complementan al explorar un amplio
intervalo de energfas (de 100 MeV a 20 TeV). Los TC detectan RG en un régimen de
energia inaccesible a los instrumentos espaciales, debido a que emplean a la atmosfera como
medio de deteccién y el area de recoleccién (el drea total del suelo iluminado por el destello)
corresponde a muchos cientos de m?, alrededor de 10 000 veces la de los satélites comunes.

La técnica atmosférica Cherenkov es la tnica actualmente aplicable a altas energias (0.1 -
20 TeV) en la astrofisica de RG, con ella se pueden medir fuentes de RG de flujo débil y
de objetos celestes lejanos (107! a 107! f /m?h), con una razén cercana a un evento cada 5
min [Mi94], es la técnica de observacién méds sensible para RG de TeV y ya se han detectado
algunas fuentes lejanas de RG (de unos 10 TeV) con ellos [AhO1].

Los tiempos de observacion se han limitado a noches claras y sin luna, el campo de vista esta
limitado a unos cuantos grados cuadrados. Si el TC esta dentro de una area de produccién
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Figura 1.4: Telescopio atmosférico Cherenkov

de luz, una fraccién de la luz es reflectada por el espejo y llevada a la camara situada en
el plano focal del espejo, la cual contiene un conjunto de tubos FM, que se acoplan a la
electrénica que detalla, digitaliza y registra el patrén o la imagen de la cascada. Para ello
se parametrizan las imagenes usando el método de Hillas. Asi mismo, el espejo parabdlico
convierte los angulos de incidencia en distancias respecto al centro de la camara.

En el régimen de altas energias (cientos de GeV) los TC han probado ser la herramienta més
exitosa desarrollada, con ellos se estudié el Universo considerando el espectro no térmico,
para determinar el origen y los mecanismos de produccién de RG de GeV a TeV.

Actualmente hay cuatro grandes TC, CANGOROO III (Collaboration of Australia and Nip-
pon for a GAmma Ray Observatory in the Outback), MAGIC, HESS. y VERITAS (Very
Energetic Radiation Imaging Telescope Array System).

1.3.1 Efecto Cherenkov producido por los rayos césmicos en la
atmosfera

Una particula cargada en movimiento no radia (por si misma), sin embargo, al atravesar
un dieléctrico con una velocidad mayor a la de la luz en dicho medio, produce radiacion
electromagnética. Esto se debe a que la carga de dicha particula induce la formacién de
dipolos eléctricos, que desaparecen luego del paso de la particula (ya que la configuracién
del medio se reajusta, cuando la particula que lo atraviesa ya no estd). Entonces, como la
informacion del paso de la particula através del medio se propaga mas lentamente que su
movimiento, sucede que la emisién de los dipolos reajustandose forma una onda de choque
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de brillo azulado en el medio, a lo largo de la trayectoria de la particula, i.e. la radiacién
Cherenkov (visible). En particular, cuando las particulas cargadas de los RC se mueven maés
rapido que la luz (sus energias son altas) en la atmdsfera terrestre, polarizan asimétricamente
a las moléculas de N y O de la atmoésfera, generando la emisiéon Cherenkov.

Si la particula se mueve lentamente (en un régimen no relativista), los dipolos que induce
se distribuyen simétricamente y no hay un efecto neto visible, la polarizaciéon sigue a la
particula.

La dindmica y el desarrollo de las CAE no se han determinado analiticamente de manera
rigurosa, sélo ha sido a través de la simulacion de calculos numéricos, usando el modelo
simplificado de Heitler [Pe05, Ta05]. En este modelo se tiene un fotén con energia inicial
E, que interacciona con el ntcleo de la atmoésfera, dando lugar a la produccién de un par
et - e7. Los electrones y positrones producidos, pierden energia por radiacién de frenado
(emitiendo a su vez fotones de alta energia) de acuerdo con [He98§]

dE E

— =, (1.2)

dx X,
donde X, es la distancia que penetra la radiacion y E la energia inicial de dicho fotén.

Suponiendo que por cada longitud se da solo una interaccién (produccion de pares o Bremsstrahlung),
en cuya produccion se reparte la energia disponible en partes iguales, el proceso de la cascada
continua hasta que se hace irrelevante la pérdida de energfa por ionizacién °. Se puede fijar
entonces una energia critica E., de modo que para:

E > FE, la pérdida de la energia por frenado supera a la de ionizacién y la cascada puede
todavia autoalimentarse,

E < E, la pérdida de la energia por ionizacién se vuelve relevante y la cascada se termina.

Si cada interaccion produce dos particulas, el nimero de particulas en el paso n, es N= 2",
el proceso continuia hasta que % > FE,. y el nimero maximo de particulas producido es

N,, = EE = 2" de ahi que el un nimero méaximo de pasos es
c

logZ 10, E
= e = log—. 1.3
" log?2 3 OgEC (13)

La energia critica . ~ 80MeV en la atmédsfera, se obtiene comparando la pérdida de energia
por ionizacién (esencialmente 2 MeV /gem™2), con la pérdida de energfa por frenado (£), lo

5Fenémeno mediante el cual se producen iones, i.e. 4tomos o moléculas cargadas eléctricamente debido
al exceso o falta de electrones respecto a un d4tomo o molécula neutra
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Ec

que acontece cuando == es constante. El alcance méaximo (respecto al nimero de particulas),
ocurre luego de haber recorrido un espesor de X, n,,.

Ademas, en este modelo se considera a la componente de la cascada que contiene electrones,
positrones y muones, como la tnica componente que produce radiaciéon Cherenkov en la
cascada. Adicionalmente, se tiene en cuenta sélo la dimensién longitudinal de la cascada y
no su extension. Las particulas cargadas de una cascada atmosférica pueden tener energia
suficiente para producir radiaciéon Cherenkov, cuando la velocidad de la particula es mayor
que la de la luz en el medio v > = 6 B > B, donde B = %, ¢ es la velocidad de la luz,
n el idice de refraccion del medio y G = %, es la condicién de velocidad minima para la
emision de radiacién Cherenkov.

L. 1 )
En términos de su momento p = mf3(1 — $%)"2, para una particula de masa (en reposo) m
se traduce como

p> (1.4)

)

n?—1

a mayor masa de la particula, el momento minimo necesario para la emision Cherenkov es
mayor. En cuanto a energia, el umbral para que una particula emita luz Cherenkov esta

dado por

m02

V1= pBn?’

alrededor de 20 MeV para los electrones y 4 GeV para los muones (tomando como indice de
refraccién de la atmosfera n=1.0003).

B, = (1.5)

El ntimero de fotones Cherenkov emitidos por unidad de trayectoria dx y por unidad de
longitud de onda d\, esta dada por

d>N 27TaZ e
d:l:d)\ A2

(1-p8°n%) (1.6)

donde « es la constante de estructura fina y Z. la carga de la particula emisora. La de-
pendencia de A\~2 muestra que la mayoria de los fotones son producidos con la longitud de
onda,en el intervalo donde n > . El indice de refraccion del medio depende de la longitud
de onda de la radiacion que lo atraviesa, el espectro de emision Cherenkov esta limitado por

1 1
m > .

B
Suponiendo que la atmésfera es isoterma, se tiene un comportamiento exponencial simple
para la densidad atmosférica en funcién de la altitud

h

p(h) = poe” 7o, (1.7)

con p, = 1.3 mg/em?, h, = 7.1 km y h la altitud.
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Figura 1.5: Diferencias entre el espectro de emisién Cherenkov en la atmdsfera, a una altura de 10km y el
detectado por un observador a 2km snm. [An08]

El indice de refracccion puede expresarse como

h
n(h) =1+ n,e ho, (1.8)
donde 7, = 2.9 x 1074,

La radiacion Cherenkov es producida en conos con un angulo 6 de apertura, que depende de
la energia de la particula, cosf = in El dngulo mayor de emisién observado es cosf = %
La dependencia del umbral de energia F, y el angulo Cherenkov maximo a la altura h, son

m02 h

E.(h) x ——, 08 Oppaz(h) = npe™ ho. (1.9)
1+ nee ho

La lluvia de particulas cargadas se inicia a una altura de 10-20 km. Considerando h=10 km
para un RC, obtenemos energias de 42.9 MeV para electrones, 8.9 GeV para muones, 78.8
GeV para protones y 6 = 0.68° para electrones ultrarelativistas.
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Figura 1.6: Representacién artistica del campo magnético terrestre [Ge]. Podemos observar que en la
direccion E-W | el campo magnético desvid las particulas cargadas un angulo mayor, que en la direccién N-S.

Las interacciones con las moléculas de la atmosfera hacen que el espectro Cherenkov obser-
vado por los instrumentos en el suelo sea significativamente diferente de la emision primaria
(ver figural.5), ya que esta puede sufrir

- absorcion por la capa de ozono O3z +v — Oy 4+ O, el O y el N atmosféricos, para fotones
con E > 4.3 MeV;

- la absorcién de agua y moléculas C0O,, para fotones con E > 1.5 MeV;

- la dispersién de Rayleigh sobre las moléculas de gas, influye sobre el espectro UV del
Cherenkov y su seccién transversal es proporcional a \*;

- la dispersién de Mie 6, debida a la presencia de particulas en aerosol y polvo de menos de
10~3um de didmetro, su absorcién se debe al estrato de ozono y a las interacciones con las
moléculas de agua y COg, su contribucién se estima en 5% de la de Rayleigh. La diferencia
entre el espectro medido a 10 km y a 2 km de altura se muestra en la figura, se observa
un corte en el flujo en la regién UV y un pico de emisiéon, que representa la ventana de
observacion para la radiacion Cherenkov producida en la atmdsfera entre los 300 nm y 400
nm. El efecto Cherenkov del cono de luz es mas amplio en la direccién E-W, debido a la
influencia del campo geomagnético sobre las particulas cargadas, ver figura 1.6. La energia
mas alta tiene el menor indice refractivo.

6Si la luz interactia con una particula mayor que las moléculas de gas, no funciona el mecanismo de
Rayleigh, ocurre un proceso mas sencillo, la particula absorbe parte de la luz y la otra la refleja, como si
fuese un espejo diminuto, segin su composicion quimica refleja mas o menos luz y altera el color, si esta
formada por sustancias coloreadas.



Capitulo 2

OMEGA

Los datos que analizaremos en este trabajo corresponden a la simulaciéon de un TC, perteneciente
a un par de telescopios, que formaban parte del observatorio HEGRA (que se hallaba en la
isla La Palma, Mallorca, Espana, a 28.75° N, 17.89° W, 2200 m snm; de 1996 a 2002). Uno
de dichos TC se ha restaurado para instalarse en OMEGA, un observatorio de RG de muy
alta energia (> 100 GeV). En este capitulo describiremos a OMEGA, el TC que se empleard

y la manera en que se usara.

2.1 El sitio donde se ubica

OMEGA estd en la Sierra Negra a 4100 m snm, dentro del Parque Nacional Pico de Orizaba.
El parque incluye al Citlaltepet]l o Pico de Orizaba (la cima més alta de México, 5 610 m
snm) y al Sierra Negra, (4 600 m snm, a 7 km al SO del volcén Citlaltepetl). Las coordenadas
del observatorio son 18°59’42” N, 97°18’30” W.

El Gran Telescopio Milimétrico (GTM) se encuentra en la cima de Sierra Negra y el obser-
vatorio de RG HAWC (High Altitude Water Cherenkov Experiment), se encuentra en una
meseta cerca de la silla entre los dos picos. OMEGA, aprovechara la infrestructura generada
por HAWC, por lo que, el TC se instald junto a éste (ver figura 2.1).

El objetivo de OMEGA es monitorear blazares TeV, analizar el desempeno y el umbral de
energia de los TC a grades altitudes, trabajar conjuntamente con los demas observatorios
en Sierra Negra (para cubrir una amplia banda de longitudes de onda), complementar las
observaciones de HAWC, calibrar de manera cruzada algunos de los eventos con HAWC y

27
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Figura 2.1: El sitio donde se ubicard OMEGA, se muestra parte del observatorio HAWC [HW]

seguir sus fuentes probables.

El sitio posee buenas condiciones atmosféricas y proporciona una excelente visibilidad de
los objetos celestes, es posible observar algunas de las fuentes conocidas de RG, de forma
optima. La Nebulosa del Cangrejo, culmina a 3° del cenit y sera visible durante algunas
horas cada dia; en el invierno y de noche, serda el momento mas propicio para observarla.
Cygnus, a 20° de angulo cenital, asi como el plano galactico, se cubriran para incluir més de
una docena de fuentes de muy alta energia, observadas por HESS. Incluso el centro galactico,
a los 48° del cenit, podria ser observable (en las més altas energfas).

El sitio se encuentra lo suficientemente cerca al Ecuador, para tener clima favorable. Las
condiciones meteorologicas, han sido registradas durante mas de diez anos en la cumbre
de Sierra Negra, a 500 m sobre el sitio de HAWC y a una distancia horizontal de 1 km,
registrandose temperaturas bajo cero sélo el 5% del afio. En el 2012, se instalé una estacién
metereoldgica in situ y se ha monitoreado el clima, registrandose una temperatura media de

5.8 °C [HA].

Las velocidades del viento son generalmente leves, con una media de 14.4 km/h para los
datos registrados, en la cumbre se Sierra Negra y de 8.8 km/h, en el sitio de OMEGA [HA].
Es raro que se presenten vientos superiores a 36 km/h. Sin embargo, el paso del huracén
Dean (en el ano 2007) a unos 100 km al norte del sitio provey6 vientos de hasta 150 km/h,
la mayor medida en los anos recientes. No se considera posible que existan vientos de 250
km/h (un huracan de categoria 5), para un sitio con més de 4 km de alto y 100 km hacia el
interior. !

'Por ejemplo, el 24 de agosto 2014, al SE de Isla Socorro, en Colima y a 805 km al SE de Cabo San
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El sitio de OMEGA, esta localizado a casi 2.5 h de Puebla y 4 h de la ciudad de México.
La mayor parte de la distancia entre Puebla y el sitio se recorre a través de la autopista
Puebla-Orizaba, con los ultimos 15 km en carreteras secundarias.

La via de acceso, en los ultimos 7 km, es un camino de terraceria, que sirve de acceso
tanto al gran telescopio milimétrico (GTM), como a HAWC. La carretera fue construida
principalmente durante 1998-1999 y ha sido continuamente mejorada.

La electricidad e internet, se han instalado hasta la cima de la montana, en el GTM; se
suministra hasta 1 MW de potencia durante la operacién, con un potencial pico de suministro
de 5 MW. Una derivacion, que provee hasta 120 KW de potencia, se ha instalado en el
sitio de HAWC y de este punto se tomara la energia para OMEGA. Similarmente, se ha
hecho una derivacién con la fibra optica, para la comunicacién por internet. En HAWC,
existen instalaciones como: taller mecanico, comedor, banos, etc., lo cual permite condiciones
aceptables de trabajo, para la instalacién y operacion del TC.

2.2 El telescopio en OMEGA

El TC de OMEGA esta conformado por una estructura metalica, con un peso de alrededor
de 4 toneladas y presenta:

- un montaje direccional de altitud - azimutal, asociado a un GPS, que mediante motores
paso a paso, permite observar diferentes puntos celestes;

- una antena, con un reflector de 8.5 m?;

- un detector, con una camara de alta resolucion, que posee una disposicion hexagonal de
271 pixeles y 4.3° de campo de visién en el plano focal, cada pixel tiene una visiéon de 0.25°
[He96];

- el equipo electronico asociado, que incluye el sistema de adquisicion de datos y el sistema
de posicionamiento del TC [Bu98];

- una caseta, para resguardar la electrénica.

Este TC esta disenado para observar y dar seguimiento a fuentes de RG en la boveda celeste,
tiene una montura que describe arcos de circunferencia alrededor de la fuente y sus ejes de

Lucas, en Baja California Sur, el huracdn Marie alcanzé la categoria 5 con vientos maximos sostenidos de
260 km/h y con rachas de 315 km/h a 335 km. Mientrds que en la ciudad de México [ClMe] se registraron
10 km/h.



Figura 2.2: Uno de los telescopios

atmosféricos Cherenkov instalados en HEGRA.
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Figura 2.3: Telescopio atmosférico Cherenkov instalado en OMEGA.
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Figura 2.4: Estructura de un espejo del telescopio.

movimiento poseen dos grados de libertad (la altura y el dngulo azimutal). A continuacién
describiremos con mayor detalle algunos de los componentes.

2.2.1 El detector

La antena del TC posee un detector constituido por un gran espejo reflector de forma hexa-
gonal (dividido en segmentos), cuya diagonal mide 3.4 m, ver figuras 2.2 y 2.3. Este reflector
estd compuesto de 30 espejos (segmentos) individuales, cada uno de los cuales posee una
curvatura esférica y esta hecho de cristal aluminizado, revestido de cuarzo. Sin embargo, la
curvatura total del reflector o espejo resultante, es parabdlica?; geometria que conserva la
informacion de la imagen de los fotones entrantes.

El conjunto de espejos son secciones de una esfera de 490 cm de radio montados en un arreglo
de disefio 6ptico Davies-Cotton [Da57] y poseen un drea total de 8.5 m?. La ventaja de esta
disposicion, radica en ser relativamente sencilla de ajustar y en que las desviaciones en la
imagen son radiales, de modo que este tipo de montaje, garantiza una buena calidad de la
imagen para las trayectorias de los rayos fuera del eje.

Cada espejo tiene un contorno circular (ver figura 2.4) de 60 cm de didmetro, 2 cm de
espesor, distancia focal de 4.9 m (sobre y debajo de la posicién del centro de cada espejo) y
esta hecho de vidrio esmerilado con recubrimiento de aluminio de 0.6 pum de espesor, que a
su vez esta recubierto por una capa de cuarzo de 1 pum de espesor (para protegerlo del clima).
La reflectividad del espejo en HEGRA, se consideraba entre 85 y 89 % para longitudes de
onda entre 300 y 600 nm [Mz94]. En este trabajo la consideramos entre 75 y 79 %, debido
al tiempo transcurrido, el transporte y medidas realizadas a una muestra aleatoria de los

2Con el objeto de concentrar la Iuz en el foco del paraboloide.
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espejos. El peso aproximado de cada espejo es de 17 Kg.

2.2.2 Camara

El detector del TC esté equipado con una cdmara de 271 canales (pixeles), que presenta un
arreglo hexagonal de 20 cm de lado, ver figura 2.5. Cada pixel contiene un tubo fotomultipli-
cador® (FM) modelo EMI 9083 KFLA y un preamplificador situado en su base. Un embudo
de lucita recubierta con aluminio en el plano focal concentra los fotones que entran a los
fotocatodos, los embudos tienen forma de conos de Winston, ver figura 2.6.

La distancia entre los centros de 2 pixeles adyacentes es de 21 mm, correspondiente a 0.2445°
en el cielo (cada pixel de la cdmara tiene un nivel del campo visual de 0.25° y un cono de
Winston, con un angulo de abertura total de 16°), la cAmara tiene un didmetro méximo de
3.25% y un campo de vista de 3° de ancho.

Los FM con un fotocatodo bialcalino tienen el mayor rendimiento de fotolectrén en la de-
teccion de radiacién Cherenkov, comparado con otros tipos de materiales, son sensibles a la
luz en el intervalo de 300 a 600 nm (los limites inferiores se deben al tipo de vidrio usado en
la ventana de entrada). La eficiencia cudntica de este tipo de FM es cercana a un 26%, para
370 nm, con una media alrededor del 14% (270 nm < A < 620 nm), como se ve en la figura
3.4.

El TC posee un disparador, una coincidencia de 2 pixeles vecinos producen una senial de 6 FE
(incluyendo el ruido de fondo). Un evento multitelescopico requiere al menos 2 telescopios
para disparar.

La eficiencia de la coleccion de luz se optimiza utilizando guias de luz de forma hexagonal
de tal forma que se minimize el area o espacio muerto entre los FM. Estas guias de luz son
del tipo cono de Wheastone por lo que, en principio, la luz solamente rebota una vez antes
de llegar al FM.

La camara cuenta con 4 postes hechos de fibra de carbén para fijar la cdmara, cuerdas de
acero le dan estabilidad a la estructura, ademas de ayudar a centrar la camara, en el foco
de la parabola formada por la estructura y los reflectores.

3Un fotomultiplicador, es un detector que aprovecha el efecto de emisién secundaria de electrones para
responder a niveles muy bajos de iluminacién, manteniendo un nivel de ruido aceptable. Estda compuesto de
un fotocatodo, que emite electrones cuando inciden fotones de determinada energia.



Guia de luz
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Base con
preamplificador

Figura 2.6: Esquema de la construccién interior de la camara del TC, se muestra uno de sus pixeles, el corte

transversal de la parte superior y la vista desde arriba de dicho pixel [Ra95].
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2.2.3 Electronica

La senal del FM se amplifica por separado en la cdmara, después se transfiere a la electronica
para su captura y posterior analisis. A excepcién del alto voltaje, todo el sistema de
adquisicion de datos y el movimiento del telescopio, estan controlados por un médulo VME
(Vesa Module Europe), que tiene una unidad de procesamiento central (CPU, Central Pro-
cessing Unit) modelo 6940 Motorola.

La captura del evento se inicia cuando dos pixeles vecinos detectan una senal que sobrepasa
el umbral de energia preestablecido para los dos FM. Los datos del evento se envian a una
computadora externa para su almacenamiento. La digitalizacion de los pulsos es obtenida
con un sistema FADC (Fast Analogic Digital Convertor). Las casetas, se usan para almacenar
y resguardar de la interperie a la electrénica y al sistema de adquisicion de datos. Tienen
una dimensién de (2 m)?, un voltaje nominal de 220 V y cuentan con un sistema de aire
acondicionado, para evitar el calentamiento que genera la electrénica.



Datos del TC en OMEGA [Pii01]

Montaje

rango angular 25 - 907,

altitud 10 - 90 ©,

precision angular 0.06°,

manejo con motores de paso,

control de 14 bit en los ejes codificadores.

Espejos

nimero total de espejos 30,

forma esférica,

curvatura esférica,

didmetro 60 cm,

material vidrio aluminizado con cubierta de SiO,,

drea de cada espejo 0.31 m?,

distancia focal 492 + 4 cm,

resolucién angular 20 - 40 arcsec,

reflectividad 73 - 75 % (300 - 500 nm),

peso de cada espejo 6 kg.

Camara

forma del pixel hexagonal,

didmetro del pixel 0.42° (= 36 mm),

sensibilidad geométrica 80%,

campo visual (didmetro) 3°,

niumero de pixeles 271,

geometria de la guia de ondas hexagonal (ventana de entrada),
tipo de FM EMI - 9083A (10 - escalonado),

ganacia cudntica media 14 %, 26 % mayor para 370 nm,
umbral de disparador de 2 vecinos / 127 > 12 FE en 10 ns,
razon media del disparador en el cenit 3 Hz.

Lector

conversién de senial 1 FE (1.5 mV),

umbral de discriminacién 30 mV (20 FE),

condicién del disparo a > 2,

salida de 37 pixeles con 13 ns,

razon del disparo 1.5 Hz

rango ADC (Analogical Digital Convertor) 1024 canales,
duracion de la entrada ADC 30 ns,

lectura de tiempo muerto 500 us.

36
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2.3 Los TC a gran altura

La deteccién simultanea de las CAE mediante 2 o mas telescopios conduce a una mejor
resolucién de la reconstruccién angular y espectral de la particula primaria, aumenta el
rechazo de las cascadas hadronicas y suprime efectivamente la luz perteneciente al ruido de
fondo de diferentes origenes, permitiendo obtener una recostruccion precisa de los parametros
de la cascada evento por evento.

El sistema de telescopios HEGRA fue el primero en utilizar miltiples TC (estereoscopia),
empleando 1, 3 y 4 TC. Con ellos, se estudiaron fuentes de RG utilizando la técnica de
formacién de imagen, basada en el analisis de la imagen formada (en el plano focal de los
telescopios), por la de luz Cherenkov producida en las CAE generadas por los RC.

Comparado con un solo telescopio, puede medirse adecuadamente la inclinacién de la cascada
en la direccién perpendicular al plano que contiene el eje del telescopio; pero pobremente en
la direccién del plano, la aproximacién estereoscépica conduce a una reconstruccién completa
de la direccién de arribo de las cascadas de RG individuales. El sistema hace uso del hecho
de que las imagenes Cherenkov de una cascada, detectadas por diferentes telescopios, sepa-
rados espacialmente, estan correlacionadas sélo parcialmente. Las medidas estereoscopicas,
mejoran significativamente la eficiencia del rechazo hadrénico (luz de fondo o background)
de la cascada a ambos niveles, fisicamente (disparador) y al nivel de programacion.

Después de HEGRA, el conjunto de telescopios HESS (High Energy Stereoscopic System,
[Pal]) ha detectado varias nuevas fuentes de RG de muy alta energia en los dltimos anos,
empleando la técnica estereoscopica y una inspeccién limitada del cielo, para obtener mas
sensibilidad de una fuente débil de RG (un porcentaje del flujo de la nebulosa del Cangrejo,
ya que ésta se ha tomado como patrén luminoso de referencia).

La desventaja, de usar un sistema esteroscépico, es que se superpoponen las areas de de-
teccion de los telescopios individuales. Sin embargo, esta pérdida estadistica se compensa
por el paso del espectro de RG primarios, mediante una significante reduccion de la energia
umbral de los telescopios que operan de modo coincidente.

Se considera que para energias superiores a 100 GeV, el arreglo estereoscépico debe proveer
una excelente resolucion angular de cerca de 0.1° o menos y una eficiencia de separacién
gamma-hadrén (incluyendo el rechazo de hadrones al nivel del disparador) de 1000:1 [AhO1],
lo cual mejora la sensibilidad? al flujo, respecto a un solo telescopio. La eficiencia de la
técnica de imagenes es un poco menor para energias superiores a los 100 GeV. Las imagenes

4Entendemos como sensibilidad, a la capacidad de respuesta a muy pequeilas excitaciones o estimulos
debidos a los fotones.
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Cherenkov se vuelven mas elongadas y menos regulares. Lo cual introduce incertidumbres
significativas en la reconstruccién de los pardmetros de la imagen.

El umbral de energia de los TC estd determinado basicamente por el nimero de FE en la
imagen que deben ser suficientes para una anélisis apropiado de la imagen, buenas imagenes
tipicamente requieren 50 - 100 FE por minuto; la razén del encendido accidental introducido
por el ruido de fondo, no debe exceder la razén de deteccion de los RG. En HEGRA el niimero
de FE correspondientes a las cascadas, que fueron aceptados para un anélisis posterior es
cerca de 40 electrones por telescopio [AhO1].

El umbral de la energia (pico de sensibilidad) de un TC se puede reducir eliminando los
muones locales producidos por los RC de la cascada, al registrar el estrecho cono de luz
Cherenkov producido por los muones locales con otro TC. El analisis estereoscopico y las
medidas de las fuentes de distribucion espacial de los RG TeV, proveen restricciones sobre
las teorias actuales de los mecanismos de aceleracién de los RC.

El area tipica de detecciéon para los TC es de 100 m a partir del nicleo de la cascada,
la densidad de la radiacion Cherenkov a partir de cascadas inducidas por RG tiene una
distribucién lateral menos plana y se incrementan significativamente con la altura a nivel del
mar.

El incremento de 2.2 km a 5 km, incrementa la densidad de luz Cherenkov por un factor
de 2 a 3. Este efecto de la altura es menos pronunciado en las cascadas inducidas por
protones (un 50 %). Entonces la altura puede reducir la energfa umbral por un factor de
2.5 y mejorar el rechazo de la radiaciéon de fondo de las cascadas hadrénicas. El lento
incremento de la densidad de luz Cherenkov de las cascadas hadrénicas con la altura se debe
a la profundidad de penetracién de las componentes 7+ de la cascada atmosférica, pues se
produce luz Cherenkov debajo del nivel de observacién.

Los TC constituyen una técnica experimental eficiente. Sin embargo, para observar RG
con energias de TeV, se tiene que mejorar la sensibilidad, de modo que aumente el flujo y
disminuya el umbral de energia. Lo cual se logra:

- incrementando el tamano del plato del espejo, esto se realiza actualmente en la colaboracion
HESS, donde se ha aumentando de 3.5 (HEGRA), a 13 m el didmetro del plato del espejo.

- aumentando la eficiencia cuantica del detector de fotones, la colaboracion MAGIC ha
utilizado detectores de mayor eficiencia cudntica’;

-incrementando la altura de observacién, lo que se hara en OMEGA.

SIncluyendo un detector hibrido de fotones GaAsP, con el que las eficiencias se elevan en méas de 50 % a
aproximadamente 500 nm.
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Sin embargo, simulaciones de este tipo de telescopios, para altas energias y altitudes grandes,
especulan que la sensibilidad esté limitada por el pequeno campo de vision y el reducido
tamano del drea de produccién de luz Cherenkov. El radio aproximado del area de pro-
duccién de luz Cherenkov, a 2.2 km snm es de cerca de 130 m, mientras que a 5 km snm es
aproximadamente 90 m [Ko35].

Por otro lado, el efecto de la dispersion de Mie depende fuertemente del lugar y no mejora
con la altitud. A mayor angulo cenital, mayor probabilidad de dispersién o absorcion, pues
el nimero de fotones detectados disminuye con el dngulo cenital. ¢ Lo cual, puede afectar
fuertemente la cantidad de luz colectada en la camara y por ende, perder la ventaja de estar
a gran altura. Otro de los puntos a considerar, es que los eventos que producen la mayoria
de la luz Cherenkov sobre la atmosfera son de RC y se atentian mucho a 2 200 m snm. Asi
que el incremento en la coleccién de luz, por la altura, se podria reflejar en el incremento
de los eventos hadrénicos y del ruido de fondo o respuesta negativa. En OMEGA, se quiere
corroborar experimentalmente cudl de los efectos antes mencionados es el de mayor peso.
Ya que simulaciones con telescopios similares a estos, a una altura de 5 km snm, consideran
que se incrementara la coleccion de luz para RG de baja energia y que el umbral de energia
puede decrecer por mas de un factor de dos|AhO01].

Fuentes con un porcentaje del flujo del Cangrejo por encima de los 6 TeV, se detectan
con 50h de observacién, usando TC. Detectar Cas-A, en HEGRA requeria de 250 h de
observacién y detectar una fuente con 3% del flujo del Cangrejo, unas cuantas noches de 10
h de observacion. El incremento en la sensibilidad por un factor de 5, se traduce en una
reduccién de la exposicion necesaria.

En OMEGA se planea tener un sistema de 2 TC montados a 4.1 km snm y se espera que
la calidad de la imagen serd comparable a la de HEGRA, en cuanto a la separacién gamma
hadrén y la resolucién angular. La sensibilidad resultante puede ser un factor de 5 mejor
que para HEGRA, alcanzando la sensibilidad de HESS para energias encima de los 200 GeV
y fuentes puntuales. La razén de deteccién para una fuente como el Cangrejo se incrementa
de 0.04 Hz a 0.24 Hz, con una radiacién césmica de fondo (muy baja) de 20 Hz ”.

En HESS se observé la nebulosa del Cangrejo durante 27 h, entre noviembre del 2004 y
febrero del 2005, durante 11.3 h, en un tiempo de vida del conjunto de datos de 10.6 h, con
un angulo cenital medio de 48° y razén media del disparador en 150 Hz, el umbral de energia
promedio de estas observaciones fue 440 GeV.

6El 4ngulo que es completamente perpendicular, de arriba hacia abajo, con respecto al suelo, consideramos
0° en el punto mas alto.

"En OMEGA la razén entre la sefial y el ruido de fondo S/N = 0.24/20 = 12 x 10 3,

para HEGRA S/N=0.04/15=2.6x 10 3 y

para HESS S/N = 1.75/500 = 3.5 x 10 3.
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El arreglo en OMEGA, es capaz de detectar una fuente con un flujo del 1% de la del Cangrejo
en 25 h (detecta una fuente similar al Cangrejo en 30 s) [Ma05], con una razén de fondo de
500 a 1000 Hz y una razén de deteccion gamma de 1.7 Hz para el Cangrejo. Esto se traduce
en una sensibilidad de 2 x 10 =2 fotones/(cm 2 s) sobre 1 TeV, luego de 50 h de observacién
de fuentes similares al Cangrejo. Su umbral de energia es ligeramente superior a los 100
GeV. El area de coleccién de luz de los TC de HESS es un factor de 4 mayor y la electronica
de lectura es un factor de 6 veces mas rapido que los telescopios HEGRA a gran altura.

Este trabajo consiste en simular los eventos que ocurren en la cascada atmosférica con
Corsika a 2200 m snm, posteriormente simular el reflector, la camara y la reconstruccién
de eventos, considerando la geometria de los espejos, la reflectividad y la eficiencia de cada
FM. Comparar con lo que se midio en HEGRA y predecir lo que se medirda en OMEGA. En
funcién de los resultados obtenidos con los dos TC, se incrementara el area de coleccion, se
mejorard la electrénica y/o se incrementard el nimero de telescopios considerados.



Capitulo 3

Simulacion Monte Carlo

La Simulacién Monte Carlo (MC) es un método estadistico numérico que se usa para aproxi-
mar expresiones dificiles de evaluar. Su nombre hace referencia al casino de Monte Carlo
(Monaco). Es desarrollado en 1944, por John von Neumann y Stanislaw Ulam, para simular
la difusién de neutrones en el material de fusion, cuyo comportamiento es aleatorio. Harris
y Herman Kahn lo ampliaron en 1948 .

Es un algoritmo que basa su resultado en decisiones al azar y en promedio, obtiene una
buena solucién para cualquier distribucién de los datos de entrada. A partir de los mismos
datos, puede obtener distintas soluciones, dar la respuesta correcta o respuestas erréneas con
baja probabilidad.

MC hace posible simular experimentos y crear modelos de datos experimentales; dichos
experimentos, se realizan con muestreos de nimeros generados en la computadora, que
aparentemente, no exhiben ningtn patron o regularidad desde un punto de vista estadistico,
a pesar de haber sido generados por un algoritmo, en el que las mismas condiciones iniciales
producen siempre el mismo resultado. Con MC podemos probar la significancia estadistica
de los datos mediante calculos relativamente simples, sin un analisis estadistico tedrico pro-
fundo y sin técnicas de programacion sofisticadas.

Asi mismo, MC proporciona soluciones aproximadas a una gran variedad de problemas; por
ejemplo, hallar dreas (volimenes encerrados en una grafica y cuyas integrales son irresol-
ubles), obtener los valores caracteristicos de la ecuacién de Schrodinger en la captura de
neutrones por el nicleo, es parte de los algoritmos de trazado de rayos para la generacion de
imégenes, etc.

El modelo tedrico de la cascada generada por una particula primaria que entra a la atmosfera

41



42

con una energia alta, emplea calculos MC. Debido a la falta de un RG de alta energia
calibrado, las detalladas simulaciones MC se usan para disenar estudios y experimentos del
funcionamiento de la técnica de imagen atmosférica empleada por los TC. Los métodos de
analisis de datos obtenidos con TC, se han desarrollado y probado con las simulaciones MC
antes de ser aplicados a los datos reales.

Las medidas de fuentes de RG y la determinacion de los limites para observar objetos,
dependen de predicciones MC, en cuanto al funcionamiento del detector. La comparacién
de las caracteristicas de los eventos de RC registrados, con las de cascadas aéreas inducidas
por hadrones simuladas con MC, han probado anteriormente el poder predictivo de este tipo
de simulaciones [K096].

Las simulacion usada en este trabajo se divide en varios médulos: generacién de la cascada,
reflector, camara y reconstruccion. El modulo reflector, considera la absorcion atmosférica; el
modulo camara, tiene en cuenta la respuesta del FM y por tltimo, el modulo reconstruccién
conjunta los resultados de los moédulos anteriores. Primero se produce una extensa base
de datos de las CAE, empleando MC y diferentes particulas primarias (ver 3.1). Luego,
se simula como el reflector recibe la informacién de dichas cascadas. A continuacion, se
considera la respuesta de los pixeles de la camara del telescopio, a todos los eventos de la
libreria. Se obtienen los parametros, a partir de los cuales es posible reconstruir la cascada
y finalmente se reconstruyen los eventos. El primer paso consume mas tiempo. Aplicar el
procedimiento de simulacién del detector muchas veces a las cascadas, afina las simulaciones
y ayuda a situar el equipo del telescopio (i.e. fijar umbral de disparo, ajustar los espejos,
etc).

3.1 Simulaciéon de la cascada

El programa que usamos para la simulacién de cascadas es CORSIKA (COsmic Ray SIm-
ulations for KAscade), versién 5.611, desarrollado en el centro de investigacién de Karl-
sruhe, para los experimentos de KASKADE (KArlsruhe Shower Core and Array DEtector)
[Ka99, 6K197, 8K197].

La generacién de las CAE, en CORSIKA, se desarrollé principalmente usando el cédigo
ALTAT (Atmospheric Light Telescope Array Image) MC [Ko00]. El cédigo de la cascada
electromagnética usa un algoritmo basado en las distribuciones analiticas de probabilidad del
transporte del electrén (positrén), en los segmentos de dispersién multiple. Este algoritmo,
reduce el tiempo de cdlculo necesario para la simulaciéon de una sola cascada.

La cascada proton-nicleos en la atmosfera es simulada de acuerdo al modelo de escalado
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radial (Radial Scalar Model), basado en los datos de un acelerador [Hi79]. Las CAE in-
ducidas por los ntucleos primarios son simuladas en un modelo de interacciones nucleares
independientes, para la fragmentacion en el nticleo del proyectil. La fragmentacién de los
nicleos que colisionan, es procesada de acuerdo a las probabilidades de diferentes canales de
fragmentacion.

El codigo CORSIKA fue implementado apartir del modelo de partén hadrénico dual para
la simulacién de interacciones niicleo-nicleo[Ko99]. La simulacién de la cascada, se lleva a
cabo al nivel de cada fotén Cherenkov individual. Una fraccién (aproximadamente del 2%)
de los fotones Cherenkov de una cascada que golpean el reflector son almacenados con su
informacion completa, i.e. el tiempo de llegada, la direccién de llegada y las coordenadas
del impacto en el marco del reflector. Esto hace posible aplicar la simulaciéon completa del
procedimiento del detector a todas las cascadas que se han procesado de dicha forma.

La libreria MC contiene las CAE inducidas por los RG primarios, protones, nticleos de He,
de CNO, grupos de nticleos pesados y muy pesados. La energia primaria de las cascadas es
distribuida aleatoriamente dentro de 14 posibles energias fijas, que van desde 100 GeV a 100
TeV. Los eventos se usan con pesos, de acuerdo a algunos espectros primarios elegidos.

Las simulaciones han sido realizadas para un angulo cenital de 10°. Para cada particula
primaria se han simulado alrededor de 10° particulas generadas. La posicién del eje de
la cascada en el plano de observacion, fue considerada uniformemente al azar, sobre el area
limitada por el radio del telescopio. Se eligié dicho radio entre 250 y 450 m, incrementandose
con la energia de la cascada y el angulo de inclinacién. Se ha hecho que el dngulo sélido
alrededor del eje del telescopio sea aleatorio, considerando la mitad del angulo de apertura
(didmetro del espejo entre su distancia focal, 3.5°), para reproducir la distribucién isotrépica
de los eventos de RC en las CAE sobre el campo de vista de la camara.

El método MC esta basado en ntimeros aleatorios. CORSIKA se opera con el generador de
nimeros pseudo aleatorios RANMAR [Mag7], en la versién implementada en la libreria de
programas del CERN [Ja88]. Dicho generador libera niimeros uniformemente distribuidos y
ofrece la posibilidad de generar simultdneamente, mas de 9 x 10 8 secuencias independientes,
con una longitud aproximada de 2 x 10 4 cada secuencia. El generador estd escrito en
FORTRAN estandar, es rapido y satisface estrictas pruebas de aletoriedad y uniformidad.

3.1.1 La atmosfera

La atmosfera adoptada consta de 78.1 % Ns, 21 % Oy y 0.9% Ar. La densidad de la
variacién de la atmdsfera con la altitud, se modelé mediante 5 capas [Ha86]. La frontera de
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la atmoésfera en este modelo se define con la altura; en los 4 niveles inferiores, su densidad
sigue una dependencia exponencial respecto a la altitud. En la quinta capa la cantidad de
masa decrece linealmente con la altura. La relacién entre la cantidad de masa Z(h) y la
atmosfera a la altura h, es de la forma:

h
(li+bi€7?i, Z':1,2,3,4
Z(hy={ Hhe " PE LS (3.1)

T

donde los pardametros a;, b; y ¢;,i = 1,2, 3,4, 5, se seleccionan de manera que Z(h) sea continua
en las fronteras de las capas y pueda ser continuamente diferenciable. La cantidad de masa
Z(h), se anula a la altura de 112.8292 km. La densidad atmosférica estd dada por:

dZ(h)

plh) = ———. (3.2)

En la simulacion se considera una atmoésfera plana. Cuando se consideran cascadas casi
horizontales cuyo angulo cenital § > 75°, la influencia de la curvatura de la Tierra, no puede
despreciarse. Con el fin de evitar largos calculos en un sistema de coordenadas esféricas,
la descripcién analitica de la atmosfera, se reemplaza por la distribucién de la cantidad de
masa tabulada a un dangulo dado. Entonces, las cascadas casi horizontales se simulan usando
el perfil atmosférico que esta presente a lo largo del eje de cascadas casi horizontales.

El paso de la particula primaria através de la atmoésfera, comienza en el limite superior
del modelo atmosférico. Apartir de este punto de inicio, se calcula el lugar de la primera
interacciéon. En la simulacion, la altura se fija en los valores de entrada. El nicleo blanco
de la interaccion se selecciona aleatoriamente. Pueden considerse como particulas primarias:
protones, nicleos mas ligeros que el Fe, fotones, etc.

En el calculo de la profundidad, para diferentes dngulos del cenit, se toma en cuenta la
geometria de la atmésfera hacia abajo y se usa el modelo atmosférico MODTRAN (dentro
de CORSIKA), mismo que proporciona indices atmosféricos més exactos (dada una altura)
y fue desarrollado para los fotones Cherenkov.

Empleando lo antes mencionado, CORSIKA proporciona una simulacién detallada de las
CAE, iniciadas por las particulas con altas energias de los RC, describe CAE cercanas al
cenit y genera incluso cascadas horizontales (para lo cual contiene un algoritmo de rastreo).

Las particulas primarias atraviesan la atmosfera, hasta que reaccionan con ntcleos de aire
o (en el caso de particulas secundarias inestables) decaen. Con CORSIKA se calculan las
posiciones de las particulas dispersadas, el campo magnético de la Tierra para los hadrones
considerados y pueden usarse energias mayores a 100 GeV.
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Figura 3.2: Modelo de la bola de fuego para explicar los estallidos de RG

Las interacciones hadrénicas a bajas energias (< 80 GeV), son descritas por:

-ISOBAR rutinas simples correspondientes al modelo de la bola de fuego ! ver figura 3.2.
-GEISHA (Gamma Hadron Electron Interaction SHower Algorithm) rutinas de interaccion,
que proporcionan un modelo detallado para describir las cascadas hadrénicas en materia,
pueden describir particulas con energias cercanas a 100 GeV, que interactian con nucleos
pequenos (de un nucleén) y no simula nicleos con nimero atomico >1. Estas rutinas,
emplean el principio de superposicién y simulan las interacciones con el modelo del partéon
hadrénico dual. Ademés, cuenta con una liga a FLUKA (FLUctuanting KAskade), un cédigo
para el transporte de multiparticulas.

-URQMD (Ultra Relativistic Quantum Molecular Dynamics) modelo microscépico, basado
en dinamica molecular cuéntica.

Las interacciones hadrénicas con energias altas (> 80 GeV), pueden ser descritas por:

-HDPM (Hadronic Dual Parton Model) un generador fenomenolégico que se ajusta a los
datos experimentales, siempre que sea posible. Estd basado en los hallazgos del modelo
y trata de reproducir las distribuciones cinemaéticas relevantes, que se han medido en los

'Es el punto de partida para explicar la fenomenologia de los estallidos de RG, la energia que surge de
los estallidos parece deberse a la liberacion catastréfica de energia por un objeto de masa estelar. Escenario
resultante de la conversién de energia gravitacional en neutrinos, ondas gravitacionales en una esfera de fuego
compuesta de pares e - e 7, gammas, electrones y una parte minima de materia bariénica. Se considera que
los estallidos y su luminiscencia provienen de la disipacion de la energia cinética de la bola de fuego.
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colisionadores. Ademés, toma en cuenta los diferentes canales del decaimento (en los de-
caimientos de particulas).

-Para interacciones electromagnéticas se hace una desarrollo en series de Taylor del pro-
grama de cascada EGS4 (Electron Gamma Shower system version 4), o se usan las férmulas
analiticas NKG (Nishimura Kamata Greisen).

-SYBILL un modelo de minijets.

-DPMJET (Dual Parton Model mit JETs) el modelo del partén dual con emisiones. >
-QFSJET (Quark Gluon String Model mit JETS) el modelo de cuerdas gludnicas, con emi-
siones.

-VENUS (Very Energetic NUclear Scattering) para la dispersién nuclear muy energética, con
la simulacion de reacciones secundarias en el niicleo e implementaciones para altas energias,
dominadas por los procesos fuertes donde predomina el impulso ntcleo - niicleo, es precisa-
mente lo contrario que QGSJET.

-NEXUS se extiende més alld de una combinacién de VENUS y QSJET.

HDPM y SYBILL son modelos fenomenoldgicos para generar CAE, que incluyen a su vez a los
modelos VENUS, QGSJET y DPMJET, estan basados en la teoria de Gribov-Regge, VENUS
y QGSJET se usan para estimar medidas y datos de la cascada, a partir de la aceleracion. El
modelo més reciente EPOS (aproximaciéon de la dispersién mecénica miltiple que conserva
la Energia, basada en: Partones, trayectorias de partones, remanentes de explosién apagados
-Off y Separacién de las trayectorias de los partones), se construyé sobre el marco del NEXUS
con mejoras, respecto a las interacciones fuertes, nucleares y los efectos de alta densidad,
con varias opciones para la generacién de radiacion Cherenkov y de neutrinos.

La ultima parte de CORSIKA es una simulacién detallada de la componente electromagnética
de la CAE, con la versién adaptada del cédigo EGS4, desarrollado por el SLAC (Stanford
Linear Accelerator Center). Se toman en cuenta los nuevos célculos de la posicion de las
particulas, puede simular energias de PeV, con el efecto Landay-Migdal del pomerén, la
produccién de muones a través de la formaciéon de pares y la fotoproduccién del hadron,
con la subsecuente descomposicion de piones en muones. Alternativamente se usa el pro-
grama de formulas NKG para calcular la densidad electrénica, seleccionando el lugar y la
cuenta electrénica total. La simulacion de las CAE electromagnéticas de TeV, se calcula con
GHEISHA, VENUS y EGS4.

Una vez conocida la altura de produccion y longitud de onda de cada fotén Cherenkov, y ya
que el efecto de la atmdsfera se ha calculado, se simula la refleccién en los espejos [Mo02].

En este trabajo se simularon CAE hadroénicas y electromagnéticas, con distintas energias

2Las emisiones gamma poseen diversas geometrias (no solo la de bola de fuego), como las emisiones
colimadas, tipo chorro (jet).
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(300, 500 y 800 GeV), considerando las condiciones atmosféricas y geomagnéticas de Sierra
Negra (el sitio donde estaran los TC). Los datos se almacenaron en discos duros, formando
la base de datos que es leida por los programas de reconstruccién de los TC. Dicha base,
ocupa un espacio en disco de cerca de 2 TB. 3

3.2 Simulaciéon del reflector

El médulo reflector emplea el método de trazado de rayos para describir la intensidad del
foton en el plano de la cdmara; con el cual se sigue y reproduce cada rastro de fotéon reflejado
en un espejo individual, empleando el ajuste y curvatura de cada espejo, de modo que si
ninguno de los 30 espejos se halla en el camino del foton, éste se pierde.

El procedimiento para simular el detector considera todas las eficiencias involucradas en el
proceso de propagacion de la luz Cherenkov, las cuales comienzan con la emisién de fotones
Cherenkov y terminan con la digitalizacion de las senal del FM.

Los efectos simulados son:
- lareflectividad del espejo (modelada con la técnica de trazado de rayos, de forma fenomenoldgica,
usando las funciones de las manchas distorsionadas de luz, en el plano focal de la camara

3 Particula Altitud Energia Memoria aproximada
gamma 2200 m snm 300 GeV 62 GB
gamma 2200 m snm 500 GeV 115 GB
gamma 2200 m snm 800 GeV 187 GB
gamma 4100 m snm 300 GeV 118 GB
gamma 4100 m snm 500 GeV 677 GB
gamma, 4100 m snm 800 GeV 219 GB
proton 2200 m snm 300 GeV 71 GB
proton 2200 m snm 500 GeV 42 GB
proton 2200 m snm 800 GeV 93 GB
proton 2200 m snm 1 TeV 21 GB
proton 2200 m snm 1al10 TeV 21 GB
proton 4100 m snm 300 GeV 14 GB
proton 4100 m snm 500 GeV 25 GB
proton 4100 m snm 800 GeV 57 GB
proton 4100 m snm 800 GeV 57 GB

archivos del reflector 5 GB
archivos de la cdmara 124 MB
archivos de CORSIKA 800 MB
archivos del detector 260 MB
archivos del andlisis 3.2 MB
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Figura 3.3: Simulacién de la reflectividad en funcién de la longitud de onda para los espejos de los TC.

[Sc01]),

- la absorciéon de la luz, en el panel de plexiglas que cubre la camara,

- la aceptacion de los conos de Winstone, que se hallan frente a los FM,

- la conversién electrén-fotén, dentro del FM EMI9083 KFLA (tomando en cuenta sélo una
medida del espectro del fotoelectrén).

Las trayectorias de los fotones que atraviesan el nivel de observacién, se analizan para de-
terminar cuales y dénde golpearan el plato del TC. También se considera la posibilidad de
que se pierdan en las zonas muertas entre los espejos individuales. Luego, se simula la ab-
sorcién por el espejo, tomando en cuenta la dependencia de la reflectividad como funcién de
la longitud de onda de la luz incidente. La grafica 3.3 muestra la simulacién del espectro de
reflectividad del espejo.

Una vez que se sabe que espejo individual golpeara el fotén, se calcula su direccién luego
de su refleccién sobre la superficie esférica. La razén de deteccién del TC se determina
principalmente por el flujo isotrépico de RC primarios, protones y nicleos.

El ntimero de fotones Cherenkov producidos por una cascada es proporcional a energia de la

particula primaria, de modo que las condiciones del disparo determinan el umbral de energia
del TC.

Al incrementarse la energia de las particulas primarias, mas y mas cascadas son capaces de
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Figura 3.4: Simulacién de la eficiencia cudntica de un pixel de la cdmara contra la longitud de onda.

satisfacer los criterios del disparador. Sin embargo, tienen distancias de impacto lejanas al
TC. A grandes distancias del eje de la cascada la densidad de fotones Cherenkov decrece

rapidamente.
El cambio en el flujo respecto a la energfa del RC primario ¢ , es proporcional a E=27 de
modo que la contribucién de las cascadas con alta energia (E>20TeV), a la razén total de

deteccion de RC es bastante pequena y se colecta en una area mayor. La eficiencia total de

la conversién de fotén a FE es cercana a 0.1 [He98].
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Figura 3.6: Simulacion de los pixeles de la cdmara que se activan en una cascada generada por un RG con
300 GeV.
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Figura 3.7: Simulacién de los pixeles de la cdmara que se activan en una cascada generada por un protén

con 300 GeV.
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3.3 Simulacion de la camara

La camara de un TC convierte los fotones entrantes a cada celda en FE (determina la senal
del pixel en FE). Los fotones que han alcanzado una celda llenan los 2.1 cm de ancho del FM;
pero si un fotén cae fuera de la cdmara, entonces, se pierde para el resto de la simulacion.
La cantidad de fotones de cada pixel se reduce debido a la transmisividad del conductor de
luz y a la eficiencia cudntica del FM. La grafica 3.4 muestra la simulaciéon de la eficiencia
cudntica para un pixel en funcién de la longitud de onda [Ba97, Co99]. La simulacién de las
imagenes exhibe una estructura fina que, junto con la granularidad de la cdmara permiten
discriminar entre RG y RC, ver figuras 3.10, 3.7.

El programa camara, corre sobre los archivos producidos por el médulo reflector y genera
para cada cascada, la salida de la senal en el mismo formato de datos. La simulacion de esta
parte comprende:

- la pixelizacién, (ver figura 4.1)
- la suma del ruido,

- las guias de luz,

- el comportamiento de los FM,
- la optica y

- el disparador.

En este modulo primero se leen los datos en comun necesarios para todas las cascadas
(energia, altitud, angulo cenital), los pardmetros de la corrida (eficiencia cudntica respecto
a la longitud de onda del detector), se agrega el ruido, se analiza cascada por cascada,
se calculan algunos parametros totales y se almacena la informacién de salida. El punto
de impacto de los fotones que llegan al plano de la camara, es difuminado para simular
las imperfecciones de los espejos; se usa una funciéon gaussiana, como funcion puntual de
dispersién ® (FPD) con o = 0.5 cm, para cada una de las coordenadas, ver figura 4.1.

‘o = ‘é—%, el conteo cambia en un factor de 2 cuando la energia del RG disminuye.

5La funcién puntual de dispersién, describe la distribucién de luz en el plano focal del telescopio para
fuentes astronémicas puntuales (es la imagen de un objeto luminoso puntual, como se registraria en el TC),
depende del diseno éptico, la calidad de los segmentos individuales del espejo, la precisién del alineamiento,
la estabilidad mecéanica del plato y de los soportes de los segmentos. En un TC los requerimientos para la
FPD son més laxos comparados con los de los telescopios épticos, tipicamente una FPD total de algunos
arcos minuto (para cada espejo individual) es aceptable.

La FPD de un sistema éptico perfecto estd basado en elementos circulares, sobre un modelo derivado de
la teoria de la difraccién de Fraunhofer, una aproximacién escalar aplicada a las ondas planas:

1 25(u)  ,2Ji(eu)?
—€
(1—-€2)2 wu €u
donde I(u) es el brillo en el plano focal normalizado a su méximo en u = 0, w es la distancia adimensional al

I(u) = , (3.3)
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Figura 3.8: FPD para un lente [Ai]

El analisis del factor de conversién abarca al FM y la FPD (ver figura 3.8) del espejo.
Empleando la FPD en un sistema formador de imédgenes, es posible conocer cémo se degrada
una imagen real durante el proceso de adquisicion de datos, para posteriormente restaurar
la senal original.

La corriente es proporcional a la FPD para una posicién dada de la imagen integrada sobre
el area del pixel; a partir de esto, la localizacién de la imagen, la FPD y la amplitud de onda
de la FPD pueden determinarse. Durante 1995, esta técnica fue mejorada para incluirse en
los requerimientos al reconstruir el sistema de datos. La exactitud de la reconstruccién de
eventos direccionales < 0.1° determina la FPD para las imagenes de 2 RG en el cielo.

Si se busca la emisién de una fuente puntual, cerca del 99% de los eventos en el campo de
vista de la camara pueden ser rechazados, usando la condicién de que el rayo primario debe
venir de la direccion de la fuente.

eje 6ptico en el plano focal, € es el radio fraccional al oscurecimiento central de la apertura primaria (supuesto
circular), Jp es la funcién de Bessel de primera clase; u se relaciona con el radio angular 6 (como medida de
la apertura primaria), la longitud de la onda A y el didmetro D de la apertura primaria, como sigue:

7
= —-D¢. A4
U=y 0 (3.4)
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La forma de las imagenes luminosas se usa para suprimir las cascadas inducidas por RC.
La inclinacion de la transicion en los bordes del pixel, es decir el espacio entre las lineas de
contorno, es una medida de la FPD. Los puntos en las graficas de contorno de la corriente, de
cada pixel de la cAmara contienen informacién sobre la FPD y las inexactitudes. El ancho
total de la mitad del maximo (Full Width at Half Maximum) de la FPD del reflector es
mayor que 10 arcmin.

Los candidatos de RG, se seleccionan empleando el ancho de la escala media, es decir, la razén
del ancho de la imagen respecto al ancho esperado por la cascada inducida por los fotones.
La FPD describe la respuesta de un sistema de imagenes a una fuente u objeto puntual; es
un sistema de respuesta al impulso de un sistema 6ptico enfocado, puede verse como una
gota extendida sobre una imagen (representa a un objeto sin resolucién), corresponde a la
version espacial del dominio del médulo de la funcion de transferencia. El grado de dispersion
del objeto puntual es una medida de la calidad del sistema de imagenes. En sistemas de
imégenes incoherentes como en el telescopio, el proceso es de potencia lineal, descrito con la
teoria de sistemas lineales.

Si la luz es coherente la formacién de imagenes es lineal en un campo complejo. Cuando 2
objetos A y B tienen imagenes simultaneas, el resultado es igual a la suma de las imagenes de
los objetos, i.e. la imagen de A no se afecta por la imagen de B y visceversa (en este caso los
fotones no interactian). La suma de las ondas de luz pueden resultar en una interferencia
destructiva o constructiva, en planos sin imagen. A partir de los escaneos, el centro de
gravedad de la imagen, de ahi cualquier desviacién puntal y la FPD se pueden determinar.

La calidad de la FPD de cada telescopio se determin principalmente con la exactitud de la
alineacion de los espejos individuales y las pequenas deformaciones del mismo reflector a
diferentes elevaciones. Los espejos individuales se ajustan manualmente mediante tornillos.

Para cada espejo, la distancia apropiada al plato del espejo y el alineado se hallan mini-
mizando la medida de la mancha en un punto, cerca del plano focal correspondiente a la
fuente de luz. En el caso del telescopio OMEGA, dicho punto estd desplazado 2.5 cm del
plano ideal, debido a imperfecciones en los espejos (pues no todos los espejos tienen exac-
tamente la misma distancia focal). Lo anterior se hace para determinar cudl sera el punto
focal de la simulacién.

La mejor, i.e. la mas pequena de las FPD, se obtiene cerca a 90° del dngulo de cenit en el
modo normal, ya que los ajustes de los espejos son cercanos a esa posicion. Los platos de los
espejos fueron disenados de modo que cambien lo suficiente para proveer una FPD adecuada
para el intervalo completo de los angulos del cenit.

En el telescopio, el 90 % de la luz de un rayo se concentra por un sélo espejo en un circulo



57

de casi 2cm de radio, sobre el plano focal. Similarmente, en la simulacion, los posibles
desalineamientos de los espejos se consideran mediante el cambio posterior de la mancha
producida por cada uno de ellos en una cantidad fija. Si un foton al reflejarse queda en
los limites de la camara, el programa escribe sus pardametros relevantes (posicién, angulo
de incidencia y tiempo de arribo) en el archivo de salida y contintda la simulacién con el
siguiente fotdn.

Se simula el comportamiento de la camara y el ruido de fondo del cielo nocturno, con-
siderando la mayoria las caracteristicas del detector y ambiente que pueden cambiar: ruido
difuso, estrellas del campo de vista, condiciones del disparador, ruido electrénico, ganancia y
eficiencia cuantica del FM,la FPD [Ba03, G097], etc. Para tener resultados realistas, la senal
de ruido producido por el cielo nocturno, se considera junto con los fotones que arriban de
las cascadas atmosféricas. La respuesta de pixeles individuales se llenan con la contribucién
del fondo. Considerando el montaje alt-azimutal ¢, el campo de estrellas rota a lo largo de la
toma de datos, de modo que el angulo de rotacion se calcula a partir de los angulos cenital
y azimutal de la posicién del telescopio [Wi00].

3.4 Parametrizacién de las imagenes de la camara

Las imagenes formadas en la cdmara del telescopio son proyecciones de la luz Cherenkov
producida por las cascadas generadas en la atmosfera por los RC. Se usan para obtener
informacion sobre el tipo de particula que las origind, su energia y direccion de incidencia.

El método estandar para parametrizarlas se introdujo en [Hi85], se basa en el andlisis
del segundo momento (estadistico) de las distribuciones biangulares de los destellos de luz
Cherenkov, muestreados con pixeles de extension angular sélida finita.

Con la ayuda de la simulaciéon puede elegirse la forma de la imagen 6ptima y orientarla para
mejorar el rendimiento en el conteo de fondo de los hadrones. La técnica de imagenes|We03],

OEl telescopio se mueve en dos ejes, uno de izquierda a derecha (este-oeste), en azimut, sobre un eje
horizontal, en torno a una base de plataforma giratoria; el otro eje, se mueve hacia arriba y hacia abajo
(norte-sur), en altura, alrededor de un eje vertical.

La mayor ventaja de una montura alt-azimutal es la simplicidad de su diseno mecanico. La principal
desventaja es su incapacidad para seguir objetos astronémicos en el cielo nocturno mientras la Tierra gira
sobre su eje, de la forma en que una montura ecuatorial puede hacerlo. Las monturas ecuatoriales solo tienen
que girar alrededor de un solo eje, a velocidad constante, para seguir la rotacién del cielo nocturno.

Los montajes alt-azimutal deben girar alrededor de sus dos ejes, a tasas variables, mediante sistemas de
accionamiento con un microprocesador que controla dichos ejes, para seguir el movimiento ecuatorial. Esto
imparte una rotacién desigual al campo de vista que también tiene que ser corregido a través de un sistema
de rotacién en sentido contrario con un microprocesador.
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es efectiva para extraer la imagen de la cascada de la matriz de amplitudes del pixel, provee
separaciones efectivas gamma - hadrén y se ha usado extensivamente para muchos TC sim-
ples.

Las cascadas inducidas por gammas de alta energia son proyectadas en imagenes elipticas.
Mientras que las inducidas por particulas debido a su interaccién coulombiana con la atmosfera,
son imagenes de contorno irregular. Ambas se parametrizan empleando los parametros de
Hillas, descritos a continuacién (ver figura 3.9).

Largo, 1 (length), es el valor de la desviacién estandar, a lo largo del eje mayor de la elipse, de
la distribucién de luz. Geométricamente es la medida del desarrollo longitudinal de imagen
de la cascada.

Ancho, w (width), es el valor de la desviacién estandar, a lo largo del eje menor de la elipse,
de la distribucién de luz. Corresponde la medida del desarrollo lateral (ancho) de la imagen
de la cascada.

Distancia, d (distance), es la distancia del baricentro de la imagen al centro de la cimara.
Sirve como medida de la distancia del centro de la cascada al telescopio, proporciona una
medida del parametro de impacto. Esta correlacionada con el desarrollo transversal de la
cascada.

Alfa, a, es el dngulo entre el eje mayor de la elipse con la linea definida entre el centro de
la camara y el centro de la imagen. Esta definido sélo en la regién 0° a 90°. Corresponde al
angulo de orientacién de la imagen.

Distancia max, es la diferencia de pixeles respecto a la maxima intensidad del centro de la
camara, mide la ubicacién respecto al maximo de la cascada.

x media coordenada x del centro de la elipse.
y media coordenada y del centro de la elipse.

Error (miss), es la distancia vertical entre el semieje mayor y el centro de la cimara. Es
una medida de la orientacion de la imagen del centro de la camara.

Tamano (size), es la cantidad total de FE colectados en la imagen de la cascada.
Asi mismo se consideran algunos otros parametros, como

Concentracion, corresponde a la fraccién de FE contenidos en los 2 pixeles més brillantes
de la imagen. Se usa para describir la compacidad de la imagen.
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Escape (leakage), es la fraccién de de los fotones que caen en los pixeles externos de la
cdmara.

Medida de la isla, dimension de la isla principal de la imagen. Corresponde a una medida
de la energia de las particulas primarias.

Theta 6, distancia entre la posicién estimada de la fuente y la posicién nominal de la fuente.

Numéro de islas, es el nimero de grupos compactos de pixeles iluminados, mediante los
cuales se realiza la limpieza de la imagen.

Dispersion, es la distancia entre el centro de gravedad de la imagen y la posicién estimada
de la fuente a lo largo del eje mayor de la elipse, da un estimado de la distancia a la posicién
de la fuente a partir de la imagen.

En el andlisis de resultados se usan principalmente «, el ancho (w), el largo (1) y ocasional-
mente los demés pardmetros.

La cascada electromagnética se compacta y se acorta longitudinalmente. El eje de la cascada
es paralelo al eje 6ptico, atraviesa el de la cdmara, ancho y alto son casi iguales y esta mal
definido para a = 0° (la cascada se considera hacia abajo).

La cascada hadrénica tiene distribucion lateral amplia, es posible disminuir la imagen de la
camara disminuyendo su ancho. La a de una cascada hadrénica isotropica no necesariamente
apunta la centro de la cdmara, con lo cual se tienen valores variados de alfa, un alto conteo
de RC, disminuye la eficiencia del disparador o trigger.

Las imégenes inducidas por fotones tienden a tener a pequenas, mientras que las hadrénicas
muestran una distribucion aleatoria de a. En combinacién con la distancia d, o proporciona
una buena medida de la energia de la cascada.

Si el eje 6ptico es paralelo a la cascada, entonces la distancia maxima es equivalente a la
distancia. Es posible hallar un promedio estimado de distancia - ancho al observar cascadas
fotonicas , que corresponda al semieje menor de la elipse.

3.5 Modos de operacion del TC

El TC se puede operar en diferentes modalidades para tomar los datos,
-observaciones encendido, son los datos que se adquieren con el telescopio apuntando hacia
la fuente;



61

-observaciones apagado, se obtienen con el telescopio apuntando a una region del cielo con
una distancia angular de al menos 3°; respecto a la posicién de una fuente eventual, de modo
que se observa una zona del cielo diferente y no correlacionada. La observacion apagado
con las mismas condiciones (metorolégicas, angulo cenital, etc) de una encendido, se emplea
para la determinacion del nivel de fondo del modo encendido;

-observaciones oscilantes, se apunta el telescopio en una posicién ligeramente diferente de la
de la fuente, de modo que la fuente no queda en el centro de la camara, sino en una posicién
transladada 0.4°. Cada 20 min el TC se mueve de una posicion a otra diametralmente o-
puesta, respecto al centro de la camara, en la cual se puede tomar la muestra de datos
apagado. Esta modalidad permite adquirir datos encendido y apagado contemporaneos y
con las mismas condiciones de observacién, ahorrando asi tiempo, pero disminuyendo la
sensibilidad (un 20%) en la reconstruccién de eventos de la fuente, que no se encuentra en
el centro de la camara. El nimero de regiones de apagado en las cuales se puede calcular el
fondo varian de 1 a 3. Elegir una sola posicién contraria a la fuente, permite despreciar los
efectos debidos a la eventual inhomogeneidad de la camara, los cuales se vuelven importantes
si se eligen mas posiciones para la muestra de datos apagado, aunque mejore la determinaciéon
del fondo.

3.6 Luz de fondo

Las observaciones empleando un TC se basan en la capacidad del sistema para distingir
la sefial que se desea medir, de la luz fondo del cielo nocturno. La significatividad 7 (o
significancia) S, se puede expresar proporcionalmente a la densidad de fotones Cherenkov p,
la superficie del espejo principal A y la eficiencia cuédntica e de los FM [Ga06], de acuerdo
con

S = pAe. (3.5)

"Las pruebas de significatividad estadistica son métodos indirectos para evaluar los resultados, que no se
pueden obtener en toda la poblacion, sino en una muestra de ella; se busca determinar si se encontraria lo
mismo, si estuviera toda la poblacion.

Las busquedas de particulas, no se hacen de forma individualizada, se busca un exceso sobre un fondo
(i.e. una serie de eventos con las mismas propiedades). Lo cual implica, un anélisis estadistico de los datos
experimentales y/o simulados. Determinar si a ocurrido un evento, conlleva saber cuénto fondo se espera y
el exceso, que no sea el resultado de una fluctuacién estadistica, de dicho fondo. En una distribucién con
una media dada, al medir, no siempre obtendremos esa media. Se precisa una cuantificacién de los excesos,
para establecer la probabilidad de que un exceso observado sea una fluctuacién estadistica del fondo, o un
valor de o.

La o, proviene de la distribucién gaussiana, que describe como se comporta el fondo en muchos de los
casos. La o de una distribucién de Gauss, corresponde a la anchura de la misma, a mayor ¢, menor serd la
probabilidad de que un exceso observado, se pueda explicar como una flutuacién del fondo.
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El nivel de fondo, esta dado por:
N = ®QAer, (3.6)

donde ® es el flujo de los fotones de fondo, €2 el angulo sélido observado sélo en un FM y 7
el tiempo de integracion. La significatividad, se escribe como

S Ae
— =P\ 3.7
VN P\ a0r (3.7)
La densidad de fotones, es proporcional a la energia del rayo primario y por lo tanto
S A
2 o By =5 (3.8)

VN %s

de aqui es posible definir la energia umbral para la observacion de una senal con significa-

tividad, como
OO7
E’LL 9 39
a A\ (3.9)

i.e. la energia que maximiza la razén de deteccién de las cascadas de RG. El célculo de la
significatividad de una senal esta ligado a la estadistica que describe los eventos de fondo,
y estos a la probabilidad de tener una fluctuacion en la amplitud del fondo parecida a la
propia senal.

Suponiendo que se logra observar una fuente por un tiempo ¢; con un conteo de Ny por pixel;
el nivel de fondo, puede estimarse mediante la observacién de una zona sin fuente, un tiempo
1o, con Ny conteos de fondo. El ntimero de conteos del fondo contenido en Ny, es Ny = aNy,
con o = t1 /tg. Entonces, el nimero de conteos debido exclusivamente a la fuente, viene dado
por

Ny =Ny — Ny = Ny — aNj. (3.10)

Los datos encendido y apagado se miden independientemente, de modo que es posible de-
terminar la desviacién estandar en el conteo debido a la fuente

o?(Ny) = 0*(Ny) — o*(aNy) = 0*(Ny) — a*a*(Ny), (3.11)

de ahi que, asumiendo una distribucion de Poisson para los conteos

7(N,) = /N — aNj. (3.12)

La significatividad también se puede escribir como

Ns Nl—OéNO
S = = ) 3.13
U(Ns) \/Nl—aNo ( )
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El nimero de fotones de la fuente pude ser calculado como
N, = / dE®(E)A.(E)t, (3.14)
0

donde ®(E) es el flujo de la fuente (en FE/cm? keV s) y A, es el drea eficaz del instrumento.
Ademas, se opera con diferentes modos

- pedestal, estos datos son adquiridos de manera aleatoria, mediante ellos se determina el
nivel de compensacion relativo a la luz de fondo, cualquier luz no Cherenkov que alcance la
camara, incluido el ruido de la electrénica.

- calibracién, perminten calibrar un pixel, se obtienen guardando la respuesta de un pixel
a la senal del pulso luminoso generada con diversas longitudes de onda, por cada pixel es
posible calcular el factor de conversion que deja la carga acumulada al nimero de FE en el
FM mismo. La cantidad depende la ganancia y de la eficiencia cuantica del FM, la corrida
de calibracién se toma varias veces durante el tiempo que se toman datos. Las corridas de
calibraciéon y de pedestal se toman durante la toma de datos, intercalados.

- datos, se obtiene con el telescopio apuntado hacia la fuente.

El nimero de FE captado por cada FM se determina como Ny = F'Q), donde @) es la carga
acumulada en el FM y F' es un factor de conversién que depende de la eficiencia cudntica y
de la ganancia de cada FM, por lo tanto cada FM tiene su propio factor de conversion.

A continuacion se seleccionan los pixeles de la camara que tienen una senal de luz Cherenkov
atmosférica. Si un pixel supera la senal N, (umbral predeterminado), se considera como
pixel-nicleo y si el pixel adjacente supera también el umbral, la imagen pasa al préximo
nivel del andlisis. Los pixeles-nucleo aislados, no se consideran. En el proceso de limpieza
y parametrizaciéon de la imagen, la elecciéon de un umbral muy alto, permite mejorar la
reduccién de los eventos de fondo, pero aumenta el umbral energético del andlisis completo.

El valor del umbral o disparador determina el umbral de energia del sistema, un umbral alto
aumenta la aceptacién de gammas pero requiere de cascadas mas energéticas, y por otra
parte un umbral bajo disminuye la discriminaciéon gamma-hadron pero se pueden detectar
cascadas gamma de baja energia. La condicién de disparador local en cada telescopio tiene
271 del umbral del disparador, medido en FE q,, y las senales en al menos 2 pixeles vecinos
consecutivos en posicion, ver figura 3.10, exceden dicho q,.

Las distribuciones del pardametro de la imagen del segundo momento, dependen primordial-
mente de la cantidad de luz de fondo por pixel, una ligera sobreestimacion o subestimacién
las cambia drasticamente; de ahi que, la simulacién del funcionamiento del detector tome en
cuenta la luz de fondo, contenida en los pixeles de la camara.

En general, las distribuciones de la forma de los parametros de las imagenes de luz Cherenkov
dependen del modelo de desarrollo de la cascada atmosférica y del modelo de interaccién
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Figura 3.10: Se muestra un par de ejemplos, 0 y 6, 69 y 100, del encendido pixeles consecutivos de la camara.
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nuclear. La razén de detecciéon de los RC de las CAE dominan, por al menos dos érdenes de
magnitud, sobre la razon de deteccién de los RG. Para extraer la senal gamma con un nivel
de confianza suficiente se usa un tipo de andlisis que suprime significativamente la razon de
los eventos de RC, basado en la aplicacion de varios cortes computacionales relacionados con
la orientacion y forma de las imagenes de luz Cherenkov. Las razones de deteccién de las
cascadas inducidas por RG antes y después de la aplicacién de los cortes, deben calcularse
considerando el flujo total y el espectro de energia de la fuente de RG.

Los RG de muy alta energia inducen CAE que pueden ser detectadas a grandes distancias
(> 100 m) desde el nicleo de la cascada hasta el telescopio, lo que provee una razén de
deteccion alta para las cascadas inducidas por RG que se han distribuido sobre una &area
grande de S, ~ 10°m? alrededor del sitio del telescopio. El drea de coleccién se calcula con

s, =2 [ ~ B(E,r)rdr, (3.15)
0

donde P, (E,r) es la eficiencia del disparador de RG para CAE de energia E y distancia de
impacto 1.

El drea de coleccion S, (E) para cascadas de energia primaria E esta determinada principal-
mente por el drea efectiva del telescopio reflector Sy, = S, - X s, donde S, es el drea total del
espejo ¥y Xfe, es la eficiencia de conversién fotén - fotoelectrén de los canales de la camara.
Dada el area de un espejo, el area maxima de coleccion se obtiene reduciendo el umbral del
disparador del telescopio, hasta su limite inferior, este limite depende de las fluctuaciones de
la luz de fondo en cada pixel de la camara.

El comportamiento del area de coleccion estd determinado por la forma lateral de la dis-
tribucion del area de producciéon de luz Cherenkov al nivel de observacion. La densidad de
fotones Cherenkov para impactos inferiores a 125 m al centro del TC es proporcional a la
energia de la cascada primaria, mientras que mas alla de 125 m la densidad de luz Cherenkov
decrece rapidamente.

En observaciones a angulos cenitales < 30° el area de coleccion decrece a bajas energias
(E< 3 TeV) y se incrementa a mayores energias (E>5 TeV). Las cascadas con mayor angulo
cenital se desarrollan mas arriba en la atmosfera; en ellas, se produce la misma cantidad
de luz Cherenkov (despreciando el incremento en la absorcién), pero se dispersa sobre una
area mas amplia al nivel de observacion, de modo que las densidades de fotones Cherenkov
decrecen. Luego, las CAE de angulos cenitales grandes no pueden disparar varios telescopios
al mismo tiempo. En cambio, las cascadas de alta energia tienen una mucho mayor area de
coleccidén, por la gran area de producciéon de luz Cherenkov al nivel de observacion.

En Omega, se pretende montar un TC, aunque lo ideal, es se que tomen medidas en modo
estereoscoépico, usando dos telescopios con un espejo relativamente pequeno (8.5 m?). El
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sistema disparador basado en la deteccion simultanea de las imagenes de las cascadas en
varios telescopios (al menos 2) forza a disminuir el umbral del disparador y el umbral de
energia del sistema.

Para una mejor evaluacion del espectro de energia es 1til poner una restriccién sobre el radio
de impacto reconstruido desde el centro del sistema. La restriccién influye principalmente
en las areas de colecciéon a altas energias. Encima de ciertas energias, el area efectiva de

coleccién se determina simplemente usando el area geométrica alrededor del sistema de TC
[K099].

La observacion simultdnea de las CAE con més de dos telescopios ofrece la posibilidad de
reconstruir la orientacién del eje de la cascada con respecto al eje del telescopio [Hi89)].
La aproximacién general estd basada en la superposicion de varias imagenes en un plano
focal comin para derivar el punto de interseccion del eje mayor de las imégenes parecidas a
elipsoides, dicho punto de interseccién determina la direccién de la cascada.

Si los TC se dirigen hacia el objeto, la reconstruccién de la posicién de la fuente en el campo
de vista de la camara para los RG que inducen la cascada tienen que estar en el centro del
plano focal de la cdmara (lo cual se realiza en el modo de observacién oscilante).

La posicién de la fuente en el plano focal de la cAmara es compensada 0.5° desde el centro de
la cdmara (sobre la declinacién) y consecuentemente rota dependiendo del dngulo azimutal,
lo cual provee la posibilidad de desarrollar fuentes de observacion continuas, mientras que la
region apagada puede elegirse en 1°, cambiando la posicién de la fuente. En la simulacion
las imagenes de luz Cherenkov fueron cambiadas 0.5° desde el centro del plano focal con la
aleatorizacion correlacionada sobre el azimut.

La resolucién angular depende notablemente de la distancia de impacto del nicleo de la
cascada al centro del sistema de TC; para distancias de impacto < 125 m la resolucién
angular mejora ligeramente con el incremento en la energia de la cascada de RG, pues
las imagenes en promedio contienen mas luz y su orientaciéon estd mejor determinada. La
resolucién angular del sistema de TC es muy efectiva para suprimir el ruido de fondo de los
RC isotrépicos.

3.7 Simulacion de los parametros de la cascada

El ultimo paso de la simulacién consiste en reconstruir la cascada, a partir de los parametros
a, [ longitud, w ancho, s tamano de la imagen y d distancia (al centro de masas o centro de
la cdmara).
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Es posible registrar con las coordenadas (z;, ;) una senial n;. El origen del sistema de
coordenadas estd en el centro de la cdmara. Se forma una imagen de una elipse y se consideran
los parametros de Hillas relativos a un punto calculado (x., y.), el cual no necesariamente
debe ser idéntico al origen del sistema de coordenadas. El eje mayor de la elipse esta dado
por y = lz + w.

Para calcular la elipse a partir de la amplitud del FM, se calculan los primeros momentos
(pardmetros estadisticos generalizados):

YN x;
.= i 3.16
e = 5, (3.16)
Y b
niy;
c = s 3.17
ve =g, (3.17)

donde z. y y. dan la posicién del centro de masas de la elipse, n; son los FE en cada pixel
1y x;, y; dan la posicion del pixel respecto al centro de la camara. Asi como los segundos

momentos
_ Yni(z; — x.)

_— 1
Enz(yl - yc)
=" 1
() = =2, (3.19)
Yn(z; — x.)?
2 _ i\ Lg c 9
(@) = (3:20)
Sni(Yi — ye)?
= R T 21
o) = e (3:21)
' D, — )3 — .
Ni\Ti — T )\Yi — Ye
= . 22
(29) o (322
Considerando las siguientes simplificaciones
o, = (2?) — (z)?, (3.23)
o2 = (%) — (v)*, (3.24)
Oy = (zy) — (2)(Y) (3.25)
y las siguientes definiciones
d=jz2+y2, (3.26)
k= Oy2 — O0g2, (327)



= \/k? +402,, (3.28)

w=1+#k/Il (3.29)

v=2—u, (3.30)

obtenemos los 3 principales parametros de Hillas (longitud, ancho y distancia)

m?:“ﬁ+§ﬂ+ﬂ (3.31)

WV=aﬁ+;ﬂ_l (3.32)
y

(d)? = (x)* + (y)? (3.33)

Posteriormente, se calcula el eje de rotacion 9, con d y § se obtiene . Luego, usando los 3%°
momentos calculamos los pardmetros de asimetria, los cuales, al igual que la distribucion de
la luz, se hallan a lo largo del eje mayor. La cascada hadronica posee una alta asimetria.
Para describir la imagen se debe contar con el centro de gravedad y 2 momentos (estadisticos)
bidimensionales del reparto de la senal.



Capitulo 4

Analisis y resultados

La técnica Cherenkov, al ser un método de observacion indirecto, permite el estudio de
las caracteristicas de los fotones, sélo después de un proceso de reconstruccién del evento
observado. En esta parte del trabajo, revisaremos el andlisis y los resultados del codigo de
simulacién implementado para este telescopio.

4.1 Separacion gamma - hadron usando los parametros
de la cascada

La discriminacion entre RC y RG, empleando los pardmetros de la cascada, se basa en

-la geometria, debido a que las cascadas que llegan paralelas al eje 6ptico (la direccion de la
fuente), tienen imdgenes aproximadamente elipticas y parecen ser irradiadas desde el centro
de la camara;

-la forma de las imagenes, ya que en una cascada hadrénica son mas amplias y mas irregulares
que las de la cascada electromagnética.

Para optimizar la calidad de la imagen se emplean diferentes cortes, mediante los cuales se
rechaza una parte significativa de la senal, ademas de adicionar el ruido de fondo con lo cual
puede haber ligeras diferencias en la distribucién de pardmetros (por ejemplo en la condicién
del detector); pero dichas diferencias, todavia nos permite discriminar los RC de los RG.

La forma del corte elegido, es similar al ruido de fondo, por eso debe considerarse la influencia
del corte sobre la aceptacién del espectro de energia (i.e. con el corte podriamos rechazar
gammas de diferentes energias a la de la fuente, el corte se optimiza para el espectro de esa
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Figura 4.1: Simulacion de los pixeles de la cAmara que se activan en una cascada generada por un RG con
(a) y un protén (b) de 800 GeV, por un GR (c) y un protén (d) de 500 GeV. A modo de ejemplo se trazaron
las posibles elipses y sus ejes en cada caso.

fuente) y sobre el total de la zona energética. El corte debe ser tan pequenio como se pueda,
para que la diferencia entre los datos experimentales y simulados sea minima; de modo, que
los errores sistematicos (por ejemplo, la vibracién debida al movimiento del telescopio, al
seguir una fuente) en el espectro estimado, sean controlados y minimizados. La optimizacion
final del corte significativo, se obtiene a partir de los errores estadisticos.

4.1.1 Rechazo de hadrones usando las graficas «

El rechazo de hadrones para fuentes puntuales con posicion conocida, se basa principalmente
en el largo [ y el ancho w. Cada tamano s, tiene un valor promedio de [; s es indicador de
la energia, se espera que a mayor energia, se tenga mayor s y por lo tanto mayor [. Cuando
la imagen esta cerca del centro de la camara o de sus limites, es dificil determinar su forma
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y dimensiones, de modo que, no hay posibilidades de discriminar gammas de hadrones.

Las elipses, se diferencian empleando los [ y w normalizados, es decir, para cada s (energia),
los valores de [ y w, pueden ser ligeramente diferentes, por lo que se hace un promedio de
los valores de [ y w para diferentes s.

Una optimizacion de los cortes, mejora la sensibilidad para estimar el espectro de energia.
Los gammas, se seleccionan, haciendo un corte en el ancho w, este corte no posee una
aceptacion energética homogénea. Mediante el uso del valor esperado del ancho para los
eventos gamma w., se obtiene una clara mejorfa tanto para la supresién del fondo, como
para el intervalo de energias consideradas.

La amplitud angular de la camara y el angulo del cenit, determinan la distancia maxima de
observacion que alcanzara la cascada desde el TC e indican el alcance de w para los gamma,
en comparacién con los protones.

Para fuentes puntuales con posicién conocida (respecto al centro de la cdmara), pasando la
primera seleccion, se obtiene la distribucion de «a, para la fuente y para el ruido. Con el valor
de la mitad a la altura maxima (FWHM Full Width At Half Maximum) de la distribucién del
parametro alfa, se determina la resolucién angular. Mientras que con el doble del FWHM,
determinamos la anchura total.

La significancia de una fuente,
Ny — Ny

Sa L0
VNI N,

donde N; es el nimero de fotones de los eventos en encendido y Ny es el nimero de fotones
de los eventos en apagado; se emplea para seleccionar las imagenes que tienen mayor proba-
bilidad de provenir de la fuente. Para fuentes con posiciéon desconocida, se usa un método
similar, pero en vez de « se emplea el pardametro 6.

(4.1)

Considerando que cada imagen apunta en la direccién en la que se encuentra su fuente (o
que la fuente no estd en el centro de la cAmara), se obtienen 1, w, s y .

4.2 Analisis de los parametros largo y ancho

Se simularon cascadas atmosféricas de RG y de protones a diferentes energias, suponiendo
una altura de 2 200 m snm. Las bases de datos fueron analizadas, con los programas descritos
en los capitulos anteriores. En la figura 4.1 (a) podemos ver una simulacién de la luz que
llega a la camara, en el caso de un RG. El color nos indica el nimero de FE registrados
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Figura 4.2: Comparacién de las distribuciones de las imdgenes de los pardmetros (a) largo y (b) ancho, a 2
200 m snm, con 500 GeV, para gammas y protones.

en cada pixel de la camara. Sobre la simulacién hemos sobrepuesto una linea blanca que
nos indica una posible elipse asociada a esta imagen. Los parametros de Hillas [, s, w, «,
son obtenidos a partir de estos datos (ecuaciones 3.31 y 3.32). En el caso de protones, se
puede observar como el semieje mayor se desvia del centro de la camara, ademas de que
su distribucién no es simétrica y aunque se asocia una posible elipse, los pardametros [ y
w, tendran variaciones mas aleatorias, que en el caso de un RG. Por tanto, hacer cortes
en los parametros [ y w, nos ayuda a mejorar la discriminacién entre gammas y hadrones,
aunado al parametro «. Para poder determinar el valor de corte de los parametros 1 y w,
es necesario comparar sus distribuciones, tanto para gammas, como para protones, con la
estadistica suficiente. En este trabajo, se leyeron 2 TB de datos simulados, se hizo estadistica
en las figuras 4.2, observamos los pardmetros | y w, la linea continua se representan los RG
y en la punteada los protones.

Como se puede observar en la figura 4.2, (a) la poblacién de la distribucién de gammas,
se centra en 0.7 grados, mientras que para protones, se centra alrededor de 0.45 grados, si
hace un corte en 0.56 grados, estamos admitiendo el 95% de los gammas, aunque todavia
tenemos una contribucién significativa de protones, por eso tenemos que recurrir al corte
en el siguiente pardmetro, grafica 4.2, (b). En la grafica 4.2, (b) tenemos las distribuciones
para el parametro w, la distribucion de gammas, se centra en 0.6 grados, mientras que para
protones, se centra alrededor de 0.48 grados.

Al hacer un corte en 0.5, nuevamente aceptamos mas del 95% de los gammas, pero seguimos
teniendo ruido debido a protones. Estos cortes, actuando de manera individual son insu-
fientes, pero al combinarlos, se logra una alta discriminacion gamma-hadrén. En la figura
4.3 se observa una grafica de la distribucién de los valores de «, para gammas con cortes
simultaneos en 1 y w (linea punteada), mientras que con la linea continua, se grafica el fondo
de protones sin cortes; como es de esperarse, la distribucion de protones, no tiene que estar
centrada a cero,debido a que llegan de manera isotropica, mientras que los gamma llegan de
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Figura 4.3: Comparacion de las distribuciones de las imagenes del parametro alfa, a 2 200 m snm, con 500
GeV, para gammas y protones, con y sin corte de cola.
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Figura 4.4: Comparacion de las distribuciones de las imagenes de los parametros largo y ancho, a 2
200 m snm, de 1 a 10 TeV, para protones medidos en HEGRA y simulados en OMEGA.
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la fuente a la que se esta apuntando. Este fondo continuo, reduce enormemente la signifi-
cancia de nuestra senal, que viene de la fuente. Si se aplican simultaneamente el corte en 1
y w, se puede apreciar como el fondo de protones disminuye, en un 99% (linea con puntos y
guiones), de modo que la emisién de RG de la fuente es claramente observable.

4.3 Comparando con los resultados de HEGRA

Para tener un punto de comparacion de nuestra simulacién con datos reales y a falta de
datos experimentales, digitalizamos graficas de los primeros resultados experimentales que
se obtuvieron con un telescopio similar a este, que fue operado en la Palma, Espana (en
HEGRA). Dado que no podemos comparar las fuentes gammas !, el punto de referencia que
utilizaremos son las distribuciones de protones.

En las graficas 4.2 y 4.3 podemos observar la simulacion de la distribucién de los parametros
1 y w de Hillas con protones, a 2 200 m snm. Los puntos negros, representan los datos
experimentales de la referencia [Ko97].

Primero empleamos simulaciones considerando un espectro de energia para protones de 1 a
10 TeV, sin embargo, la parte de energias bajas de los parametros | y w, no tenia un acuerdo
adecuado a los datos de HEGRA. Entonces tuvimos que considerar el espectro desde 300
GeV, hasta 10 TeV, con lo cual se obtiene una concordancia aceptable, ver figura4.4. Lo
cual, nos da confianza en que el cdédigo puede reproducir distribuciones experimentales, si
consideramos los espectros de energia adecuados.

Otro de los parametros que se necesita optimizar, para ajustar datos experimentales, es ruido
o luz de fondo (nigth sky background), que siempre esté presente e influye fuertemente en la
determinacion de los pardmetros de Hillas. En la simulacién esta variable puede ajustarse en
el ultimo paso, al momento de reconstruir el nimero de fotoelectrones en la cAmara. Un ruido
de fondo demasiado alto, no permite obtener imégenes claras de las elipses y uno demasiado
bajo, en TC implica dos cosas: umbrales de deteccion muy altos o noches muy oscuras. El
segundo caso es el ideal, el primero conlleva una mayor energia umbral de deteccién de los
RC y RG, cosa indeseable, ya que en la actualidad se intenta bajar el umbral de deteccidn,
tanto como sea posible. En nuestra simulacion el ruido de fondo lo variamos de 9 a 2 FE, la
curva de la figura 4.3, fue obtenida con este ultimo valor.

En general, los pardmetros simulados con este codigo muestran tener valores congruentes

!Para una fuente de gammas, necesitariamos saber la resolucién angular que tenia, el espectro de energia
que consideraron, el ruido ambiental de fondo, etc. Mientras que para protones, al ser isotrdpicos, la
distribucién de los parametros 1 y w, es menos sensible a estas variables y es més facil de comparar
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con los valores esperados, que han sido reportados por HEGRA. Sin embargo, es recomenda-
ble hacer una validacién més extensa del cédigo, que inclusive se extendiera a mas de un
telescopio y a mayor altura, como se planea realizar en OMEGA.



Capitulo 5

Conclusiones

Se generé una base de datos de cascadas atmosférica de RG y RC, a diferentes energias.
Estas bases fueron leidas con los programas de simulacion escritos y se obtuvieron imagenes
correspondientes en la camara, a partir de ellas se calcularon los parametros de Hillas.

También se implementaron herramientas o codigos de computo, que nos han permitido depu-
rar la simulacién, en diferentes etapas. Lo que nos permitio la correcta implementacion del
calculo de los parametros de Hillas.

En el cédigo se implementaron condiciones de hardware realistas y lo mas precisas posibles.
Dada la evolucién que han tenido estos detectores, los parametros de HEGRA, que encon-
tramos en la literatura varian, lo que hizo dificil simular las condiciones actuales que tenemos
en los telescopios instalados en OMEGA.

Por tltimo, los resultados presentados en este trabajo muestran una concordancia aceptable
con los datos de protones observados en HEGRA. Lo cual, nos da confianza, en el correcto
funcionamiento de la simulacién. Una validacion més extensa se realizard posteriormente.
Sin embargo, para los alcances de es trabajo, se hizo tinicamente con los datos digitalizados
de los protones.

El trabajo a futuro, seria complementar la validacion de este cddigo y posteriormente modi-
ficarlo para simular un telescopio a 4100 m snm y evaluar su desempeno; notese que no
existen datos experimentales a 4100 m de altura, por los resultados que se obtengan estaran
fuertemente anclados sobre el correcto funcionamiento de este codigo.
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