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Resumen

En el Volcan Sierra Negra se encuentra operando desde hace mas de un
anio el Observatorio HAWC. La publicacién de los primeros resultados esta
préoxima, por lo que entender el funcionamiento del instrumento es indis-
pensable. Esté tesis contribuye a este fin con un estudio de la sensibilidad
del observatorio HAWC en la detecciéon de rayos gamma de alta energia, a
partir de una estimacién de su respuesta a fuentes puntuales utilizando la
simulacién Monte Carlo del instrumento y un c6digo escrito en python. Pos-
teriormente se analizaron 1 ano 13 dias de datos reales tomados con HAWC.
El analisis utiliz6 iinicamente datos en los cuales se garantizaba que la Ne-
bulosa del Cangrejo se encontraba en transito sobre el instrumento.

En esta tesis se presenta HAWC y su funcionamiento. En particular se
explica cémo es el arreglo de detectores utilizados en el observatorio, ademas
de cémo son adquiridos, reconstruidos y analizados los datos. También se
explica la simulacién Monte Carlo, cémo se obtiene la fisica para una fuente
en particular de estas simulaciones y cémo nos permiten realizar estimaciones
para mejorar el andlisis de datos. Asi mismo se observé una discrepancia
entre los datos reales y los datos simulados en el Monte Carlo, discutiéndose
las posibles implicaciones que esto conlleva. Por tltimo, se utiliza uno de
los mapas oficiales de la colaboracion con el primer ano de datos desde la
inauguracion del observatorio para observar la regién alrededor de la radio
galaxia M87 en busca de una observacién positiva de rayos gamma de la
misma.

Se obtuvo una deteccién con significancia de 92.21 o/ano sobre el ruido
para la emisiéon de rayos gamma proveniente de la Nebulosa del Cangrejo, la
cual se ubica dentro de nuestra Galaxia. Pese a las discrepancias entre los
datos y la simulacién Monte Carlo y a los problemas que presentan los bins
de baja multiplicidad, se concluye que el observatorio HAWC es suficiente-
mente sensible a rayos gamma de alta energia provenientes de la Nebulosa
del Cangrejo. Los resultados mejorardn con la implementacién de nuevos
algoritmos de andlisis y con la inclusién de los bins de baja multiplicidad.

FEn lo que respecta a la radio galaxia M87 no se obtuvieron mapas con un
nivel de confianza suficiente para hablar de una deteccién de la misma. Se
sugiere realizar sobre M87 el mismo proceso de optimizacién hecho para el

VII



VIII RESUMEN

Cangrejo. La deteccion de la radio galaxia M87 permitira dar nuevos limites
a su espectro de energfa, lo que servird en la biisqueda de materia oscura en
el cumulo de Virgo.
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Capitulo 1

Introduccion

La astrofisica de altas energias hace referencia a aquellos procesos fisicos
en los que la energia de las particulas es alta (>GeV), asi como a su aplicacion
en los contextos astronémicos y cosmolégicos. Los agujeros negros presentes
en los AGN (Active Galactic Nuclei, Nicleo Galactico Activo), los distintos
mecanismos con los que se pueden acelerar particulas cargadas a energias
extremadamente altas, los procesos fisicos en el interior y en la vecindad
de una estrella de neutrones, la deteccién de materia obscura, son algunos
ejemplos de dicho contexto.

Por otro lado, pese a todos los avances tecnolégicos que nos han permi-
tido construir aceleradores de particulas de alta energfa, no ha sido posible
reproducir las condiciones extremas que se tienen en algunos sistemas astro-
noémicos. Sin embargo, la astrofisica de altas energias nos permite el estudio
de las propiedades de la materia bajo estas condiciones. Con tal fin nuevos
observatorios trabajan en sinergia con los previamente existentes y de esta
forma se logran estudiar los procesos més violentos y energéticos que ocurren
en el Universo.

Es bien sabido que se ha observado el cielo desde la antigiiedad, intentan-
do estudiar y describir a los objetos de la béveda celeste. Ha sido un camino
largo, desde su estudio meramente cualitativo mediante la observacién con
los primeros telescopios épticos, hasta su estudio cuantitativo mediante la
deteccion de las distintas frecuencias en las que estos cuerpos radian. Por
lo que es importante tener en cuenta el cambio de perspectiva que tuvo la
investigacion astrofisica al tener acceso a la observacién de estas bandas de
frecuencia.

Mediante la deteccion de las distintas bandas en las que esta dividido el
espectro electromagnético se han hecho mapas del cielo (figura 1.1). Esto nos
ha permitido saber la temperatura de ciertas regiones y objetos del Universo,
conocer la estructura de nuestra Galaxia, las estructuras a gran escala en el
Universo, la presencia de plasma relativista y campos magnéticos, la radia-
cién cosmica de fondo, la identificacion de ctimulos de galaxias, etc. Es decir,
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Figura 1.1: Mapas del cielo en distintas longitudes de onda. 1.1a muestra un
mapa en la banda milimétrica, en esta banda se observa la radiacién césmica
de fondo. 1.1b muestra un mapa en la banda del radio. 1.1c muestra un mapa
en la banda del infrarrojo cercano, con lo que se observa con mayor detalle
la estructura de nuestra Galaxia. Por dltimo, 1.1d muestra un mapa en la
banda de rayos X.

nuestro conocimento y entendimiento de los procesos fisicos que se llevan a
cabo en el Universo ha ido aumentando.

Las primeras bandas en las que se comenzaron a hacer observaciones
fueron en la Optica, infrarroja cercana, milimétrica y en la de radio, ya que
en éstas es posible realizar observaciones desde Tierra. Hasta finales de la
década de 1950 fueron posibles las observaciones espaciales, siendo accesibles
las bandas del infrarrojo mediano y lejano, ultravioleta, rayos X y rayos
gamma.

En particular, la banda de rayos gamma estd definida para £ > 100 keV .
Hasta energias de 1 MeV la absorcion fotoeléctrica es dominante, pero para
energias mayores la absorcion Compton y la produccién de pares se vuel-
ven los principales procesos de absorcién, como se muestra en la figura 1.2.
Los procesos de emisiéon también varian con la energia; para fotones con
E > 100 MeV el principal proceso de emision es el decaimiento de pio-
nes neutros (7°) creados en colisiones entre los niicleos y moléculas del gas
interestelar con los rayos cosmicos. En menor medida, la Dispersion 1C (In-
verse Compton, Compton Inversa) es otro proceso de emision que produce
rayos gamma de alta energia. Mientras que a energias mas bajas los princi-
pales mecanismos de emisién de rayos gamma son por radiacién Sincrotron
y Bremsstrahlung.
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Figura 1.2: Coeficiente de absorcién de los rayos gamma en funcién de la
energia. A energias mayores a 1 MeV los principales procesos de absorcion
son la dispersion Compton y la produccion de pares.

De las fuentes extragalacticas, la mayoria de las fuentes discretas en gam-
ma para latitudes Galacticas altas, se asocian con AGN’s que a su vez se
dividen en galaxias Seyfert, blazares y radio galaxias. En particular, las fuen-
tes mas intensas y variables son asociadas con radio cuédsares, los cuales son
un tipo de blazar y presentan el fenémeno de movimiento superluminico.

Un descubrimiento inesperado fue la deteccion de los GRB (Gamma-Ray
Bursts, Destellos de Rayos Gamma), cuyo origen se determiné como extra-
galactico y presentan postluminiscencia en rayos X, 6ptico e infrarrojo. Los
GRB’s estan asociados con eventos extremadamente violentos entre objetos
de masa estelar en galaxias distantes.

En cuanto a los rayos gamma de origen galéctico, en un rango de 70 —
5000 MeV el difuso de rayos gamma estd bien representado por una dis-
tribucién radial de la suma de las contribuciones del hidrégeno atémico y
molecular con una pequena componente de IC|[1]. Esta distribucion difu-
sa resulta de la interaccién de los rayos césmicos con el medio interestelar.
A energias mayores (GeV — TeV), las fuentes galacticas pueden ser siste-
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mas binarios, PWN (Pulsar Wind Nebulae, Nebulosa de Viento de Pulsar),
SNR (Supernova Remnant, Remanente de Supernova), camulos globulares.

A muy altas energias, £ > 100 GeV, los rayos gamma de fuentes extrate-
rrestres son tan energéticos que generan cascadas de particulas al interaccio-
nar con las moléculas de aire en la parte alta de la atmosfera. Estas cascadas
de particulas generan radiacion Cherenkov en la atmosfera y algunas llegan
a la superficie terrestre por lo que usando detectores de particulas es posible
observarlas y caracterizarlas. Ademas de los rayos gamma de alta energia los
rayos cosmicos también pueden producir estas cascadas de particulas, por lo
que un observatorio de rayos gamma debe de ser capaz de distinguir entre
las cascadas producidas por rayos cosmicos (cascadas hadronicas) de las pro-
ducidas por rayos gamma (cascadas electromagnéticas). Es por esto que en
las siguientes secciones se abordaran los conceptos basicos para el estudio y
analisis de los rayos gamma mediante la deteccion de cascadas atmosféricas.

1.1. Rayos Coésmicos

El descubrimiento de los rayos césmicos data de inicios del siglo XX,
cuando electroscopios se descargaban incluso estando en cuartos perfecta-
mente sellados. Ya era bien sabido que la radiacién de fuentes radiactivas
era capaz de ionizar el aire, permitiendo asi que parte de la carga del elec-
troscopio se disipara. En un principio se creyé que los elementos radiactivos
en la Tierra eran los causantes de esta radiaciéon. Asi que se esperaba que
dicha ionizacién disminuyera a medida que la altura aumentara.

Hess y Kolhorster fueron de los primeros en aventurarse a hacer medicio-
nes de la ionizacion en la atmoésfera. Para esto en globo tomaron mediciones
a varias alturas (figura 1.3). Sin embargo, pese a lo esperado, la ionizacién en
lugar de disminuir aumentaba. Hess concluyé que la radiaciéon provenia del
espacio, y la llam6 Hohenstrahlung (radiacion de altura). Millikan postulo
que los rayos césmicos eran rayos gamma de alta energia producidos en la
fusion de dtomos interestelares|2]. Luego de observar la dependencia de los
rayos cosmicos con la latitud geomagnética, se concluyé que los rayos césmi-
cos eran en su mayoria particulas cargadas positivamente|[3]. Finalmente, M.
Schein, en su experimento de 1941, determiné que los rayos césmicos eran
en su mayoria protones|4].

El descubrimiento de los rayos césmicos motivé el estudio de los procesos
en los que las particulas son aceleradas a una energia del orden de 10 GeV/,
abriendo un nuevo campo de investigacion. Se comenzaron a idear métodos
de identificacidon de los rayos cosmicos entre los que destacan las cadmaras
de niebla y burbujas (figura 1.4) que permitieron la primera deteccion del
positron, y con ello la de la antimateria|5]. Con la creacion de los aceleradores
de particulas se logré medir las secciones eficaces de la interaccién de los rayos
cHsmicos con la atmosfera.
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Figura 1.3: Dependencia de la ionizaciéon con la altura. La grafica de la
izquierda corresponde a mediciones hechas por Hess. La grafica derecha co-
rresponde a mediciones hechas por Kolhorster|6].

Figura 1.4: Imagen tomada de una cdmara de burbujas del CERN. Las lineas
muestran las trazas de diferentes particulas, su momento y carga puede ser
extraido de la curvatura de las trayectorias.
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Los rayos c6smicos son nucleos atémicos y leptones cargados. Se clasifican
segun su origen, el cual puede ser Solar, Galactico, o Extragalactico. A ener-
gias por debajo de 10 GeV la abundancia de rayos cdsmicos esté influenciada
por el viento solar. Diferencias en la abundancia se han interpretado como
muestra de los procesos que ocurren durante su aceleracion y propagacion.

Muchos experimentos han contribuido para la medicién del flujo de rayos
cosmicos. La figura 1.5 muestra el espectro de energia de los rayos cosmicos.
En general se puede describir el flujo mediante una ley de potencias de la
forma NE~ con un indice espectral de a ~ 2.7. A energias de 10° GeV,
aproximadamente, el indice espectral cambia a « = 3.1, esta regién recibe el
nombre de ‘rodilla” y se cree que es un punto de transiciéon entre el origen
Galactico y Extragalactico de rayos cosmicos. Pasados los 107 GeV se tiene
de nuevo un cambio en el indice espectral, a a & 2.6, el cual recibe el nombre
de “tobillo”. En esta tltima regién se tiene una interaccién resonante con el
fondo de microondas c6smico, el cual produce una supresion del flujo llamado
el corte GZK (Greisen-Zatsepin-Kiz’min)|7].

Algunos experimentos sugieren que la composicién de rayos cosmicos a
energias del orden de 10'® eV es mucho més pesada. Para energias menores su
composicion es de aproximadamente 85 % protones, 12 % nicleos de helio,
2% electrones y positrones, y poco méas de 1% nucleos mas pesados. Su
abundacia, respecto a la de los rayos gamma, es mucho mayor siendo la
razén de alrededor de 10000 a 1, lo que ha hecho que la observacién de rayos
gamma sea un reto desde el punto de vista experimental.

1.2. Astronomia de Rayos Gamma

Mucho antes de que se tuvieran experimentos capaces de detectar rayos
gamma de origen césmico, se sabia que habia procesos en el Universo capaces
de producir fotones de muy alta energia. Entre algunos de los procesos se
encuentran la interaccién entre los rayos césmicos y el medio interestelar;
interacciones de electréones y iones con campos magnéticos; explosiones de
supernovas; y algunas interacciénes hadrénicas.

La primera deteccién de emisién de rayos gamma galacticos y extragalac-
ticos fue hecha por el satélite OSO-3 (Orbiting Solar Observatory 3) en 1967,
el cual detect6 621 eventos con energia mayor a 50 MeV[9]. En 1972, SAS-
2 (Small Imaging Satellite 2) fue el primer satélite enviado especificamente
para la deteccién de rayos gamma, revelando la emision difusa de la Gala-
xia y descubriendo emision de las Nebulosas del Cangrejo y Vela[10][11][12].
COS-B (Celestial Observation Satellite B), una de las misiones con mayor
éxito, logré hacer un pequeno catalogo con 25 fuentes en 1975; la mayoria
ubicadas en el plano galactico a energias mayores a 100 MeV [13].

Uno de los descubrimientos de mayor importancia fue el de los GRB’s,
detectados accidentalmente por un satélite militar estadounidense llamado
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Figura 1.5: Espectro de energia para los rayos césmicos con energia arriba
de los 100 GeV[§].

Vela. La funcién de este satélite era la de detectar pruebas de armamento
nuclear. La deteccién de GRB’s fue de gran importancia para la astrofisica
va que se determind que eran de origen extragalactico. Esto confirmé la
existencia de radiaciéon gamma de alta energia de origen césmico.

Sin embargo, la deteccién de rayos gammas por medio de satélites resulta-
ba poco efectiva para energias muy altas puesto que el flujo de rayos gamma
decrece como una ley de potencias; a mayor energia menor es el flujo por uni-
dad de area. Por lo que serfa necesario lanzar satélites gigantescos para poder
colectar una cantidad significativa de rayos gamma de alta energfa. El obser-
vatorio de rayos gamma Fermi-LAT es el telescopio espacial més sensible en
la actualidad, para rayos gamma en un rango de 20 MeV < E < 300 GeV'.

En 1948, Patrick Blackett postulé que deberia de haber emisién Cheren-
kov en cascadas atmosféricas de particulas. Siendo comprobado esto cinco
afnos més tarde por Gilbraith y Jelley, fue asi que se sugiri6 detectar rayos
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gamma de posibles fuentes cosmicas mediante la deteccién de la luz Che-
renkov de sus cascadas producidas en la atmosfera. El primer TACT (Ima-
ging Atmospheric Cherenkov Telescope, Telescopio Atmosférico Cherenkov)
se construyo en Crimea, aunque sin buenos resultados|14].

La técnica fue mejorada, y en 1989, el observatorio Whipple en Arizona,
un TACT con un espejo de 10 m de didmetro, detectd por primera vez rayos
gamma del orden de TeV de la Nebulosa del Cangrejo con 90 de signifi-
cancia de sefial sobre el ruido[15]. Posteriormente se hizo el primer arreglo
de TACT’s llamado HEGRA (High Energy Gamma Ray Astronomy), se-
guido de sus sucesores MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging
Cherenkov Telescope) ubicado en La Palma, HESS (High Energy Stereosco-
pic System) ubicado en Namibia, y VERITAS (Very Energetic Radiation
Imaging Telescope Array System) en Arizona. Estos IACT’s han mapeado
el cielo a muy altas energfas.

Paralelamente a los TACT, se planted el uso de arreglos de detectores
de particulas para reconstruir cascadas atmosféricas. Experimentos como
CASAMIA [16] y CIGNUS [17| mostraron la factibilidad de estos arreglos.
Finalmente, las primeras observaciones de fuentes de rayos gamma se logra-
ron con el observaotrio Milagro que oper6 en las montanas de Jemez, Nuevo
Mexico. Este fue el primer observatorio que, sin lugar a dudas, pudo distin-
guir entre las cascadas de particulas producidas por un rayo césmico y un
rayo gamma. Esta dificultad para distinguir entre los dos tipos de cascadas
se debe a que las cascadas de rayos cosmicos tienen una componente elec-
tromagnética que puede confundirse con la cascada producida por un rayo
gamma. Estos puntos se discuten mas en detalle en las siguientes secciones.

1.3. Cascadas Atmosféricas

Como ya se mencion6, para rayos gamma y rayos cosmicos a muy altas
energias la atmosfera no es transparente. Estos interaccionaran con las mo-
léculas de la atmosfera y crearan una EAS (Ezxtensive Air Shower, Cascada
Atmosférica Extensa). A la particula que origina la cascada se le llama pri-
mario. La energia que pierde el primario (c6smico o gamma) es compartida
por las particulas secundarias. Al nimero de particulas secundarias produ-
cidas se le llama multiplicidad, e incrementa lentamente con la energia del
primario.

Una EAS consta de dos componentes, la hadrénica y la electromagnéti-
ca. Ambas tienen una forma y distribuciéon caracteristica que las distingue,
aunque el hecho de que las cascadas hadrénicas posean ambas componentes
hace que no sea sencillo distinguir ente rayos cosmicos y rayos gamma. Con-
forme la cascada se propaga aumenta el nimero de particulas secundarias
hasta alcanzar un maximo, para luego decrecer ya que la atmosfera también
las va frenando y reabsorbiendo.
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Las EAS tienen dimensiones de decenas a cientos de metros, por lo que
se requiere de arreglos de detectores distribuidos en una area de miles de
metros cuadrados para poder detectar el mayor nimero de particulas secun-
darias posible. La deteccién se hace de manera indirecta por medio de la
luz Cherenkov que producen las particulas secundarias al viajar mas rapido
que la luz en el medio. En las siguientes secciones se discutiran las técnicas
empleadas para la detecciéon de una EAS con més detalle.

1.3.1. Cascada Hadroénica

Las particulas secundarias producidas en una EAS pueden ser mesones,
bariones, leptones o rayos gamma. Estas adquieren momento transversal, de-
bido a las interacciones hadrénicas, por el cual viajan a un dngulo 6 respecto
a la direccion de la particula primaria.

La mayoria de las particulas producidas en la primer interaccién son
piones. Si la energia del primario es lo suficientemente grande también se
producen kaones y pares de barién-antibarién, aunque en menor cantidad.
Puesto que los piones y kaones son innestables pueden llegar a decaer si el
camino libre medio del tiempo de decaimiento relativista es mas largo que
el camino libre medio de interaccion.

Para los piones y kaones los modos de decaemiento dominantes son

™ —y+7y

7T:t—>ui—|—y

Ki—>,ui+y

Kt — gt 449

Los kaones decaen en muones con una probabilidad de 63.5 %, mientras
que a piones con una probabilidad de 21.2%. Los gammas generados en el
decaemiento del pién neutro generan posteriormente cascadas electromag-
néticas, y esta componente es la que hace dificil distinguir claramente entre
una cascada producida por un rayo césmico y un rayo gamma. Los neutri-
nos, al tener inicamente interacciéon débil, escapan llevindose una fraccién
de la energia del primario[18]. La figura 1.6 muestra esqueméticamente una
cascada hadrénica tipica.
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Figura 1.6: Diagrama de una cascada hadronica. Como se menciono, la pro-
duccién de piones es el proceso que domina.

1.3.2. Cascada Electromagnética

Los fotones interaccionan principalmente con la materia en tres formas
distintas: efecto fotoeléctrico; efecto Compton; y produccion de pares. A ba-
jas energias los procesos que dominan son el efecto fotoeléctrico y efecto
Compton. Pero a energias superiores a unas cuantas decenas de MeV la pro-
duccion de pares es la dominante. La produccidn de pares es el proceso por el
cual el fotén interacciona con el campo Coulombiano de un ntcleo atémico.
En esta interaccion el fotén desaparece v se crea un par electrén positron. La
probabilidad de este proceso depende tnicamente de la fraccidon de energia
que toma uno de los pares.

Los electrones y positrones interaccionan con la materia por los siguientes
procesos: tonizacion y radiacion Bremsstrahlung. En particular el proceso
que domina es el de radiacion Bremsstrahlung. En este proceso un electroén,
0 positron, de alta energia emite un fotén al interaccionar con el campo
electromagnético de los niicleos en el medio. Como en la produccion de pares,
la probabilidad de este proceso depende de la fraccidn de energia que se lleva
el fotén emitido.

En una cascada electromagnética el rayo gamma incidente interacciona
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Figura 1.7: Diagrama de una cascada electromagnética. Los procesos involu-
crados son la produccion de pares y la radiacion Bremsstrahlung|[19].

con la atmosfera creando un par electréon-positron. Estos a su vez emiten un
foton por radiacion Bremsstrahlung. Estos fotones emitidos crearan cada uno
un nuevo par electrén-positrén. Mientras el par electrén-positréon volveréd a
emitir un fotén por radiacion Bremsstrahlung. Esta serie de sucesos genera
una cascada simétrica con respecto al eje de la cascada y bien distribuida en
lo que respecta a su topologia (figura 1.7). Dependiendo del tipo de detector
que se utilice, en mayor o menor grado, es precisamente esta uniformidad
en la distribuciéon de las particulas la que se utiliza para distinguir cascadas
electromagnéticas de las cascadas producidas por rayos cosmicos.

1.4. Detectores de Rayos Gamma

Como ya se mencion6 en la seccion 1.2, las observaciones de rayos gamma
pueden ser ya sea desde el espacio o desde Tierra. Las principales ventajas
de los detectores espaciales es su capacidad para distinguir entre el fondo y
la senal. Sin embargo, su gran desventaja es su area efectiva de recoleccién y
su energia maxima de deteccién, la cual esta limitada por el tamano y peso
del detector.

En cuanto a los detectores terrestres, su area de recolecciéon es mucho
mayor, lo que incrementa la posibilidad de detectar rayos gamma de alta
energfa con flujos bajos. La desventaja que tienen los detectores terrestres



12 CAPITULO 1. Introduccion

316
=+

v>c/n

Figura 1.8: Contrucciéon de Huygens para el frente de onda de la radiacion
Cherenkov|20].

es que la discriminacién del fondo no es tan efectiva. Este tipo de detec-
tores utilizan dos técnicas distintas para hacer sus observaciones. Antes de
hablar de ellas explicaremos brevemente el efecto Cherenkov que es la base
fundamental en ambas técnicas.

1.4.1. Radiacién Cherenkov

Cuando una particula cargada atraviesa un medio dieléctrico (por ejem-
plo aire o agua), polariza los dipolos eléctricos cercanos. Una vez que la
particula se ha alejado, los dipolos regresan a su posicién de equilibrio emi-
tiendo luz. Si la velocidad de la particula es menor a ¢/n, la velocidad de
propagaciéon de la luz en el medio, el campo resultante es nulo ya que los
frentes de onda interfieren de manera destructiva. Donde ¢ es la velocidad
de la luz y n el indice de refraccién del medio.

Si la particula cargada viaja con una velocidad mayor a ¢/n en un medio
transparente, homogéneo y dieléctrico con indice de refracciéon n, en su tra-
yectoria polarizara asimétricamente al medio. Poco después de que pase, los
dipolos se reorientardn de manera coherente, emitiendo radiacién anisotro-
pica en la direccién de avance. En este caso los frentes de onda interfieren de
manera constructiva en un angulo 0 respecto a la trayectoria de la particula
(figura 1.8).

Esta radiacion fue predicha por Heaviside en 1889|21]. Pavel Cherenkov
logr6 demostrar su anisotropia por primera vez, mientras que Igor Tamm e
Ilya Frank dieron la primera descripcion teérica del fenémeno.

De los potenciales retardados de Liénard-Wiechert se puede apreciar el
origen de esta emision.

 Aqr nv-i)/c dmeor nv-i)/c
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donde % es el vector unitario en la direccién de observacién de la particula
cargada en movimiento. Asi, a lo largo del cono para el cual 1 — (nv-i)/c =0
los potenciales se vuelven singulares, es decir para:

c
cosl) = —
nv

1.4.2. Técnica de Imagen Atmosférica Cherenkov

La técnica de Imagen Atmosférica Cherenkov utiliza la luz Cherenkov de
la atmosfera producida por una EAS. Dado que la luz Cherenkov es muy
débil, las observaciones deben de hacerse en noches obscuras, sin Luna y sin
nubes. Por esta razén el ciclo de operacion de estos instrumentos es muy bajo,
de apenas un 10 %. Ademas, estos telescopios s6lo pueden ver una fuente a
la vez.

Los telescopios tienen un arreglo de espejos que comparten el mismo
punto focal. En este punto hay una camara conformada por un arreglo hexa-
gonal de PMT’s (Photomultiplier Tube, Tubo Fotomultiplicador), los cuales
registran la intensidad de la luz Cherenkov reflejada por los espejos (figura
1.9). El telescopio apunta directamente a la fuente y la distribucion de la luz
en los PMT’s tiene una forma elipsoidal, con el eje de simetria apuntando
al centro de la camara, trazando la trayectoria de las EAS en la atmosfera.
Cualquier otro tipo de imagen corresponde a una EAS que no tiene origen
en la region angular que cubre el telescopio, esto ademés de una distribucion
menos uniforme de luz (debida a muones) son el primer filtro para distinguir
entre gammas y c6smicos.

Sin embargo, existiran rayos cosmicos que tenga la misma direccién de
los gammas que se quieren observar. Para determinar el exceso de gammas
sobre el fondo de cosmicos (de la region a la que se esta apuntando el teles-
copio), hay dos métodos. El primero posiciona el telescopio en un punto de
la trayectoria de una fuente y al pasar detecta un incremento en el conteo,
siendo estimado el fondo cuando no ha pasado la fuente. El segundo es ir si-
guiendo una fuente a su paso por una determinada regién angular, al mismo
tiempo se sigue una region adyacente sin fuente para estimar el fondo.

FEn la actualidad se utilizan arreglos de varios de estos telescopios, con lo
que se utiliza la técnica estereoscépica para la reconstruccién de las cascadas
v la localizacion de la particula primaria.

1.4.3. Técnica de la Cascada Atmosférica Extensa

Estos instrumentos se basan en la deteccién de las particulas que confor-
man la cascada. Sus principales caracteristicas son que su area de recoleccién
es bastante grande, su ciclo de operacion es cercano al 100 % y permite de-
tectar rayos gamma de muy alta energia. Su principal desventaja es que su
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Figura 1.9: Arreglo hexagonal de los PMT’s en la cAmara de uno de los teles-
copios de MAGIC. El evento registrado es de una cascada electromagnética
por la distribucion elipsoidal que se observa[22].

resolucién angular y en energia no son tan buenas como la de los TACT.
La separacién entre senal y ruido se hace utilizando las diferencias en la
distribucién de las componentes electromagnéticas y hadronicas de las EAS.

Se pueden detectar las particulas utilizando arreglos de detectores de
centelleo o por medio de arreglos de tanques de agua, donde cada tanque
recibe el nombre de WCD (Water Cherenkov Detector, Detector de Agua
Cherenkov). Los WCD detectan por medio de PMT’s la luz Cherenkov
generada por las particulas de la cascada a su paso por el agua del tanque.

Por medio de las seniales registradas en los PMT’s (tiempo y cantidad de
luz) se reconstruyen las propiedades de la cascada (direccion, tipo y energia),
las cuales estan relacionadas con la particula primaria que la ocasion6. Una
caracterfstica importante es que el arreglo de detectores debe de ser tan
compacto como sea posible, de tal forma que la uniformidad o no uniformidad
en la distribucién de particulas en las EAS pueda ser observada.

Por ser esta técnica la que mas compete a este trabajo, se describe mas
adelante en detalle como se realiza este tipo de recostruccién. Basta por el
momento decir que esta técnica ha sido probada y los principales observato-
rios que han hecho uso de de ella son: el observaotrio Milagro, el experimen-
to Tibet AS-Gamma y recientemente el observatorio HAWC (High Altitude
Water Cherenkov) que se ha instalado en México. La figura 1.10 muestra un
esquema de una cascada atmosferica y un arreglo de detectores en tierra.
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Figura 1.10: Arreglo de detectores de luz Cherenkov en agua. La particula
primaria interactua con la atmosfera y genera una cascada atmosférica. Al
llegar las particulas secundarias de la cascada a los WCD’s son detectadas,
siendo posible el reconstruir las propiedades de la cascada.

1.5. Surgimiento del observatorio HAWC

El observatorio HAWC surge como un esfuerzo bi-nacional México-U.S.A.
en el que participan mas de 100 investigadores y estudiantes. A poco més de
un ano de su inauguracioén, en este trabajo presentamos la metodologia que
se usa en el andalisis de datos para detectar fuentes de rayos gamma de muy
alta energia, en particular para la Nebulosa del Cangrejo ubicada en nuestra
Galaxia. Esto con el proposito de entender el proceso por el cual se analizan
los datos de HAWC y aplicarlo en un futuro trabajo a la observacién de la
radio galaxia gigante MS7.
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Observatorio HAWC

El observatorio HAWC est4 ubicado a una altura de 4100 m sobre el
nivel del mar en el Volcan Sierra Negra y frente al Volcan Pico de Orizaba en
Puebla, México (figura 2.1). Este observatorio esté disenado para el estudio
de rayos gamma y rayos cosmicos de muy alta energia emitidos en los procesos
mas violentos del Universo, con una energia de hasta 100 TeV. Como se
mencion6 en la seccién anterior, HAWC utiliza la técnica de las cascadas
atmosféricas extensas con un sistema de deteccion a través de WCD'’s.

La porcién del cielo que cubre el observatorio es de 8.4 sr, que equivalen a
2/3 de todo el cielo. Entre las principales metas de HAWC se tiene, distinguir
los procesos de emision de rayos gamma; la varibilidad en la aceleracién
de particulas que tienen algunas fuentes; la anisotropia de rayos césmicos;
la aniquilacién de Materia Obscura; elaboracién de un catilogo de fuentes
conocidas y no conocidas, entre otras.

Se espera que en un ano, HAWC haga observaciones del cielo para ener-
gias arriba de 5 T'eV con una sensibilidad comparable a la de un IACT como
HESS o VERITAS para una fuente con 50 horas de observacion. Mientras
que un TACT puede apuntar hacia una sola fuente en noches obscuras y
despejadas, HAWC puede ver todo el cielo dentro de su Campo de Vision o
FoV (Field of View)[24].

2.1. Arreglo

HAWC es un arreglo de 300 WCD’s en un area de 20,000 m?. Cada
WCD es un cilindro de acero corrugado de 4.5 m de altura y 7.3 m de dia-
metro. En el interior del cilindro se tiene un revestimiento plastico, llamado
bladder, el cual contiene 188,000 litros de agua purificada y 4 PMT (Pho-
tomultiplier Tube, Tubo Fotomultiplicador)’s al fondo. Los cilindros estan
anclados 60 cm bajo tierra para poder brindar una estructura firme en caso
de sismos.

17
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Figura 2.1: Observatorio HAWC|23].

El bladder es inflado con aire dentro del cilindro para posteriormente ser
llenado con agua purificada. Luego, mediante un sistema de poleas se intro-
ducen los PMT"s hasta el fondo del bladder: un PMT Hamamatsu R7081
de 10” con alta eficiencia cuantica en el centro, y tres PMT’s Hamamatsu
R5912 de 8” a 1.8 m del central formando un tridngulo equilatero (figura
2.2). Por lo que se tienen 4 PMT’s en cada uno de los 300 WCD’s. Asi,
HAWC cuenta en total con 1,200 PMT’s.

En el centro del arreglo se encuentra la caseta de electrénica o counting
house, donde se alberga toda la electronica que se utiliza en HAWC. Desde
el counting house se monitorea el observatorio con un sistema de adquisicién
de datos. Ademas, se cuenta con un sistema de calibracién mediante fibra
Optica con el cual se envia luz a los WCD’s para medir la longitud de los
cables entre los PM'T’s vy el sistema de adquisicién de datos, y la relacién
entre la cantidad de luz enviada y la senal registrada por los PMT’s[25].

Los rayos gamma de més alta energia alcanzan un 4rea efectiva de 10° m?,
pero una gran cantidad de estas cascadas estdn pobremente reconstruidas
pues su nucleo suele encontrarse fuera del arreglo de HAWC. Por esté razon,
estd en proceso una mejora al observatorio agregando un arreglo de 200
pequenos WCD’s denominados outriggers|27].
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Figura 2.2: Diagrama de un WCD donde se puede apreciar el bladder y los
PMT’s.[26].

2.2. Adquisicién de Datos

Las senales de los PMT’s llegan a paneles de electronica (front-end-
boards) donde son leidas y digitalizadas. Posteriormente, las sefiales digi-
talizadas pasan a un dispositivo conocido como TDC (Time to Digital Con-
verter), el cual se encarga de medir los tiempos de las senales en los PMT’s
que hayan pasado un umbral o condicién de disparo. La condicién de dispa-
ro es que haya coincidencias entre al menos 15 PMT’s en una ventana de
tiempo de 150 ns. Esto nos da una tasa de eventos del orden de 15 kH z.

Los TDC’s utilizados en HAWC son de la marca CAEN (V1190) y estan
conectados a lo que se considera el sistema nervioso de HAWC, el sistema
GTC (GPS Timing and Control). Este sistema asigna un tiempo a los even-
tos registrados, proveyendo un reloj y senales de control a los TDC’s. Con
esto se asegura la secuencia de tiempo de las senales.

Mediante la técnica del TOT (Time Over Threshold) se obtiene la carga
depositada en cada PMT por evento, ya que la duracién de la sefial sobre
un umbral (TOT) es proporcional al logaritmo de la carga generada en el
PMT.(figura 2.3). En HAWC se consideran dos umbrales, un High ToT y
un Low TOT, para obtener la carga depositada en los PMT’s[25]. Con esta
informacién se reconstruyen las caracteristicas de la cascada y la energia de
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Figura 2.3: Grafica que muestra al logaritmo del nimero de fotoelectrones,
npe como funcién de ToT. Los puntos rojos corresponden al High ToT y los
azules al Low ToT.[25].

la particula primaria. Finalmente los datos son almacenados en un disco duro
en formato XCDF|28].

2.3. Reconstruccion de Datos

Todos aquellos eventos que hayan pasado el umbral de multiplicidad men-
cionado en la seccién anterior son considerados candidatos a cascadas y son
sometidos al proceso de reconstruccién. La reconstruccion de los eventos se
basa principalmente en la reconstruccion del nicleo de la cascada (core), la
reconstruccion angular y la separacion gamma/hadron.

2.3.1. Nricleo

El ntcleo es el punto en donde la particula hubiera caido en la super-
ficie si no hubiera interactuado con las moléculas de la atmésfera. Para su
reconstruccién, se considera la distribucion de carga en los PMT’s involu-
crados en la cascada. Como una primera aproximacién del niicleo se calcula
el centro de masa, el cual se obtiene con la media ponderada de las cargas
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Q; registradas por el i-ésimo PMT en la posicion (x;,y;).
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Luego se obtiene su anchura mediante la varianza ponderada

1 _ _
o= @(xz )
Y finalmente se obtiene la amplitud de la cascada de la suma de las cargas

N
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Estos valores sirven como pardmetros iniciales para un ajuste gaussiano
mediante la minimizaciéon de la funcién Chi Cuadrada, con lo que se analiza la
verosimilitud de un ajuste gaussiano a la distribucién lateral de la cascada. La
funcién de la distribucién lateral describe la densidad de particulas cargadas
como funcién del radio al eje de la cascada.

e AV
XQZZ(Q Q')

0./2

donde Q es la carga medida en los PMT’s y Q' la carga esperada segtin el mo-
delo gaussiano; y con ¢/ = /@', suponiendo una distribucion de Poisson[29].

2.3.2. Angulo

El a4ngulo de la cascada nos da la informacién sobre el angulo azimutal y
cenital, es decir del eje de la cascada. Para hacer el ajuste del &ngulo se hace
una primera aproximacion considerando que el frente de la cascada es plano.
Asi, tomando la distribuciéon de tiempos en los PMT’s podemos obtener el
angulo del plano de la cascada respecto al detector. Conociendo la posicion
del core podemos tener obtener el eje de la cascada (figura 2.4).

Se realiza un segundo ajuste, ahora considerando la curvatura del frente
de la cascada tomando como valores iniciales la posicién del ntcleo e incli-
nacién del frente que se obtuvieron en el ajuste previo. Asi mismo no se
consideran los PMT’s con mayor dispersién con respecto al primer ajuste.
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Figura 2.4: Diagrama del frente de una cascada atmosférica. Como primera
aproximacién se considera totalmente plano, sin embargo presenta cierta
curvatura.

2.3.3. Identificacién de Cascadas

Como ya se mencion6 en la secciéon 1.3, las cascadas hadrénicas y elec-
tromagnéticas tienen componentes y distribuciones muy particulares. En las
cascadas hadrénicas la componente que las distingue es la componente mué-
nica, la cual se caracteriza por ser bastante energética. FEsto se debe a que
la pérdida de energia de los muones conforme atraviesan la atmosfera es mi-
nima. Las cascadas electromagnéticas presentan una distribucién de energia
uniforme alrededor del ntcleo.

Asi, en primera instancia para identificar a qué tipo de cascada pertenece
cada evento, se puede observar la distribucién de la carga depositada en los
PMT’s. Aunque para poder distinguir con seguridad entre cascadas hadré-
nicas y electromagnéticas hace falta tener en cuenta otras consideraciones,
las cuales se explican en la siguiente seccién.

La figura 2.5a muestra la distribucién de carga depositada en los PMT’s
de una cascada electromagnética cualquiera, mientras que la figura 2.5b
muestra la reconstrucciéon de una cascada hadrénica cualquiera.
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Figura 2.5: Cascada electromagnética (2.5a) y hadronica (2.5b) de eventos
reconstruidos. Los colores representan el tiempo de incidencia en los PMT’s,
siendo los azules los primeros en registrar un hit. El tamaifio de los circulos

representa la carga depositada en los PMT’s. Mientras que la estrella marca
la posicién del nicleo.
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2.4. Analisis de Datos

Uno de los objetivos de HAWC es el de identificar y estudiar posibles
fuentes de rayos gamma de muy alta energia (> 1 T'eV'), por lo que es muy
importante estimar el fondo en la vecindad de una fuente, principalmente por
cascadas hadroémnicas. Para esto se define un pequefio bin angular alrededor
de la posicion de la fuente, determinando la cantidad de eventos de fondo
y su incertidumbre estadistica, y midiendo el nimero de senales arriba de
dicho fondo dentro de este bin angular.

El fondo se estima mediante una técnica llamada Integracion Directa,
esta técnica explota el hecho de que la distribucién de eventos en el cielo es
bastante estable. Se consideran pequenos intervalos de tiempo, lo suficiente-
mente pequernos como para asumir que la fuente es estacionaria, durante y
después de que la fuente transité6 en una posicion del cielo. Estos pequenos
intervalos se integran para predecir el fondo del periodo de observaciéon. Estos
intervalos de tiempo usualmente son de 2 h, equivalentes a 30° de rotacién
de la Tierra, para estimar el fondo para regiones de 1°.

El anélisis se optimiza al separar los datos en 10 bins, los cuales se dividen
respecto al nimero de PMT’s que registraron sefial durante un evento. A la
variable que representa dicho numero se le da el nombre de nHit. Estos bins
se definen de tal manera que la tasa de conteo total sea menor al siguiente
bin por un factor de 2. El bin est4 correlacionado con la energia, sin embargo
no es un buen estimador de ésta. Por otro lado, estos bins son buenos para
predecir la resolucién angular y los cortes 6ptimos para la supresién del fondo
hadrénico.

También son utilizadas simulaciones Monte Carlo para modelar las EAS
y las componentes del detector. Estas simulaciones son de gran ayuda pa-
ra hacer una estimacion del fondo, una estimacion del flujo esperado por
una fuente, asi como la respuesta del detector. Las EAS son modeladas con
CORSIKA[30], mientras que las componentes del detector son modeladas
con GEANT4[31]. La figura 2.6 muestra una cascada hadrénica y una elec-
tromagnética simulada con CORSIKA.

Durante las primeras etapas de HAWC se utilizaba una variable llamada
compacidad, definida como el cociente entre las variables nHit y CxPE40,
como el principal separador gamma/hadron. Donde la variable CxPE40 re-
presenta la amplitud del PMT que registr6 el mayor ntimero de fotoelectro-
nes fuera de un radio de 40 metros del nicleo. Esta separacion gamma /ha-
dron es posible gracias a que las cascadas electromagnéticas tienen nicleos
compactos cuya densidad de energia decae uniformemente, mientras que las
cascadas hadroémnicas presentan grupos de grandes deposiciones de energia
lejanos al nicleo debidos principalmente a la componente muénica de la cas-
cada. La compacidad es una variable que fue heredada del proyecto Milagro,
sin embargo, conforme HAWC ha ido avanzando se han desarrollado nue-
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Figura 2.6: Simulaciones MC para una cascada electromagnética provocada
por un rayo gamma de 100 GeV de energia y para una cascada provocada
por un protén de 300 GeV de energia. Se pueden apreciar las diferencias en
sus distribuciones.

vos métodos para separar el fondo de la senal; siendo utilizadas en la etapa
actual de HAWC las variables definidas a continuacion.

2.4.1. PINC

Al igual que la compacidad, PINC (Parameter for the Identification of
Nuclear Cosmic rays) es una variable topologica. Como ya se menciono la
compacidad utiliza la distribucién de cargas en los eventos, ubicando el PMT
con la mayor carga fuera de un radio de 40 m alrededor del ntcleo, permi-
tiendo diferenciar entre cascadas hadrénicas y cascadas electromagnéticas.
PINC también toma la distribucién de cargas de los eventos, pero lo hace
considerando la carga integrada en anillos de 10 m alrededor del nicleo y
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Figura 2.7: La figura 2.7a muestra la distribucién de carga para una cascada
electromagnética respecto al ajuste NKG. La figura 2.7b lo hace para una
cascada hadrénica. Noétese la mayor dispersiéon que presentan los datos en el

caso hadroénico.

ajustando la distribucion lateral de la cascada al modelo NKG (Nishimura-
Kamata-Greisen), el cual se detalla en el Apéndice A.1.

Esta variable funciona mejor en eventos de rayos gamma con muy alta
energia, rechazando casi por completo el fondo. La figura 2.7 muestra el
ajuste NKG sobre la distribuciéon de carga obtenida con PINC. Se puede
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apreciar que la dispersion, la cual aumenta con la energia, es mayor para las
cascadas hadroénicas.

2.4.2. nHitSP20/CxPE40

Esta variable es equivalente a la compacidad, salvo que aqui se considera
en lugar de nHit a la variable nHitSP20. Esta nueva variable, nHitSP20,
esta relacionada con otra denominada residuo temporal o time residual. Los
time residuals estan definidos como la diferencia entre el tiempo de llegada
(luego de aplicar la correccion de la curvatura) de la cascada t. y el tiempo
de llegada del plano de la cascada a un punto dado relativo al comienzo del
evento t, para cada PMT. Se pide que esta diferencia sea, menor a 20 ns, es
decir

lres = ’tc - ta’ < 20 ns

Asi, nHitSP20 se define como el namero de sefiales para las cuales el
time residual es menor a 20 ns. De esta manera se garantiza que las sena-
les pertenecen a un dnico evento, es decir a la misma cascada. Para cas-
cadas hadrénicas se espera que CrPE/0 tenga un valor grande, por lo que
nHitSP20/CxPE40 tendra un valor pequenio. Al igual que PINC, la se-
paracién gamma/hadrén que se obtiene con nHitSP20/CxPE40 funciona
mejor con eventos de muy alta energia.

En la reduccién de los datos, los valores de las variables PINC y de
nHitSP20/CxPE40 juegan un papel muy importante ya que en base a ellos
se hard la distincion entre cascadas de gammas y hadrones. Por lo tanto estos
parametros deben de ser optimizados del tal forma que se logre la maxima
sensibilidad de HAWC. Esta optimizacion es descrita en el siguiente capitulo.






Capitulo 3
Optimizacion

Hasta ahora se ha hablado sobre los fundamentos en los que se basa la
astronomia de rayos gamma mediante detectores Cherenkov. Asi mismo, se
ha dado una introduccién sobre el observatorio HAWC, abarcando detalles
generales de su ubicacién; arreglo; asi como de la adquisicién, reconstruccién
v andlisis de datos. Por ultimo se enfatiz6 en la importancia que tiene la
estimacion del fondo y la separacion gamma/hadron para el analisis de los
datos; lo cual permite la creacién de mapas del cielo en rayos gamma.

La creacion de mapas se hace utilizando el software AERIE (Analysis
and Event Reconstruction Integrated Environment), el cual proporciona un
ambiente de trabajo para procesar los eventos registrados con HAWC y para
su analisis subsecuente. El software esta estructurado como un conjunto de
proyectos interdependientes escritos en C++. Dentro de estos proyectos se
encuentra el responsable de la creacién de mapas, MapMaker.

FEl ejecutable de MapMaker toma eventos, uno por uno, de archivos de
eventos reconstruidos. Estos sirven de entrada para una instancia de la clase
MapMaker, la cual crea un archivo con la informacién necesaria para la iden-
tificacién de posibles fuentes. El contenido principal de un archivo de mapas
consta de un mapa de datos y de un mapa del fondo estimado mediante
integracién directa. El ntmero de eventos en ambos mapas se agrupan en
bins angulares de la direccién de llegada. Al sustraer del mapa de datos el
mapa de fondo estimado se obtiene un mapa de excesos, es decir, un mapa
de las regiones del cielo donde se tiene una senal mayor a la del fondo. En
la creacién de mapas se utilizan distintos sistemas de coordenadas, ecua-
toriales, galacticas y eclipticas. Elaborar un mapa sin poner restricciones o
condiciones a los datos es de poca utilidad ya que lo que se observaria serfa
béasicamente la distribucién de rayos césmicos.

La creaciéon de mapas se puede optimizar al tomar un valor de corte sobre
los parédmetros que sirven como separadores gamma/hadréon. Como se men-
cioné en la seccion 2.4, los parametros PINC y nHitSP20/CxPE40 son
los separadores gamma/hadron utilizados. En consecuencia, se realizé una

29
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optimizacion de la separacion gamma/hadron, encontrando cortes dptimos
sobre estas variables considerando una simulaciéon Monte Carlo.

3.1. Simulaciéon Monte Carlo

Para una mejor comprensién de lo que se espera en un experimento se
utilizan simulaciones MC (Monte Carlo), como en el caso del observatorio
HAWC. Las simulaciones utilizadas contienen eventos con tres parametros
que los caracterizan: el &ngulo cenital 0, la distancia r al centro del arreglo y
la energia F. Ademas de esto, las simulaciones se someten al mismo proceso
de reconstrucciéon que los datos reales, con la ventaja de poder distinguir
entre cascadas hadrénicas y electromagnéticas, lo que permite verificar los
algoritmos de analisis que se implementan. Asi mismo, se tienen simulaciones
MC para las distintas bandas de declinaciéon en el FOV de HAWC.

La distribucién de energia se supone una ley de potencia de la forma E~2;
lo que permite simular eventos de alta energia en un tiempo de cémputo
considerable para poder estudiar el desempeno del observatorio a energias
de ~ 1 PeV. La figura 3.1a muestra la distribucion de eventos con respecto
al &ngulo cenital, esta distribucién se debe a que a mayor inclinacién menor
es el area del detector que observan las particulas; sélo ven la proyeccién
perpendicular a su direccién. Por esta razon en la simulacién se toma dil\gh x
cosf. La figura 3.1b muestra la distribucién de eventos respecto a su distancia
del centro del arreglo, como puede observarse es una distribucién constante
para ahorrar tiempo de cémputo. La figura 3.1¢c muestra el logaritmo del
espectro de energia utilizado en la simulacién.

Hay que mencionar que los eventos simulados en los archivos MC siguen
una distribucién tal que se pueda generar mejor estadistica. Para obtener la
fisica de una fuente partricular en la simulacién y poder comparar con los
datos de HAWC, hace falta agregarle a la simulacion una funciéon de peso.
Esto se hace mediante la implementacion del paquete SWEETS.

3.2. SWEETS

SWEETS (Software for Weighting Events and Eventlike Things and
Stuff) es el software con el cual se calculan y aplican los pesos a los eventos
simulados de HAWC. Las funciones de peso contienen las propiedades fisicas
que caracterizan a una fuente. El flujo proveniente de una fuente debe atra-
vesar una cierta distancia por el medio interestelar o intergalactico, segiin se
trate de una fuente galactica o extragalictica, con lo que el flujo que llega a
la Tierra se ve modificado. Al llegar a los WCD’s de HAWC el flujo sufre
de nuevo una modificacién por las caracteristicas del detector, en particular
su eficiencia, siendo este dltimo el flujo observado.
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Figura 3.1: Distribuciones para el dngulo cenital, la distancia al centro del
arreglo y el espectro de energia. Al aplicarle una funcién de peso a estas
distribuciones se puede obtener la fisica de una fuente en particular.
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SWEETS contempla tres tipos de flujos diferentes: flujos isotrépicos,
flujos de fuentes transitorias y flujos de fuentes con destellos. A continuaciéon
se explica el calculo de los pesos para una fuente isotrépica y una transitoria.

3.2.1. Flujo Isotrépico

Si queremos saber la cantidad de eventos observados Ny con un detector
de area A provenientes de una fuente que subtiende un angulo sélido €2 se
tiene que calcular

N():// o(E, t)ncosOd AdQUdEdt (3.1)

Esto es valido suponiendo que la fuente se encuentra lo suficientemente
lejos, de tal forma que el flujo ¢(F,t) para una cierta region se considera
que viaja paralelo, siendo 7 la eficiencia de nuestro detector. Sin embargo,
simular el flujo requiere mucho tiempo de computo. Por estd razon se simula
una fuente genérica donde el ntimero de eventos totales arrojados Ny, en la
simulacion estd dado por

Ny, = // T(E, A, Q)dAdQdE (3.2)

Como ya se menciond antes, esta ecuaciéon no estd asociada a una fuente
fisica, no es més que una distribucién matematica. 7 (E, A, ) es una funcion
diferencial de distribuciéon que puede reescribirse en funcién de las variables
E, 0, vy r, considerandola como un producto de funciones independientes
que solamente dependen de una variable a la vez

df dg dh

Haciendo uso de la regla de la cadena tenemos

dg_@%_@d(m“z)_z dg

dr  dAdr  dA dr  dA
@_@@_@d(lfcosﬂ) Qd—h
0 dQdo  dQ do BT
se sigue que
T(E.r.0
7(E,A,0) = LE0)
2nrsend
Ny, = // T(E1.9) s grdEs
2rrsent

_ // T(E,r,0)drdddodE (3.3)
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ademas, tenemos de la simulacién que
daf -2
d
T x d—‘z = cte
T x % x senfcosd
T x i = cte
dep
con lo que la integral Ny, queda de la forma
By Ry Of Pr
Ny, = B/ E72dE dr/ sen@cos&d@/ dp
1 1 00529f — cos%0;
=B|——— — R; — ©; 4
(£ -5 ) =R () o006
por lo que la constante B queda como
B= 2Nt (3.5)
(E - E—f) (Rf — R;)(cos?0y — cos?0;)(of — ¢i)
luego
T(E,r,0) = BE %senfcosf (3.6)
y finalmente relacion entre 7 (E, A, Q) y T(E,r,0) es
T(E.A,0) = LE0)
2mrsent
B BE~2senfcosf
N 2mrsend
BE2cosb
= — 3-7
27r (3.7)

Con lo que podemos definir una funcién que sé6lo depende de la energia

FE y la distancia al centro del arreglo r

T(E,A,Q)=T(FE,r)cosd
donde
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y al integrar ¢ de 0 a 27

Nth E2

T(Ea T) =
2n%(Ry — Ry) (E% — E%) (cos?0; — cos?0y) "

(3.10)

Lo que se busca es poder utilizar la simulacién para calcular el namero de
eventos para diferentes fuentes. Se requiere una Ny, o tal que sea igual al Ny
de la ec. (3.1), es decir el namero observado de eventos dada la simulacién.

Nino = ///w(E,r)T(E,r)ncos@dAdeE (3.11)

Esta tdltima expresion considera la eficiencia del detector. Por lo tanto,
asumiendo que ninguna variable depende del tiempo, buscamos una funcion
de peso tal que

w(E,r)T(E,r) :/gb(E,t)dt

Suponiendo que el flujo no depende del tiempo y tomando [ dt = 1, es
decir unidad de tiempo, tenemos

_ ¢(E)
w(E,r) = T (3.12)
Es decir
_ 2 e 1 2 2 2
w(E,r) = N—th(Rf — Ri) <E — Ef> (cos“0; — cos0f) r E (3.13)

3.2.2. Flujo Transitorio

Para el caso de una fuente transitoria inicamente se mostrara el resultado
final de la expresién para la funcion de peso. Esta es obtenida mediante un
proceso analogo al utilizado para calcular la funciéon de peso de una fuente
isotrépica, con la diferencia de que la funcién de peso w también serd funcién
del angulo cenital 6 de la fuente transitoria.

1 G(B) at

w(E,r,6) = 7 T(E,r) dcost (3:.14)
Finalmente
27 1 1 dt
Er)= (R~ Ri) (= - = 20; — cos?0) r E2-2 (3.1
w(E,r) N, (Ry — Ri) (Ez Ef> (cos“8; — cos™0f) r Teosd (3.15)
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3.2.3. Simulacion Pesada

Una vez que se han calculado las funciones de peso para los distintos tipos
de flujos, éstas son aplicadas a las distribuciones de la simulaciéon MC. Esto
nos permite recuperar el comportamiento de alguna fuente en particular. Las
figuras fig 3.2, fig 3.3 y fig 3.4 muestran cémo cambian las distribuciones del
adngulo cenital, la distancia al centro del arreglo y la energia una vez que se
han aplicado las funciones de peso. Cabe mencionar que estos eventos son
ya reconstruidos.

En el caso de la distacia al centro del arreglo, es notorio como ahora la
mayor parte de las cascadas estan dentro del darea de HAWC, pues eventos
con nucleo fuera de éste son rechazados por su pobre reconstruccién. En
el caso de la distribuciéon de energia se observa el efecto de la eficiencia del
instrumento en funcién de la energia, modificando la ley de potencia original.

Cabe recalcar que las simulaciones nos permiten diferenciar con exactitud
los eventos por el tipo de particula primaria que ocasioné la cascada, en
nuestro caso entre rayos gammas y hadrones. Donde el flujo de rayos césmicos
es modelado como un flujo isotrépico, mientras que el flujo de la fuente
de rayos gamma es modelado como un flujo transitorio. Se espera que la
simulacion MC sea un buen indicativo para analizar los datos recolectados
en HAWC.

El presente trabajo utiliz6 una simulacién MC pesada para una fuente
transitoria con un indice espectral a de 2.63, una normalizacién Iy de 3.45 X
107" em™2s71TeV =1 a 1 TeV y una energia de corte de 108 GeV, ubicada
en una banda de declinacion centrada en 20°. Esta simulacién fue utilizada
con el codigo Sensi del cual se hablara en la siguiente seccion.

3.3. Sensi

Sensi es un script escrito en Python que permite calcular la sensibilidad
de HAWC al transito de una fuente de rayos gamma al buscar y optimizar un
valor de corte en las variables utilizadas para separar gammas de hadrones.
Para esto utiliza una simulacién MC con factores de peso, que en el caso de
este trabajo es la simulaciéon mencionada al final de la seccién 3.2.3.

Puesto que a lo largo del proyecto HAWC se han ido depurando los algo-
ritmos empleados para el andlisis de datos, se han definido e implementado
nuevas variables que permiten mejorarlos. Sin embargo, la tltima version de
Sensi no trabaja sobre las actuales variables utilizadas para la separacion
gamma/hadron. Por esta razon se tuvo que modificar su codigo para que
optimizara sobre las variables PINC y nHitSP20/CxPE40, que son los
separadores gamma /hadron utilizados actualmente.

El primer argumento que se indica a Senst es el namero de bins de multi-
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Figura 3.2: Distribucién de eventos MC con respecto al angulo cenital.
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Figura 3.3: Distribucién de eventos MC con respecto a la distancia al centro
del arreglo.
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Figura 3.4: Espectro de energfa de la simulaciéon MC utilizada para cascadas
electromagnéticas y hadroénicas.
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plicidad en los que se separara el anélisis, en nuestro caso es 10. Estos bines
son como los que se mencionaron en seccion 2.4 del capitulo 2, los cuales
dividen a los eventos respecto a la cantidad de PM'T’s que se activaron en
cada uno de los eventos.

Recordando que el arreglo del observatorio HAWC consta de 1200 PMT’s,
la separacién de bins utilizada se muestra en la tabla 3.1. Esta seleccién de
bins contempla el hecho de que no siempre se tienen disponibles los 1200
PM'T’s al momento de registrarse un evento.

Bin | Low | High
0 44 65
1 66 102
2 103 | 160
3 161 | 245
4 | 246 | 360
5 | 361 | 500
6 | 501 | 654
7 | 655 | 809
8 | 810 | 942
9 | 943 | 1177

Tabla 3.1: Los datos son separados en 10 bins de multiplicidad, es decir,
respecto a la cantidad de PMT’s que registraron una senal por evento.

Una vez que se han separado los eventos en estos bins de multiplicidad
se comienza la optimizacion. Cabe mencionar que el flujo de la simulacién
MC corresponde a una simulaciéon del flujo generado por una fuente similiar
a la Nebulosa del Cangrejo, esto de debe a que el Cangrejo es una fuente
bastante conocida por lo que se utiliza en la astronomia de rayos gamma
para la calibracién de los detectores.

Las siguientes secciones presentan las distintas etapas del proceso de
optimizacion realizado con el c6digo Sensi.

3.3.1. Point Spread Function

En general, la imagen de un objeto puntual no es un punto incluso si
se encontrara libre de aberraciones. En su lugar, la imagen que se observa
es un patrén de distribucién de energia que consiste en un disco central
brillante, denominado disco de Airy, rodeado de anillos concéntricos que
se van desvaneciendo conforme aumenta su radio3.5. Esta es la imagen de
difraccién de una fuente puntual en una apertura libre de aberraciones y su
descripcion matemaética es llamada PSF (Point Spread Function). La PSF
expresa la distribucién normalizada de intensidad de la imagen de una fuente
puntual.
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Figura 3.5: Patrén de difraccién de una fuente puntual por una apertura. El
disco central es el llamado disco de Airy.

Usualmente la PSF esta descrita por la siguiente funcién, llamada funcién
de Airy.

2
PSF — I, 2.J1(ksenf)
kasent

donde k es el numero de onda, a el radio de la apertura, 6 es el dngulo de
observacion y Ji es la funcién de Bessel de primer orden. Sin embargo, tra-
bajar con la funcién de Airy puede llegar a ser tedioso para algunos calculos.
Es por esta razén que para una fuente isotrépica, se aproxima la PSF a
una funcién gaussiana. Entonces, un objeto cuya imagen gaussiana sea méas
pequena que el disco de Airy, se considera como una fuente puntual.

Por lo tanto, podemos decir que la PSF es la funcién que describe la
respuesta del detector a fuentes puntuales y hay distintas maneras de ca-
racterizarla. En el caso del Observatorio HAWC se estima con la simulacién
MC como la diferencia entre el angulo cenital reconstruido y el &ngulo cenital
real de la fuente; esta variable es llamada delAngle. Es decir, la distribucion
de la variable delAngle sera nuestra PSF. La figura 3.6 muestra la PSF como
el ajuste de una gaussiana para los bines 3 y 6. Como se puede apreciar este
ajuste no es el mas 6ptimo para caracterizar la PSF de HAWC.

Se comienza a ajustar la PSF para cada uno de los bins definidos en
la tabla 3.2. Toma del archivo MC la distribucién de eventos respecto a
delAngle en el bin de multiplicidada analizar. Posteriormente le ajusta una
gaussiana, asi como una doble gaussiana para determinar cual es el ajuste
méas 6ptimo.
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Figura 3.6: Ajuste de la PSF a una gaussiana considerando la distribucion
de eventos MC en un transito respecto a delAngle.
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La figura 3.7 muestra la comparacion entre el ajuste de una sola gaussiana
y una doble gaussiana en escala semi-log. La linea roja corresponde a una
gaussiana, mientras que la linea verde corresponde a una doble gaussiana.
Observando estos dos histogramas se puede notar con claridad que el ajuste
con una doble gaussiana ajusta mejor a los datos que el ajuste con una sola
gaussiana, al menos para valores cercanos a 0.

Para obtener el valor del bin angular éptimo se integra el histograma de
la distribucion de delAngle v cada entrada es dividida por el valor medio del
bin integrado correspondiente, con lo que se obtiene una nueva distribucién
como la que se muestra en la figura 3.8. Finalmente, el punto para el cual esta
tltima distribucién tiene su maximo es el valor para el bin angular 6éptimo.

La PSF es la doble gaussiana ajustada a la distribucién de delAngle, y
se define en cada bin como

PSF =Ax(fi-e > +(1— f1)-e *3)

Una vez que este proceso se realiza para cada uno de los bins de multipli-
cidad definidos, se obtienen los siguientes valores para el bin angular 6ptimo
v los parametros de la doble gaussiana de la PSF.

Bin | OptBin [°] | o1 o9 f1

1.27 0.67 | 1.30 | 0.44
0.90 0.54 | 1.13 | 0.61
0.67 043 | 1.02|0.74
0.50 0.35 | 0.95 | 0.83
0.42 0.28 | 0.76 | 0.84
0.33 0.23 | 0.59 | 0.82
0.27 0.19 | 0.48 | 0.81
0.19 0.15 | 0.41 | 0.77
0.19 0.14 | 0.32 | 0.72
0.13 0.11 | 0.24 | 0.57

OO J| | O x| W N HO

Tabla 3.2: Valores para el bin angular 6ptimo y los pardmetros de la doble
gaussiana para cada bin.

La PSF se utiliza para suavizar los pixeles de los mapas de exceso genera-
dos, para luego obtener un mapa de significancia. Pues como ya se mencion6
al principio de esta seccién, la PSF es parte de la respuesta del detector a
fuentes puntuales.
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Figura 3.7: Comparacion entre el ajuste de la PSF a una sola gaussiana (rojo)

y una doble gaussiana (verde) para el bin 3 y el bin 6.
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Figura 3.8: Histograma para el bin 0 de la razén entre la integral de la PSF
y el valor medio del bin integrado correspondiente. El bin angular 6ptimo es
aquel para el cual la distribucién tiene su maximo.

3.3.2. Corte Optimo en PINC

Una vez encontrados los bins angulares 6ptimos, el siguiente paso es op-
timizar la separacion gamma/hadron realizando un corte sobre la variable
PINC. Para esto se analiza la distribucién de eventos respecto a esta va-
riable en la simulacién MC, separando los eventos en gammas y hadrones
(figura 3.9). A simple vista se puede notar como PINC permite rechazar
un gran porcentaje de hadrones, conservando practicamente todas las gam-
mas. Estas distribuciones son integradas y normalizadas (figura 3.10), estos
nuevos histogramas nos dicen cuales son las probabilidades de gammas y
hadrones.

Para encontrar cudl es el valor 6ptimo del corte se calcula el factor Q.
El valor de PINC para el cual el factor Q es maximo es el corte 6ptimo. El
factor Q esta definido como

€9
Ven
donde ¢4 y e, son la probabilidad integrada que se tiene en gammas y hadro-

nes respectivamente para un cierto bin. La figura 3.11 muestra la distribucién
del factor Q para el bin 6.
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Figura 3.9: Eventos para el bin 6 de hadrones y gammas respecto a la variable

PINC.
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Figura 3.10: Integral normalizada para los eventos del bin 6 de gammas y
hadrones respecto a la variable PINC.
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Figura 3.11: Histograma del factor Q de PINC para el bin 6. EI punto donde
se tiene el maximo corresponde al corte 6ptimo.

Luego de que este proceso se realiza para los 10 bins se obtienen los
siguientes valores para el corte éptimo en PINC.

Bin | PINC
1.60
1.70
1.80
1.80
1.85
1.80
1.75
1.60
1.60
1.50

OO ~J| DU x| W NHO

Tabla 3.3: Cortes 6ptimos resultantes sobre la variable PINC para cada bin.
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3.3.3. Corte Optimo en nHitSP20/CxPE40

Para el corte de compacidad el proceso es andlogo al realizado sobre la
variable PINC. Tomando la informacién de la simulaciéon MC, se hacen
los histogramas de los eventos de gammas y hadrones respecto a la variable
nHitSP20/CxPE40 (figura 3.12). Posteriormente se integran estas distri-
buciones y se normalizan para obtener los histogramas de la probabilidad
integrada de gammas y hadrones respecto a nHitSP20/CxPE40 (figura
3.13). Por ultimo, se calcula el factor Q (figura 3.14) y se obtiene el valor
para los 10 bins del corte 6ptimo de la variable en cuestion.

Hay que aclarar que la optimizacién sobre esta variable se hace posterior
al corte del bin angular éptimo y al corte éptimo sobre PINC para cada
bin, por lo que se reduce el numero de gammas y hadrones disponible para
optimizar la variable nHitSP20/CxPE40 en los diferentes bins. Esto se ve
reflejado en la distribucién de los eventos hadrénicos y su probabilidad, pero
principalmente en la distribucién del factor Q. Esto se aprecia especialmente
desde el bin 5 en adelante. La figura 3.15 muestra la distribucién del factor Q
para el bin 6, que comparado con el factor Q del bin 4 sigue una distribucién
menos uniforme.

En los bins de mayor multiplicidad la separacién gamma/hadréon que se
obtiene al aplicar el corte sobre la variable PINC es mas eficiente que en
los bins de baja multiplicidad. Por esta razén para los bins de alta mul-
tiplicidad (bin 6 al 9) se tiene muy baja estadistica al momento de calcu-
lar, mediante el factor Q, el corte 6éptimo para la variable de compacidad
nHitSP20/CxPE40.

La tabla 3.4 muestra para cada bin de multiplicidad los valores obtenidos
para el corte 6ptimo en la variable nHitSP20/CxPE40. Con estos cortes,
segun la simulacion MC, se optimiza la separacion gamma/hadron.

©
=]

SP20
5.60
8.20

11.80

16.00

20.80

29.80

27.60

10.00

13.00

10.20

OO UY x| WO

Tabla 3.4: Cortes 6ptimos resultantes sobre la variable nHitSP20/CxPE40
para cada bin.
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Figura 3.12: Eventos para el bin 4 de gammas y hadrones respecto a la

variable nHitSP20/CxPE40.
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Figura 3.13: Integral normalizada para los eventos del bin 4 de gammas y

hadrones respecto a la variable nHitSP20/CxPE40.
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Figura 3.14: Histograma del factor Q de la variable nHitSP20/CxPE40
para el bin 4. El punto donde se tiene el maximo corresponde al corte 6ptimo.
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Figura 3.15: Histograma del factor Q de la variable nHitSP20/CxPE40
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3.3. Sensi 51

3.3.4. Significancia

En la astrofisica de altas energias, solamente se puede hablar de la de-
teccion de una fuente cuando la senal detectada en una regién del cielo
sobrepasa al fondo (considerado isotropico alrededor de esta region) con una
significancia estadistica de al menos 50. Esta es otra de las razones por la
cual la optimizacion en la separacion gamma/hadrén es muy importante en
el andlisis de datos. En general, la cantidad de eventos en cada uno de los
bins depende en el tiempo de exposiciéon del instrumento, aunque esto se
tratard con méas detalle en el siguiente capitulo.

Al estar usando una simulacién MC se tiene la ventaja de poder diferen-
ciar los eventos de gammas y hadrones con exactitud. De esta manera, para
obtener la senal y el fondo esperado se integra la distribucién de gammas y
hadrones respecto al logaritmo de la energia. En un primer calculo se obtiene
la senal y el fondo para cada bin de energia, y con esto se obtiene la signifi-
cancia por dia y por afo sin aplicar ningin corte. Donde la significancia esté
dada por

senal

v/ fondo

Una vez que se han encontrado los cortes ¢ptimos para el bin angular,
PINC y nHitSP20/CxPE40, se vuelve a obtener la senal y el fondo re-
sultante de aplicar estos cortes y con éstos se calcula una nueva significancia.
A continuacién se muestran los valores obtenidos para la significancia, por
dia y por afno, luego de aplicar los cortes para una fuente como la Nebulosa
del Cangrejo.

Signi ficancia = vV dias -

Bin | Significancia por dia | Significancia por ano
0 0.637 12.17
1 0.940 17.96
2 1.372 26.21
3 1.932 36.91
4 2.699 51.57
5 3.604 68.86
6 5.012 95.75
7 3.841 73.38
8 3.330 63.62
9 4.629 88.43

Tabla 3.5: Significancia resultante de aplicar los cortes 6ptimos obtenidos
con Sensi en cada bin.

La significancia total estd dada por
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9
Srot = 4| > 52
i=0
donde S; es la significancia que se tiene para cada bin. Lo anterior para una
fuente con un espectro de energia similar al de la fuente de la simulaciéon MC;
luego de aplicar los cortes 6ptimos obtenidos con el codigo Sensi sobre las
variables separadoras gamma/hadron a los datos. De esta manera es posible
calcular la significancia total con la que se espera que el observatorio HAWC
detecte una fuente puntual en un cierto periodo de tiempo.




Capitulo 4

Analisis y Resultados

En el capitulo anterior se obtuvo la sensibilidad esperada del observatorio
HAWC para una fuente similar a la Nebulosa del Cangrejo utilizando una
simulacion MC. En este capitulo se aplicaran los cortes 6ptimos obtenidos a
datos reales tomados con HAWC en un periodo de tiempo que comprende
del 27 de noviembre de 2014 hasta el 9 de diciembre de 2015. Es decir, se
analizan datos con una duracion total de 1 ano 13 dias. Se hizo una seleccion,
de tal manera que el Cangrejo se encontraba en transito en todos los archivos
de datos.

En la siguiente seccion se hablaré de la diferencia entre el flujo diferencial
y el flujo integral. Posteriormente se dardn las caracteristicas principales de
la Nebulosa del Cangrejo y su Pulsar. Finalmente se presentan los mapas de
significancia resultantes de optimizar la separacién gamma/hadron con los
cortes calculados con el c6digo Sensi para la Nebulosa del Cangrejo.

4.1. Flujo Diferencial e Integral

Para poder medir el ntmero de particulas incidentes por unidad de tiem-
po en un detector de area A a un angulo solido dado df2 se definen dos can-
tidades. Usualmente, el area que ven las particulas depende de su direccién
de llegada, la cual viene dada por los dngulos cenital 6 y azimutal ¢, en una
pequena region angular d) = senfdpdf, por lo tanto A = A(0,¢) = A(Q).
Asi, se define la cantidad

AQ = /A(Q) -dQ) [em?sr] (4.1)

llamada el factor geométrico. La tasa de eventos en el detector esta dado por
el producto del flujo de particulas y el factor geométrico.

La intensidad en funcién de la energia se determina utilizando detectores
capaces de medir la energia de las particulas incidentes. Por lo que el ntimero
de particulas que llegan dentro de un cierto intervalo de energia dE y un

53
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angulo sélido d2 representa la intensidad diferencial de particulas a una
cierta energia en un cierto dngulo solido; esta cantidad recibe en la literatura
el nombre de flujo diferencial y estd dado por

P(F) = =
(E) dEdQ2 A-dQ-T-dE

_ d%p(E) dN [ particulas ] (4.2)

cm?sr s energia

En ocasiones, se puede tener interés en medir particulas solamente si
su energia es mayor a una energfa umbral Fy. Esta cantidad representa la
intensidad integral de particulas con energia > Ey y recibe en la literatura
el nombre de flujo integral, el cual estd dado por

(I)(> Eo) =

dp(FE) :/OO d%p IE [particulas} (43)

dQ g, dEdQ cm?2sr s

En la mayoria de los casos, al igual que en HAWC, nos interesa saber
cudl es el flujo a través de una superficie plana. Con lo que el flujo diferencial
de particulas a través de un detector plano desde un hemisferio es

d%p particulas
®(E) = 0dQY | —— 4.4
(E) / dEdQ "’ [cm2 s energia] (44)

donde df) es el elemento de dngulo so6lido usual, 6 el angulo entre el vector
perpendicular al area A y la direccion de la particula incidente.

Por tltimo, cabe mencionar que el flujo diferencial es el mas utilizado por
los distintos experimentos de rayos gamma al reportar sus resultados para
distintas fuentes astronémicas.

4.2. Nebulosa del Cangrejo

La Nebulosa del Cangrejo (figura 4.1) se localiza en nuestra Galaxia a
2 kpc de la Tierra en la constelacion de Tauro. Es una SNR clasificada
como un PWN, cuyo pulsar tiene un periodo rotacional de 33 ms y una
luminosidad de 5 x 103® erg - s~'. El pulsar del Cangrejo se cree que es la
fuente de energia que alimenta a la nebulosa circundante, lo que permite
establecer un modelo magnetohidrodindmico para explicar las principales
caracteristicas de la nebulosa|32].

La emision de la Nebulosa del Cangrejo, comprendida entre ondas de
radio y fotones con energia del orden de GeV, es consistente con la emision
sincrotrén de electrones relativistas. Sin embargo, para energias mas altas
no es claro cudl es el mecanismo de emisién, aunque se cree que uno de
los mecanismos dominantes es la dispersién Compton inversa, donde la mis-
ma poblacién de electrones relativistas que producen la radiacién sincrotrén
acelera fotones de baja energia en la nebulosa, cuyo radio aproximado es de
3 pc.
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Figura 4.1: Imagen de la Nebulosa del Cangrejo tomada con el telescopio
Hubble de la NASA.

Como se mencioné en la seccién 1.2, la Nebulosa del Cangrejo fue la
primera fuente de rayos gamma en ser detecta a energias del orden de TeV .
Desde entonces se ha estudiado mejor su espectro de energia, resultando ser
la fuente mas intensa de emision estable de rayos gamma de muy alta energfa.
Por esta razon es utilizada como la fuente estandar de calibracién para los
detectores de rayos gamma terrestres, como es el caso de HAWC. Asi como
para probar el desempeno de los observatorios y optimizar los procesos de
reconstruccién y andlisis de datos.

Uno de los espectros de energia reportado por el observatorio HESS para
la Nebulosa del Cangrejo corresponde a una ley de potencia, donde el indice
espectral es « = 2.63 £ 0.02 y una normalizacién del flujo diferencial a
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Figura 4.2: Ubicacion de la Nebulosa del Cangrejo (ciculo rosa) en el sistema
de coordenadas galécticas.

1 TeV de Iy = (3.45 £ 0.05) x 1071 em=2 571 TeV L. El error asociado
a estos parametros es tGnicamente de caracter estadfstico, sin contemplar
posibles errores sitematicos por parte del detector[33]. Las observaciones de
las que se obtuvo este espectro fueron hechas entre octubre de 2003 y enero
de 2005, con un total de 22.9 horas. Notemos que este espectro reportado
por HESS es el mismo espectro de energia de la fuente simulada en el MC
de HAWC.

Para finalizar, se muestra un mapa en coordenadas galacticas donde se
senala la posiciéon en la que se encuentra la Nebulosa del Cangrejo. Sien-
do sus coordenadas, longitud (1) 184.56° y latitud (b) —5.79°. Aunque los
mapas presentados en las siguientes secciones estan en coordenadas ecuato-
riales, donde el punto de ascencion recta () 83.60° y declinaciéon (J) 22.01°
corresponde a la posicién real de la Nebulosa del Cangrejo.

4.3. Mapas

A continuacion se presentan los mapas de significancia resultantes de
realizar la separacion gamma/hadrén sobre datos de HAWC utilizando los
cortes 6ptimos encontrados en el capitulo 3 para los separadores gamma/ha-
dron. Ademés, se presentan los mapas de eventos y de fondo estimado para
ilustrar el proceso por el cual se obtiene el mapa de significancia. Se dividen
los resultados en tres grupos de bins de multiplicidad, y se muestran para un
bin representativo de cada grupo. Luego se muestra el mapa de significancia
considerando tinicamente los bins del 2 al 9.
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Figura 4.3: Mapa de eventos, es decir cascadas atmosféricas, registrados por
HAWC alrededor de la posicion del Cangrejo. A estos datos se les aplico el
corte optimo en PINC y nHitSP20/CxPE40.
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Figura 4.4: Mapa de la estimacién del fondo mediante el método de integra-
cién directa alrededor de la posicion del Cangrejo.
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Figura 4.5: Acercamiento al mapa de eventos de la figura 4.3 alrededor de la
posicién del Cangrejo.
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Figura 4.6: Acercamiento al mapa de la estimacion del fondo de la figura 4.4
alrededor de la posicion del Cangrejo. Las franjas se deben a que se toman
bandas de declinacién para estimar el fondo.
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Figura 4.7: Mapa de significancia alrededor de la posicion del Cangrejo. La
cruz seniala la posicién real de la Nebulosa.

Puesto que los resultados obtenidos para los bins 0 y 1 son similares, se
presentan dnicamente los del bin 1. Recordemos que para obtener la signifi-
cancia hay que obtener la sefial registrada por el detector y dividirla entre la
raiz cuadrada del fondo. La senal se obtiene al sustraer el fondo a los eventos
registrados. De esta manera, para este bin podemos notar que el fondo y los
eventos son bastante parecidos (figuras 4.3 y 4.4), es decir no se tiene una
separacion gamma/hadréon 6ptima. Por esta razon no es posible distinguir
la senial del ruido de fondo apropiadamente. Al hacer un acercamiento es
posible distinguir diferencias entre el fondo y los eventos, sin embargo siguen
siendo minimas (figuras 4.5 y 4.6).

Al observar el mapa de significancia (figura 4.7), no queda claro si atri-
buir la significancia a que se estd detectando una fuente o simplemente se
tienen fluctuaciones en la radiacion de fondo. Mediante el método de Li &
Ma, descrito en [34], se puede calcular el nivel de confianza con el que se
asegura que se estd detectando una fuente. Basta con ver la distribucién de
la significancia estadistica, la cual sigue una distribucién gaussiana si no hay
fuente. Si la senal es debida a la existencia de una fuente, la distribucién de la
significancia estadistica deja de seguir la de una gaussiana inicamente en su
parte derecha. Sin embargo, para los bins 0 y 1 este método no nos permite
hacer alguna conclusién al respecto, pues la distribucién de la significancia
estadistica no muestra algun tipo de distribucion en particular (figura 4.8).

Estos resultados nos muestran un claro problema en los bins de multipli-
cidad 0 y 1; y resolverlos estd mas all4 del presente trabajo.
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Figura 4.8: Distribucién de la significancia estadistica para el bin 1. En rojo
se muestra el ajuste gaussiano que la distribucién seguiria si la hipétesis de
que no hay fuente fuera cierta. Sin embargo, no es posible comparar con
alguna distribucién estos datos.



4.3. Mapas 61

4.3.2. Bins 2-4
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Figura 4.9: Mapa de eventos registrados por HAWC alrededor de la posicion
del Cangrejo.
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Figura 4.10: Mapa de la estimaciéon del fondo alrededor de la posicién del
Cangrejo.
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Figura 4.11: Mapa de significancia alrededor de la posicién del Cangrejo. La
cruz seniala la posicién real de la Nebulosa.

En representacién de este conjunto de bins de multiplicidad se ha tomado
el bin 3. Para estos bins se puede notar, sin la necesidad de un acercamien-
to a la vecindad del Cangrejo, una diferencia entre el fondo estimado y los
eventos registrados (figura 4.9 y 4.10). Esto significa que para este conjunto
de bins los cortes aplicados sobre PINC y nHitSP20/CxPE40 nos per-
miten diferenciar la sefial del fondo mejor que en el bin 0 y 1. Aunque de los
histogramas de eventos y fondo, podemos darnos cuenta que, en la region
del Cangrejo, poco menos del 20 % de los eventos son senal.

En el mapa de significancia (figura 4.11) podemos ver claramente la de-
teccion de la fuente. Siendo la maxima significancia con la que es detectada
la Nebulosa del Cangrejo, de aproximadamente 25 o. Observando la distri-
bucién de la significancia estadistica queda claro que se estd detectando una
fuente, ya que tenemos excesos en la parte derecha de dicha distribucién con
lo que un ajuste gaussiano no la describe (figura 4.12). Esto quiere decir que
la hipotesis de que no hay fuente y que los excesos se deben a fluctuaciones
del ruido de fondo queda descartada.

Otro aspecto importante que podemos notar es el desplazamiento en as-
cencién recta de la Nebulosa del Cangrejo. Este desplazamiento es de apro-
ximadamente +0.3° respecto a su posicion real, ubicidndose en el punto 83.9°
de ascencion recta. Para la declinacién no se aprecia algun desplazamiento
detectable a simple vista.
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Figura 4.12: Distribucién de la significancia estéddistica para el bin 3. En rojo
se muestra el ajuste gaussiano que la distribucién seguiria si la hipétesis de
que no hay fuente fuera cierta. Aqui se observan excesos en la parte derecha
de la distribucién, indicandonos que la senal se debe a una fuente.
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4.3.3. Bins 5-9
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Figura 4.13: Mapa de eventos registrados por HAWC alrededor de la posicion
del Cangrejo.
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Figura 4.14: Mapa de la estimacién del fondo alrededor de la posicién del
Cangrejo.
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Figura 4.15: Mapa de significancia alrededor de la posicién del Cangrejo. La
cruz sefiala la posicién real de la Nebulosa.

Por dltimo tenemos el conjunto de bins de multiplicidad del 5 al 9, sien-
do el bin 7 el representante de dicho conjunto. Esta vez se puede apreciar
con detalle una concentracion de eventos alrededor del punto (83.9°, 22.05°).
Comparando las entradas del mapa de eventos con las del mapa de fondo
tenemos que casi el 90 % de los eventos son senal. Todo esto quiere decir que
para estos bins la separacién gamma/hadron es 6ptima, permitiéndonos di-
ferenciar nuestra senal del fondo con bastante precisiéon y conservando fondo
suficiente para realizar estadistica.

Podemos ver en el mapa de significancia (figura 4.15) que el maximo es
de aproximadamente 30 o y este se encuentra en el punto (83.9°, 22.05°).
Si observamos la distribucién de la significancia estadistica, es claro que la
senal es debida a la existencia de una fuente y no a fluctuaciones del ruido
de fondo (figura 4.16).

Se puede también ver una gran similitud entre el mapa de eventos y
el de significancia, distinguiéndose la fuente facilmente gracias a los cortes
aplicados en las variables PINC y nHitSP20/CxPE40. Tenemos entonces
que para estas energias (bin 5 al 9) la separacién gamma/hadron es mejor
que para multiplicidades més bajas (bin 0 al 4).

Una vez mas se tiene un desplazamiento de +0.3° en ascencién recta,
mientras que en declinacién Ginicamente se tiene un desplazamiento de 0.04°
con respecto a la posicion real del Cangrejo.
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Figura 4.16: Distribucién de la significancia estddistica para el bin 7. En rojo
se muestra el ajuste gaussiano que la distribucién seguiria si la hipétesis de
que no hay fuente fuera cierta. Aqui se observan excesos en la parte derecha
de la distribucién, indicaAndonos que la senal se debe a una fuente.
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4.3.4. Mapa de Significancia Bins 2-9
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Figura 4.17: Mapa de significancia resultante de sumar la significancia obte-
nida del bin 2 al 9. La cruz senala la posicién real de la Nebulosa.

De los resultados anteriores tenemos que tanto con el bin 0 como con el
bin 1 es dificil realizar algin tipo de andlisis. Por esta razon solamente se
consideran los resultados obtenidos para los bins de multiplicidad del 2 al 9.
Las significancias de cada uno de los bins se suma de forma cuadratica. Asi,
al sumar las significancias obtenemos el mapa que se muestra en la figura
4.17.

La significancia méxima es de aproximadamente 90 o y corresponde al
punto (83.9°, 21.99°). Se tiene que el punto de maxima significancia se en-
cuentra desplazado +0.3° en ascencién recta y —0.02° en declinacién con
respecto a la posiciéon real de la Nebulosa del Cangrejo.

De aqui tenemos que, al ser 378 dias de datos los que se estan analizando,
el observatorio HAWC est4 detectando la Nebulosa del Cangrejo con una
significancia diaria de ~ 4.74 ¢ y una significancia al afio de ~ 92.21 o.
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Siendo que se esperaba una significancia de 147.8 o luego de un afo de
operaciones para la Nebulosa del Cangrejo[24].

La siguiente tabla desglosa la significancia que se obtuvo para los bins
de multiplicidad 2 al 9 utilizando los datos del observatorio HAWC. Siendo
notoria la diferencia que se tiene con la tabla 3.5 de significancias estimadas
obtenidas con el codigo Sensi y la simulacién MC.

Bin | Significancia por dia | Significancia por afio
2 0.935 18.19
3 1.308 25.43
4 1.812 35.22
5 1.552 30.17
6 1.747 33.96
7 1.576 30.65
8 2417 47.60
9 1.880 36.55

Tabla 4.1: Significancia resultante de aplicar los cortes déptimos de las va-
riables separadoras gamma/hadron en cada bin para datos tomados con el
observatorio en un periodo de 1 ano 13 dias.

4.4. Comparacion Datos/MC

Al final del capitulo 3, luego de haber encontrado los cortes 6ptimos para
los separadores gamma/hadrén, se obtuvo una estimacion de la significancia
esperada. Dicha significancia, al sumar en cuadratura, es de 190.69 o/ano.
Sin embargo, la significancia obtenida en la seccién anterior es de ~ 92.21
o/ano. Esto es menos del 50 % de la significancia esperada con el analisis
hecho utilizando la simulacién MC.

Por esta razén también se hizo una comparacién entre los datos que se
registran en el observatorio HAWC y la simulacion MC que se utilizé para
el anélisis del presente trabajo. En general, se puede seleccionar cualquiera
de las variables para realizar la comparacién. La variable que se utiliz6 fue
la distribucién de la taza de eventos por transito respecto al d&ngulo cenital.

Las siguentes figuras muestran dicha distribucién para los bins 1, 3, 5,
7 y 9. Para obtener la taza de eventos por transito en los datos, se dividi
por el tiempo de duracién de éstos. Es decir, se le aplicéd el peso adecuado
a los datos para pasar de unidades arbitrarias a una taza de eventos por
transito dada en Hertz. Esto con la finalidad de que se pudiera realizar una
comparacion coherente entre los datos y la simulacion MC.
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Figura 4.18: Comparacion datos/MC de la distribucion del angulo cenital en
el bin 1.
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Figura 4.19: Comparacion datos/MC de la distribucion del angulo cenital en
el bin 3.
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Figura 4.20: Comparacion datos/MC de la distribucion del angulo cenital en
el bin 5.
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Figura 4.21: Comparacion datos/MC de la distribucion del angulo cenital en
el bin 7.
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Figura 4.22: Comparacion datos/MC de la distribucion del angulo cenital en
el bin 9.

Podemos observar que para los bins de baja multiplicidad los datos so-
brepasan a la simulacion MC considerablemente. En el bin 1 esta diferencia
es casi de un factor de 2. A medida que vamos aumentando en energia las
diferencias entre los datos y la simulacion MC comienzan a disminuir, como
se puede apreciar en las distribuciones para los bins 3 y 5. En los dltimos
bins, 7 v 9, la diferencia es menor en comparacién con los bins anteriores,
siendo bastante parecidas las distribuciones de los datos con la de la simula-
cién. Sin embrago, a angulos grandes se pueden notar aun diferencias en las
distribuciones del bin 9.

En general la simulacién MC predice de manera razonable el comporta-
miento del detector y la taza de eventos que se esperan a partir de una cierta
multiplicidad. Para multiplicidades menores, la simulacién subestima la taza
de eventos que se detectan con HAWC. En vista de que la simulacion MC
no se aproxima a los datos con precision se ha optado a utilizar los resultados
obtenidos con el cédigo Sensi como una primera aproximaciéon para estudiar
una fuente de interés, para luego optimizar sobre los mismos datos.
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4.5. Aplicaciéon Practica

A continuacién se presenta un mapa oficial con datos tomados con el ob-
servatorio HAWC en un periodo de tiempo de un afio. Este mapa fue hecho
optimizando sobre los mismos datos los cortes para la separacion gamma/ha-
dron utilizando a la Nebulosa del Cangrejo como referencia. Con este mapa
se observo la region del cielo que contiene a la galaxia MS87 en busca de se-
nal por parte de ésta. Antes de presentar dichos mapas se dard una breve
introduccién sobre la galaxia MS87 y sus caracteristicas.

4.5.1. M87

MB8T7 es una radio galaxia eliptica gigante ubicada en el cimulo de Virgo a
187.705° en ascencion recta («) y 12.396° en declinacion (6) en coordenadas
ecuatoriales. Como su nombre lo indica en el octogésimo séptimo objeto del
catalogo de Messier, publicado en 1781. Su distancia a la Tierra es de 16.7+
0.2 Mpc [35], por lo que es uno de los objetos extragalacticos observados en
rayos gamma de muy alta energia mas cercanos.

MS7 presenta un jet relativista de materia que emerge de su nucleo y se
extiende por lo menos a 1.5 kpc de este, llegando hasta 2 kpc del nucleo. El jet
se encuentra desalineado de la linea de visién, razén por la cual es el primer
jet de plasma en ser visto. Al estar desalineado el jet de M87 permite estudios
de alta resolucién de la estructura del jet en distintas bandas de frecuencia.
La morfologia de este jet ha sido estudiada en radio, 6ptico, infrarrojo y rayos
X. El jet presenta distintas regiones denominadas nodos, los cuales han sido
observados en radio, 6ptico v en rayos X. Asi mismo, se cree que el nucleo
de M87 es un agujero negro supermasivo con una masa de 3 — 6 x 10° M.

Las primeras emisiones de rayos gamma de muy alta energia provenien-
tes de la posicién del nucleo de M87 fueron reportadas por la colaboracion
HEGRA de sus observaciones de 1998 y 1999 con un arreglo de 5 telesco-
pios. La sefial fue reportada como una fuente de tipo puntual, cuyo anélisis
espectral podia ajustarse a una ley de potencia con un flujo integral para
energias arriba de 730 GeV correspondiante a 3.3% + 0.8% al flujo de la
Nebulosa del Cangrejo.

Luego de la observaciéon de HEGRA, distintos observatorios de rayos
gamma pusieron su atencién en M87, tales como Whipple, HESS, MAGIC
y VERITAS. En el 2008 estos tres ultimos arreglos de telescopios, HESS,
MAGIC y VERITAS, realizaron una colaboracién conjunta para garantizar
que al menos un instrumento monitoreara a M&7 cuando era observable.

MAGIC monitore6 entre 2005 v 2007 a M87 en estado bajo, reportan-
do un indice espectral 2.21 4+ 0.21 y una normalizacion del flujo de 7.7 +
1.3 x 1078m=2571TeV ~1[36]. Por su parte, VERITAS monitoreé en el 2007
por 51 horas a M8&7, reportando un flujo con un indice espectral de 2.31 +
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0.175tat £0.25y5 y normalizacion de 7.44 135140 £1.555 x 1079m 2571 TeV 1,
reportando tanto el error estadistico como el sistematico[37].

Luego de esta breve introducciéon sobre la galaxia M87 se presentan los
mapas para una regiéon alrededor de esta galaxia con datos del primer afio
de operacién del observatorio HAWC.

4.5.2. Mapas

Los mapas presentados para M87 son un mapa del fondo (figura 4.23), un
mapa de senal (figura 4.24) y un mapa de significancia para el bin 7 (figura
4.25). Asi mismo, se presenta un mapa de significancia juntando los bins
del 2 al 9 (figura 4.26). Se escogi6 el bin 7 en representacion pues fue uno
de los mas significativos al momento de hacer los mapas. Para el mapa de
significancia del bin 2 al 9 se descartaron los bins 0 y 1, pues como se explico
antes para la Nebulosa del Cangrejo, es dificil realizar un andlisis con estos
dos bins de multiplicidad ya que la separacion gamma/hadron no es la mas
6ptima.

En los mapas del bin 7, uno de los primeros aspectos a destacar es que
el fondo es estimado por el método de integraciéon directa en bandas de
declinacién. El mapa de senal es el resultante de sustraer el mapa de fondo
a un mapa con todos los eventos registrados por el observatorio. Finalmente
se muestra un mapa de significancia para este bin, donde se observa que la
maxima significancia es mayor a 3 ¢. La zona con mayor significancia no
corresponde a la posicién verdadera de M87; ésta se encuentra desplazada
poco menos de 1° tanto en ascencién recta como en declinacién. Puesto que la
separacion gamma/hadron es mas 6ptima para los bins de alta multiplicidad,
como es el caso del bin 7, se puede observar que practicamente el mapa de
senal es igual al mapa de significancia.

En el mapa de significancia de los bins 2 al 9 podemos ver cuatro zonas
con significancia mayor a 2 ¢ llegando la mayor de estas zonas a 3.1 o. Estos
valores de significancia no son lo suficientemente grandes como para poder
asegurar que hay una fuente en esta zona, bien podrian ser fluctuaciones
estadisticas del fondo. Ademas hay que notar que ninguna de estas zonas
se encuentra en la posicién verdadera de M87. Por otro lado, segin una
estimacién previa el observatorio HAWC deberia de ser capaz de observar
MS87 con al menos 4.7 o de significancia con un afio de datos|24].
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Figura 4.23: Mapa de fondo de la regiéon alrededor de M87 para el bin 7. Se
puede apreciar que la estimacion del fondo se hace por bandas de declinacion.
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Figura 4.24: Mapa de senal proveniente de la regién de MS87 para el bin 7.
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Figura 4.25: Mapa de significancia de la regiéon de M87 para el bin 7.



4.5. Aplicacién Practica 7

6[°]

Significancia [o]

Figura 4.26: Mapa de significancia de la regién alrededor de M87 para los
bins 2 al 9. El mapa fue hecho con datos tomados en un periodo de tiempo
de un afo.






Capitulo 5

Conclusiones

A continuacién se presentan brevemente las conclusiones del presente
trabajo. Se comenzé con la busqueda del corte 6ptimo sobre los separadores
gamma /hadron utilizando Sensi; se presentaron los mapas de significancia
resultantes de aplicar dichos cortes; se comparé la simulaciéon MC con los
datos; y finalmente se revisd la region alrededor de la posicién de la radio
galaxia M87 en busca de sefial por parte de ésta. Las conclusiones para estas
secciones se discutiran por separado. Por tltimo se hablara de la importancia
del trabajo y los planes futuros.

5.1. Sensi

Se utiliz6 una simulacién MC para estimar la respuesta del observatorio
HAWC a una fuente de rayos gamma, puntual y parecida a la Nebulosa del
Cangrejo y se obtuvieron las PSF’s de cada bin de multiplicidad. El uso de
una simulacién MC nos permite hacer una estimacién de cémo se comporta
el detector y cudl es el flujo esperado de una cierta fuente de rayos gamma.

Al tener un control sobre el tipo de particulas primarias simuladas, es
posible diferenciarlas. Esto nos facilita el buscar cortes éptimos para las
variables que separan rayos gamma de rayos césmicos. El obtener un rechazo
6ptimo del fondo es importante para un mejor analisis de los datos, con lo
que se asegura que una deteccién es en verdad la senal de una fuente de
rayos gamma y no de fluctuaciones estadisticas de la serial del fondo de
rayos cosmicos.

Al aplicar los cortes obtenidos para las variables PINC y la variable
nHitSP20/CxPE40 en la simulacién se obtuvo la significancia esperada
con la que se detectaria la fuente de interés al cabo de un afio. Sin embar-
go, para los bins en los que la separacion gamma/hadron es mas eficiente
se cuenta con muy baja estadistica. Esto se ve reflejado al momento de en-
contrar el factor Q de la variable nHitSP20/CxPE40, pues al haber poca
estadistica la distribucién del factor Q no garantiza un maximo. Sin embar-
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go, aunque no se garantice el maximo, al ser efectiva la separacién gamma
hadrén a partir de cierto corte, cualquier otro valor del corte servira. Por lo
tanto la significancia esperada para los tultimos bins es una buena aproxima-
cion, aunque hay que buscar otro método estadistico para calcularla con una
simulacion MC considerando la baja estadistica.

5.2. Datos

Se utilizaron datos tomados con el observatorio HAWC con una duracién
total de 1 afio 13 dias de datos. Se aplicaron los cortes 6ptimos para la
separacion gamma/hadron obtenidos con el codigo Sensi y se realizaron los
mapas de significancia para los 10 bins de multiplicidad. Estos datos fueron
seleccionados de tal manera que incluyeran el transito de la Nebulosa del
Cangrejo.

Para el bin 0 y el bin 1, la separacién gamma/hadrén no es la més 6ptima,
con lo que su anélisis es dificil de realizar. No es posible afirmar que se esta
observando la senal de la, Nebulosa del Cangrejo o si es Unicamente una
fluctuacién del fondo. El nivel de confianza estd dado por la distribucién
de la significancia estadistica, la cual nos permite aceptar o rechazar una
hipétesis estadistica. Esta distribucién, para el caso de estos dos primeros
bins, no nos da informacién alguna para tomar una decisién en cuanto a la
deteccion positiva de la fuente.

Para los demas bins la aplicacién de los cortes 6ptimos para la separacion
gamma/hadrén nos permite tener una deteccion significativa de la Nebulosa
del Cangrejo. Como ya se menciono, la baja estadistica nos da una sobresti-
macion de la significancia esperada para los bins de alta multiplicidad, razon
por la cual la significancia en estos bins es aproximadamente la mitad de la
estimada con el codigo Sensi.

De estos mapas de significancia tenemos que no observamos el Cangrejo
totalmente alineado con su posicién real, por lo que es necesario alinear de
manera correcta las fuentes detectadas por HAWC. Esto permitird asignar
con mayor precision coordenadas a las nuevas fuentes de rayos gamma que
se descubran con el observatorio. Actualmente se aplica una alineacion sobre
la Nabulosa del Cangrejo al realizar los mapas de todo el cielo, aunque se ha
observado un desfazamiento del centro Galéctico al hacer esto.

5.3. MC vs Datos

Se presentan discrepancias entre la simulaciéon MC y los datos, siendo
mayormente notorios para bines de baja multiplicidad. Esto podria ser una
de las razones por las cuales del bin 0 y 1 no se obtienen resultados signi-
ficativos. Los cortes obtenidos con el cédigo Sensi podrian no ser los més
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6ptimos para separar la sefial del ruido de fondo dado que estos se obtienen
apartir de la simulacién MC. Este problema comienza a disminuir conforme
la multiplicidad de las sefiales aumenta.

5.4. MS87

En los mapas presentados para la radio galaxia M87 no se tiene un nivel
de confianza para decir que estd siendo detectada. Como se mencion6 antes,
en el mapa de significancia que reune los datos del bin 2 al 9, se pueden
observar cuatro zonas en las que la significancia es mayor que 2 o. La zona con
la mayor significancia no se encuentra en la posicién real de M87, esto puede
deberse a una desalineacion de los datos o que simplemente son fluctuaciones
estadisticas del fondo.

Los ultimos mapas oficiales que se han hecho consideran una optimiza-
cién y alineacién con respecto a la Nebulosa del Cangrejo, situacién que
podria modificar la posicién de fuentes que se encuentran demasiado lejos
del Cangrejo y que no poseen un espectro de energia similar. El proceso de
optimizacién para la creacién de mapas sobre el Cangrejo nos da una idea
de cémo se debe de hacer el mismo proceso para una fuente en particular;
siendo el primer paso a la deteccién de otras fuentes como es el caso de M87.

5.5. Conclusiéon General y Planes Futuros

El observatorio de rayos gamma HAWC detecta una senal de rayos gam-
ma de la Nebulosa del Cangrejo con una significancia de aproximadamente
4.73 o/dia, esto utilizando los cortes dados por Sensi. Este valor esta por
debajo de lo que se habia esperado que HAWC mediria con un ano de datos
para esta fuente. No obstante, éste sigue siendo un buen resultado que nos
asegura que el observatorio HAWC es sensible a rayos gamma de alta ener-
gia. Este resultado mejorara con la implementacién de nuevos algoritmos de
andlisis y con la inclusién de los bins de baja multiplicidad.

Cabe mencionar que se ha realizado dentro de la colaboracién de HAWC
un estudio optimizando los cortes para los separadores gamma,/hadrén sobre
los mismos datos adquiridos con el observatorio, de donde se obtiene una
significancia para la Nebulosa del Cangrejo de ~ 5.7 o/dia. Hasta que la
simulacion MC se aproxime a los datos conviene para otras fuentes optimizar
sobre los datos, utilizando como parametros iniciales los dados por Sensi.

Finalmente, se planea realizar el mismo estudio para la radio galaxia
MB&7, esta vez optimizando sobre los datos del observatorio y utilizando como
pardametros iniciales los arrojados por Sensi. Se espera que con el observatorio
HAWC se puedan dar nuevos limites a su espectro de energia, lo que servira
en la busqueda de materia oscura en el cimulo de Virgo.






Apéndice A

Distribucion Lateral de
Particulas

A.1. Modelo NKG

Conforme la cascada evoluciona a partir de que la particula primaria
interactua con la atmosfera, se extiende perpendicularmente al eje debido a
una multiple dispersion Compton. Resolviendo las ecuaciones de difusiéon en
tres dimensiones incluyendo el proceso de la multiple dispersiéon Compton se
obtiene la distribucion de densidad lateral de las particulas de la cascada. El
resultado general es de la forma

0= (%))

En esta expresion N, es el ntumero total de electrones y r es la distancia
radial perpendicular al eje de la cascada. Al parametro s se le conoce como
age y mide el grado de evolucion de las cascadas electromagnéticas; esta
relacionado con el incremento y decremento del niimero de particulas en una
cascada y con el espectro de energia de los fotones y electrones. Por ultimo
el parametro 7)s se conoce como el radio de Moliére y es la distancia lateral
que un electrén de energfa critica F. es dispersado al atravesar una distancia
longitudinal de una unidad de longitud de radiacion xq, es decir

E ~
TV = XOES [g cm
C

?]

la longitud de radiacién o es propia de cada material y es una cantidad
que expresa la distancia media en la cual electrones de alta energia pierden
una fraccion 1/e de su energia. A su vez, es 7/9 del camino libre medio para
la produccién de pares por un foton de alta energia. Es es una constante
llamada energia de dispersién y tiene un valor aproximado de 21.2 MeV.
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Volviendo a la distribucién de densidad lateral, para una cascada pura-
mente electromagnética, la funcién de distribucién de las particulas de la
cascada fue derivada por Nishimura y Kamata [38|. Para un valor del pa-
rametro age de 0.5 < s < 1.5 el segundo término de la distribuciéon lateral
puede escribirse de manera aproximada como

1(2)=(5) () (rentss)

Esta expresion fue obtenida por Greisen al buscar el mejor ajuste a los
datos experimentales[39]. Asi, reescribiendo la funciéon de distribucion de
densidad lateral se obtiene la que se conoce como la funcién de Nishimura-
Kamata-Greisen (NKG).
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Lista de acréonimos

AERIE........ Analysis and Event Reconstruction Integrated Environment

AGN.......... Active Galactic Nuclei, Nucleo Galactico Activo

COS-B........ Celestial Observation Satellite B

EAS........... Eztensive Air Shower, Cascada Atmosférica Extensa

Fov........... Field of View

GRB.......... Gamma-Ray Bursts, Destellos de Rayos Gamma

GTC.......... GPS Timing and Control

GZK .......... Greisen-Zatsepin-Kiz’min

HAWC........ High Altitude Water Cherenkov

HEGRA ...... High Energy Gamma Ray Astronomy

HESS......... High Energy Stereoscopic System

IACT ......... Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope, Telescopio At-
mosférico Cherenkov

IC............. Inverse Compton, Compton Inversa

MAGIC....... Magjor Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Teles-
cope

MC........... Monte Carlo

NKG.......... Nishimura- Kamata-Greisen

0S0-3........ Orbiting Solar Observatory 3

PINC......... Parameter for the Identification of Nuclear Cosmic rays

PMT.......... Photomultiplier Tube, Tubo Fotomultiplicador
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PSF........... Point Spread Function

PWN......... Pulsar Wind Nebulae, Nebulosa de Viento de Pulsar

SAS-2......... Small Imaging Satellite 2

SNR .......... Supernova Remnant, Remanente de Supernova

SWEETS ..... Software for Weighting FEvents and FEventlike Things and
Stuff

TDC.......... Time to Digital Converter

ToT .......... Time Over Threshold

VERITAS .... Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System

WCD......... Water Cherenkov Detector, Detector de Agua Cherenkov
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