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Resumen

Desde el espacio exterior llegan constantemente a la Tierra gran cantidad de
particulas cargadas, la mayoria protones, aunque algunas veces también llegan niicleos
atémicos que pueden ser tan masivos como el hierro. El espectro de estas particu-
las abarca un rango muy amplio de energia y sigue una ley de potencias. Este
espectro plantea el problema de averiguar cudles son los mecanismos fisicos que lo
pueden generar. Una de las primeras cuestiones es determinar el lugar de origen y
la correlacion con algin objeto astrofisico con el objetivo de elaborar un modelo
que explique a qué se deben esas altas energias. Es de esperar que en los posibles
escenarios astrofisicos en los que estas particulas adquieren su energia se libere ra-
diacién electromagnética. La direccién de estos fotones no sufre los efectos de los
campos magnéticos interestelares, por tanto el estudio y deteccién de los mismos
proporciona la posibilidad de encontrar informacién acerca del origen de los rayos
cbsmicos.

Nuestro propésito sera el estudio del origen de los rayos césmicos Galacticos. Se
llevara a cabo un andlisis de un conjunto de candidatos a fuentes de rayos césmicos
observadas con el telescopio MAGIC-I (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging
Cherenkov) para obtener el espectro de la senial de la emisién asociada o, en caso de
no encontrarse, determinar un limite superior al flujo de rayos v para compararlo
con observaciones de otros telescopios o para en un futuro hacer més observaciones
con los telescopios MAGIC. Béasicamente se observaran Remanentes de Supernova,
pues son los mejores candidatos a regiones donde se aceleren los hadrones existentes
en los rayos césmicos de tan altas energias.
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Summary

From outer space constantly a large amount of charged particles arrive at Earth,
mostly protons, although sometimes also the atomic nuclei arrive, which can be
as massive as iron. The spectrum of these particles covers a wide range of energy
and follows a power law. Then we have the problem of finding out what are the
physical mechanisms that can generate this spectrum. One of the first questions is
to determine the origin and correlation with some astrophysical objects to produce
a model that should explain these high energies. It is hoped that the astrophysics
scenarios, in which these particles acquire their energy, electromagnetic radiation
is released. The direction of these photons does not suffer the effects of interstellar
magnetic fields, therefore the study and detection of them provide the posibility of
finding information about the origin of cosmic rays.

Our aim will be to study the origin of Galactic cosmic rays. It was carried out
an analysis of a set of candidate sources of cosmic rays observed with the telescope
MAGIC-I (Magor Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov) to obtain the spec-
trum of the signal from the associated emissions or, if not found, to determine an
upper limit to the flux of gamma rays to compare with observations done by other
telescopes or in the future to make more observations with the MAGIC telescopes.
Basically supernova remnants will be observed, since they are the best candidates
to be regions where hadron are accelerated that can be found in high energy cosmic
rays.
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Introduccion

a astronomia - se ocupa del estudio del Universo en la zona del espectro electro-

magnético correspondiente a energias mayores o del orden de un Mega-electrén-
Voltio (MeV = 1.602 x 10~!3 julios). Desde el punto de vista astrofisico, se puede
definir este campo como el estudio del Universo "no térmico”, dado que las altas
energias implicadas descartan el origen térmico de la radiacién. Como los fotones,
al carecer de carga, no pueden ser acelerados de manera directa, la observacién de
la radiacién « apunta a la presencia en la fuente de alguna clase de acelerador de
particulas cargadas o rayos césmicos. Estas particulas al estar cargadas pierden to-
da informacién sobre direccionalidad, con lo que no se sabe de donde proceden. La
buisqueda del origen incierto de los rayos césmicos tiene en la astronomia v su mejor
herramienta.

La astronomia 7 se divide en tres rangos energéticos: alta energia (< 100 GeV),
muy alta energia (de 100 GeV hasta 100 TeV) y ultra-alta energia (> 100 TeV).
Las observaciones directas con instrumentos en satélites son posibles en el primero
de los tres rangos, puesto que su sensibilidad estéd limitada por la pequena area de
deteccién y la disminucion del flujo de rayos v cuando aumenta la energia de los
mismos. Por otro lado, debido a la opacidad de la atmdsfera, los detectores situados
en la superficie terrestre no tienen acceso directo a la radiacién v incidente sino a la
observacién de las particulas secundarias que la radiacién produce en su interaccién
con la atmosfera terrestre. Estas particulas secundarias son las detectadas por los
telescopios Cherenkov en el rango de muy alta energia. La observacion en ultra alta
energia corresponde a los arrays de detectores, puesto que un sélo detector no es
capaz de observar a tan alta energia.

Pero ésta es una definicion clasica puesto que hoy en dia la tecnologia ha per-
mitido a los satélites como Fermi observar por encima de 100 GeV y a telescopios
Cherenkov como MAGIC-I observar por debajo de los 100 GeV. La astronomia -y
de muy alta energia ha experimentado un muy notable desarrollo en las tltimas
décadas. Desde la primera deteccién significativa de la Nebulosa del Cangrejo en
1989 por el telescopio Whipple se han construido un gran nimero de observatorios
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terrestres y satélites de radiacién v que han confirmado la existencia de fuentes
galacticas y extragalacticas de hasta varias decenas de TeV.

A la vista de la gran incertidumbre sobre el origen de los rayos césmicos, la
importancia de buscar sus fuentes es doble, puesto que:

» Encontrar lugares de aceleraciéon podria permitir estudiar el mecanismo de
aceleracion in situ y su comparacion con los modelos tedricos, asi como pro-
fundizar en el conocimiento general del tipo de objetos en los que se englobasen
las fuentes.

= Resulta importante medir el espectro energético y la composicion inicial de los
rayos césmicos, pues son un ingrediente fundamental para las reacciones de
astillado entre rayos césmicos y nucleos de carbono, nitrégeno y oxigeno que
dan lugar a los elementos ligeros tales como el litio, berilio y boro, que son
determinantes en el estudio de la evolucién quimica de la Galaxia.

El objetivo principal de esta tesis es buscar lugares de origen de los rayos césmicos
Galacticos. De esta forma, los objetivos ciéntificos que se pretenden alcanzar son:

= Proponer, observar y analizar un conjunto de candidatos a fuentes de rayos
cosmicos cargados (fundamentalmente Remanentes de Supernova) observados
con el telescopio MAGIC-I con el objetivo de obtener los espectros de los mis-
mos, determinar si el espectro muestra la senal asociada a la emision debida a
interacciones de alta energia, o el limite superior en caso de que no se encuentre
senial, y la correlacién espacial con regiones densas.

= Modelizar estas fuentes, en caso de deteccién de senal, o determinar las res-
tricciones a los modelos que impone la ausencia de la misma.

La estructura de esta tesis es la que se detalla a continuaciéon. En el primer
capitulo de esta tesis, capitulo 2, se trata de explicar de forma concisa la radia-
cién cosmica, la produccién y propagacion de los rayos . También, en este mismo
capitulo se explican las diferentes técnicas de deteccién, tanto desde satélites como
desde tierra as{ como las diferentes fuentes césmicas de muy alta energia. En el
capitulo siguiente, capitulo 3, se tratara el concepto de cascada electromagnéti-
ca y cascada hadrénica, sus diferencias y lo que se conoce por luz Cherenkov y la
técnica de deteccién de la misma. En el capitulo 4 se expondra en qué consiste
el experimento MAGIC-I, sus componentes principales, los diferentes sistemas de
lectura que ha tenido, el trigger, la adquisicién de datos y el sistema de calibracion.
A continuacién, dentro de este capitulo, se hace un breve resumen de los resultados
mas relevantes de MAGIC-I hasta el momento de la finalizaciéon de esta tesis y las
caracteristicas del futuro telescopio MAGIC-II. En el capitulo 5, se hace una des-
cripcion del tipo de observaciones con el telescopio MAGIC-I, de las simulaciones
Monte Carlo usadas y de los procesos basicos de como se analizan los datos obteni-
dos de las observaciones de las fuentes. Seguidamente, en el capitulo 6, se explican
los diferentes métodos empleados para la estimacién del fondo dentro del andlisis



general de los datos observados, usando como fuente estandar para este estudio la
Nebulosa del Cangrejo. En el capitulo 7 y capitulo 8 se exponen los resultados
obtenidos del andlisis de los remanentes de supernova y de otras fuentes observadas,
respectivamente, ademas de una previa caracterizacion de las mismas. En el ultimo
capitulo de esta tesis, capitulo 9, se detallan las conclusiones y posible trabajo
futuro a realizar con MAGIC-II para estas fuentes estudiadas.

Para finalizar con esta introduccién simplemente quisiera mencionar que el pri-
mer capitulo de esta tesis es bastante extenso porque abarca muchos conceptos, como
por ejemplo, la explicacién de la produccién y propagacién de los rayos v asi como
una descripcién de las técnicas de deteccién y de las diversas fuentes de muy alta
energia posibles productoras de los mismos. No me parecia correcto separar estos
conceptos en dos capitulos diferentes. Ademds quisiera mencionar que también el
capitulo 5 es bastante largo pues se ha intentado explicar con el mayor detalle po-
sible los procesos de andlisis de los datos por ser esta tesis la primera realizada con
datos de MAGIC-I en esta universidad. A continuacién, empieza el primer capitulo
de la tesis explicando la radiacién césmica.






Astronomia de rayos v de muy alta
energia

En este capitulo se presenta una introduccion a la astronomia de rayos v de muy
alta energia. Para ello, en un primer apartado se hace una breve descripcion de
la radiacién césmica como tal. En un segundo apartado se habla de la produccién
y propagacion de rayos . Ademads, en la tercera y cuarta seccién de este capitulo
se hace una relacién de las diferentes técnicas de deteccién desde satélites y desde
tierra, y de las distintas posibles fuentes productoras de rayos 7y, respectivamente.

2.1. Radiacién Césmica

A principios del siglo XX se conocia la existencia de tres tipos de radiactividad:
los rayos alfa, constituidos por ntucleos de helio que son frenados en unos pocos
centimetros de aire; los rayos beta, que son electrones o positrones y tienen mayor
poder de penetracion y, finalmente, los rayos gamma que, a diferencia de los ante-
riores, no son desviados por campos eléctricos ni magnéticos y tienen un gran poder
de penetracién. Durante tres cuartos del siglo pasado, los investigadores de rayos
cosmicos han escalado montanas, flotado sobre globos de aire caliente y viajado a
los rincones lejanos de la Tierra en su pesquisa por entender a esas particulas que
se mueven velozmente por el espacio.

Victor Hess realizé en 1912 una serie de experimentos transportando una cama-
ra de ionizacién en un globo con el que ascendié hasta 5000 metros de altura vy,
sorprendentemente, encontré que la ionizacién aumentaba con la altitud. Una vez
descartadas otras posibles explicaciones, lleg6 a la conclusion de que la radiacién de-
tectada por los electroscopios (aparatos que median la ionizacién del aire) provenia
de arriba, es decir, del exterior de la Tierra y que esta radiacién posefa un extraor-
dinario poder de penetracién. El experimento de Hess fue el primero de muchos
viajes realizados por los fisicos para estudiar los rayos cdésmicos. Segun una teoria
de Robert Millikan, éstos eran rayos provenientes del espacio, de ahi el nombre de
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césmicos. Después fue extendiéndose la teoria de que los rayos cosmicos eran en
realidad particulas energéticas. Asi nacié6 la Fisica de Rayos Césmicos.

Bothe y Kolhoerster, en 1929, emplearon por primera vez el método de coinci-
dencias y observaron que la radiacién césmica producia simultdneamente senal en
dos detectores separados, que eran unos contadores Geiger (dispositivo inventado
por Geiger y Muller en 1928 para detectar electrénicamente el paso individualizado
de particulas cargadas). Descartada la hipétesis de que se trataba de dos electrones
arrancados a la materia por un mismo rayo 7y, por ser un proceso altamente impro-
bable, quedé demostrado que la radiaciéon penetrante era de origen césmico y que se
trataba de particulas cargadas de diferente naturaleza a todas las conocidas hasta
entonces.

En 1933, experimentos posteriores de Carl Anderson, realizados con camaras de
niebla, demostraron la existencia de otro tipo de particulas de muy alta energia en la
radiacién coésmica, denominada antimateria, entre las que se descubrié6 el positron,
et (el electrén positivo predicho por Dirac). Se acababa de abrir la veda para la caza
de nuevas particulas. En 1937, Seth Neddermayer y Carl Anderson descubrieron la
particula subatémica llamada mudn (). Estas dos primeras particulas subatémicas
descubiertas usando los rayos césmicos dieron lugar a la ciencia de la Fisica de
Particulas, considerando como particula primaria a un protén, gamma o electron.

En 1938, P. Auger (Auger et al. 1939, (32)!) y sus colegas de la Escuela Normal
Superior de Paris observaron coincidencias entre sefiales producidas en contadores
Geiger que se encontraban separados por distancias de hasta 150 metros en las al-
turas de los Alpes. El dispositivo consiste en una disposicién bidimensional (matriz)
de detectores de particulas cargadas, para que cuando un electrén atraviesa uno
de estos detectores, una pequena parte de su energia se emplea en excitar algunas
de sus moléculas que inmediatamente se desexcitan emitiendo un breve destello de
luz, que es detectado por un fotomultiplicador. Empleando un dispositivo electréni-
co suficientemente rapido se puede, ademas, medir el instante de tiempo en que el
electron atravesd el detector con una precision del orden de 10 ns. Estos detectores,
por tanto, son capaces de medir la densidad superficial del disco de particulas de la
cascada de donde se puede deducir la energia del rayo césmico primario. Por otro
lado, la comparacion de los tiempos de llegada de las particulas a los diferentes con-
tadores permite medir la inclinacién del disco, obteniendo de este modo la direccién
de cada rayo césmico primario individualmente. Estos dispositivos detectan rayos
césmicos provenientes de todas las direcciones del cielo y el angulo con el que cada
primario llegd a la Tierra.

Por entonces ya se sabia que cuando un fotén de alta energia atraviesa la materia
se puede convertir en un par electron-positrén. Por otro lado, los electrones de alta
energia crean fotones al ser frenados por el campo eléctrico de los nicleos atémicos.
El resultado de la combinacién de ambos procesos es lo que se llama una cascada
electromagnética que consiste en una cascada de electrones y fotones, que se pro-

'De aqui en adelante los nimeros como referencia bibliografica corresponden a paginas web
detalladas en un apartado al final de la bibliografia
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pagan a una velocidad muy cercana a la de la luz. El resultado del experimento de
Auger podia, por tanto, ser entendido suponiendo la formacién de cascadas inicia-
das por rayos 7, pero para poder explicar su gran extension era necesario admitir
que éstas se habian producido a gran altitud en la atmdsfera. Desde entonces a es-
tas cascadas se las conoce como EAS (FExtensive Atmospheric Showers - cascadas
atmosféricas extensas; ver capitulo 3). Lo mds impresionante fue que los célculos
predecian que algunas de ellas debian haber sido producidas por rayos v de 10 eV
(1 PeV) de energia.

Pero la formacién de cascadas electromagnéticas no permitia explicar la exis-
tencia de la radiacién corpuscular extraordinariamente penetrante que se observaba
en la superficie terrestre. Al final de los anos 30, se buscaba con gran interés una
particula que habia sido predicha para explicar la interaccién nuclear y que debia
tener una masa aproximadamente 200 veces la del electrén. Fue entonces bautizada
con el nombre de mesotrén o mesén. En los anos 40 se desarrollaron las emul-
siones nucleares, similares a las placas fotograficas pero sensibles a las particulas
ionizantes. Estas emulsiones presentan la ventaja de ser un medio mucho mas denso
y, por tanto, la probabilidad de observar interacciones es mucho mayor. En 1947 se
demostrd, empleando esta técnica, que existian dos tipos de mesones. Uno que se
frenaba rapidamente y que se desintegraba convirtiéndose en un segundo mesén de
masa ligeramente menor pero de mucho mayor poder de penetracién. El primero,
al que se le denominé mesén-pi (actualmente pidn), es sensible a la interaccién
nuclear. El segundo, que fue llamado mesén-mu, tiene una naturaleza similar a la
del electron, constituye la parte mas penetrante de la radiacién cdésmica y actual-
mente se le conoce como mudn, mencionado anteriormente, pero sin embargo no
mostré una atraccién fuerte a la materia nuclear y es en realidad un leptén. El pién
fue el primer mesén verdadero en ser descubierto.

Durante los anos 50 comenz6 el desarrollo de los aceleradores que permitieron
llevar a cabo una investigacién mas detallada de las interacciones de las particulas
bajo condiciones experimentales controladas. Fue en este punto cuando la fisica
de particulas elementales se separ6 de la fisica de rayos cdsmicos, concentrando
esta 1ltima todos sus esfuerzos en la solucion a las siguientes preguntas: jde dénde
provienen los rayos césmicos primarios?, jcudles son las fuentes césmicas que los
producen?, ;jbajo qué condiciones pueden las particulas adquirir tan enorme energia?

Para responder a esta ultima pregunta, en 1949 Enrico Fermi propuso dos me-
canismos, uno de ellos para explicar la aceleracion de las particulas dentro de una
nube molecular y el otro para explicar la aceleracion de los rayos césmicos dentro
de una onda de choque. En el tipo de acelerador imaginado por Fermi, los protones
aumentan su velocidad al rebotar sobre las nubes magnéticas que se mueven en el
espacio. Se cree que las estrellas que explotan (supernovas) actian como tales ace-
leradores cosmicos, pero ellas solas no pueden dar cuenta de los rayos de ultra alta
energia (para mds informacion ver el apéndice A).

Para estudiar los rayos cdésmicos es necesario emplear diversos métodos experi-
mentales de deteccién dependiendo del intervalo de energia en estudio (figura 2.1).
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Figura 2.1: Los rayos césmicos primarios pueden ser detectados de forma directa en globos y satélites
o de forma indirecta con dispositivos en el suelo que detectan la cascada de particulas. A
diferencia de los fotones =y, los nicleos cargados no mantienen su direccionalidad excepto
los que por tener muy alta energia no deberian ser desviados por el campo magnético

galactico.

Para energias inferiores a 10'® eV es posible la deteccién directa del niicleo prima-
rio al transportar el dispositivo de deteccién en globos o a bordo de satélites, sin
embargo la aceptancia geométrica es limitada. El primer experimento de este tipo
fue Proton-1 lanzado en julio de 1965 por la Unién Soviética. Los primeros datos
pusieron de manifiesto que el nimero de rayos cdésmicos primarios es tanto menor
cuanto mayor sea la energia de éstos y, por tanto, a muy altas energfas el ritmo de
llegada es tan lento que las técnicas de deteccién directa resultan inviables, de ahi el
uso de las técnicas indirectas en la superficie de la Tierra para observar las casca-
das atmosféricas que se producen en el choque del rayo césmico con una molécula
del aire de la atmésfera. Para més informacién acerca de las diferentes técnicas de

deteccién directas o indirectas ver la seccion 2.3.

El desarrollo de las técnicas experimentales ha permitido llevar a cabo un estudio
sistematico de las propiedades de los rayos cosmicos cargados que llegan a la Tierra.
En primer lugar, se ha observado que la mayor parte son niicleos atémicos (98 %). Su
composicién quimica, es decir, las abundancias relativas de los distintos elementos,
es muy similar a la del sistema solar, de forma que la mayor parte de los rayos
césmicos son protones (nucleos de H - 85 %) y particulas alfa (nicleos de He - 12 %),
encontrandose también nicleos de niimero atémico intermedio entre los que destacan
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los de C, N y O, y elementos pesados entre los que predominan los ntcleos de Fe
formando parte del 1% restante (figura 2.2). Se ha detectado ademas la presencia
de una pequena proporcién de electrones (2 %) que completan el flujo. Pero hay que
mencionar que dicha composicién es hasta energfas préximas a 10 eV, pues para
energias mayores las composicion de los rayos césmicos cambia, concretamente se
produce un incremento de la presencia de los elementos pesados en la composicién
causado por un corte en el espectro de los elementos més ligeros (Horandel et al.
2005, Toma et al. 2009). Esto estd en acuerdo con los modelos convencionales de
aceleracion de los rayos cosmicos que predicen un cambio de la composicién hacia
componentes mas pesados (figura 2.3).
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Figura 2.2: Gréfica conteniendo los espectros producidos por cada uno de los diferentes elementos,
representado la energia cinética frente al flujo por energia.

La composicién quimica de los rayos césmicos se ve fuertemente alterada por
los procesos que intervienen en la regién de aceleracién y los que sufren en su larga
travesia a través del medio interestelar. Cabe destacar la diferencia entre rayos
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Figura 2.3: Espectro de energia para grupos de elementos derivado de los datos usando CORSIKA
con el modelo de interacciéon hadrénica SYBILL. Las lineas indican una extrapolacién
de las medidas directas (Horandel et al. 2005).

césmicos primarios y secundarios, siendo los primeros los producidos y acelerados
en los entornos de la fuente y los segundos los producidos por los choques entre los
primarios y los nicleos de hidrégeno del medio interestelar. Por ejemplo, el boro, litio
y berilio provienen de la fragmentacién de oxigeno y carbono; y el titanio, escandio,
vanadio y manganesio de la fragmentacién del hierro. Comparando la abundancia
relativa de primarios y secundarios se puede obtener informacién de la densidad del
medio interestelar, del tiempo de confinamiento en la Galaxia y la dependencia de
ese tiempo con la energia.

También se ha puesto de manifiesto, con resultados de experimentos, que su flujo
disminuye muy rapidamente con la energia, pues sigue una ley de potencias muy
sencilla con exponente negativo, y que es muy extenso, desde unas pocas centenas
de eV, para los rayos césmicos solares, hasta los 1020 eV para los mas energéticos.
La grafica de la figura 2.4 muestra que a energias mayores de 10 GeV (1 GeV = 10°
eV), tanto el espectro diferencial conjunto como el espectro de cada componente por
separado obedecen a una ley de potencias de la forma:

IN(E)

donde F es la energia por nucleén, K es una constante y « es el indice espectral. Esta
ley presenta cambios de pendiente en dos zonas muy caracteristicas, la rodilla (knee)
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y el tobillo (ankle), para energfas préximas a 101° eV y a 10 eV, respectivamente.

El valor de v es de 2.7 hasta la rodilla, cambiando a 3 y volviendo a ser 2.7 a partir
del tobillo. La rodilla se atribuye a un cambio en la naturaleza de los objetos que
aceleran los rayos cosmicos y el cambio de pendiente en el tobillo podria estar
causado por un dominio de los rayos césmicos de origen extragalactico frente a los
de origen galactico, pero esto es algo todavia por determinar. Para energias menores
a 1 GeV, los rayos césmicos son de origen solar. Para energias comprendidas entre
107 y 10 eV (1 GeV - 1 PeV), se supone que los rayos césmicos son acelerados
en nuestra propia Galaxia, es decir, por objetos galdcticos (Hillas 2005), mientras
que para energias mayores hasta 10%! eV se cree que el origen es extragaldctico.
Finalmente, los rayos césmicos observados con energias comprendidas entre 10 y
10?° eV parecen indicar que el espectro es mas plano en esta zona, es decir, que esta
brusca disminucién cesa.
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Figura 2.4: Espectro de los rayos césmicos donde se ve la rodilla (Knee) y el tobillo (Ankle),
representando la energia frente al flujo.
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Los rayos cosmicos cargados llegan con igual probabilidad desde todas las di-
recciones del espacio, menos los méas energéticos que provienen de algunos pocos
AGNSs cercanos (Abraham et al. 2008), lo que puede explicarse teniendo en cuenta
que al moverse dentro de los diversos campos magnéticos césmicos, estdn sometidos
constantemente a fuerzas que los desvian de sus trayectorias, con lo que pierden
toda informacién sobre direccionalidad en su camino de la fuente a la Tierra. Por el
contrario, los rayos v y los neutrinos dan informacién acerca de las fuentes que los
producen porque su trayectoria no se ve afectada por los campos magnéticos interes-
telares (figura 2.5). Las fuentes con mas posibilidades dentro de nuestra Galaxia de
ser emisoras de particulas de tan alta energias son las explosiones de supernova, los
pulsares y el nicleo de la misma. Existen también posibles fuentes fuera de nuestra
Galaxia que tienen capacidad para producir rayos césmicos como, por ejemplo, los
cudsares (quasi-stellar radio sources) que son uno de los objetos mas energéticos que
se conocen en el Universo y que se encuentran a distancias cosmolégicas. Por otro
lado, también existen galaxias que poseen ntcleos activos en donde se desarrollan
procesos de muy alta energia, algunos de los cuales se manifiestan por una fuerte
emisién de ondas de radio (radiogalaxias). Para leer algo més sobre fuentes posibles
emisoras ver seccién 2.4.

Figura 2.5: Esquema de la posible direccién de un rayo v y de un rayo césmico, donde se ve que los
rayos cosmicos procedentes de una fuente llegan a la Tierra desde cualquier direccién y,
por el contrario, los rayos v dan informacién del lugar donde se situa la fuente, es decir,
de su direccién.
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2.2. Produccién y propagacién de los rayos vy

Uno de los principales objetivos de la astronomia gamma es averiguar los meca-
nismos responsables de la emisiéon de radiacién gamma de alta energia. Esta radia-
cién implica la existencia de procesos sobre particulas de energias relativistas. Los
procesos dominantes a estas energfas son (figura 2.6):

' N
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Efecto Compton inverso Produccion—desintegracion piones

Figura 2.6: Principales procesos que involucran a particulas de energias relativistas.

» Bremsstrahlung: Este proceso consiste en el frenado brusco de la particula al
pasar junto a un nicleo dentro del campo eléctrico que producen sus protones,
lo cual causa la emisién de un fotén a expensas de la energia de la particula
incidente. El fotén se emite en la direccion y sentido del movimiento de la
particula. El frenado serd méas o menos brusco y la energia del foton més
o menos grande dependiendo de la distancia a la que la particula pase del
nicleo. La radiacion recibe el nombre de bremsstrahlung o radiacion de frenado
y constituye principalmente el fondo continuo que se observa en el espectro
de rayos X. En el medio interestelar, la mayor parte de la radiacién v de
hasta ~ 100 MeV se origina en los electrones de los rayos césmicos gracias a
este proceso. También es responsable de la produccién de fotones secundarios
en las cascadas atmosféricas. Si la particula que origina la radiacién tiene
un espectro de energia que sigue una ley de potencias, entonces la radiacién
también tendra un espectro caracterizado por una ley de potencias con un
indice espectral que sera el mismo que el del espectro de la particula. En la
mayoria de las fuentes astrofisicas, la densidad de fotones es muchos 6rdenes
de magnitud mayor que la densidad de materia; con lo que, en general, los



14

Astronomia de rayos vy de muy alta energia 2.2

electrones pierden su energia mas eficientemente por radiaciéon sincrotrén o
efecto Compton inverso que por bremsstrahlung. Sélo en medios muy densos,
como por ejemplo el remanente v Cygni, el bremsstrahlung puede dominar
(Uchiyama et al. 2002).

Radiacion sincrotron: Las particulas cargadas que se mueven en un campo
magnético siguen una trayectoria helicoidal alrededor de las lineas de campo,
emitiendo la radiacion sincrotron. Mientras que para electrones relativistas
este proceso es el dominante para la pérdida de su energia, s6lo para protones
con energias del orden de 10'® eV, esta radiacién tendrd un papel importan-
te. Esta radiacién se emite con un cierto dngulo 6 respecto a la direccién del
movimiento del electrén, donde 6 ~ 1/v;, siendo, en este caso, vy, el factor de
Lorentz del electrén, v, = E/ mec? con m, la masa en reposo del electrén, E su
energia y ¢ la velocidad de la luz. La radiacién es emitida a una energia carac-
teristica dada por E.(eV) = 1.74-10"8B,v#, donde B, es la componente de la
intensidad del campo magnético perpendicular a la direccién del movimiento
del electrén, expresada en Gauss. Para una poblacién de electrones distribui-
dos segin una ley de potencias (E¢ ", siendo E, la energia del electrén) en el
seno de un campo magnético aleatorio, el espectro de los fotones sincrotron
sigue una ley de potencias (E~) con indice espectral dado por a = (n—1)/2.

Radiacion de curvatura: En los campos muy intensos (10% - 1014 G), las
particulas cargadas tienden a seguir las lineas de campo. Si el campo tiene
una pequena curvatura, las particulas se aceleraran y radiaran la llamada
radiacion de curvatura. La diferencia con la radiacién sincrotrén es que el radio
de giro ahora es el radio de curvatura (p.) de las lineas de campo. La energia
caracteristica de los fotones en este caso serd E.(eV) = 2.96-107°v3 /p, con p,
expresado en cm. Este proceso es importante para los electrones y positrones
de alta energia en los pilsares, produciendo emisién en el rango de los GeV.

Efecto Compton inverso: Este proceso se realiza entre un fotén de baja
energia y un electrén, donde el fotén gana energia a costa de que el electron la
pierda, produciéndose rayos . También existe un proceso llamado Sincrotron
Self Compton (SSC), el cual se desarrolla cuando los fotones son producidos
por radiacién sincrotrén en el momento cuando un electrén atraviesa un campo
magnético. Este proceso estd presente en las ondas de choque. En el proceso
del efecto Compton inverso podemos tener dos situaciones dependiendo de la
energia del foton inicial € y del factor de Lorentz del electrén, ~y..

e Régimen de Thompson: es el caso donde yre/mec® < 1. Aqui la inter-
accién es clasica saliendo los electrones, después de interactuar con el
fotén, con una energia media de £ = 46’}/% /3. Asi para electrones con
factor 7, ~ 103, los fotones aumentan en un factor ~ 10°. Si los electro-
nes tienen un espectro que sigue una ley de potencias (E~"), los fotones
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también tendran un espectro siguiendo una ley de potencias con indice
espectral o = (n+1)/2.

e Régimen de Klein-Nishima: es el caso donde ype/mec® > 1. Aquf los
fotones se llevan casi toda la energia del electrén, por lo que el espectro
resultante de los fotones es igual al de los electrones. Por ejemplo, en
los chorros relativistas de los AGNs, donde las energias de los electrones
alcanzan al menos niveles de 10'® eV, la interaccién Compton tiene lugar
en este régimen.

» Produccion - desintegracion de piones neutros (m°): Los piones, tanto
neutros como cargados, se suelen formar en las colisiones de protones de alta
energia, concretamente para que se produzcan 7° es necesario que la energia
total de los protones sea superior a unos 1332 MeV. Aunque en este tipo de
interaciones se producen varios piones, s6lo uno de ellos suele quedarse con
la mayor parte de la energia del protén, por lo que el espectro resultante de
fotones es parecido al de los protones. Estos piones se desintegran en fotones
(m® — ~7) con una probabilidad del 99.8 %, dado que su tiempo de vida
es de 10716 5. La interaccién de los rayos césmicos cargados con el medio
interestelar es responsable de la mayoria de la radiaciéon galactica difusa por
encima de los 100 MeV. La desintegracién de piones 7° es una importante
fuente de rayos -y, siendo éste uno de los procesos mas relevantes en la cascadas
atmosféricas iniciadas por un rayo césmico. La observacion del decaimiento de
piones neutros en rayos -y cerca de sitios de aceleracion de los rayos cosmicos
ofrece la oportunidad de probar un tipo de mecanismo de aceleracién de los
rayos césmicos. La produccion y desintegracién de piones puede dar lugar a
emision gamma en fuentes tipo remanentes de supernova o también en los
chorros de los ntcleos activos de galaxias.

Aparte de los mecanismos de produccién de rayos 7, también hay que mencio-
nar que éstos tienen que propagarse a lo largo del medio interestelar hasta llegar
a la Tierra (Lorenz 2006). En su camino, los rayos v de las mds altas energias
pueden ser absorbidos por los distintos campos de fotones existentes en nuestro
Universo: radiacién de microondas (CMB), infrarrojo, fondo éptico, etc. Estos foto-
nes de baja energia colisionan con los fotones de muy alta energia y generan pares
electrén-positréon (yy — ete™). El camino que puede recorrer un fotén depende
de su energia, y de la densidad y el espectro de los fotones del fondo con los que
se vaya encontrando. La distancia maxima desde la que los fotones pueden llegar
sin ser absorbidos se llama horizonte. Conforme la energia del rayo v disminuye,
puede recorrer mas camino sin ser absorbido, por tanto el horizonte se aleja mas de
nosotros.
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2.3. Técnicas de deteccién

Antes del desarrollo de la astronomia X y gamma, todos los estudios de radiacion
del Universo que incidian en la Tierra eran de caracter termal, puesto que la luz
era emitida por un objeto caliente y estaba caracterizada por un amplio rango
de frecuencias cuyo méaximo nos daba la temperatura del objeto. Por otro lado,
era sabido que ciertas poblaciones de objetos en el Universo no podian resultar de
procesos térmicos puesto que su espectro no correspondia a ninguna temperatura
caracteristica de algin objeto y si debia ser el resultado de un mecanismo consistente
en centrar la energia emitida en un ntimero pequeno de particulas. El Universo no
térmico se puede estudiar a través de las particulas cargadas aceleradas y de la
radiacién electromagnética de alta energia emitida en un amplio rango del espectro
electromagnético.

La astronomia de rayos v se divide en tres rangos de energia: alta energia (< 100
GeV), de muy alta energia (100 GeV - 100 TeV) y de ultra-alta energia (> 100 TeV);
denominado cada rango como HE, VHE y UHLE, respectivamente. En el primer
rango, la deteccién se ha realizado con detectores montados en satélites, puesto que
su sensibilidad estd limitada por la pequena area de deteccién y la disminucién del
flujo de rayos v cuando aumenta la energia de los mismos. Para los otros rangos, se
utilizan los detectores terrestres que tienen la posibilidad de tener una mayor area
colectora pero tienen que hacer frente a un gran fondo producido por rayos césmicos
cargados, a la disminucién del flujo de rayos + a mayor energia y a la opacidad de
la atmosfera.

2.3.1. Desde globos y satélites

La deteccién directa de los rayos cosmicos es posible a través de globos y de
satélites. Todos los experimentos en globo aqui mencionados estudian la composicién
y espectro de los rayos césmicos. Pero de entre los experimentos en satélites, cabe
distinguir los que estudian los rayos césmicos (PAMELA, AMS) de los que observan
rayos 7 (OSO-3, SAS-2, COS-B, EGRET, INTEGRAL, SWIFT, AGILE, Fermi-
GLAST).

El primer experimento en globo fue Protén-1 lanzado en julio de 1965 por la
Unién Soviética. Entre los experimentos en globo se pueden mencionar la colabo-
racion JACEE (Japanese - American Collaborative Emulsion Experiment, (17)),
entre EEUU y Japén, que llevan realizando vuelos desde 1979. Este experimen-
to estd diseiado para medir la composicién y espectro de los rayos cdsmicos con
energias entre 1 TeV y 1000 TeV. Este globo vuela durante varios dias a una altura
suficiente como para que los rayos interactien produciendo una traza o cascada en
la pelicula de rayos X y en las placas de emulsién que constituyen el detector, y
entonces su carga y energia son estimadas y su espectro derivado.

Otros experimentos de este tipo son CREAM (Cosmic Ray Energetics And
Mass, (5), (44), figura 2.7) y ATIC (Advanced Thin Ionization Calorimeter, (3)).
El primero de ellos esta disenado para explorar los limites de aceleracién de los rayos
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c6smicos cargados que llegan a la Tierra. Este experimento se trata de un globo que
realiza vuelos de larga duracién (entre 30 y 40 dias) acoplado a un instrumento que
mide de forma redundante y complementaria la carga y la energia. Este instrumento
estd compuesto de un Timing Charge Detector (TDC), un Cherenkov Detector (CD),
un Transition Radiation Detector (TRD), una Cherenkov Camera (CherCam), un
Silicon Charge Detector (SCD), un hodoscope y un calorimeter, todo ello para medir
de manera precisa el espectro de rayos cosmicos de muy alta energia en el rango de
10" a 105 eV. Por otro lado, el experimento ATIC es un globo con un espectrémetro
de rayos césmicos, sensible a energias entre los 10° y 104 eV para poder medir
rayos césmicos protonicos y de helio con una alta precisién. Recientemente, han
sido publicadas las primeras medidas de nicleos de rayos cosmicos de alta energia
por CREAM (Wakely et al. 2008) y también un exceso de electrones en los rayos
césmicos a energias entre 300 y 800 GeV ha sido descubierto por ATIC (Chang et
al. 2008, Egberts y Hinton 2008), aunque esto dltimo ha sido refutado por Fermi
(Abdo et al. 2009a).

&

Figura 2.7: Fotograffa del experimento CREAM.

Los detectores montados en satélites también se basan en técnicas de la fisica de
particulas, al igual que los globos. Cuando un fotén llega al detector, éste determina
su direccién con un detector de trazas y su energia con un calorimetro de absorcién
total. Normalmente, se elimina la contribucién del fondo de rayos césmicos rodeando
el detector con un “escudo“ delgado de material centelleador. En este tipo de de-
tectores es necesario una buena resolucién angular para la identificacién de fuentes
puntuales y una buena resolucién en energia para poder determinar el espectro de
emision de la fuente.

La primera deteccién firme, pero con poca resolucién, de rayos v de alta energia
fue realizada usando el OSO-3 (Third Orbiting Solar Observatory, (10)), cuando se
descubrié que el plano de la Galaxia era una fuente de fotones con energia cercana
a 70 MeV. Estudios con mayor resolucién espacial hechos con el satélite SAS-
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2 (Small Astronomy Satellite 2, (11)), revelaron una fuente individual de rayos
~v en el pilsar de Vela y confirmaron la emisién de alta energia de la Nebulosa
del Cangrejo. Posteriormente, el satélite COS-B (Cosmic Ray Satellite - B, (9))
realizé observaciones precisas del fondo difuso proveniente del plano galactico y
detecté un gran ndmero de fuentes que no podian asociarse en aquella época con
ningin objeto conocido en otras longitudes de onda, obteniendo asi un catalogo
de 25 fuentes puntuales, entre las que destaca el pulsar de Vela, del Cangrejo y la
primera fuente extragalactica AGN 3C273.

El sucesor de COS-B fue CGRO (Compton y-ray Observatory, (6), figura 2.8),
un satélite que llevaba en su interior un conjunto de instrumentos que cubrian la
banda de energia de los fotones, desde decenas de MeV hasta GeV. El detector espa-
cial de rayos v mas sensible en aquellos momentos fue EGRET (Energetic Gamma
Ray Ezxperiment Telecope, (7)), que cubrié el rango de energias de 100 MeV a 30
GeV, pudiendo generar imagenes y espectros simultdneamente, con un area efectiva
10 veces mayor que la de sus precursores (concretamente, tenia un érea de deteccién
de 0.1 m?) y una mejor resolucién angular. Con todo esto, pudo estudiar con mayor
precision la emisién difusa de rayos v mientras testeaba las correlaciones entre las
nubes moleculares y la intensidad de dicha emisién difusa. Muchas fuentes puntua-
les fueron detectadas con una alta significancia, construyendo asi el llamado Tercer
Catélogo de Egret (Hartman et al. 1999) con 271 fuentes, incluyendo entre otras 5
pulsares, 70 blazar y 170 fuentes no identificadas con ningin otro objeto conocido
en otras longitudes de onda. La distribucion de las fuentes no identificadas parece
indicar un componente galdctico, no estrictamente asociado al plano galactico pero
s{ a regiones con actividad estelar y con una alta proporcién de estrellas jovenes.
También se podrian asociar con sistemas binarios, nticleos activos de galaxias y otros
tipos de fuentes todavia sin descubrir.

GRO Instruments
COMPTEL

EGRET

~—— BATSE

vy £3 ol

Figura 2.8: (Izquierda) Dibujo del satélite CGRO mostrando los instrumentos que lo componian,
entre ellos EGRET. (Derecha) Impresién artistica del satélite Integral.

El satélite INTEGRAL (International Gamma Ray Astrophysics Laboratory,
(37), figura 2.8) es un observatorio orbital de rayos v que puede observar un objeto
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simultaneamente en rayos 7y, rayos X y en visible. Esta misién ha sido desarrollada
por la ESA en colaboracion con la NASA y la Agencia Espacial Federal Rusa. Fue
lanzado el 17 de Octubre de 2002, con una orbita excéntrica que lo lleva a dar una
vuelta completa a la Tierra en 72 horas. Los principales objetivos de esta misién son:
observaciones de GRBs, estudiar las estrellas de neutrones y agujeros negros forma-
dos después de estas explosiones y determinar la composicién quimica del interior
de las estrellas. Para ello, cuenta con varios instrumentos en su interior: OMC (Op-
tical Monitoring Camera), JEM-X (Joint Furopean X-ray Monitor), IBIS (Imager
on Board the Integral Satellite) y SPI (Spectrometer on Integral). Este experimento
trabaja en el rango de 20 keV hasta 8 MeV, con un campo de visién de 16°, un area
del detector de 500 cm? y una resolucién angular de 2°.

Otro satélite lanzado es la mision SWIFT Gamma-Ray Burst (12). Los prin-
cipales objetivos de esta misién son determinar el origen de los GRBs, clasificar-
los y buscar nuevos tipos, usar estos datos para estudiar el universo temprano y
proporcionar el primer survey de rayos X duros con alta sensibilidad. Lleva 3 ins-
trumentos en su interior: BAT (Burst Alert Telescope), XRT (X-Ray Telescope) y
UVOT (UV/Optical Telescope). Este experimento realiza estudios en rayos v, X, UV
y 6ptico de los GRBs, con una precision entre 0.3’ y 5’, con un tiempo de reaccién
entre 20 s y 70 s, y con capacidad para medir desplazamiento al rojo y curvas de
luz de las explosiones. Esta es una misién de la NASA en colaboracién con Reino
Unido e Italia, fue lanzada en 2004 y desde entonces han sido muchos los resultados
obtenidos.

Otra misién lanzada en 2006 fue PAMELA (Payload for Antimatter Matter Ex-
ploration and Light-nuclei Astrophysics, (19)) que es un poderoso espectrémetro que
usa un iman permanente junto con otros detectores para obtener medidas con alta
precisién y sensibilidad, la abundancia y el espectro de energia de los rayos césmicos
tanto solares como galdcticos (electrones, positrones, antiprotones y nucleos ligeros)
con un rango desde 50 MeV hasta cientos de GeV, dependiendo de la particula que
se observe. Esta misién orbita alrededor de la Tierra a una altura entre 350 y 610 km
con un angulo de inclinacién de 70°. El principal objetivo de PAMELA es el estudio
de la antimateria y sus primeros resultados de dos afios de vuelo pueden verse en el
articulo de Casolino (2008), siendo este experimento el que redescubrié el exceso en
positrones de los rayos cosmicos.

La misién europea AGILE (Astro-rivelatore Gamma a Immagini LEggero, (1)),
lanzada en Mayo de 2007, se dedica a la astrofisica de alta energia y tiene tres
instrumentos que cubren el rango de energias de decenas de keV hasta los 50 GeV y
obtienen detecciones simultaneas en rayos-X y rayos 7. Los resultados més recientes
de esta misién son los presentados en el ICRC 2009 en Polonia (Marisaldi et al.
2009a, 2009b), donde resumen sus estudios realizados sobre blazars y explosiones
de rayos . También cabe destacar el descubrimiento de nuevos pilsares en rayos -,
cuyos resultados aparecen en el articulo de Pellizzoni (2009).

La astronomia gamma espacial estaba restringida a energias menores de 30 GeV.
Pero una nueva generacién de satélites pueden superar ese limite, puesto que tienen
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detectores con areas mayores necesarias para alcanzar energias mayores.

Una misién espacial, concretamente de la NASA, lanzada en Junio de 2008, de-
nominada GLAST (Gamma ray Large Area Space Telescope, (27)) en sus principios
y actualmente llamada FGST (Fermi Gamma-ray Space Telescope) que explora el
rango de energias de los rayos v de los 10 MeV hasta los 300 GeV. Esta misién es
capaz de localizar fuentes con una precisién en la posiciéon desde 30” a 5’. Con un
tiempo esperado de vida de casi 10 anos, FGST cambiara la perspectiva de la as-
trofisica en el rango de los GeV, pues debido a su gran area efectiva puede escanear
el cielo. Los objetivos cientificos de esta misién son: comprender los mecanismos de
aceleracion de particulas en los AGNs, pulsares y SNRs, resolver el cielo en rayos ~y
estudiando fuentes todavia sin identificar y la emisién difusa, probar la existencia de
materia oscura y determinar el comportamiento en alta energia de los GRBs. Este
experimento ya ha dado sus primeros resultados entre los que podemos destacar la
deteccién de una fuente transitoria de rayos 7 en el plano galactico (Cheung et al.
2008), deteccién de actividad en distintos blazars (Tosti 2008) y una campana de
monitorizacién de pulsares (Smith et al. 2008).

También el experimento AMS (Alpha Magnetic Spectrometer, (2)), cubrird un
rango de energia de los rayos césmicos entre los 300 MeV y los TeV, con muy alta
precisién y sensibilidad, teniendo por tanto un mayor rango de estudio que FGST.
Ademds, AMS puede estudiar de una forma directa los rayos 7 provenientes de
cualquier fuente, puesto que aunque no se pueda apuntar, se sabe que zona del cielo
se observa en cada momento. Para mas detalles de esta misién ver el apéndice B.
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Figura 2.9: (Arriba) Dibujo del satélite Fermi-GLAST. (Abajo) Impresién artistica del experimento
AMS mostrando sus componentes.
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Gracias a estos experimentos en satélites, seremos capaces de obtener un es-
pectro de emisién de los rayos césmicos desde los MeV hasta centenares de GeV
de cualquier fuente observada si complementamos los resultados de los satélites de
nueva generacion con los resultados obtenidos por los detectores terrestres.

2.3.2. Desde tierra

Se han desarrollado una serie de técnicas de detecciéon indirecta basadas en la
observacién de la cascada atmosférica de particulas empleando detectores instala-
dos sobre la superficie terrestre. Estas técnicas permiten cubrir un amplio margen
de energia que va desde 10 a 10%° eV. Si la energia del rayo césmico primario es
superior a 10 eV, las particulas mismas que forman la cascada pueden ser detec-
tadas a nivel del suelo. A energias inferiores se puede detectar, sin embargo, la luz
producida por efecto Cherenkov por las particulas de alta energia de la cascada (ver
capitulo 3). Estos métodos tienen una aceptancia geométrica mayor que los detecto-
res a bordo de globos o satélites, pero tienen como desventaja que la caracterizacion
del primario a partir de los datos de la cascada atmosférica es muy dificil.

Existen varios posibles métodos para la observacion de estas cascadas, usando
paneles solares, arrays de detectores de cascadas secundarias, detectores de fluores-
cencia, detectores de la emisiéon en radio de las cascadas y los telescopios denomi-
nados TACT.

Para el primer método de deteccion se necesita un gran campo de helioestatos
o paneles solares, usado como una coleccién de espejos primarios de un telescopio,
que durante la noche pueden ser usados para recolectar los rapidos destellos de luz
Cherenkov que resultan de las cascadas de rayos «. La luz Cherenkov es reflejada
hacia un segundo espejo localizado en una torre, que focaliza la luz en una camara
de tubos fotomultiplicadores que la convierte en senal eléctrica medible (figura 2.10).
Con esta técnica, los primeros resultados observacionales en el intervalo de energia de
los 100 GeV han sido obtenidos con arrays solares (ver figura 2.10) como STACEE
(Solar Tower Air Cherenkov Experiment, (30)), CACTUS (Converted Atmosphe-
ric Cherenkov Telescope Using Solar-2, (22)), CELESTE (CFErenkov Low Energy
Sampling and Timing Experiment, De Naurois 2001, (34)) y GRAAL (Gamma-Ray
Astronomy at ALmeria, (21)).

En los dltimos afios, una nueva técnica ha sido desarrollada para detectar las
cascadas a través de su emision en radio. Esta clase de detectores miden los pul-
sos en radio producidos por pares electrén/positrén girando en el campo magnético
de la Tierra (geosincrotrén). Este fendmeno produce emisiéon a bajas frecuencias
(20-100 MHz) detectable para cascadas de muy alta energia por encima de 100 TeV
(Falcke & Gorham 2003). Experimentos de este tipo son LOFAR (LOw Frecuency
ARray, (42)), CODALEMA (Cosmics Detector Array Logarithmic ElectroMagne-
tic Antennas, (4)) y SKA (Square Kilometer Array, (46)).

Otro tipo de detectores de cascadas son los detectores de fluorescencia. Todas
las cascadas, producidas por la interaccién de un rayo césmico con la atmosfera,
estan acompafniadas por una emisién de fluorescencia ultravioleta inducida por la
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Figura 2.10: Imégenes de tres experimentos: STACEE (arriba-izquierda), CACTUS (arriba-
derecha) y CELESTE (abajo-izquierda). Adem4ds, se muestra un esquema de como
funciona la ténica de deteccién de las cascadas en los paneles solares (abajo-derecha).

interaccion del nitrogeno del aire con las particulas cargadas de la cascada, si la
energia del primario supera los 10'® eV. El resultado es una sefial en el éptico-UV
emitida a lo largo de la trayectoria de la cascada de manera isétropa, seguida por
la luz Cherenkov mucho més colimada en un cono de ~ 1°. Este tipo de luz es
recogida usando lentes o espejos y focalizada en una cadmara localizada en el plano
focal, la cual pixeliza la imagen y graba el tiempo de llegada de la luz y la cantidad
de luz recogida en cada pixel. El primer experimento de este tipo fue HiRes (High
Resolution Fly’s Eye, Spinger 2005, (35)) dedicado a estudiar los rayos césmicos
de muy alta energia, determinando la direccién, energia y la composicion quimica.
Este experimento, en realidad, estd compuesto de dos detectores HiRes-1 y HiRes-2
colocados en dos sitios diferentes del estado de Utah (EEUU) separados por 12.6
km. La éptica de los dos es la misma, espejos esféricos de 5 m? que recolectan la
luz para focalizarla en 256 fotomultiplicadores. El primer detector tiene 21 espejos
y fue completado en 1997, y el segundo tiene 42 y fue terminado dos afios més tarde
pudiendo entonces realizarse observaciones estereoscépicas. Usando sélo el primer
detector se tiene una resolucién del 25 % para energfas de 3 x 10'® eV, pero usando
el segundo se tiene del 20 % para energias de 10'® eV. Esto nos indica que el segundo
detector puede ver cascadas producidas por rayos césmicos de menos energia debido
a que su cobertura azimutal es mayor y que su electrénica estd mejorada también
respecto a HiRes-1. Usando los dos detectores, la resolucién de HiRes es del orden
del 15 % para energias de 10'® eV.



2.3 Técnicas de deteccion

23

Otro experimento de este tipo es AGASA (Akeno Glant Air Shower Array,
(26)), que es un array de gran superficie disenado para estudiar el origen de los
rayos césmicos de ultra alta energia, operado por la Universidad de Tokio en el
Observatorio de Akeno. Este cubre un 4rea de 100 km? y consiste de 111 detectores
de superficie separados por 1 km y 27 detectores de muones. Los resultados de este
experimento sirvieron para calcular el espectro de energia y anisotropias de los rayos
césmicos, y ayudaron para confirmar la existencia de rayos césmicos de muy alta
energia, por encima de 5 x 10!9 eV.

En 2004 comenzé su andadura el experimento PAO (Pierre Auger Observatory,
(32), figura 2.11), que combina dos métodos independientes para la deteccién y es-
tudio de los rayos césmicos de alta energia: la fluorescencia y la deteccién directa de
las particulas. La combinacién de los dos métodos permite una calibracién cruzada
y una reduccion de los efectos sistematicos introducidos por cada método. Concre-
tamente, para la deteccion directa de las particulas, el experimento estda dotado con
tanques que detectan las particulas de alta energia por la interacciéon de las mismas
con el agua de la superficie del detector, con un umbral de energia para la particula
primaria de ~10'® eV. El experimento consiste de un array de 1600 tanques dis-
tribuidos en 3000 km? en la provincia de Mendoza, Argentina. Alrededor del array
estd una conjunto de 24 telescopios de fluorescencia, para los cuales las particulas
primarias empiezan a ser detectables si tienen energias a partir de ~10'7-10'8eV.
La colaboracion incluye mas de 350 fisicos de 70 institutos de 17 paises y tienen
planeado construir otro en el sureste de Colorado, EEUU.

El Observatorio Pierre Auger toma datos de modo estable desde enero de 2004.
La combinacion de los datos obtenidos de los detectores de superficie y las medidas
precisas en energia y direccién de llegada calibradas y verificadas con los detec-
tores de fluorescencia, proporciona una oportunidad de encontrar pistas que nos
permitan comprender el origen de los rayos cosmicos extremadamente energéticos.
Precisamente, en relacién a este tema, la colaboraciéon Auger publicé en 2007 un
articulo en la revista Science presentando los resultados de una posible correlacion
de este tipo de rayos césmicos con objetos extragaldcticos cercanos (Abraham et
al. 2007).

Debido a la pronunciada caida de los flujos de las particulas cosmicas en funcién
de la energfa, en la biisqueda de particulas con energias superiores a 10%! eV, se
requieren volimenes de deteccién mayores en mas de un orden de magnitud res-
pecto al experimento Auger (Lorenz 2006). Esto no es posible desde tierra, con lo
que existen otros tipos de detectores desde el espacio para detectar la fluorescencia
usando el gran volumen de la atmésfera.

Como ejemplo estd la mision OWL (Orbiting Wide-angle Light-collectors, Ste-
cker et al. 2004, (18), figura 2.11). Su principal objetivo es estudiar el origen y
la fisica de las particulas mas energéticas conocidas como son los rayos césmicos
ultraenergéticos. Este experimento consta de dos satélites iguales equipados con
camaras sensibles a UV que observaran de forma estéreo, usando la atmosfera como
un calorimetro, observando la luz de fluorescencia de las cascadas inducidas por
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Figura 2.11: Principio de deteccién de las cascadas desde tierra en el experimento PAO (izquierda)
y una imagen del tipo de detector usado en el experimento OWL (derecha).

estos rayos cosmicos, determinando la direccién de llegada con una precision mejor
que 1° y la profundidad de interaccién en la atmosfera para poder identificar la
particula. Para todo ello, monitoriza un area de 2 x 105 km? sr con una precisién de
observacién del ~ 12% y una resolucién en energia del 14 % para 10%° eV. Pero la
apertura efectiva definitiva, reducida por efectos como la Luna, nubes y luz produ-
cida por el hombre, es de 0.9 x 10° km? sr, la cual es 90 veces la apertura de HiRes
y 13 veces la de Auger. En conclusion, este experimento producird una imagen del
desarrollo temporal y espacial de las cascadas iniciadas por rayos césmicos de ultra
alta energfa.

La primera senal de rayos < en el rango VHE de un objeto astronémico fue
detectada por Whipple ( Whipple Imaging Atmospheric Cherenkov telescope, (24)),
un telescopio de 10m de didmetro de tipo Imaging Atmospheric Cherenkov
Telescope (IACT) localizado en el monte Mt. Hopkins, Arizona. Después de es-
ta primera deteccién, se construyeron arrays Cherenkov (figura 2.12), como por
ejemplo, los experimentos CAT (Cherenkov Array at Thémis, (15)), CANGA-
ROO (Collaboration between Australia and Nippon for a v Ray Observatory in the
Outback, (14)), Tibet AS-gamma Experiment (40), y HEGRA (High Energy
Gamma Ray Astronomy, (28)).

El experimento HEGRA (figura 2.12) era un conjunto de detectores de diversos
tipos para el estudio de la radiacién césmica de muy alta energia (500 GeV), que
operaba en el observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma) desde 1987.
Los detectores se distribufan sobre una superficie de unos 200 m?. Este experimen-
to observaba cascadas atmosféricas simultdneamente con varios telescopios, lo que
resultaba en una mejor reconstruccién de la direccién de la particula incidente y de
su energia, lo que se traduce en una mejor resoluciéon angular y espectral. HEGRA
estaba formado por 243 detectores de centelleo sensibles a electrones, positrones y
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Figura 2.12: Imdgenes de dos experimentos: Tibet AS-gamma (arriba) y un telescopio del experi-
mento HEGRA (abajo).

fotones, 17 torres con tubos Geiger sensibles a electrones, positrones, fotones y muo-
nes, 97 detectores de luz Cherenkov de gran aceptancia en una matriz de espaciado
de 30 m que detectan la luz Cherenkov atmosférica producida por las particulas
cargadas que obtenian una imagen del desarrollo longitudinal de la cascada. Con el
andlisis de los tiempos de llegada y de la intensidad de las senales en cada detector,
se podia deducir la direccién de incidencia de la particula primaria y su energia
de una forma aproximada, pero sélo en el rango de 200 GeV hasta TeV, rango
de los telescopios Cherenkov, era posible discriminar eficientemente entre cascadas
producidas por fotones o por protones u otros nicleos (Moralejo 2001).

El gran adelanto se produjo cuando aparecio la segunda generacién de telescopios
tipo IACT (ver figura 2.13), cuyo sistema de deteccién serd explicado en la seccién
3.3, entre los que cabe destacar HESS (High Energy Stereoscopic System, (43)) y
MAGIC-I (Major Atmospheric vy-ray Imaging Cherenkov, Lorenz et al. 2000, (25)),
ademads de los proyectos VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope
Array System, Bond et al. 2000, (23)) y CANGAROO-III (14). Asi, los telescopios
Cherenkov de formacién de imédgenes se convirtieron en la técnica mas sensible para
la observacién de rayos v entre 200 GeV y 50 TeV, gracias también a su gran drea
eficaz de coleccién.
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CANGAROO-III

Figura 2.13: Imdgenes de telescopios IACTs: VERITAS (arriba-izquierda), CANGAROO-III
(arriba-derecha), HESS (abajo-izquierda) y MAGIC-I (abajo-derecha).

HESS (Hinton 2004) es un array de 4 telescopios de 13 m de didmetro equipados
con camaras con un campo de visién de 59, situado en Namibia. Empezo6 su andadura
en 2004 y cubre un rango de energia de los 100 GeV hasta los 100 TeV con una
resolucién angular de aproximadamente 0.07°.

Un afio méas tarde MAGIC-I (ver capitulo 4), un telescopio de 17 m de didmetro,
fue construido en Espana. Se trata de un telescopio que utiliza la técnica TACT y
tiene el umbral de energia mas bajo del mundo. Combina un detector ultraligero
con una camara que tiene un campo total de visién de 3.5° y que fue disenado de tal
forma que para cuando se produzca una alarma de explosién de rayos v (Gamma
Ray Burst - GRB), tuviera un rdpido reposicionamiento.

Mientras HESS observa fuentes principalmente del Hemisferio Sur, MAGIC-I lo
hace del Hemisferio Norte. Estas dos colaboraciones estan construyendo una am-
pliacién de sus poyectos, HESS-IT y MAGIC-II, respectivamente. HESS-IT es un te-
lescopio de 28 m de didmetro localizado en el centro del array existente y MAGIC-IT
es un segundo telescopio de 17 m de didmetro localizado a 85 m de distancia de
MAGIC-I, que operardan conjuntamente.

Otra colaboracion importante es CANGAROO, que ha tenido otros experi-
mentos anteriores, pero ahora destaca el CANGAROO-III, que estd compuesto por
4 telescopios de 10 m de didmetro, localizado en el sur de Australia y comenzé su
observacién en 2004. Los telescopios tienen un espejo parabdlico compuesto de 114
espejos de 80 cm de didmetro, con un area efectiva de 57 m?, un campo de visién
de ~ 4° y con un umbral de energia alrededor de los 100 GeV. Por otro lado, el
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proyecto VERITAS es un array estereoscépico de 4 telescopios del tipo TACT de
12 m de didmetro localizado en el sur de Arizona, que empezd su andadura en 2007.
En la tabla 2.1 podemos ver una comparacién de las principales caracteristicas de
estos cuatro proyectos.

Tabla 2.1: Caracteristicas principales de cuatro telescopios Cherenkov

Telescope Espejos  No. Teles. No. Pixeles Pixel(°) E Umbral Campo visién
VERITAS 78 4 499 0.15 100 3.5
CANGARAOO-III 78 4 427 0.17 100 3.4
MAGIC-I 236 1 577 0.1-0.2 80 3.5
HESS 104 4 960 0.16 100 5

Por tltimo, podemos destacar que existen varios proyectos futuros (13), de los ti-
pos mencionados, como por ejemplo CTA (Cherenkov Telescope Array, (36)), GAW
(Gamma Air Watch, (45)), AGIS (Advanced Gamma-ray Imaging System, (8))
MACE (Magor Atmospheric Cherenkov telescope Experiment, (33)), Ashra (All-
sky Survey High Resolution Air-shower detector, (39)) y HAGAR (High-Altitude
GAmma-Ray telescope, (41)).

2.4. Fuentes césmicas de muy alta energia

En las secciones previas se ha hecho un repaso al estudio de los rayos césmicos y a
su deteccién desde satélites y desde tierra. Para estudiar la aceleracién y propagacién
de los rayos césmicos cargados, debemos estudiar los objetos posibles emisores y
productores que veremos en esta seccion. Existen diversos tipos posibles de fuente,
tanto galacticas como extragaldcticas. Ademéas se hard una breve introduccién al
estudio de materia oscura no bariénica. Todos estos tipos de objetos son estudiados
dentro de la colaboraciéon MAGIC por diferentes grupos de trabajo. La figura 2.14
muestra las diferentes fuentes de rayos v de muy alta energia descubiertas hasta 2007
(Hinton 2007). Se espera que este niimero aumente con los nuevos experimentos en
un futuro préximo.

2.4.1. Remanentes de Supernova

Los Remanentes de Supernova (SNRs) son la estructura resultante de una ex-
plosién de supernova, ocurriendo al final de la vida de una estrella. Una supernova
es una estrella que explota violentamente, adquiriendo de forma temporal un brillo
altisimo. La explosién sucede cuando se pierde el equilibrio de la estrella entre gra-
vedad y presién, el cual debe existir entre las capas externas y la presién interna,
es decir, que cuando el ntcleo es incapaz de sostener las capas externas, sobreviene
el colapso gravitacional. La explosién es tan energética que la estrella se destruye y
sus capas externas son lanzadas al espacio a gran velocidad.
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Figura 2.14: Mapa del cielo de fuentes v de muy alta energia descubiertas hasta 2007, mostradas
en coordenadas galdcticas. También aparece un zoom del plano galdctico donde maés
fuentes se han detectado.

Existen varios tipos de supernova dependiendo del objeto de origen. Las super-
novas de tipo Ia se forman cuando una enana blanca agrega demasiada materia de
su companera activa como para proceder a la fusién de todo su nitcleo, al alcan-
zar una masa critica, generando una explosién termonuclear. Otra caracteristica de
este tipo de supernovas es la falta de hidrégeno y helio, pero presentan una linea
de silicio en sus espectros de emisién. La teoria mas aceptada con respecto a este
tipo de supernovas sugiere que son el resultado de la acrecién de masa por parte de
una enana blanca de carbono-oxigeno de una estrella compafera, generalmente una
gigante roja.

Otra clase son las supernovas de tipo Ib/c que se forman cuando una estrella
muy masiva (por ejemplo de tipo Wolf-Rayet), al final de su vida, agota su combus-
tible y muere creando una explosiéon muy violenta, generando elementos quimicos
pesados y nicleos radiactivos y quedando como resto un nicleo central muy denso y
la nube de gas. Las supernovas de tipo Ib/c también se caracterizan por la falta de
hidrégeno puesto que se tratan de estrellas masivas que han perdido su hidrégeno
debido a los fuertes vientos estelares o por la transferencia de materia hacia una
compaifiera quedando expuesto el ntcleo, el cual sigue teniendo reacciones nucleares
en su interior. En casos extremos no solo escapa el hidrogeno sino también el helio
dejando al desnudo el nicleo de carbono, éste es el caso de las supernovas Ic.
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Las supernovas de tipo II son el resultado de la imposibilidad de producir
energia una vez la estrella alcanza el equilibrio nuclear con un ntucleo denso de
hierro y niquel. Estas supernovas se caracterizan también por tener hidrégeno en su
espectro, procedente de la atmosfera de la estrella masiva origen de la supernova, lo
contrario que ocurre en los otros tipos. El colapso e implosién transforma el nicleo
de la estrella, pudiendo dar lugar a un objeto extraordinariamente compacto (un
centimetro cibico de materia de este objeto pesa del orden de cien millones de
toneladas) llamado estrella de neutrones. También se especula con la posibilidad
de que en algunos casos la densidad de este objeto sea tan grande que la propia
atraccién gravitatoria sobre los fotones impida la emisién de luz; es decir, lo que se
conoce cOMO UN agujero negro.

La répida liberacién de energia (del orden de 10°! erg) que se produce en la ex-
plosién ocasiona que las capas mas externas de la estrella, formadas por gas a gran
temperatura, son enviadas hacia el medio interestelar creandose una onda de cho-
que que emite radiacién en todo el espectro electromagnético y donde las particulas
pueden ser aceleradas hasta muy altas energias. El medio interestelar es enriqueci-
do con el material estelar procedente de la explosién. Este material expandiéndose
y viajando a través del medio interestelar es lo que se conoce con el nombre de
Remanente de Supernova. Si la explosion de la supernova es relativamente reciente
(< 1000 anos), el remanente se podré observar en visible, pero serd mas notorio en
rayos X y en radio. Como ejemplo de SNR véase la figura 2.15, donde puede obser-
varse la Nebulosa del Cangrejo (Crab) en cuatro filtros diferentes: radio, infrarrojo,
optico y rayos-X.

Figura 2.15: Imdgenes de la Nebulosa del Cangrejo en diferentes filtros: radio (arriba-izquierda),
infrarrojo (arriba-derecha), éptico (abajo-izquierda) y rayos-X (abajo-derecha).



30 Astronomia de rayos vy de muy alta energia 2.4

La supernova pasa por los siguientes estadios después de la explosién (Woltjer
1972):

= Expansion libre del material eyectado: El material barrido por el cho-
que es menor que la masa de la estrella eyectada y su velocidad es igual a la
velocidad de la onda de choque inicial (~ 10* km/s). Esto puede durar entre
decenas hasta centenas de anos dependiendo de la densidad de los gases situa-
dos alrededor de la supernova y barriendo tanta cantidad de medio interestelar
como cantidad de material eyectado. El remanente estd radiando desde radio
hasta rayos v, y su energia ha disminuido muy poco.

» Fase de Sedov-Taylor: En esta fase se produce un barrido hasta la concha de
choque de gas estelar. Esto es conocido con el nombre de expansion adiabdtica.
La energfa interna de la concha sigue siendo mayor comparado con las pérdidas
en radiacién, asi el total de energia permanece casi constante. La tasa de
expansion estd determinada por la energia inicial de la onda de choque y
por la densidad del medio interestelar. Se cree que ésta es la fase donde se
acelerarian los rayos cosmicos.

» Fase radiativa: En esta fase se produce un enfriamiento de la concha para
formar una delgada (< 1 pc) y densa (1 - 100 millones de dtomos por m?)
capa que rodea al interior caliente. Esta fase estda gobernada por la presién.
La concha se puede ver facilmente en distintas longitudes de onda debido a la
desionizacién de dtomos de hidrégeno y de oxigeno, puesto que la temperatura
ha bajado hasta ~2 x 10* K, precisamente cuando es posible que los electrones
se recombinen con carbono y oxigeno, pudiendo esto observarse en las lineas
de emision en ultravioleta. La capa se sigue expandiendo debido a su propia
inercia. Esta fase se puede detectar en radio debido a la emisién de los dtomos
de hidrégeno neutro.

» Enfriamiento del interior: La densa capa continta expandiéndose debido a
su propia inercia. Este estadio de la evolucién se detecta principalmente por
la emisién de ondas de radio de los atomos de hidrégeno neutros.

= Fase de dispersién: Se produce una fusién con el medio estelar, la radiacion
X llega a ser mucho menos aparente, el remanente se enfria ain mas y el resto
de supernova se va desacelerando hasta alcanzar la velocidad del medio que la
rodea, llegando a mezclarse con el medio interestelar contribuyendo asi a su
energia cinética en el curso de los siguientes 10* afios.

Desde hace mas de 50 anos, se cree que las ondas de choque de este tipo de
objetos es donde se aceleran los rayos césmicos galacticos a muy altas energias y
deberian producir grandes cantidades de radiacién gamma. El caso mas probable de
la produccion de esta radiacion seria en la desintegracién de piones neutros como
el resultado de la aceleracion de los rayos césmicos en la onda de choque de la
supernova al interactuar con nubes moleculares del medio interestelar cercano o por
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la desintegracién de piones producidos en los choques entre protones de la onda
de choque y protones de las ultimas capas de la atmodsfera y del viento estelar.
Este escenario y el mecanismo de Fermi de primer orden (ver apéndice A) podrian
explicar el espectro observado de los rayos césmicos y su composiciéon. Los SNRs
son consideradas los mejores candidatos para la aceleracion de los rayos césmicos
hadrénicos para alcanzar la rodilla en el espectro a una energia de 10'® eV basindose
en 3 razones:

= El total de energia de los rayos cdésmicos equivale alrededor del 10% de la
energia media de las supernovas en nuestra Galaxia puesto que en el caso de
los SNR, la energia de los rayos césmicos en la fuente puede ser comparada
con el poder de las explosiones de supernova de tipicamente 10°! erg (Woltjer
1972), por lo tanto los SNRs son unos buenos candidatos si el mecanismo
de aceleracién de Fermi tiene una eficiencia de aceleracién entorno al 10 %
(Berezhko & Volk 2000).

= Las explosiones de supernova producen la mas alta entrada de energia en el
medio interestelar.

» La onda producida por las explosiones de supernova pueden acelerar particulas
por medio de la aceleracion difusa de Fermi produciendo un indice espectral de
-2, puesto que las particulas aceleradas por este mecanismo tienen un espectro
que sigue una ley de potencias como la observada para los rayos césmicos (ver
apéndice A).

Se han detectado ya algunos restos de supernova a energias mayores de 300
GeV compatibles con la hipétesis de aceleracion de electrones. La observacién de
rayos v producidos en la interaccién de hadrones acelerados en la onda de choque
de una supernova con una nube molecular seria una prueba esencial de la presencia
de hadrones en los restos de supernovas. La dificultad radica en ser capaces de
discernir si la radicion de rayos y observada es de origen hadroénico o lepténico. Para
ello habria que observar suficientes SNRs en rayos v de muy alta energia y mostrar
que la radicién es debida a interacciones hadrénicas. La identificacion y deteccién de
rayos v provenientes de la desintegracién de piones constituiria la prueba del origen
galdctico de los lugares de aceleracién de los rayos césmicos (Drury et al. 1994). Por
todo esto, es necesario realizar observaciones mas profundas en el sentido de cubrir
un mayor rango de energia, de los pocos GeV hasta varias decenas de TeV y con una
resolucién angular mejor para poder determinar los lugares de aceleracién dentro
de la nube. Concretamente, para el remanente de supernova 1C443 se ha realizado
un estudio de este tipo y se ha llegado a la conclusién de que la emisién de rayos ~y
es consistente con la interpretacién de interacciones de rayos césmicos con la nube
molecular situada enfrente del remanente (mas detalles en la seccién 7.2.1).
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2.4.2. Pulsares y su nebulosa

Los pulsares, son el producto final de una supernova, lo que queda en su interior,
tras el colapso de una estrella masiva (M > 8My) o a partir de la acrecién de
materia de una enana blanca en un sistema binario. Concretamente, los pulsares
son estrellas de neutrones altamente magnetizadas y que giran a gran velocidad
con periodos desde 1.6 ms hasta segundos (Lorimer 2001). El Pulsar Wind Nebula
(PWN) o también llamado plerion es la nebulosa emitiendo radiacién sincrotrén, el
cual es alimentado por el viento relativista de un pulsar en su interior. El prototipo
de PWN es la Nebulosa del Cangrejo. Los pleriones son un tipo de remanente,
denominado relleno, que no tienen una estructura de tipo concha y tienden a ser
simétricos pero estan muy excitados en su interior debido a la presencia del pilsar,
que posee un poderoso campo magnético que interactiia con el remanente.

En la creacién de un pulsar, la contraccién de la estrella produce, debido al
principio de conservacién del momento angular, un aumento en su velocidad de
rotacion tan grande que en ocasiones la estrella da una vuelta completa en sélo
centésimas de segundo. Las particulas cargadas atrapadas en su campo magnético
alcanzan velocidades préximas a la de la luz originando un cono de radiacién que gira
con la estrella. La radiacién es observada desde tierra sélo cuando el haz incide sobre
ella y, por tanto, aparece en forma pulsada del mismo modo que observamos desde
el mar la luz emitida por un faro. La masa de un pilsar es aproximadamente de 1.4
Mg y su radio de 10 km, lo que se traduce en densidad extrema. Dependiendo de la
intensidad del campo magnético los pulsares se clasifican en pilsares normales con
un campo magnético del orden de 102 G y los piilsares de milisequndo con campos
del orden de 10° G o menor. Los prilsares son los objetos con campo magnético més
intenso conocido, ademas de los agujeros negros, y junto con sus condiciones fisicas
extremas, que proporcionan un campo gravitatorio muy fuerte, se constituyen en
uno de los mayores aceleradores de particulas. A una cierta distancia del pilsar se
tiene un fuerte frente de onda estacionario donde las particulas son aceleradas hasta
altas energias y emiten radiaciéon de curvatura y producen emisiéon efecto Compton
inverso (Aharonian, Atoyan y Kifune 1997).

2.4.3. Sistemas Binarios con acrecion estelar

De los procesos energéticos mas interesantes del Universo, sin duda uno de los
mas relevantes es la transferencia de masa entre los dos componentes de un sistema
binario. Este tipo de fuentes son denominadas Sistemas Binarios con acrecidn
estelar, entre los cuales destacamos: las Variables Cataclismicas, las Binarias de
rayos-X y los Microcudsares. Las primeras estan formadas por una enana blanca y
por una estrella fria de tipo M, las segundas estan constituidas por una estrella de
neutrones y una estrella de la secuencia principal y los dltimos tienen un agujero
negro en lugar de una estrella de neutrones y donde la acrecién de materia por el
agujero crea chorros relativistas como en los AGNs.
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Variables Cataclismicas

Las Variables Cataclismicas son una clase de sistema binario compuestas por
una enana blanca (primaria) y una estrella de la secuencia principal (secundaria) de
tipo tardio (K-M) que orbitan alrededor del centro de masas del sistema (Rodriguez
2004), figura 2.16).

Hot Sﬁot\F :

N Accretion Disk

~..Normal Star

Figura 2.16: Imagen artistica de una variable cataclismica con sus componentes.

La estrella secundaria se va envejeciendo y dilatando, con lo que parte de su
material es desprendido para precipitarse hacia la enana. A causa del movimiento
del sistema, el chorro de gas que parte de la secundaria se pone en érbita alrededor
de la primaria. El choque del chorro consigo mismo y el efecto de varios procesos que
disipan energia hacen que al final se forme un disco alrededor de la enana llamado
disco de acrecimiento. En el punto donde el chorro de gas choca con el disco se forma
una regién de gran luminosidad llamada mancha brillante o caliente. Este fenémeno
produce subitas e impredecibles explosiones que resultan en el incremento del brillo
del sistema. La variabilidad de luminosidad se produce en escalas de tiempo de unos
segundos a unos pocos anos, asequible para su observacion, y sus periodos orbitales
van de una hora a decenas de dias.

El brillo del sistema depende del ritmo de acrecimiento, es decir, de la velocidad
a la que se transporta el gas desde la secundaria el disco, existiendo ritmos oscilando
entre 10 y 108 gr/s. Este depésito de gas genera temperaturas en la primaria del
orden de 10® grados, lo que hace que se emita radiacién muy energética en el rango
UV y en rayos X. Aparte de estos fenémenos, se producen muchos otros que dejan
marcas en las curvas de luz y en la estructura y movimiento de las lineas de emisién
y absorcién del espectro, desde el rango de las ondas de radio hasta los rayos X. Los
importantes hallazgos realizados en este campo tienen aplicacién directa en otros
objetos astrofisicos en los que los discos juegan un papel importante, como por
ejemplo las binarias de rayos X y, probablemente, en los nicleos activos de galaxias.
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Binarias de rayos-X

Este tipo de sistemas binarios estd constituido por una estrella de la secuencia
principal y un objeto compacto (estrella de neutrones o agujero negro). El mecanis-
mo més eficiente para explicar las luminosidades tan altas (~ 1038 ergs) en este tipo
de sistemas es la disipacién térmica de la energia del gas que gira entorno al objeto
compacto en el disco de acrecion, donde en su zona interna alcanza la temperatura
necesaria para la emisién de rayos X (Casares 1993). Las binarias de rayos X se di-
viden en binarias de alta masa (HMXB) y las de baja masa (LMXB). Para el primer
tipo, la companera del objeto compacto es una estrella supergigante caliente de tipo
OB con masa tipica mayor de 10 Mg. Para el segundo tipo, la companera es poco
masiva (< 1.5 Mg ), de la secuencia principal de tipo K o ligeramente evolucionada.
Este tltimo tipo también pertenece al subtipo de variables transitorias, en las cuales
se produce un aumento repentino de la luminosidad en varios érdenes de magnitud
en una escala de tiempo de varias decadas en todas las longitudes de onda.

En las Binarias de rayos-X, la materia acretada desde la companera cae en
espiral, a lo largo de las lineas de campo, hacia los polos magnéticos de la estrella
de neutrones. El calentamiento de los polos de la estrella de neutrones produce
la emisién de rayos X térmicos. Un posible mecanismo para la emision de rayos
~v es que los protones acelerados en los polos interaccionen con la atmosfera de
la companera produciendo piones, con su consiguiente decaimiento en rayos ~. En
cuanto a detecciones se refiere, el experimento HEGRA confirmé la deteccion de
emisién en el rango TeV cerca del nicleo de la asociacién Cygnus OB2 (Aharonian
et al. 2002, Aharonian et al. 2005), denominando a esta fuente descubierta TeV
J2032+4130. Esta misma fuente ha sido observada recientemente por MAGIC-I
(Albert et al. 2008b), obteniendo también una senal compatible con la encontrada
anteriormente por HEGRA. Para mas detalles sobre estos y otros descubrimientos
ver seccion 4.2.

Microcuasares

Los Microcudsares son como los cudsares (una estrella en érbita con un agujero
negro en donde existe transferencia de materia) pero en miniatura, en el sentido
de que su masa es menor. Ademas, los fenémenos que rigen la vida de los haces
de particulas se desarrollan en escalas de tiempo de dias o meses, lo que los hace
mas adecuados para la observacién. Poseen jets o chorros relativistas y su disco
de acrecion es mas caliente que el de un cudsar y ademéas emite en rayos-X. Se ha
descubierto radiacion de rayos v proveniente de la aceleraciéon de particulas de muy
alta energia en los chorros relativistas. Prueba de ello es el decubrimiento de emisién
variable en el microcudsar LSI +61 303 (ver seccién 4.2.5).

Segiun Mirabel (2004, figura 2.17), aunque los microcudsares, los GRBs y los
AGNs son fuentes con diferentes condiciones fisicas, los chorros son producidos por
un unico proceso electromagnético en el cual el plasma cargado es acelerado por
campos eléctricos que son generados a su vez por el campo magnético del objeto.



2.4 Fuentes cosmicas de muy alta energia

35

Este mecanismo podria ser el responsable de tres tipos de objetos astronémicos:
los microcudsares, los cudsares y los colapsares. Estos ultimos serian el colapso de
la estrella masiva, causa probable de algunos GRBs. Todos contienen un agujero
negro en su interior, un disco de acreciéon y chorros relativistas. Cuando el chorro
estd alineado con la linea del observador, estos objetos se denominan microblazar,
blazar y GRB, respectivamente. Ademds en su estudio concluye que los chorros
tienen las siguientes propiedades:

= Aparecen después del decaimiento del flujo en rayos X del sistema binario.
= Son producidos durante la reposicién del disco de acrecién interior.
= La inyeccién del chorro no es instantdnea, puede durar hasta ~ 10 min.

= El tiempo de demora entre los chorros a las longitudes de onda de 2um, 2cm,
3.6cm, 6cm y 21cm son consistentes con el modelo de expansién adiabatica de
nubes propuesto para los chorros en AGNs.

= La emision sincrotrén se observa hasta el infrarrojo y, probablemente, hasta
los rayos X, lo que implicaria la presencia de electrones con energias de TeV

en los chorros.
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Figura 2.17: Objetos donde se producen chorros.
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2.4.4. Ntcleos Activos de Galaxias

Los Nicleos Activos de Galazias (AGNs) son las regiones centrales de las
galaxias activas. Se caracterizan por su alta luminosidad (10*~4% erg/s) respecto
al resto de la galaxia y por ser una regién de emisiéon muy compacta. Debido a la
gran diversidad de rasgos observacionales, se pueden clasificar en muchas clases y
subclases, siendo la principal divisién entre los de fuerte y débil emisién en radio.
Existe un modelo unificado que propone como origen de la emisién de los AGNs,
la acrecién por parte de un agujero negro muy masivo (10° - 10 M) situado en
el centro de la galaxia (Urry y Padovani 1995) con un disco de acrecién a su
alrededor que emite en rayos-X, en UV y visible. Ademas, en los de fuerte emisién
en radio, existen chorros en la direccién perpendicular al plano de acreciéon emitiendo
en todo el espectro electromagnético, desde radio hasta rayos . La emisién en radio
es consecuencia de la radiacion sincrotrén producida por las particulas relativistas
del chorro. También se cree que la emisién de muy alta energia es producida por
electrones energéticos cuando interactiian con fotones de baja energia dentro del
chorro (efecto Compton inverso) o por protones que generan cascadas hadrénicas.
Como AGN’s se incluyen varios tipos de objetos como los cudsares, las galaxias
Seifert y las radio galaxias. Las diferencias entre las propiedades observables de estos
objetos depende de su orientacion respecto del observador. Ademds, se denominan
blazar a los AGNs que tienen chorros apuntando en la direccién del observador, y
por este motivo, son uno de los objetos més interesantes para la astronomia gamma.
Su emision es variable, mostrando fuertes erupciones ocasionales llegando a duplicar
su flujo en cuestién de minutos a meses, y siendo esta emisién compatible con otras
en diferentes longitudes de onda. Las medidas de la radiacién gamma en los AGNs
permite estudiar el fenémeno de los chorros y de la materia acretando en el agujero
negro. Han sido varias las detecciones de este tipo de objetos por el telescopio
MAGIC-I como podemos ver en la seccion 4.2.

2.4.5. Luz extragalactica de fondo

Otro aspecto interesante de la biisqueda de fuentes extragalacticas es el estudio
de la posible atenuacion de la radiacion gamma en su camino hasta nosotros, de-
bido a los campos de radiacién de fondo. Esto es lo que se conoce con el nombre
de Luz eztragaldctica de fondo o Eztragalactic Background Light (EBL).
Dada una densidad para EBL nos permite obtener una distancia méaxima a la cual
estaria una fuente de rayos v para no ser detectada, el denominado horizonte de
rayos 7. Asi, el universo visible en radiacién gamma de alta energia estd limitado
por la absorcién debida al fondo infrarrojo intergaldctico o, lo que es lo mismo, por
el EBL. Por otro lado, se puede determinar una medida de la densidad del EBL,
estudiando un gran numero de fuentes extragalacticas conocidas, como ya han he-
cho las colaboraciones HESS (Aharonian et al. 2007) y MAGIC-I (Albert et al.
2008h).
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2.4.6. Explosiones de rayos vy

Las Ezplosiones de rayos 7 (GRBs) constituyen uno de los mayores enigmas
de la astrofisica moderna. Los GRBs son gigantescas explosiones que parecen ocurrir
en el universo distante en cualquier direccién y que duran desde milisegundos a
horas en el rango de los rayos v y que aparecen alrededor de una vez al dia sin
aparentemente relacion alguna con ninguna fuente conocida. En cuanto al origen de
dichas explosiones se ha especulado con la posibilidad de la existencia de explosiones
ain mas energéticas que las supernovas. Los GRBs se dividen en dos clases: los de
corta duracién (entre milisegundos y 2s) y los de larga duracién (entre 2s y unos
cientos de segundos). Los primeros se piensa que son el resultado de la fusién de
un sistema binario que incluye la colision de objetos compactos y la formacién de
un nuevo objeto compacto liberando cantidades de energia en un corto periodo
de tiempo. Para los de larga duracién se piensa que son supernovas asimétricas o
explosiones de hipernovas. Los fotones de energias de GeV pueden ser producidos
via sincrotréon o efecto Compton inverso por electrones acelerados en los frentes
internos. En cuanto a posibles detecciones, EGRET ha detectado GRBs con energias
hasta los GeV (Hurley et al. 1994) y, recientemente, también Fermi ha obtenido
algunas detecciones publicadas en la circular GCN (Gamma ray bursts Coordinates
Network). MAGIC-I tiene una inmensa area efectiva y un répido reposicionamiento,
que precisamente nos permitiria observar la posible senal procedente de un estallido
de GRB y asi buscar las contrapartidas en rayos 7 de muy alta energia. Se han
observado alrededor de 40 GRBs pero no se ha encontrado sefial de emisién de rayos
v, sbélo se ha podido dar limites superiores. Para mas detalles sobre estos y otros
descubrimientos de MAGIC-I ver la seccién 4.2.

2.4.7. Busqueda de candidatos a materia oscura no bariénica

El Universo se rige por dos procesos basicos que dictaminan como evoluciona. Por
una parte, la expansion que tiende a separar su contenido y la fuerza de la gravedad
que tiende a agrupar la energia. El destino del Universo depende del equilibrio de
estas dos fuerzas. Dado que la cantidad de materia es la que determina la geometria
y evolucion, junto con la radiacion y la constante cosmoldgica, uno de los objetivos
primordiales de la cosmologia es determinar dicha cantidad. La materia ordinaria
que conocemos estd constituida por protones, neutrones y electrones, que se agrupan
para dar los objetos que conocemos. Estas particulas se denominan bariones y por
lo tanto la materia que constituyen se denomina materia barionica.

Se cree, por tanto, que la mayor parte de la materia del Universo estd formada por
particulas que no se han detectado todavia en la Tierra. Hay una serie de evidencias
de la falta de materia o de que la mayor parte de la materia no es bariénica, como
por ejemplo trabajos realizados sobre la curva de rotacion de la galaxia, sobre lentes
gravitatorias, sobre la estructura a gran escala o sobre los modos de oscilaciones
del espectro de potencias del espectro de microondas. Observaciones astronémicas
indican una posible existencia de un nuevo tipo de materia no luminosa ni bariénica
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contribuyendo a la densidad de energia total del Universo siendo casi 6 veces mas
que la materia bariénica (Albert et al. 2008c), denominada materia oscura no
baridnica. La velocidad de rotacién de las estrellas alrededor del centro de las
galaxias muestra que éstas contienen mucha més materia que la visible en el espectro
electromagnético, puesto que si el movimiento de cualquier sistema se rige por las
leyes de la gravedad, entonces tiene que existir una materia que no vemos para poder
explicar los movimientos observados (Castander 2004).

La fisica de la materia oscura ha adquirido mucho interés en los ultimos anos
después de la publicacién de las medidas hechas de la radiacién césmica de fondo por
el equipo del satélite WMAP. Combinaron sus medidas con otros datos obtenidos
del estudio de supernovas y con las medidas de agrupamiento de galaxias para
asi obtener que el Universo tiene una densidad de materia y energia igual a la
densidad critica y que su métrica es plana. Como conclusién obtienen que el cosmos
estd compuesto por un 5% de materia bariénica, un 25 % de materia oscura fria y
el 70 % restante de energia oscura.

Uno de los candidatos propuestos como materia oscura no baridnica es el neu-
tralino del modelo de MSSM (Minimal SuperSimetry Model), el cual es su propia
antiparticula. Hay varios tipos de neutralinos y el que maés interesa estudiar es el més
ligero y estable de todos ellos, el X (también llamado LSP - Lightest Supersymetric
Particle). Este se aniquila en dos quarks o bosones (XM — bb, ce, W-W+, 2020,
... etc), donde éstos decaen en positrones, antiprotones y gammas. Los experimentos
predicen masas en reposo del neutralino con un minimo de 40 GeV, que permiten
senales de rayos v de alta energia. Existen varias localizaciones donde un flujo de
rayos v es esperado prodecente de la aniquilaciéon del neutralino. Por ejemplo, loca-
lizaciones como el Centro Galactico y la galaxia Draco, siendo las dos observadas
por MAGIC-I (Albert et al. 2006, Albert et al. 2008a). El flujo esperado de rayos
~ depende del modelo de supersimetria usado como de la distribuciéon de densidad
de la materia oscura en la fuente observada. En general, se supone que la materia
oscura estd distribuida en un halo extenso alrededor de galaxias esferoidales. Tam-
bién, dependiendo del modelo usado, la seccién de aniquilacién, el nimero medio de
fotones producido y la forma del espectro de rayos -, pueden cambiar drésticamente.



Cascadas atmostéricas y luz Cherenkov

A causa del decaimiento del flujo de rayos - con la energfa, los de muy alta energia
no pueden ser detectados por satélites debido a su pequena &drea colectora. Las
medidas de este tipo de rayos solo pueden ser hechas con telescopios desde tierra,
que detectan las cascadas producidas por los rayos al interactuar con los ntcleos de
la atmésfera. Los telescopios de radiacién Cherenkov, que detectan la luz producida
por la radiacién v de muy alta energia, son la clave para estudiar los fenémenos mas
violentos y energéticos del Universo. En este capitulo se hard una descripcion de la
formacién de cascadas atmosféricas, destacando las diferencias entre las iniciadas por
rayos césmicos o por rayos 7y, asi como la formacién de luz Cherenkov y su técnica de
deteccion desde tierra, usando telescopios Cherenkov, mediante la llamada técnica
de formacion de imdgenes atmosféricas, en la que se obtiene una imagen del
desarrollo de la cascada para un posterior andlisis con el objetivo de deducir las
propiedades de la particula que la origind. De lo dicho anteriormente se deduce el
gran interés en la busqueda de fuentes de rayos v en un amplio rango de energias
que complementen las observaciones realizadas desde satélites, objetivo que se puede
conseguir con los telescopios que actualmente existen y los que estan en desarrollo.

3.1. Cascadas atmosféricas

Las particulas cargadas son desviadas por los campos magnéticos galdctico e
intergaldctico, por lo que pierden toda informacion sobre su direccién de origen.
Sélo las particulas neutras no son desviadas y, por lo tanto, de ellas se puede obte-
ner informacién de la direccién de procedencia. En particular, los rayos v nos dan
informacién sobre la fuente que los emitié asi como sobre la propagacion entre la
fuente y el observador. Ademas, los rayos césmicos pueden sufrir interacciones con
el medio interestelar, como por ejemplo, la fragmentacion de los ntcleos, ionizaciéon
o creacion de particulas. Todos estos subproductos derivados de los rayos césmicos,
son los que finalmente alcanzan la atmdsfera terrestre.

La opacidad de la atmoésfera terrestre a los rayos v dificulta su observacién. Pero
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en las ultimas decadas del siglo pasado ha sido desarrollada una técnica de deteccién
indirecta de rayos v de muy alta energia usando detectores terrestres. La principal
dificultad es que, ademds de los rayos v procedentes de la fuente de observacion,
también llegan a la Tierra rayos césmicos desde todas las direcciones, que a su vez
producen cascadas atmosféricas al contacto con la atmosfera al igual que los rayos
~. Al ser los césmicos méas numerosos, se hace imprescindible desarrollar un método
capaz de distinguir entre una cascada producida por un rayo césmico o producida
por un +.

Tanto los rayos v de alta energia procedentes de la fuente, como los rayos césmi-
cos, al alcanzar la atmoésfera terrestre (~ 25 km de altitud), interaccionan con ella,
concretamente con las moléculas del aire produciendo emisiéon de particulas secun-
darias, que a su vez experimentan mas interaciones en su propagacién a través de la
atmosfera, produciendo una cascada de particulas que recibe el nombre de cascada
atmosférica extensa o Extensive Air Shower (EAS). El nimero de particulas
secundarias crece hasta un maximo dado por la energia de la particula primaria, a
partir del cual las pérdidas energéticas se hacen dominantes y la cascada empieza a
ser absorbida. El tipo de cascada y de interaciones que se producen dependen de la
particula inicial primaria que las origina.

3.1.1. Cascadas iniciadas por rayos 7y

Cuando un fotén' entra en contacto con la atmésfera, el desarrollo de la cascada
comienza con la produccién de un par electrén-positrén (e, et), que se
reparten la energia de la particula incidente. Estos a su vez emiten nuevos rayos
v secundarios via bremsstrahlung, que vuelven a emitir nuevos pares (e, e*), y
el proceso vuelve a repetirse. El resultado es una cascada formada por 7, e~ y e™,
que viaja en la direccién del rayo 7 incidente primario con una pequena dispersion
(figura 3.1). A este resultado combinado de produccién pares electrén-positrén y la
radiacion bremsstrahlung se le denomina cascada electromagnética. El ntimero
de particulas crece a un ritmo exponencial hasta que las energias promedio caen
por debajo de una determinada energfa critica. Para los electrones y positrones,
esta energia critica viene definida como aquella por debajo de la cual el mecanismo
dominante de pérdida de energia es por ionizacién de las moléculas del aire en lugar
de bremsstrahlung. Para los v, esta energia critica es por debajo de unos cuantos MeV
donde la dispersién Compton domina a la produccién de pares (¢~, e*). La energia
critica para una cascada de este tipo en el aire tiene un valor de E. = 83 MeV.
Cuando se alcanza esta energia critica, la cascada alcanza su maximo desarrollo y
comienza a extinguirse, perdiendo energia, disminuyendo el ntimero de particulas
producidas y la energia de la cascada es disipada por ionizacién de los atomos en el
medio, produciéndose la absorcion de la cascada por la atmoésfera.

'Notar que cuando un electrén o positrén césmico entra en contacto con la atmdsfera produce
la misma cascada electromagnética, y no se pueden distinguir de las iniciadas por un fotén, con lo
que éstos formarfan parte del fondo que debemos eliminar.
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Figura 3.1: Desarrollo de una cascada atmosférica electromagnética iniciada por un rayo ~.

Debido a la dispersién miltiple de Coulomb y al campo magnético de la Tierra,
las particulas de la cascada se alejan de la direccion del rayo incidente o eje de la
cascada. Aunque el dngulo de dispersién es pequeno, al gran nimero de interacciones
hace que el efecto neto sea considerable. Con lo que a medida que la cascada viaja
hacia el suelo, ésta se va ensanchando formando un disco de algunos metros de
espesor que se desplaza a una velocidad cercana a la velocidad de la luz. Esta
dispersion se puede caracterizar usando el radio de Moliere Ry, el cual depende
de la longitud de radiacién X (ver apartado 3.1.3) y de la energfa critica en la forma
Ry = 21.2X0/E. (MeV x (g/cm?)/MeV). Teniendo en cuenta que la longitud de
radiacién varfa con la densidad, la expresién queda de la forma Ry, = 9.3 (g/cm?)
en el aire. En media, el 90 % de la energia de la cascada es depositada en un cilindro
alrededor del eje de la cascada de radio Ry, (este radio es de ~ 78 m sobre el nivel
del mar y de 190 m a una altura de 10 km) y el aproximadamenta 99 % en un cilindro
de radio 3.5 Ryy.

3.1.2. Cascadas iniciadas por rayos césmicos

La radiacién observada en la superficie terrestre es debida al constante bombar-
deo de nucleos atomicos a que se encuentra sometida la Tierra. Al penetrar en la
atmosfera, cada uno de estos rayos césmicos primarios o hadrones producen una
cascada similar a las de electrones y fotones pero en la que, debido a la distinta na-
turaleza de los procesos que tienen lugar, se crean una gran variedad de particulas
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elementales denominada cascada hadrdnica (ver figura 3.2). La cascada se inicia
cuando el nicleo primario colisiona con un nicleo atmosférico (nitrégeno u oxigeno)
produciendo una reaccién nuclear en la que parte de la energia se transforma en
materia, credndose nuevas particulas, sobre todo piones (7°, 7, 77) y en menos
medida kaones (KT, K~) y nucleones, donde las particulas nuevas creadas también
se desintegran en muones, neutrinos y electrones, de la forma:

™ — v+ 7(98.8%) (3.1)

™t — 1 4 v,(7,) (99.98 %) (3.2)

K* — p* +v,(9,) (63.54 %) (3.3)
K* — 7% 4 7°(20.68 %) (3.4)

pE — et + (o) + 7,(v) (~ 100 %) (3.5)

siendo el niimero expresado entre paréntesis la probabilidad de que se produzca cada
reaccién (Elsevier 2008).

El nicleo incidente y los fragmentos resultantes después de esta colisién siguen
viajando a gran velocidad en direccién al suelo, hasta que de nuevo tiene lugar
otra reaccién nuclear en la que se producen mads particulas y asi, sucesivamente,
hasta que la energia por nucleén cae por debajo del umbral de produccién de piones
(~ 1 GeV). Por lo tanto, una cascada iniciada por un hadrén esta constituida por
tres componentes, el niicleo hadrénico constituido por nucleones y kaones de alta
energia, la componente electromagnética y una componente de muones y
neutrinos. Hay que tener en cuenta que las particulas nuevas creadas también se
desintegran.

Alrededor del 90 % de todas las particulas producidas son piones, de los cuales
un tercio son neutros. Los piones neutros (7°) creados se llevan casi el 30 % de la
energia del primario y se desintegran casi instantdneamente, convirtiéndose en dos
rayos -y, antes que cualquier otra interacciéon hadrénica tenga lugar con el medio,
pues su tiempo de decaimiento es de 8.4- 10717 s, mientras que para los piones car-
gados es de 2.6-107% s. Cada uno de los fotones produce una cascada electrén-fotén.
La suma de todas ellas da lugar a la llamada componente electromagnética de
la cascada, que consiste en un disco de fotones, electrones y positrones que se mueve
a la velocidad de la luz. A medida que la cascada se acerca al suelo, es decir, profun-
diza en la atmdsfera, este disco aumenta su radio debido a las colisiones elasticas de
los electrones con los nicleos atmosféricos. Por otro lado, el niimero de particulas
presentes en el disco inicialmente crece hasta llegar a una profundidad, en la que
alcanza el maximo desarrollo, a partir de la cual las particulas son absorbidas en la
atmésfera. Como los piones neutros se llevan el 30 % de la energia en cada interac-
cién, se tranfiere esa energia de la cascada hadrénica a su parte electromagnética.

Los piones cargados (77, 77) pueden colisionar con otro nicleo atmosférico pro-
duciendo nuevas particulas o desintegrarse en un muén (p) y un neutrino (v), al
igual que los kaones cargados. El muén posee una vida media de 2 microsegundos,
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Figura 3.2: Desarrollo de una cascada hadrénica donde se pueden apreciar los distintas subcascadas
que se generan.

tras lo cual se desintegra convirtiéndose en un electrén y dos neutrinos. Sin embar-
go, debido a su alta velocidad (muy préxima a la de la luz), su vida media para un
observador en tierra es mucho mayor. De hecho, en casi todas las cascadas iniciadas
por rayos césmicos, una parte importante de los muones logran alcanzar la super-
ficie terrestre. Son tan penetrantes que muchos de ellos alcanzan profundidades de
cientos de metros bajo tierra, pero, al ser particulas cargadas, dejan un rastro de
ionizacién facilmente detectable. Gracias a esto se detectaron las primeras particu-
las secundarias. Por otro lado, los neutrinos que se crean en la desintegracién de
los piones y de los muones, a pesar de ser muy numerosos, poseen una probabilidad
de interaccion con la materia extremadamente pequena por lo que pasaron desaper-
cibidos en los experimentos pioneros. Su poder de penetracién es tan grande que
pueden atravesar completamente la Tierra. Junto con los neutrinos, los muones son
la principal fuente de pérdida de energia en una cascada hadroénica, puesto que se
llevan la mayor parte de la energia en cada interaccién.

3.1.3. Desarrollo longitudinal y lateral de la cascada

El comportamiento de los electrones es de interés debido a que son mas faciles
de modelizar que el resto de componentes. Es necesario primero comprender el com-
portamiento de la componente electromagnética para luego ser capaces de hacer uso
de las medidas experimentales. De esta componente se puede hacer un modelo a lo
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largo del eje de la cascada (desarrollo longitudinal) y a una distancia del eje de
la misma (desarrollo lateral). Veamos esto en mas detalle.

Una idea basica para el desarrollo de una cascada electromagnética fue prime-
ramente desarrollada por Heitler (1944), donde estimaba la posicién y el nimero de
particulas en el maximo de la cascada. La longitud de radiacién X§ para elec-
trones ultrarelativistas se define como la distancia media sobre la cual la energia de
los electrones se reduce en un factor e debido al bremsstrahlung®. Este modelo usa el
concepto de que la longitud de radiacion de este tipo de electrones es aproximada-
mente igual al camino libre medio de fotones de energia similar. Este camino libre
medio X se define como la distancia media en la que el nimero de fotones de un
haz de rayos 7 se reduce en un factor e por produccién de pares electrén/positrén.
Esto viene dado por XJ = 9/7X§ = 47,57 g/cm?, puesto que X§ = 37 g/cm?
para electrones en el aire?. En definitiva, este modelo de Heitler sélo considera la
producciéon de pares y el bremsstrahlung, asumiendo el mismo valor para la lon-
gitud de radiacién de los dos procesos. Por lo tanto, haciendo esta aproximacién
XJ = X§ = Xo, tras una distancia R = Xoln2, la energia media por particula se
reduce a la mitad, puesto que exp(—R/Xy) = 1/2. Ademads, si se supone que para
cada interaccion la energia es igualmente distribuida entre los productos resultantes,
se tiene que después de haber atravesado un espesor de X = nR en la atmésfera, la
cascada contiene N = 2" particulas, cada una de las cuales con una energia media
de E = Ey/N. Cuando esta energia media cae hasta convertirse en la energia critica
de la atmosfera (Ey/2" = E. ~ 83 MeV), la cascada alcanza el maximo desarrollo.
El nimero de particulas en el maximo de la cascada, que en promedio son 1/3 de
fotones y 2/3 de electrones y positrones, y la posicién del méximo vienen dados por

Xinaz = Xo - In % ) (3'6)
c
Ey
E .

Este modelo predice un incremento exponencial del nimero de particulas cuando
la cascada empieza su desarrollo y una dependencia con la energia de la particula
primaria Fy, puesto que el nimero maximo de particulas es proporcional a ella y la
profundidad crece logaritmicamente con ella. La variacién del nimero de productos
con la profundidad atmosférica (t = X/Xj) recibe el nombre de desarrollo longi-
tudinal de la cascada (figura 3.3). Ademas, la pérdida de energia en funcién de la
distancia recorrida en la atmosfera esta relacionada con la longitud de radiacion de
modo que se cumpla que —dE/dx = E/Xj.

Una aproximacién, mas realista, del nimero de particulas producidas en una
cascada electromagnética fue obtenida por Greisen (1956), donde no sélo tiene en

Nmax = N(Xmax) = (37)

2El valor de e, la constante de Neper, es aproximadamente de 2.7.

3Es més conveniente usar las medidas de densidad superficial de g cm™2, es decir, longitud
por densidad en lugar de sélo longitud para que asi la pérdida de energia sea independiente de la
densidad del medio.
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Figura 3.3: Desarrollo longitudinal en la atmésfera de una cascada electromagnética en 3D (izquier-
da) y en un sistema 2D (derecha).

cuenta la produccion de pares y el bremsstrahlung, sino también la pérdida de energia
de los electrones por ionizacién. Greisen resuelve las ecuaciones de la cascada en las
que se da el nimero medio N, de electrones y positrones de la cascada en funcién
de la profundidad atmosférica ¢4, expresada en longitudes de radiacién (t = X/Xj),
que viene dada por

0.31
Ne(t;E()) _ . €t(1—1.51ns) (38)

VIn(Ey/E,.) ’

siendo E, la energia critica, F = Ey/N la energia media con N el niimero de particu-
las secundarias generado al atravesar un cierto espesor de la atmésfera. Ademés, el
pardmetro s = 3t/(t + 2 - In(Ep/E.)) (adimensional) se conoce como la edad de la
cascada, que indica el grado de desarrollo de la misma. El valor s = 0 es el punto
de interaccién o creacion de la cascada, 0 < s < 1 que indica que la cascada va
aumentando de tamano, es decir, que el nimero de electrones crece, y s = 1 indica
el desarrollo maximo y, por lo tanto, el momento a partir del cual la cascada empieza
a extinguirse.

4La profundidad atmosférica t determina el valor del espesor de la atmdsfera a lo largo del eje
de la cascada. Esta se mide desde la parte superior de la atmdsfera hacia abajo en la direcciéon de
la particula incidente. Ademas, estd relacionada con la densidad de la atmdsfera de manera que
inf
t= p(h)dh.
R
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La profundidad en el maximo de la cascada viene dado por tya, = In(Ey/E.),
con la misma dependencia logaritmica con la energia de la particula primaria que en
el modelo anterior, aumentando con la energia del v primario. Si bien para cascadas
de 10 TeV el maximo todavia esta por encima de los 6.8 km, por lo que el ntimero
de electrones y positrones que alcanzan el detector es mucho menor que el que existe
en el maximo de la cascada. De la figura 3.4 se deduce que los rayos v que inducen
cascadas atmosféricas en el rango de energia de 30 GeV hasta 30 TeV y éstas llegan
a mas profundidad atmosférica a mayor energfa.
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Figura 3.4: Desarrollo longitudinal de una cascada electromagnética representando el nimero de
electrones frente a la profundidad atmosférica en unidades de la longitud de radiacién,
donde las lineas corresponden a diferentes energias.

El desarrollo lateral (figura 3.5) de la cascada se puede modelizar segin la
formula NKG de Nishimura y Kamata (1952) y Greisen (1960) que describe la
densidad de electrones-positrones en funcién de la distancia r al eje de la cascada.
Esta férmula es valida para edades de la cascada de 1 < s < 1.4 y se define como

Nt EBo) [ \T? o\ (4.5 —s)
pe(r,t, Bo) = R, (RM> ' (1 * E) 27D (s)T(4.5 — 25) (39)

donde Ry es el radio de dispersién de Moliere (79 m a nivel del mar) y I' la funcién
gamma’. Esta férmula muestra que la dispersién lateral aumenta con la edad de la
cascada s.

La dispersién lateral de la cascada hadrénica es mucho mayor que las cascadas
iniciadas por un rayo v debido al gran momento transversal de la produccién de

®La funcién I se define como -
I'(z) = / t~ e dt (3.10)
0

siendo z un nimero complejo con parte real imaginaria.
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Figura 3.5: Desarrollo lateral de una cascada electromagnética donde los positrones y electrones
estan en funcién de la distancia al eje de la cascada.

piones y el desarrollo longitudinal es también mucho mayor debido a que la longitud
de interaccion de un proton en la atmésfera es mas del doble que la correspondiente
para un electrén. Concretamente, en el aire, para un electrén la longitud de radiacién
es de 37 g/cm?, para un protén de 83 g/cm?, para un pién es de 107 g/cm? y para un
kaén es de 138 g/cm?. Por lo tanto, la profundidad de penetracién de una cascada
hadroénica es mucho mayor en la atmésfera que una cascada electromagnética. Esto
se puede comprobar usando el modelo de Gaisser (1990), en el cual se supone que
un nucleo de masa A y energia total Ey es igual a A nucleones independientes de
energia Fy/A. Este modelo supone que la profundidad de la primera interaccién
de cada uno de los nucleones es la misma que si hubiera entrado en la atmédsfera
independientemente. Se puede obtener una férmula para la profundidad atmosférica
de una cascada hadrénica analoga a la de una cascada electromagnética en funcién
de la masa del nucleén que viene dada por

Kmaz Ey
o AR, (3:11)

siendo X la longitud de radiacién del nucleén en el aire. De esta expresién también
se deduce que para hadrones primarios de la misma energia, las cascadas iniciadas
por el de mayor masa se desarrollan a mayor altura en la atmosfera.
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3.2. Luz Cherenkov

La luz Cherenkov es un tipo de radiacién electromagnética emitida por una
particula cargada cuando se mueve en un medio dieléctrico a una velocidad v mayor
que la velocidad de la luz en ese medio, es decir, cuando v > ¢/n siendo n el indice
de refraccién del medio. Esta radiacién fue descubierta por Cherenkov (1934) y
explicada por Frank y Tamm (1937).

La luz Cherenkov se emite solo a un determinado dngulo respecto de la direccion
del movimiento de la particula, llamado angulo Cherenkov. Este angulo depende
de la velocidad de la particula y del indice de refraccién del medio. Segun el principio
de Huygens, que es una interpretacion geométrica de la emisién de luz Cherenkov,
asumiendo que en cada punto de la trayectoria de la particula emergen ondas esféri-
cas, éstas se moveran mas lentamente que la particula y todas se irdn quedando
detras confinadas en un cono de dngulo cos = 1/(fn), con 5 = v/c siendo v la ve-
locidad de la particula y n el indice de refraccién. Asi el angulo Cherenkov aumenta
con la velocidad de la particula y el angulo maximo de emision corresponde al caso
relativista (8 = 1; Oaz = cos 1 (1/n)). La velocidad minima para que se produzca
emisién es Bpin = 1/n, y en este caso la direccién de la radiacién coincide con la
direccién de la particula (6, = 0).

Dentro de una cascada atmosférica, la velocidad minima para que exista emisién
de luz Cherenkov (Gn = 1/n), nos determina una energia minima umbral para

la radiacién

m002 m002
1—

\/1 - 72nm \/ n2

siendo mg la masa en reposo de la particula. El indice de refraccién a nivel de mar
es de n = 1.00029, por lo que la energia umbral de emisién para electrones, muones
y protones es de 21.3 MeV, 4.4 GeV y 39.1 GeV, respectivamente. Por lo tanto, las
particulas que dominan la emisién de luz Cherenkov son los electrones.

Como el indice de refraccién de la atmdsfera no es constante, sino que cam-
bia con la densidad de ésta, la energia umbral y el dngulo de emisién Cherenkov
varian con la altura. Suponiendo una atmésfera isotérmica y que la densidad varia
exponencialmente con la altura, tenemos que la densidad del aire es de

Emin =

(3.12)

h

p(h) =po-e To, (3.13)
siendo pg = 0.00135 g/cm? la densidad del aire a nivel del mar y hg = 7.1 km una
altura de referencia. Por lo que el indice de refraccién a una altura h es segtin Jelley
(1955)

_h
n(h)=1+mn,=1+mn-e T, (3.14)
siendo 19 = 2.9 x 10™%. Pero esta aproximacién sélo es valida para pequenos dngulos
cenitales. Sustituyendo esta aproximacion para el indice de refracciéon y teniendo en
cuenta que a medida que la particula se mueve hacia el suelo, la energfa umbral dis-
minuye (es decir, aumenta con la altitud) y el dngulo Cherenkov aumenta, pudiendo
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aproximarlos como

2

Epin(h) ~ 20 eh/2ho (3.15)
2no

Omaz (rad) ~+/2nge ="/ (3.16)

Como ejemplo, a 10 km de altura la energia umbral de emisién de luz Cherenkov
es de 43 MeV para los electrones y positrones, de 8.9 GeV para muones y de 78.8
GeV para protones. Este valor es menor que la energia media de los electrones y
positrones en el maximo de una cascada electromagnética que es de 83 MeV. La
variacion del angulo Cherenkov, ademas del hecho de que las particulas cargadas se
mueven hacia el suelo, produce un efecto geométrico consistente en la formacion del
anillo Cherenkov (figura 3.6), alrededor del punto de impacto de la particula. El
pardmetro de impacto (IP) es un valor importante que caracteriza la observacién de
las cascadas y es definido como la distancia entre la localizacion del telescopio y el
punto donde el eje de la cascada intersecta con el plano perpendicular al eje éptico
del telescopio.

3]
]

Figura 3.6: (Izquierda) Desarrollo de una cascada iniciada por un rayo ~ representando debajo el
anillo cherenkov. (Derecha) Desarrollo de una cascada iniciada por un rayo césmico
representando debajo los diferentes puntos de impacto de sus componentes electro-
magnéticas con sus anillos correspondientes.
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Si denominamos R, como la distancia de los fotones Cherenkov a la trayectoria
de la particula al alcanzar una determinada altura de observacion h.,s, ésta se
puede definir como R, = (h — heps) - tan 0,4, Entonces se puede calcular que una
particula que emite la luz Cherenkov entre 10 y 20 km, llega al nivel de observacién
(hobs = 2200 m para MAGIC-I) en un anillo de 10 m de ancho y con un radio de
aproximadamente 120 m al nivel del mar.

Para cascadas iniciadas por un rayo 7, a una cierta distancia del eje de la cascada
R, =100 — 130 m, se produce un incremento en la densidad de fotones denominado
joroba o hump (figura 3.7). Cerca del eje de la cascada, es decir, a distancias meno-
res de 100 m, la luz observada es la emitida por particulas locales, la denominada
cola de la cascada. Ademads, la distribucién de luz Cherenkov es muy regular siendo
claramente visible el anillo. Los valores tipicos para la duracién del frente de luz
Cherenkov es de 2 a 4 ns. En las cascadas iniciadas por hadrones, éstas penetran
mas en la atmésfera, la estructura de la joroba es menos visible y la luz Cheren-
kov se produce mas cerca del suelo, con lo que se obtiene una mayor densidad de
fotones Cherenkov cerca del eje de la cascada. La duracién del frente de luz Che-
renkov muestra una mayor dispersién temporal, de 10-15 ns. La distribucién de
luz Cherenkov es irregular, con un patrén mas cadtico, con diversos puntos de im-
pacto con sus correspondientes anillos Cherenkov producidos por cada componente
electromagnética provocada por los fotones derivados del decaimiento de los piones
neutros de la cascada hadrénica.
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Figura 3.7: Densidad para un rayo v de 100 GeV y para un protén de 400 GeV, aprecidandose
claramente el hump en la densidad mostrada para el fotén. Para el protén la joroba es
menos visible, la luz Cherenkov se produce més cerca del suelo y su densidad es mayor
cerca del eje de la cascada.
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Espectro e intensidad de la luz Cherenkov en la atmésfera

En un medio con indice de refraccién n, el nimero de fotones Cherenkov emitidos
por unidad de longitud (dh) y por intervalo de longitud de onda (d\) viene dado
por (Jelley 1955)

d*N  2raz? ‘ < 1 > - drany, (3.17)

dhd\ ~ X2 © B2n2(N) A2

teniendo una particula carga ze y velocidad v siendo 8 = v/¢, viajando a través de
ese medio, siendo « la constante de estructura fina (=1/137) y n, la aproximacién
dada por la ecuacién (3.14) para el modelo exponencial de atmésfera.

De esta expresién se deduce que d?N/dhd) es proporcional a 1/A? y se tiene
que la mayoria de la luz Cherenkov emite en la regién ultravioleta del espectro.
Si integramos la expresién anterior para el caso relativista (§ = 1) y en el rango
de longitudes de onda desde A\; = 290 nm (corte debido al ozono) hasta Ay = 600
nm (limite de sensibilidad de los fotomultiplicadores de MAGIC-I), tenemos que el
nimero de fotones Cherenkov emitidos por unidad de profundidad atmosférica X
(dX/dh = p = poe /") es

dN_l/*QdQN m(l 1

= —d\ ~dra— | — — — | = 360 | fot 2y—1 3.18
dX ~ p )y, dhdx AN A2) | fotones(g/cm?) 1 |, (3.18)

donde usamos que 1y, /p = no/po = 0.22 cm?3 /g, que al ser independientes de la altura
hace que la cantidad de fotones emitidos por longitud de radiacién sea constante,
con lo que un electrén ultrarelativista emite ~ 10* fotones Cherenkov por longitud
de radiacién.

Igualmente, podemos calcular la energia radiada por unidad de profundidad
atmosférica dada por

dE 1

2 2N 11
@ _ —/ T dh = 4r2e (- ) = 1.1 | keV(g/em?) ! |, (3.19)
dX  p /i p

. dhdA A3
donde h es la constante de Planck y v la onda de la luz dada por v = 27w con w la
frecuencia.

Teniendo en cuenta el valor de la energia perdida por ionizacién por electro-
nes ultrarelativistas por unidad de profundidad atmosférica que es dE/dX > 2.0
MeV(g/cm?)~!, podemos decir que la pérdida de energia debida a la radiacién Che-
renkov es proporcional a la energfa perdida por ionizacién, siendo ~ 5 x 10™* veces
menor que ésta. Por lo tanto, la medida de la luz Cherenkov da una buena estima-
cién de la energia de la cascada absorbida por la atmdsfera, proporciondndonos un
método para estimar la energia de la particula primaria que genero la cascada.

Como ya hemos visto, la mayoria de los fotones Cherenkov se emiten en ultra-
violeta. La pérdida de intensidad en la luz emitida es I(z) = [pe™** siendo « el
coeficiente de extincién que depende fuertemente de la longitud de onda. Pero el
espectro observado en el suelo difiere mucho del emitido debido a los procesos de
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atenuacién y dispersién de la luz Cherenkov al atravesar la atmdésfera (figura 3.8),
que son los siguientes:

Dependencia con angulo cenital: dependiendo con que angulo cenital se
esté observando, la atenuacion en el espectro de fotones serd mas probable a
mayor angulo cenital, pues el fotén debe recorrer una mayor capa de atmosfera.

Absorcién por la capa de ozono (> 10 km): casi todos los fotones Che-
renkov con una longitud de onda menor de 290 nm son absorbidos segin la
reaccion Oz +v — Og + O.

Dispersion Rayleigh: ésta ocurre al chocar fotones con moléculas de ta-
manos menores que la longitud de onda de los fotones. Esta dispersiéon va
como A~ y es el proceso predominante en caso de buenas condiciones at-
mosféricas. En el rango de 2 a 15 km sobre el nivel del mar, este proceso es el
responsable de la mayor parte de la absorcion de la luz Cherenkov.

Dispersion Mie: ocurre entre fotones y moléculas con tamanos comparables
o mayores que la longitud de onda de los fotones, es decir, para particulas sus-
pendidas en el aire (polucién, polvo o productos de las reacciones fotoquimicas
de la atmdsfera). Este proceso es el predominante en caso de malas condiciones
atmosféricas. Esta dispersién va como A™¢, siendo 1< a <1.5.

Absorcion por las moléculas de H>O y CO,, proceso sélo para fotones
con longitud de onda mayor de 800 nm.
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Figura 3.8: Espectro de la luz Cherenkov a una altura de 10 km (linea de puntos) y a 2 km (linea

continua), después de sufrir los diferentes procesos de atenuacion.
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La extincion total es una superposicién de todos estos efectos. De todo ello, se
deduce que la atenuacién depende de la longitud de onda, con lo que el espectro de la
luz Cherenkov que llega al nivel del suelo tiene un pico en el ultravioleta cercano. Por
ejemplo, para la luz emitida a 10 km de altura, el pico del espectro medido a 2 km
sobre el nivel del mar se encuentra en 330 nm, debido a la absorcién producida por
el ozono. La atenuacion producida por dispersién Rayleigh y por ozono se pueden
predecir y son incluidas en las simulaciones Monte Carlo de la propagacion de la
luz Cherenkov hasta el nivel del mar. La dispersién Mie depende de las condiciones
atmosféricas y no pueden ser predichas. Ademas, la luz del fondo de cielo nocturno
crece con la longitud de onda e influye en la deteccién. En conclusién, el rango
espectral éptimo para la deteccién de luz Cherenkov producida en las cascadas
atmosféricas sera el rango 300-600 nm.

3.3. Técnica de deteccion de los telescopios Cherenkov

Por encima de energias de varios TeV, un gran nimero de las particulas de
las cascadas alcanzan el suelo y es posible entonces detectarlas directamente con
centelleadores o detectores Cherenkov. Pero a energias menores, las particulas no
penetran la atmésfera lo suficiente como para llegar al suelo y ser detectadas. Las
técnicas utilizadas, que son varias, se basan en la deteccién de las particulas se-
cundarias que se forman en la interaccion del rayo v cuando entra en contacto con
la atmésfera terrestre o en el estudio de la radiacién Cherenkov que las particulas
cargadas generan a su paso por la atmésfera (figura 3.9). Existen dos cuestiones a
tener en cuenta. La primera de ellas es que se deben diferenciar las cascadas electro-
magnéticas producidas por los rayos v de las cascadas de particulas producidas por
rayos césmicos, las cuales tienen una distribuciéon més aleatoria de sus elementos
que en las cascadas electromagnéticas, como puede comprobarse por lo explicado en
los apartados anteriores de esta seccién. La segunda es que el umbral de energia de
los telescopios disenados para detectar la luz Cherenkov es muy alto, alrededor de
los 100 GeV, y esta afectado por las fluctuaciones del fondo de luz nocturna. Esta
situacién obliga a desarrollar métodos que permitan distinguir las cascadas iniciadas
por rayos < de las iniciadas por hadrones.

Una cascada atmosférica puede ser detectada o bien muestreando el frente de
particulas que llega al suelo usando una matriz de detectores de particulas (tienen
un alto umbral de energia puesto que las particulas iniciadas por rayos + de menos
de 10 TeV se extinguen antes de llegar a la matriz), o bien mediante la deteccién
de la luz Cherenkov producida por la cascada usando los llamados Telescopios
Cherenkov o Imaging Air Cherenkov Telescopes (IACTs). Por lo tanto, los
telescopios Cherenkov no detectan directamente la radiaciéon emitida por la fuente
que esta siendo observada sino la luz Cherenkov emitida por los electrones generados
en las cascadas iniciadas por los rayos 7y al atravesar la atmésfera.

Como cualquier otro telescopio, los Cherenkov tienen un sistema de traccién
mecéanica que corrige del movimiento de rotacion de la Tierra para poder observar
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Figura 3.9: Esquema gréafico de dos técnicas de deteccién terrestre dependiendo de la energia del
rayo v primario. Por un lado tenemos los telescopios Cherenkov (izquierda), que detectan
la luz Cherenkov producida por las cascadas electromagnéticas iniciadas por el rayo
y por otro tenemos los arrays de detectores de particulas (derecha) que detectan la
particula directamente, pues ésta tiene la suficiente energia como para llegar al suelo.

cualquier objeto astrofisico. También poseen una superficie reflectora que recoge la
radiacién incidente y la focaliza en la cAmara para su registro, y ésta convierte la luz
en una imagen almacenable del campo de visién observado. La cdmara estd consti-
tuida por una matriz de fotomultiplicadores (Photo Multiplier Tube - PMT), la cual
se coloca en el plano focal del reflector. El plano de fotones perpendicular a la direc-
cién del rayo « incidente se percibe en el suelo como un impulso de unos nanosegun-
dos de duracion y se detecta dicho destello de luz usando tubos fotomultiplicadores
sensibles al rango azul-ultravioleta. Las senales de los PMTs se adquieren usando
conversores analégico-digitales. Cada rayo « produce una imagen en la cdmara del
telescopio la cual es almacenada electrénicamente para ser analizada y obtener la
direccién y energia del rayo incidente.

A diferencia de los telescopios épticos, los telescopios Cherenkov necesitan un
gran campo de visién y no requieren de una gran resolucién angular. Por el contrario,
se necesitan fotodetectores con una gran sensibilidad para detectar fotones de forma
individual y muy rapidos, porque la senal a detectar es muy débil y dura unos pocos
nanosegundos. Por ello, el tamano tipico usado para los PMTs es de 0.1 - 0.2°.

El area de coleccion del telescopio no es el tamano del espejo, sino el tamano
del anillo que produce la luz Cherenkov en el suelo. La luz Cherenkov emitida por
los electrones y positrones de la cascada electromagnética ilumina un area en el
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suelo de unos 100 m de radio a una altura de observacién de unos 2000m sobre el
nivel del mar, aunque estos valores dependen de la energia del rayo v primario y
del angulo cenital de observacion. Un telescopio colocado dentro de esa drea puede
recoger una fracciéon de la luz Cherenkov y reflejarla hacia la cdmara. Esto hace
que este tipo de telescopios tenga un érea efectiva del orden de ~ 10° m?, unos tres
ordenes de magnitud mayor que el tamano de sus espejos. Esta caracteristica es muy
importante debido a que el nimero de fotones emitidos decrece con la energia, con
lo que instrumentos con una gran area colectora son mas sensibles a los fotones de
menor energia.

Los telescopios TACTs tienen dos caracteristicas primordiales: su sensibilidad
y el umbral de deteccién. Como sensibilidad se conoce el minimo flujo de rayos ~
detectable en un ntimero dado de horas de observacién, y como umbral de deteccion
se denomina la minima energia de la particula primaria que el telescopio es capaz de
detectar. Esta energia viene determinada por el nimero de fotones minimo necesario
para obtener una senal distinguible de las fluctuaciones de la luz del cielo nocturno
y reconstruir una cascada. Una reconstruccion eficiente de las caracteristicas de la
particula primaria requiere un minimo nimero de fotones Cherenkov detectados
por imagen. Esto significa que un IACTs es capaz de reconocer cascadas inducidas
por rayos v sOlo para energias mayores que el umbral, el cual esta limitado por el
tamano del espejo y la eficiencia de conversién de fotones Cherenkov a fotoelectrones
detectables. Para energias > 20 GeV, la cantidad de fotones Cherenkov que llegan
al telescopio es proporcional al nimero de electrones y positrones, que a su vez es
proporcional a la energia del rayo v primario. Por lo tanto, el umbral es inversamente
proporcional al nimero de fotones detectados y a la eficiencia de deteccién LDE
(Light Detection Eficiency)

1

_ 3.20
Ayes - LDE’ (3.20)

Eth X

siendo A,y el drea del reflector, donde el niimero de fotones detectados depende de
ella y LDFE que viene dado por LDE = R- LG -QF - CE, siendo R la reflectividad
de los espejos, LG la eficiencia de las guias de luz, QF la eficiencia cuantica del
fotocdtodo y C'E la eficiencia de colecciéon de fotoelectrones sobre el primer dinodo
de los PMTs utilizados (Mirzoyan 1997). Para obtener un bajo umbral se requiere
una gran superficie de espejos y unos PMTs de alta eficiencia.

La imagen formada en la cadmara es una proyeccién geométrica de la cascada
atmosférica como puede ser visto en la figura 3.10. Los fotones son reflejados por los
espejos y detectados por los fotomultiplicadores de la camara, que convierten la luz
en pulsos eléctricos. Los fotones emitidos a diferentes alturas alcanzan el espejo con
diferentes dngulos y seran focalizados en diferentes puntos de la camara. Dicha ima-
gen contiene informacién del nimero de particulas emitiendo luz Cherenkov como
una funcién de la altura en la atmosfera. La luz de la parte superior de la cascada
llega con angulos menores y esté localizada en una zona muy cercana al centro de la
camara, mientras que la parte baja de la cascada tiene dngulos mayores y se focaliza
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Figura 3.10: Esquema del principio de la técnica Cherenkov, a través de la formacién de la imagen
de la cascada sobre la camara pixelizada.
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en zonas mas apartadas del centro de la cdmara. Un telescopio Cherenkov muestrea
asi la distribuciéon angular de la luz de la cascada, tomando imégenes espaciales y
temporales del desarrollo de la misma. Por lo tanto, las imagenes recolectadas en
la camara contienen asi informacién del desarrollo de las cascadas y es asi posible
inferir algunas propiedades acerca de la particula que incidi6 en la atmdsfera produ-
ciendo la cascada. Por un lado, la cantidad total de luz Cherenkov contenida en la
imagen es un buen estimador de la energia de la particula primaria y, por otro lado,
la orientaciéon y forma de la imagen son indicadores de la naturaleza y direccién
de llegada de la particula primaria. Toda esta informaciéon y alguna mas se puede
obtener de la imagen utilizando la paramatrizacién de Hillas (ver apéndice C).

Las diferencias existentes entre las cascadas electromagnéticas y hadroénicas, dan
lugar a diferencias en la forma y orientacion de las imagenes reflejadas en la camara
(figura 3.11). Respecto a la orientacion, los ejes de las cascadas electromagnéticas
seran paralelos al eje 6ptico del telescopio resultando en que las imagenes en la
camara apuntaran hacia el centro de la misma. Pero para una cascada hadrénica,
esta orientacion serd totalmente aleatoria. En cuanto a la forma, sabemos que las
cascadas electromagnéticas se inician antes en la atmédsfera y se esparcen menos que
las hadroénicas, debido al menor momento transversal de la cascada. En definitiva, las
imagenes en la cdmara formadas por cascadas electromagnéticas seran mas estrechas
y compactas, con una forma eliptica con su eje mayor apuntando hacia la direccién
de llegada en la camara; mientras que las imagenes correspondientes a cascadas
hadrénicas seran mucho més anchas y difusas y no alineadas con la direccién de
llegada (para méas informacién ver las secciones 5.3 y 5.4).

Figura 3.11: Ejemplo de los diferentes tipos de imagenes representativas de una cascada iniciada
por un rayo « (arriba-izquierda), por un rayo césmico (arriba-derecha) o por un muén
(abajo).
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Diferentes tipos de fondo

La deteccién de rayos v con los telescopios Cherenkov dependeréd del poder de
discriminacion frente a varios tipos de fondo, en los que podemos destacar:

» Hadrones césmicos: éstos al contacto con la atmosfera producen las casca-
das hadroénicas, que pueden ser parte eliminadas por comparacién en forma y
orientacién respecto a las electromagnéticas. Pero debido al hecho de que las
cascadas hadrénicas son ~ 10* veces més numerosas, tienen una componente
electromagnética propia y a la presencia de fluctuaciones estadisticas en el de-
sarrollo de las cascadas, hay siempre una fraccién que no es posible eliminar.
También hay que tener en cuenta el hecho de que la luz Cherenkov emitida
por la cascada hadrénica es menor que la luz Cherenkov emitida por un cas-
cada iniciada por un rayo y de la misma energia, puesto que la componente
electromagnética de la cascada iniciada por un rayo césmico se lleva sélo una
tercera parte de la energia del rayo césmico incidente.

= Electrones césmicos: estos electrones de alta energia también producen cas-
cadas al entrar en la atmosfera, indistinguibles de las iniciadas por rayos -,
pues son exactamente iguales. Pero mientras observamos una fuente de rayos
v, los electrones césmicos realmente corresponden a un pequeno flujo compa-
rando con el flujo de hadrones, aunque esto depende de la energia que posee
el electréon césmico y el hadron.

= Muones atmosféricos: éstos tienen su origen en la desintegracion de los
piones cargados y kaones producidos en las cascadas iniciadas por un rayo
c6ésmico. Al comienzo del desarrollo de la cascada, se producen muones con
una alta energia capaces de sobrevivir el tiempo suficiente para producir luz
Cherenkov. Al tratarse de una sola particula, emite toda la luz Cherenkov
dentro de un cono estrecho, el cual produce un anillo o un arco en la cidmara
denominado anillo de muones (al hacer un corte a través del cono, se obtiene
una elipse, que es la que se ve en la cdmara como un anillo o parte del mis-
mo). Debido a esta forma caracteristica, es facil distinguir una gran parte de
ellos de las elipses caracteristicas de las cascadas electromagnéticas durante el
andlisis de las imédgenes (figura 3.11). En el caso del telescopio MAGIC-I, las
simulaciones nos muestran que en el 20 % de las cascadas hadrénicas detecta-
das, la luz proviene casi exclusivamente de muones, siendo la contribucién de
los piones y kaones unas 20 veces menor que la de muones.

= Cielo nocturno: la luz de fondo de cielo nocturno o Night Sky Background
(NSB) constituye un fondo isotrépico que se suma a los fotones de la luz
Cherenkov, distorsionando las imagenes en la cdmara del telescopio. Pero este
tipo de fondo puede ser eliminado parcialmente en el proceso de limpiado de
imdgenes a la hora de analizar los datos (ver seccién 5.3.4). Podemos destacar
dos componentes: la difusa y la no difusa. La no difusa es la producida por
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las estrellas brillantes que se encuentran en el campo de vision del telescopio
mientras observamos una fuente. Al ser los telescopios de montura altazimutal,
las estrellas rotan alrededor del centro de la cAmara mientras se estd observan-
do una fuente. La componente difusa es la caracterizada por la luz zodiacal,
luz galdctica, fluorescencia en la alta atmésfera y la luz de la Luna. La dis-
torsién de este tipo de fondo influye en la forma e intensidad de las imagenes,
afectando a la reconstruccién de los sucesos.

Estos tipos de fondo o background serdn eliminados en gran parte en el proceso de
andlisis de los datos, en el apartado de reconstruccién de sucesos (ver seccién 5.4).
En el siguiente capitulo, se hard una descripcién del telescopio Cherenkov usado
para la toma de datos analizados en esta tesis, el telescopio MAGIC-I.






Los telescopios MAGIC

La primera generacién de telescopios Cherenkov abrieron el campo de la astro-
nomia v de muy alta energia, pero sin embargo estaban limitados por umbrales
de energia alrededor de 1 TeV. Para bajar este umbral de manera significativa, era
importante construir telescopios con un espejo mucho mayor y con una camara mas
sensible. Este es el principio inspirador del telescopio MAGIC-I.

4.1. Telescopio MAGIC-1

El telescopio MAGIC-I (Major Atmospheric Gamma-Ray Imaging Cherenkov)
ha sido disenado para la deteccion de rayos v de origen galdctico o extragalactico.
MAGIC-I es un telescopio IACT de segunda generacién con un umbral de energia de
30 GeV, gracias a su alta eficiencia de conversién de fotones Cherenkov a fotoelectro-
nes y a su gran area colectora. El objetivo primordial de MAGIC-I es cubrir la zona
del espectro de los 30 GeV a 1 TeV, contribuyendo sus medidas a complementar las
hechas por satélites como Fermi (27) o AMS (apéndice B, (2)).

Los telescopios MAGIC son el resultado de una colaboracién internacional de
diversas universidades e institutos de investigacién, concretamente 20 institucio-
nes repartidas por todo el mundo (~ 200 colaboradores). Los paises participantes
en dicha colaboracién son Alemania, Armenia, Bulgaria, Croacia, Espana, Finlan-
dia, Italia, Polonia, Suiza y USA. Dentro de Espana cabe destacar como entidades
miembros de la colaboracién a la Universidad Auténoma de Barcelona (UAB), la
Universidad de Barcelona (UB), la Universidad Complutense de Madrid (UCM), el
Instituto de Fisica de Altas Energias de Barcelona (IFAE), el Instituto de Astrofisi-
ca de Canarias (IAC), el Instituto de Estudios Espaciales de Cataluna (IEEC) y el
Instituto de Astrofisica de Andalucia (IAA).

MAGIC-T esté situado en la isla de La Palma (28.8° N, 17.8° W) a 2200 metros
sobre el nivel del mar dentro de las instalaciones del Observatorio del Roque de
los Muchachos (ver figura 4.1, (25)). Este sitio fue elegido por su altura, su calidad
atmosférica, por su niimero de noches sin nubes y por su fécil accesibilidad.
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Figura 4.1: Telescopio MAGIC-I situado en el Observatorio del Roque de los Muchachos, La Palma.

Las ideas iniciales del proyecto MAGIC-I datan de 1995 (Bradbury et al. 1995) y
el disefio técnico de 1998 (Barrio et al. 1998). La construccién empezé en septiembre
de 2001 y oficialmente fue inaugurado en 2003, aunque las primeras fuentes de
rayos v fueron observadas en marzo de 2004. A partir de aqui comenzé la fase de
calibracion y pruebas, con la observacion de la Nebulosa del Cangrejo y de Mrk 421
dando lugar a las primeras observaciones cientificas (Albert et al. 2006b). En la
primavera de 2005 comenz6 el primer ciclo regular de observaciones que contintian
hasta hoy dando como resultado importantes descubrimientos ciéntificos (ver seccién
4.2). En las siguientes secciones, los sistemas y componentes més relevantes que
constituyen el telescopio MAGIC-I son descritos poniendo énfasis en las innovaciones
tecnoldgicas con respecto a otros telescopios Cherenkov.

4.1.1. Montura, reflector y espejos

Una de las principales caracteristicas de MAGIC-I (ver figura 4.2) es su reflector
octogonal parabdlico de 17m de didmetro (Bigongiari et al. 2004), con un &rea
reflectante de 234 m?. La forma del reflector es parabélica, o lo que es lo mismo
isécrona, para minimizar la dispersién de los tiempos de llegada de los fotones al
plano de la camara, que esta en uno de los focos del paraboloide, dado que el pulso
Cherenkov de una cascada iniciada por un rayo 7 es de aproximadamente 1 ns.

El telescopio tiene una montura altacimutal situada en un rail circular de 19 m
de didmetro, que puede moverse entre -80° y 105° en distancia cenital y 400° en
acimut. Un array de 12 frenos pueden ser insertados a lo largo del rail en acimut
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Mirror dish

Figura 4.2: Esquema del telescopio MAGIC-I.

y uno en el eje de elevacién para prevenir de posibles dafios causados por fuertes
vientos. El telescopio es movido por dos motores en la direccién acimut y uno en la
direccién cenital, con un consumo méaximo de ~ 7 kW por motor. Usando el 70 % de
su energia ha sido posible mover el telescopio 180° en menos de 22 s. Estos motores
estan controlados por la electrénica situada en un contenedor junto al telescopio,
donde se encuentran dos conjuntos de microcontroladores que indican la direccién
y velocidad a la que deben moverse los motores y, si por alguna circunstancia, los
motores deben ser bloqueados.

El soporte del reflector estd formado por una estructura de red de tres capas
de tubos de fibra de carbono, con juntas de aluminio, que se asientan sobre un
soporte rotativo de acero, resultando una montura superligera (~ 5.5 toneladas)
y muy rigida. Cada tubo es diferente y tiene una posicién preasignada en todo el
conjunto, asi cada elemento puede ser construido y transportado por separado hasta
el lugar de asentamiento del telescopio y alli ensamblado en cuestion de una semana,
aproximadamente. Cabe destacar que el disefio de la montura, concretamente el
bajo peso de la misma, estd pensado para permitir una precision en la posicién del
telescopio de 0.022° y un reposicionamiento rapido del telescopio para la busqueda
de explosiones de rayos v (GRB), lograndose tiempos de reposicionamiento de menos
30 s (Lopez et al. 2003), justamente uno de los logros técnicos de este telescopio.

También el disefio y construccién de los espejos individuales del reflector cons-
tituye una de las innovaciones tecnoldgicas del telescopio. El reflector estd segmen-
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tado en 964 espejos cuadrados individuales con curvatura esférica de 49.5 x 49.5 cm?
(Bastieri et al. 2005). Ademés, la curvatura de cada espejo estd optimizada segin
sea la posicién del espejo en el conjunto total del reflector.

Los espejos consisten en paneles de aluminio (ver figura 4.3) que contienen en
su interior un nucleo central en forma de nido de abeja, que confiere a la estructura
robustez y ligereza. El panel dispone de un sistema de calentamiento formado por
una resistencia eléctrica para prevenir la formacién de depésitos de hielo y de rocio,
donde cada una de estas resistencias consume 6 amperios, con lo que el consumo total
de todo el reflector es de 40 kW. La superficie reflectante del espejo estd formada
por una placa de aluminio de 5 mm de grosor, con forma esférica y pulida con
una punta de diamante para darle el radio de curvatura necesario, con la técnica
llamada fly-cutter que proporciona una rugosidad media de 10 nm y una reflectividad
aproximada del 85 % en el rango de longitudes de onda de 300-650 nm.

Al plate

Figura 4.3: Estructura interna de los espejos del telescopio MAGIC-I. De arriba a abajo, tenemos
la superficie reflectante de aluminio, la resistencia interna para calentar los espejos, la
estructura de nido de abeja y el soporte metdlico de aluminio sobre el que van montados.

Ademds, los espejos estan recubiertos de cuarzo para protegerlo de la degradacién
por el paso del tiempo. Debido a la poca rugosidad de cada espejo, el 90 % de la
luz de un haz paralelo se focaliza dentro de un drea mas pequena que un pixel del
interior de la cdmara de MAGIC-I (Bastieri et al. 2005). Las ventajas de los espejos
de MAGIC-I asi construidos frente a los convencionales de vidrio son:
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» Tienen un peso menor, fundamental para el reposicionamiento répido (peso
total ~4 kg)

= Capacidad de calentamiento para evitar la formacién de hielo

= Una mayor durabilidad, ya que en los de vidrio las dilataciones y contracciones
acaecidas por los cambios de temperatura pueden producir grietas.

Cada panel que constituye el espejo estd equipado con un sistema de con-
trol activo (Active Mirror Control - AMC, figura 4.4), que corrige de las posibles
distorsiones en el panel causadas por la gravedad en las diferentes posiciones del
telescopio (Garczarczyk et al. 2003). El sistema AMC estd constituido por tres
motores por panel, que lo reposicionan buscando el reajuste éptico. El alineamiento
de los espejos se realiza con un puntero laser (Domingo-Santamaria 2006), el cual
se proyecta a la cdmara. Su reflejo se ve con una cdmara CCD (situada en el centro
del reflector) con un campo de visién de 4.6° x 4.6°. Dos motores pueden inclinar el
panel para ajustar la posicién hasta que el punto del laser se desplace a su posicién
nominal, definida por 4 LEDs de referencia localizados en las tapas de la camara.
Toda esta operacién de reajuste estd monitorizada y se realiza en menos de 3 minu-
tos al comienzo de la noche de observacién. Durante el procedimiento de la toma de
datos, se reajusta la posicion de los paneles en cuestion de segundos con la ayuda de
unas tablas de referencia (look-up tables) cada vez que el angulo cenital de la fuente
observada varie en 10°. Estas tablas nos indican la posiciéon 6ptima de cada espejo
en funcion del dngulo cenital de observacién.
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Figura 4.4: Sistema activo de control de las posiciones de los espejos en el telescopio.

Autoguiado

Para aumentar la precision en el seguimiento de los objetos a lo largo de la noche,
se utiliza un sistema de autoguiado, asi las desviaciones en el apuntado del telescopio
pueden ser monitorizadas y corregidas al nivel de segundos de arco. Dado que las
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fuentes de rayos v son mucho menos brillantes en el éptico, se usan estrellas brillantes
de guiado, que son detectadas y registradas por una cAmara CCD de alta sensibilidad
situada en el centro del telescopio, obteniendo asi su posicién (Riegel et al. 2005).
Todo ello estd monitorizado en una pantalla donde se pueden apreciar unas 40 o 50
estrellas de hasta un limite de magnitud de 8.6. Este sistema permite determinar la
posicién de apuntado con una precisién de 0.022°. Aunque esta precisién es un valor
peor que la habitual para telescopios épticos, para nosotros es suficiente dado que
el telescopio MAGIC-I tiene una PSF de ~ 0.1° (ver seccién 5.5.2).

4.1.2. La camara

La cdmara del telescopio MAGIC-I (Cortina et al. 2003) es uno de los elementos
fundamentales del telescopio. La cdmara (figura 4.5) convierte la luz producida en
las cascadas atmosféricas, y reflejada por los espejos, en seniales eléctricas gracias a
los fotomultiplicadores que la constituyen y las transmite a la casa de control.

Figura 4.5: Vista frontal de la cAmara de MAGIC-I.

El nimero de pixeles, el tamano angular de cada uno de ellos y el didmetro
total de la camara son parametros criticos que determinan la resoluciéon angular
minima que el telescopio puede alcanzar y su capacidad de separacién v /hadrén. La
composicién de la camara es un compromiso entre tener un gran campo de visién
y un muestreo fino. Un gran campo de visién es necesario puesto que las imagenes
generadas por cascadas producidas por particulas de alta energia (~ TeV) son muy
extensas (tamano angular > 1.5%) y el muestreo fino es necesario para reducir la
contribucién del fondo del cielo en las cascadas producidas por particulas de menor
energfa, que crean cascadas pequenas (tamano angular ~ 0.3°) y concentradas en
la parte interior de la camara, donde este muestreo fino contribuye a mejorar la
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resolucion angular del telescopio.

Para todo ello, la cAmara de MAGIC-I (ver figura 4.6) esta equipada con 577
fotomultiplicadores (PMTSs) bialcalinos con una eficiencia cudntica elevada (QE ~
35%) en el maximo de 400 nm (Ostankov et al. 2000, Paneque et al. 2003). La
cdmara tiene forma hexagonal y se compone de dos secciones, una central de alta
resolucién (del centro hasta un radio de 1.25°) equipada de 396 fotomultiplicadores
de 1”7 de didmetro (0.1° FOV), y una seccién externa (desde un radio de 1.25° hasta
1.8°) con 180 fotomultiplicadores de 1.5” de didmetro (0.2° FOV), resultando un
campo de visién total de ~ 3.5% - 3.8° de didmetro, lo que garantiza una contencién
completa de la mayoria de las imagenes de cascadas de hasta unos 10 TeV. Ademas
existe un pixel central dedicado a la realizacion de observaciones en el éptico, para
la busqueda de efemérides simultaneas en tiempo para el estudio de la periodici-
dad y para monitonizar de manera continua el fondo del cielo nocturno. Para mas
informacién acerca de los fotomultiplicadores, ver seccion 4.1.3

114 cm

104 cm

Figura 4.6: (Izquierda) Esquema y dimensiones de la cdmara de MAGIC-I. La parte interior
estd constituida por 397 pixeles de 0.1° y la parte exterior por 180 pixeles de 0.2°
de didmetro de FOV, creando un tamaiio total de la cdmara de 1.5 m correspondientes
a 3.5-3.8° en didmetro. (Derecha) Imagen de las guias de luz de la cAmara.

Para eliminar los espacios libres entre pixeles, la cdmara incorpora una placa
de conos de Winston, también llamados guias de luz (figura 4.6), montada sobre
la matriz de fotomultiplicadores (Lépez 2006). La ventana de entrada de estos
conos tiene forma hexagonal mientras que la de salida es circular para acoplarse
a la superficie activa de los fotomultiplicadores. De este modo se consigue casi el
100 % del drea activa de la cdmara. Estos colectores estén hechos de ldminas de
Mylar aluminizadas con 85% de reflectividad. Los concentradores de luz fueron
especialmente disenados para maximizar la cantidad de trayectorias de fotones de
doble cruce debido a que para algunos angulos incidentes, los fotones pueden cruzar
dos veces el fotocatodo (figura 4.8). Ademds su diseno estd hecho para maximizar
la sensibilidad del pixel puesto que la apertura de salida de los conos es de 21 mm
en lugar de 25 mm de entrada de los PMTs para focalizar la luz en la parte mas
sensible del PMT.
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Finalmente, toda la camara esta protegida por una ventana de plexiglas de 2 mm
de grosor y transparente, sellada herméticamente para proteger a los PMTs y colec-
tores de luz de la humedad y del polvo. Un dato importante es que debido a la
transmitancia éptica en refracciones de este material, que es del 4 % en cada uno de
sus lados, la cantidad de luz que entra por los conos de luz se ve reducida al ~ 92 %
de la luz reflejada por los espejos.

Tanto la alimentacién como el control y lectura de cada PMT se hace a través
de la placa base, incluso los PMTs son fijados en esta placa y reemplazados desde
la parte frontal de la camara. Para que el peso de la cimara fuera lo menor posible,
la mayoria de la electrénica no estd incluida en la caja que contiene la cdmara sino
localizada en la casa de control. Asi el tamafio total de la cdmara es de 1.5 m y 500 kg
de peso. La transmisién de la senal se hace utilizando cables de fibra éptica lo que
garantiza que las senales no se vean afectadas por interferencias electromagnéticas
externas que las puedan atenuar o distorsionar en su camino hasta la casa de control.

Otra innovacién es el uso de laseres de tipo VCSEL (Vertical Cavity Surface
Emitting Laser) para la conversién de senial eléctrica a senal éptica, para pasar la
senal de los PMTs a través de la fibra éptica hasta la casa de control, obteniéndose
un mayor rango dindmico, mayor ancho de banda y mejor sensibilidad respecto a los
clasicos LED (Light Emitting Diode). Dentro de la cdmara es necesario mantener
la temperatura en 37 £ 2° C porque la ganancia de los VCSEL depende de la
temperatura. Esto lo proporciona el sistema de control de temperatura de la camara
que se encuentra en un tanque situado en un lateral del telescopio.

4.1.3. Los fotomultiplicadores

La camara incorpora dos tipos de fotomultiplicadores, montados en la parte
interna y externa (ver figura 4.7), respectivamente: los ET9116A (de 25 mm de
didmetro) y los ET9117 (de 38 mm de didmetro). La ventana de entrada de los PMT's
con forma semiesférica estd hecha de borosilicatos y el fotocatodo es bialcalino, de
rubidio y cesio. El corte espectral de este tipo de ventanas encaja bien con el corte
en el espectro de la luz Cherenkov producido por el Ozono y ademas el pico de QE
a ~ 400 nm es bastante cerca del pico en el ultravioleta de la luz Cherenkov que
tiene un valor de ~ 350 nm (figura 4.8).

Los fotomultiplicadores han sido seleccionados para cumplir con los siguientes
requisitos:

» Baja ganancia (<2x10%) en comparacién con otro tipo de PMT para evitar
que la luz de la Luna induzca corrientes por encima de algunas decenas de pA
en el anodo.

» Buena resolucién temporal con un pulso de ancho medio total (FWHM) cer-
cano a 1 ns para aprovechar la estructura de los flashes Cherenkov para reducir
la coincidencia con la ventana de disparo (trigger) y para suprimir los triggers
accidentales producidos por la luz de cielo.
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Figura 4.7: (Izquierda) Imagen de la parte exterior de la cdmara. (Derecha) Imagen de los PMTs
usados en la parte interior y exterior de la cAmara.
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MAGIC-I.
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» Amplio rango dindmico para detectar las seniales mayores esperadas (~ 5 x
103 fotoelectrones por pixel para una cascada inducida por un rayo v de una
energia de 10 TeV) y al mismo tiempo resolver sefiales de unos pocos fotoelec-
trones (photoelectron - phe).

» Buena eficiencia cudntica en las longitudes de onda de las cascadas (300 -
600 nm). Ademés los PMTs estén recubiertos por una capa de laca desplaza-
dora de la longitud de onda, que convierte los fotones del ultravioleta cercano
en otro rango donde los PMT son més eficientes (Paneque et al. 2003).

= Baja tasa de pulsos secundarios para evitar la limitacién en el umbral minimo
de activacion de cada PMT.

La gran apertura del fotocdtodo proporciona una mejor coleccién de luz y su
forma semiesférica contribuye a que todos los fotoelectrones recorran la misma dis-
tancia entre el fotocidtodo y el primer dinodo, minimizandose la dispersiéon temporal.
Esta forma semiesférica tiene la ventaja de que hace que la trayectoria de un mismo
fotén pueda cruzar dos veces el fotocatodo (figura 4.8), es decir, si el fotén no es
absorbido en el primer impacto, tiene una segunda oportunidad de ser absorbido en
el otro lado del fotocatodo. Asi la probabilidad de deteccién de fotones de doble cru-
ce es mayor. Por otro lado, la eficiencia de deteccién de los fotoelectrones empeora
al aumentar el dngulo de incidencia de los fotones en el fotocatodo (o lo que es lo
mismo, al aumentar el nimero de fotones de doble cruce). En particular, algunos
son absorbidos cerca de los laterales del fotocatodo, donde los electrones liberados
no son bien enfocados hacia los dinodos.

4.1.4. El sistema de lectura

Se usan cables de fibra éptica para transmitir las senales de los PMTs desde
la cdmara hasta la casa de control, donde se encuentra todo el sistema de lectura
de los datos. En la figura 4.9 se muestra el esquema de la cadena de lectura de
un pixel de la cdmara. En un primer paso dentro de la camara, las seniales de los
fotomultiplicadores son amplificadas por un amplificador de bajo ruido y enviadas
a las tarjetas de transmisién (la cdmara cuenta con 36 tarjetas de este tipo, con
18 VCSELSs cada una), en donde los pulsos eléctricos se convierten en luz mediante
el uso de los laseres VCSEL que estdn acoplados a las fibras épticas. En estos
momentos, la senal optica viaja desde la cdmara hasta la casa de control a través
de 162 m de cable de fibra 6ptica con una degradacién minima. Concretamente,
llegan hasta las tarjetas receptoras (hay 72 placas de este tipo con 8 canales cada
una) donde los pulsos épticos se convierten en pulsos eléctricos mediante el uso de
diodos de tipo PIN (Positive Intrinsic Negative diode).

Una vez recuperada la senal eléctrica, ésta se divide en dos ramas: una la llamada
senal de trigger, que va al discriminador y ya puede ser procesada por el sistema
de Trigger (ver seccién 4.1.5); y la otra, la llamada senal de FADC (Flash Analog
to Digital Converter), que va al sistema de lectura donde la senal es digitalizada (ver
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Figura 4.9: Cadena de lectura de los datos de MAGIC-I desde la cAmara hasta el sistema de adqui-
sicién de los mismos.

seccién 4.1.6). El sistema de lectura ha sufrido un cambio en febrero de 2007, puesto
que primeramente estaba constituido por los Siegen FADC (8 bits, 330 MSamples/s)
y después de la actualizacién por el MUX FADC (10 bits, 2 GSamples/s). Para los
primeros, la senal es dividida en dos: la de alta ganancia y la de baja ganancia.
La primera resulta de amplificar la senial original de este canal en un factor 10 y
la segunda resulta del retraso de la original en 50 ns. Si la amplificada supera un
umbral preestablecido, entonces un interruptor es encendido y el retraso de baja
ganancia sera anadido a la de alta ganancia. La combinacién de ambas sefiales con
diferentes ganancias es digitalizada por el mismo canal. Después, el sistema fue
actualizado al MUX (Multiplexing) y en este caso la senal no es dividida en dos,
sino que sélo existe una unica rama que recoge toda la sefial. A partir de entonces,
el estrechamiento no es necesario pues la anchura de los pulsos es ahora menor.
Simplemente decir que el antiguo canal que iba a los Siegen, ahora se aprovecha
para hacer el sumtrigger, otro sistema de trigger, que se explica al final de la
seccién 4.1.5. Para més informacién acerca del sistema de lectura ver las secciones
4.1.6 y 5.3.2.

4.1.5. El sistema de trigger

El sistema de disparo o trigger del telescopio es el que decide cuando se ha
detectado luz procedente de una cascada atmosférica (es necesario poder diferenciar
las senales producidas por luz Cherenkov de las producidas por la luz de fondo),
momento en que el sistema de adquisicién de datos graba el suceso. Este sistema
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estd construido de tal forma que tiene en cuenta la poca duracién de un suceso,
alrededor de unos pocos nanosegundos y su geometria. Esto se logra requiriendo un
nimero minimo de pixeles vecinos para obtener una imagen mayor de un umbral
dado de unos pocos fotoelectrones, dentro de una ventana de tiempo pequena. El
sistema de trigger del telescopio MAGIC-I estd dividido en tres niveles: 0, 1 y 2.
La regién donde se realiza al trigger estda restringida a la zona interna de la caAmara.
El motivo de usar la parte interna de la camara es una forma de introducir una
separacion y/hadrén para bajas energias debido a que las imdgenes producidas por
~s de baja energia se producen cerca del centro de la camara y las producidas por
hadrones se distribuyen por toda la cdmara. De la zona interna de la cdmara se
usan sélo 324 de los 397 pixeles que la constituyen debido a que la regién de trigger
estéd a su vez dividida en 19 celdas de 36 pixeles cada una, llamadas macroceldas,
que se solapan entre si (ver figura 4.10). A continuacién discribiremos brevemente
los distintos niveles de trigger:
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Figura 4.10: Regién de trigger en la caAmara de MAGIC-I, donde se observan las macroceldas.

» Nivel 0: este nivel lo constituyen los discriminadores (Discriminator Th-
reshold - DT) situados en las tarjetas receptoras. Si la amplitud de la senal
del fotomultiplicador sobrepasa el umbral del discriminador se produce un
pulso de 5.5 ns de duracién. Este umbral se puede seleccionar remotamente
y configurar independientemente para cada canal, gracias a un DAC (Digital
Analog Converter) controlado por un ordenador. Ademds, se puede desconec-
tar un pixel del sistema de trigger en particular para eliminar la influencia de
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una estrella brillante situada en ese pixel. También estd el IPRC (Individual
Pizel Rate Control) que ajusta los DT's de tal manera que los rates individuales
de cada canal sean aproximadamente iguales, pues de esta forma se elimina el
efecto de las estrellas sobre la tasa de trigger'. Actualmente, los valores para
los DT's dependen de si la fuente es galactica, extragalactica o si la observacion
se realiza con noche oscura, luna o twilight. El minimo valor al cual operar los
discriminadores viene dado por el ritmo de disparo debido a la luz de cielo noc-
turno, ya que si el umbral es demasiado bajo, el ritmo de disparo que induce
la luz de cielo puede llegar a saturar el sistema de adquisicién de datos.

= Nivel 1: este nivel se encarga de buscar coincidencias entre los pixeles vecinos.
Una vez que la senal ha pasado el nivel 0, para grabar ese suceso, este nivel
exige que el pixel esté rodeado por otros pixeles que también hayan pasado el
discriminador. Para ello, se realiza en las 19 celdas hexagonales una combina-
cién de las senales para buscar grupos de 2, 3, 4 o 5 pixeles vecinos dentro de
una ventana temporal de 5 ns. Actualmente, la condicién de trigger estandar
para nivel 1 exige la coincidencia de 4 pixeles. Si es asi, este nivel devuelve la
decisién de que si hay senal.

= Nivel 2: su misién es el reconocimiento de patrones dentro de las imagenes
para seleccionar un tipo de sucesos. La decisién es codificada en una palabra
de 8-bits que contiene la informacién de los diferentes niveles de trigger y es
enviada al sistema de lectura para la posterior adquisiciéon del evento, si éste
ha pasado los tres niveles. De esta forma, en el propio sistema de trigger es
posible seleccionar diferentes tipos de eventos (de calibracién, pedestal, baja
energia, etc.).

En el ano 2008, se ha implementado un nuevo sistema de trigger denominado
sumtrigger, independiente de los demas. Si la suma de las senales de 18 pixeles
vecinos pasa un cierto umbral, hay senal. Este valor minimo que debe pasar la suma
viene dado aproximadamente por 2.5 fotoelectrones por pixel, siendo el total de
2.5 x 18 = 45 fotoelectrones. Para este nivel de trigger no importa el valor concreto
de cada pixel sino que el grupo de 18 pase el umbral establecido. Este tipo de
trigger se realiza en la zona interior de la cdmara y mas concretamente en un anillo
alrededor del centro de la misma, como se puede ver en la figura 4.11. Ademas, en
esta figura también se pueden ver grupos de 18 pixeles, los cuales no tienen porque
tener la misma forma. El anillo o zona de busqueda del sumtrigger es el interior de la
camara pues ahi es donde se focalizan las cascadas de menor energia y este sistema
sirve para localizarlas, puesto que con los otros niveles de trigger se pierden al exigir
que 4 pixeles vecinos pasen el discriminador, ya que las cascadas de baja energia
tienen fluctuaciones muy altas comparadas con su intensidad media. Al hacer la
suma se reduce la importancia de estas fluctuaciones (Aliu et al. 2008).

'La tasa de trigger varfa de noche a noche dependiendo de las condiciones atmosféricas e incluso
dentro de la misma noche depende del angulo cenital con que se observe la fuente, puesto que el
umbral de trigger crece
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Figura 4.11: Anillo donde se realiza el andlisis del sumtrigger en la cimara de MAGIC-I, viendo en
diferentes colores diferentes grupos de 18 pixeles con formas variadas de agrupacion.

4.1.6. El sistema de adquisicion de datos

El sistema de los Siegen FADCs estd compuesto por 18 unidades, cada una con
4 placas base con 8 mddulos de FADC por placa, todo ello siendo un total de 576
moédulos, uno por pixel. Cada uno de estos médulos contiene, a su vez, un chip FADC
de 8 bits que digitaliza la senal a una velocidad de 300 MSamples/s (500MHz de
ancho de banda), una memoria intermedia de tipo ring buffer? y una memoria FiFo
de 512 kBytes. Cada vez que el nivel 2 del trigger detecta un nuevo suceso, las
unidades de Siegen paran de digitalizar y se determina la posicién de ese suceso
en la memoria intermedia y se extrae para escribirse en la memoria FiFo de cada
pixel. Toda esta operacién se realiza a un ritmo maximo de 80 MBytes/s, con un
tiempo muerto de menos de 1 microsegundo. La informacién temporal y del trigger
para cada evento es registrada por unos médulos digitales que se leen junto con los
FADCs. Los datos de los FADCs son grabados en un sistema de discos RAIDO a un
ritmo de 20 MBytes/s, lo cual es requerido por el médximo de la tasa de trigger de 1
kHz (ver figura 4.12, Goebel et al. 2003, Albert et al. 2008c). Para un ritmo estdndar
de adquisicién de datos de 200-300 Hz, se suelen generar més de 80 GBytes/s de
datos, incluso a un ritmo alto como 1 kHz, tan sélo se pierde el 0.1 % del tiempo
de observacién. El uso de FADCs permiten reducir el tiempo muerto del detector
a practicamente cero, puesto que mientras el sistema de trigger decide si se debe

2Ring buffer es una memoria en que la informacién se va llenando y cuando se alcanza el final
de la memoria, vuelve a llenarse desde el principio de la misma.
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guardar o no un suceso, una memoria intermedia va volcando constantemente los
datos. Ademas, también permite disminuir el ruido producido por la luz de fondo
de cielo y medir mejor la distribucién de los tiempos de llegada de la luz Cherenkov
a la cdmara, lo que mejora la separacién y/hadrén.
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Figura 4.12: Vista esquemadtica del sistema de adquisicién de datos de MAGIC-I.

Para una mejor explotacién de las capacidades del tiempo y alto ancho de banda
en el canal de lectura de MAGIC-I, el sistema ha sido actualizado en febrero de 2007
para llegar a una tasa de 2 GSamples/s usando un ancho de banda de 700 MHz y
una resolucién de 10 bit (Bartko et al. 2005, Goebel et al. 2007a, Tescaro et al.
2007). En el sistema anterior un estrechamiento de los pulsos era necesario para
garantizar una buena toma de muestras de la senal, pero en el nuevo sistema esto ya
no es necesario pues la anchura de los pulsos es ahora de ~ 2 ns, la mitad del valor
anterior. Este nuevo sistema aumenta basicamente el rendimiento del telescopio por
dos razones: reduccion de la luz de fondo de cielo con luz integrada de la senal
real, pues se tiene una menor ventana de integracion, y la posibilidad de reconstruir
con buena resolucién las caracteristicas temporales de las cascadas. Gracias a esto, a
partir de esta fecha se realiza un mejor andlisis de los datos de las fuentes observadas
obteniendo una mayor significancia.

El sistema MUX (Fiber-Optic Multiplexing) usa un inico FADC de 2 GSam-
ples/s para digitalizar los 16 canales de lectura consecutivamente (figura 4.13). La
senal analégica es retardada usando fibras épticas, puesto que cada canal es retra-
sado en 40 ns con respecto al canal previo. Las senales son entonces eléctricamente
multiplexadas y enviadas al FADC. También una senal de trigger es generada usan-
do una fracciéon de la luz, la cual es transmitida hacia otros receptores antes de
producirse los retrasos en las fibras.

Un esquema del sistema de adquisiciéon de datos puede verse en la figura 4.14.
Este consiste de 5 armarios donde se graban los datos digitalizados y los almacena
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Figura 4.13: Concepto de la técnica de fibra éptica para el MUX. En esta figura se muestran 3 de
los 16 canales de transmisién de los datos. La senal se divide en dos partes, una donde
se producen los retardos y otra donde se calcula el trigger.

en unos ring buffer. Los datos son enviados al DAQ central (MUXDAQ) que consiste
de un servidor Dual-Xeon de 2.8 GHz con memoria RAM de 8 GB. Los datos son
transferidos a través de una conexion GBit Ethernet. El sistema de almacenamiento
asi constituido permite un acceso rdapido y simultdneo a los datos para un andlisis
online de los mismos sin entorpecer el almacenamiento de otros datos.
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Figura 4.14: Esquema del sistema de adquisicién de datos MUX-FADC.
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4.1.7. El sistema de calibracién

Puesto que la cantidad fisica que detecta la cimara y el sistema de adquisicién
de datos son fotoelectrones que salen del fotocatodo de cada PMT, se hace necesario
determinar los factores de conversion por pixel entre la carga de los FADCs y la can-
tidad de fotoelectrones. Ademas, el tiempo de los FADCs y el tiempo absoluto de la
senal han de ser determinados. Todo ello se realiza con un sistema de calibracion
optico que nos proporciona diferentes métodos de calibracion, segin la parte del
sistema que se use.

La calibracién de las senales para cada pixel se realiza en dos pasos: una prime-
ra calibracién relativa y una segunda absoluta. La calibracién relativa es esencial
para equalizar la respuesta de diferentes canales ante la misma senial de entrada. La
complejidad del canal de lectura para cada pixel hace natural que las sefiales obte-
nidas de diferentes pixeles no sean comparables. Asi se ajustan los altos voltajes de
cada pixel para llegar a una cierta uniformidad de la respuesta de cada canal. Esta
no logra una precisiéon mejor del 5% por razones técnicas. Periédicamente, se hace
una calibracién general de la cdmara ilumindndola con luz pulsada de una cierta
intensidad para poder ajustar los voltajes de cada PMT.

Todo este sistema de calibracién esta conectado con el sistema de trigger, lo que
permite generar pulsos de calibracion durante la toma de datos a un ritmo de
50 Hz, para corregir las variaciones en ganancia de los PMTs en una escala de tiempo
corta de unos pocos minutos, concretamente, calibrar la ganancia de cada pixel
con exactitud cada 100 segundos. También se generan trigger de pedestal, que
son pulsos de trigger artificiales que permiten guardar sucesos vacios para calibrar
el voltage de offset de cada FADC y tener as{ una estimacién de referencia. Este
sistema de calibraciéon permite asi corregir de pequenas diferencias en la transmisién
de la senal.

El sistema de calibracion de MAGIC-I (ver figura 4.15) estd compuesto por
una caja de calibracién, un fotodiodo y 3 pixeles oscurecidos. Primeramente, la
caja de calibracién estd compuesta por un conjunto de LEDs y colocada en el
centro del reflector. Estos LEDs son répidos (3 - 4 ns FWHM) y potentes (10% -
109 fotones/ns/sr) y emiten en tres diferentes longitudes de onda (ultravioleta 370
nm, azul 460 nm y verde 520 nm) y a diferentes intensidades. De esta forma, el
sistema de calibraciéon permite calibrar todo el rango dindmico de la camara y la
cadena electrénica de lectura de los pixeles, permitiendo asi contar fotoelectrones
individuales y determinar de manera absoluta la intensidad de los pulsos de luz. La
cantidad absoluta de la luz es calibrada usando los 3 pixeles oscurecidos, extrayendo
el espectro de los fotoelectrones de forma individual, y un PIN piodo calibrado. Esto
se hizo durante tres anos, una o dos veces por afio hasta la introduccién del MUX.

Un método estandar para calibrar la senal en fotoelectrones es el denominado
Factor de exceso de ruido o método F-Factor (Schweizer et al. 2002). El
método se basa en el hecho de que para un determinado pulso de luz de calibracion,
las fluctuaciones iniciales son poissonianas por cada pulso de calibracién y los PMTs
anaden un pequeiio ruido a las fluctuaciones intrinsecas del niimero de fotoelectrones.
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Figura 4.15: Imagen representativa del sistema de calibracién.

La salida de pulsos de los PMTs son distribuidas normalmente con una anchura
de gaussiana (o/p) dada por la raiz cuadrada del nimero de fotoelectrones en el
fotocdtodo con un pequeno exceso de ruido (F) dado por:

1
TP, (4.1)
H Nphe

siendo el factor F para cualquier dispositivo dado por:

P (Signal /N oise)input (4.2)
(Signal /Noise)output .

siendo éste un valor numérico que representa el ruido adicional introducido por el
canal de lectura y amplificacién, suponiendo que es independiente de la intensidad de
la senal. Desde el conocimiento del F-Factor de los PMTs y el anélisis de la senal de
salida de cada pixel, se puede extraer el niimero medio de fotoelectrones que inciden
sobre el dinodo de los PMTs. En el caso de la cAmara de MAGIC-1, este factor se ha
medido para una muestra de 20 PMTs dando un valor de 1.154+0.02 (Paneque et al.
2003). Este método del F-Factor tiene la ventaja de que es sencillo y robusto pero
no incluye de forma implicita variaciones en la eficiencia cuantica, ni la eficiencia
de coleccion de fotoelectrones de los PMTs, ni la eficiencia de la transmisién de las
guias de luz, que pueden variar de uno a otro. El método F-Factor mide el nimero
de fotones que llegan al primer dinodo de los PMTs y usando el PIN diodo y los
pixeles oscurecidos se puede medir el flujo total de fotones.
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4.2. Resultados relevantes de MAGIC-I

Los primeros meses después de la inauguracién se llevé a cabo la fase de comi-
sionado, consistente en observaciones de objetos estdndares como la Nebulosa del
Cangrejo, Mrk 421, Mrk 501, 1ES 1426 y 1ES 1959 con bajo dngulo cenital (Cortina
2005). También se realizaron observaciones del fondo de protones bajo las mismas
condiciones que los objetos para luego poder obtener la senal real de éstos, elimi-
nando la influencia en los datos de dicho fondo. Esta fase de comisionado duré hasta
finales de 2004 y el primer ciclo regular de observaciones comenzé en abril de 2005.
De todas estas observaciones se obtienen los siguientes resultados:

= El umbral de energia estaba en 80-100 GeV. La resolucién de la energia ha
sido estimada alrededor del 30% en el umbral de energia, siendo menor de
20 % para energfas mayores de 200 GeV.

= La sensibilidad de flujo integral para MAGIC-I resulta ser del 5% del flujo de
la Nebulosa del Cangrejo para energias mayores de 100 GeV, y del 2% para
energias mayores de 1 TeV.

= La resolucién angular ha sido estimada, usando la Nebulosa del Cangrejo, en
0.2° para rayos  con energias mayores de 200 GeV.

Hasta noviembre de 2005, fueron observados 50 candidatos a fuentes de rayos
~v vy detectada emision en 8 de ellos. La fuente méas observada fue la Nebulosa del
Cangrejo, puesto que su espectro entre unas decenas y unos cientos de GeV es
muy interesante, ya que la emisién pulsada se produce precisamente en este rango
de energias. Actualmente, han sido detectadas mas fuentes tanto galdcticas como
extragalacticas y se han obtenido otros resultados importantes, entre ellos precisa-
mente la deteccion del pulsar del Cangrejo por encima de unos 25 GeV usando el
sumtrigger. Gracias a la adquisicién de experiencia en la toma de datos y las mejo-
ras realizadas en el hardware, los valores anteriores dados para MAGIC-I han sido
mejorados:

= Kl umbral de energia estd en 25 GeV. La resoluciéon de la energia ha sido
estimada en 30 % alrededor de 70 GeV y del 20 % para energfas mayores de
100 GeV.

= La sensibilidad de flujo integral para MAGIC-I resulta ser del 1.6 % del flujo
de la Nebulosa del Cangrejo para energias mayores de 350 GeV.

» La resolucién angular (PSF) ha sido estimada en 0.1° para rayos -y con energias
mayores de 200 GeV.

A lo largo de 4 ciclos de observaciéon han sido muchos los resultados obtenidos,
pero los mas relevantes son los que paso a relatar a continuacién, dividiendo los
mismos segun los diferentes grupos de trabajo en los que se divide la colaboracion,
que son:
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= Materia Oscura

= Explosiones de Rayos Gamma
= Nicleos Activos de Galaxias

= Pilsares

= Fuentes Galacticas

Seguidamente se hace un resumen de los resultados mas destacados de cada uno
de los grupos por separado.

4.2.1. Materia Oscura

Relacionados con este grupo de trabajo, tres han sido los articulos publicados
hasta el momento, que son un estudio del centro galactico y de las galaxias Draco
y Willman 1. Del primer estudio (Bartko 2007) se obtuvo la medida de flujo di-
ferencial de rayos v consistente con una emisién continua de la regién del Centro
Galactico. Esta region contiene diferentes objetos que pueden ser los responsables
de la generacion de rayos 7, como son un agujero negro supermasivo, remanentes de
supernova, nebulosas asociadas a pilsares, una alta densidad de rayos césmicos, gas
caliente y grandes campos magnéticos. También se espera que en el centro galactico
se encuentre la fuente mas brillante de rayos v debidos a la aniquilacion de posibles
particulas de materia oscura. El flujo diferencial medido entre 500 GeV y 20 TeV
se corresponde con una ley de potencias con indice espectral de -2.2 + 0.2, lo cual
confirma las medidas anteriores realizadas por HESS. La emision es puntual y con-
sistente con la localizacién de SgrA Este. La ausencia de variacion en la emisién
es un indicador de que la emisién es estable, quizas procedente de un remanente o
nebulosa y no del agujero negro central. Tampoco la aniquilacién de materia oscura
parece ser el origen de este flujo detectado, principalmente debido a que la forma
del espectro es compatible con un origen astrofisico.

Para la galaxia Draco (Albert et al. 2008¢) se realizaron observaciones durante
2007 para la busqueda de una posible sefial de materia oscura. De ellas se obtuvo un
limite superior para el flujo integral de rayos v para energias por encima de 140 GeV
dado por 1.1 x 107! cm™2 s~! asumiendo la fuente como puntual y tomando como
indice espectral el valor de -1.5, tipico del espectro de aniquilacién de materia oscura.
De su estudio concluyen que el valor obtenido de los limites superiores es varios
érdenes de magnitud mayor (O(10% - 10%)) que los predichos por los modelos.

Al ano siguiente, se realizaron unas nuevas observaciones para la busqueda de
materia oscura pero esta vez apuntando en la direccién de la galaxia Willman 1
(Aliu et al. 2009¢). Esta galaxia representa uno de los mejores sistemas conocidos
dominados por materia oscura en el Universo para la busqueda de la misma en el
presente, de acuerdo a sus propiedades dindmicas y distancia. En este estudio se ob-
tuvieron los limites superiores al flujo para cuatro modelos de mSUGRA (minimal
supergravity), siendo todos del orden de 1072 cm~2 s~! para energfas por encima de
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los 100 GeV. Usando las ultimas estimaciones de los parametros de estructura para
construir el perfil de densidad de materia oscura, obtienen que el flujo observado es
mayor en un factor 10% con respecto al valor del flujo esperado de la aniquilacién
de materia oscura en los diferentes escenarios considerados. Se espera realizar ob-
servaciones mas profundas con el uso de MAGIC-II y asi mejorar el valor del limite
superior del flujo.

4.2.2. Explosiones de Rayos Gamma

Durante el primer ciclo de observaciones, es decir, desde Abril de 2005 hasta Mar-
zo de 2006, nueve explosiones de rayos v (GRB) fueron observadas con MAGIC-I
durante la fase anterior o la fase puntual de emision en rayos y. La alerta temprana
del sistema de aviso de explosiones de GRBs derivado de otros experimentos y el
rapido reposicionamiento de MAGIC-I hicieron posible la observacién en estos dos
estados de la explosién, antes y durante la fase de emisién en rayos ~y. De los nue-
ve GRBs observados en este ciclo, s6lo dos de ellos tienen especial mencién en el
articulo de la colaboracién presentando los resultados (Albert et al. 2007e). Estos
son GRB050713a y GRB050904, porque son la primera y segunda explosiéon en su
fase de emisién puntual observadas por MAGIC-I. Del anélisis de estas fuentes no
se obtuvo senal en ninguno de los nueve GRBs y sélo limites superiores del flujo han
podido ser determinados para los primeros 30 minutos de cada explosiéon para seis
intervalos de energia diferentes.

Desde este primer estudio hasta Junio de 2009, han sido mas de 40 los GRBs
observados con MAGIC-I. Para alguno de ellos, los datos han sido de mala calidad,
o la alerta lleg6 antes de la puesta del sol o las coordenadas de observacion no eran
viables para MAGIC-I y no pudo realmente ser observado. Los resultados del andlisis
de alguno de los que si han podido ser observados estan publicados en la circular
GCN, e incluso han sido presentados en la reunién del ICRC del ano 2009, como
muchos de otros resultados de otros grupos de investigacién. Pero, en resumen, para
ninguno de los GRBs observados se ha encontrado senal alguna de emisién en rayos
~ y sélo se ha podido dar un limite superior al flujo de los mismos.

4.2.3. Nucleos Activos de Galaxias

Primeramente cabe mencionar el caso de la fuente M87, por ser el primer cudsar
observado en rayos v que no es un blazar, es decir, que sus jets relativistas no apuntan
en la direccion del observador. Durante un periodo de monitorizacion de M87, una
réapida explosién fue detectada por MAGIC-I a principios de 2008 (Albert et al.
2008g). De su andlisis se obtuvo que su flujo es variable por encima de 350 GeV en
una escala de tiempo tan corta como un dia, pues se observaron cambios sustanciales
de flujo en los 13 dias observados. Sin embargo el flujo a niveles de energia entre
150 y 350 GeV parece ser constante. Esta fuente fue observada durante 26.7 h con
angulos cenitales entre 16 y 35° obteniendo del andlisis de toda la muestra completa
un exceso y un flujo diferencial de rayos 7 entre 100 GeV y 10 TeV de (2.89 + 0.37)
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x 10712 (E/1 TeV) 230011 ¢yy=2 s—1 TeV~! (figura 4.16) medida compatible con
la realizada por HESS y VERITAS de este mismo objeto.

Recientemente ha sido publicado un articulo sobre este objeto M87 (Beilicke et
al. 2009) donde se ha realizado un estudio en radio y en rayos v de muy alta energfa,
cuyos resultados revelan un periodo de explosiones de rayos vy extremadamente fuer-
tes acompanados por un incremento fuerte en el flujo de radio procedente del nicleo.
Este resultado implica que las particulas cargadas son aceleradas hasta muy altas
energias en la vecindad més proxima al agujero negro que forma su ntcleo.
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Figura 4.16: Espectro de energia diferencial de M87 usando todos los datos. Las barras de error
horizontales muestran el ancho del intervalo de energia usado. La linea sélida representa
el mejor ajuste suponiendo una ley de potencias y la linea punteada es el espectro de
la Nebulosa del Cangrejo.

También se han observado varias fuentes de tipo HBL (High-frecuency pea-
ked BL Lac objects) como por ejemplo, BL Lac, Mrk 421, Mrk501, 1ES1218+30.4,
1ES2344+4-51.4, 1ES1011+49.6 y 3c279, donde se ha detectado emisién. De estas
observaciones se concluye que la emisién de rayos « coincide con una fase de alta
emisién también en el dptico, aunque también se ha llegado a detectar emisiéon en
la fase de baja emisién 6ptica, con lo que estas fuentes presentan variabilidad para
emision de alta energia. Como resultados recientes y relevantes podemos destacar la
deteccién de emisién en las fuentes 3¢279 y 3c66A/B.

Para la fuente 3c279 (Albert et al. 2008h) se obtuvo una senial muy fuerte,
entre 80 y 300 GeV, en un periodo de tiempo de una noche (figura 4.17), obteniendo
un espectro que sigue una ley de potencias con indice espectral de —4.1 + 0.7
y un flujo integrado por encima de 100 GeV de (5.15 + 0.82) x 10710 em=2 s}
para el dia 23 de febrero de 2006. La deteccion de radiacién VHE de este tipo de
fuentes distantes nos permitira estudiar el mecanismo de emisién de los blazars y la
determinacién de su espectro nos ayudard a comprender el mecanismo de absorcién
debida a la luz de fondo extragalactica.
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Para la fuente 3c66A /B (Aliu et al. 2009b) se ha detectado emisién de rayos -y
pero con la salvedad de que no se sabe ciertamente si ésta proviene del blazar 3c66A
o de la radio galaxia cercana 3c66B (figura 4.17). Las observaciones realizadas entre
agosto y diciembre de 2007 resultaron en el descubrimiento de una nueva fuente
MAGIC J0223+430 centrada en las coordenadas (Ra, Dec = 2" 23™ 12%, +43° 0.7")
con un espectro en rayos 7y que sigue una ley de potencias de la forma fy x (E/0.3
TeV)® siendo (fo = 1.74 £ 0.28) x 107 TeV~! em~2 s7! a 300 GeV y con un
indice espectral de @ = —3.10 &= 0.31. Esta nueva fuente estd a una distancia de 1.1’
de 3c66B y a 6.1’ de 3c66A. Para determinar exactamente de que fuente proviene
la emisién, se ha hecho un estudio de probabilidades, obteniendo que la emisién
esta centrada en la fuente 3c66B con el 95.6 % de nivel de confianza, aunque no es
posible excluir una contribucién de 3c66A dada la resolucién angular de MAGIC-I.
El flujo integral por encima de 150 GeV corresponde a (7.3 + 1.5) x 1072 cm =2 71
(2.2 % del flujo de la Nebulosa del Cangrejo).
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Figura 4.17: (Izquierda) Curva de luz de 3¢279 en rayos « (arriba) y en la banda R (abajo) obteni-
da desde febrero a marzo de 2006. (Derecha) Mapa de la significancia del exceso para
eventos de rayos 7y para energias por encima de 150 GeV en la regién observada. Los
circulos verdes corresponden con la posicion de MAGIC J0223+430 del maximo exce-
so ajustado siendo los contornos correspondientes a las probabilidades 68.2% 95.4 %
99.7 % para el interior, medio y exterior, respectivamente.

4.2.4. Pulsares

Han sido varios los pulsares observados y analizados por MAGIC-I, pero sélo de
tres de ellos existen publicaciones porque de los demas todavia no se ha llegado a
resultados positivos de deteccién. Los tres pulsares de los que existen resultados son
el pulsar del Cangrejo, PSR B1951+32 y el camulo globular M13. Para esta tltima
fuente ver el capitulo de resultados, concretamente la seccién 8.1, donde se expone
el estudio realizado en M13.
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Para la fuente PSR B1951+32 (Albert et al. 2007f), se han realizado obser-
vaciones en dos ocasiones, entre julio y septiembre de 2006 y mas o menos en los
mismos meses pero en el ano 2008. Sélo de las primeras observaciones existen resul-
tados publicados, estando las segundas en proceso de andlisis, no habiendo obtenido
deteccion positiva. El estudio de esta fuente resulté en la no deteccién de senal y en
la obtencién de limites superiores al flujo de rayos =, que son para la emisién pul-
sada de 4.3 x 107" em™2 s~! y para la emisién constante de 1.5 x 107! cm™2 s™!
para energias mayores de 140 GeV, después de 17 noches de observacion, que se
convirtieron en 30.7 h de datos.

Para el pidlsar del Cangrejo (PSR B0531+21) se han realizado unas observa-
ciones usando el sumtrigger entre noviembre de 2007 y febrero de 2008, de las cuales
se ha conseguido encontrar la emisién pulsada de la fuente (Aliu et al. 2008, figura
4.18). Se analizaron 22.3 h de datos de buena calidad detectando la emisién pulsada
por encima de 25 GeV. Los datos muestran pronunciados pulsos en la fase ¢ = 0
(pulso principal, P1) y en la fase ¢ = 0.3 (interpulso, P2), con amplitudes similares
para energias menores de 60 GeV, y dominado por P2 para energias mayores. Es-
tos pulsos son coincidentes en fase con los medidos por EGRET pero para energias
mayores de 100 MeV, el P1 es dominante. Por lo tanto, el cociente P2/P1 aumenta
con la energfa. También, estos datos presentan un exceso de 3.4 ¢ por encima de
60 GeV para P2, consistente con los resultados de la Nebulosa del Cangrejo, de los
cuales se hablara en el siguiente apartado.
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Figura 4.18: (Izquierda) Emisién pulsada en diferentes rangos de energfa para el pilsar del Cangrejo.
Las areas sombreadas muestran las regiones de senal para el pulso principal P1 y el
pulso secundario P2. (Derecha) Mapa del exceso de rayos v en la direccién de la
Nebulosa del Cangrejo marcada con una cruz negra para energias mayores de 500
GeV.
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4.2.5. Fuentes Galacticas

Para la fuente de la Nebulosa del Cangrejo se ha realizado un completo
estudio (Albert et al. 2008a) obteniendo su sefial (figura 4.18), su espectro y su curva
de luz. De este estudio se obtiene que el flujo de la nebulosa medido entre 60 GeV
v 9 TeV puede ser descrito de la forma dF/dE = fy (E/300GeV)(atblog(E£/300GeV))
siendo fo = (6.0+0.2) x 10710 ecm™2 57! TeV~! y a =-2.31 £ 0.06 y b = -0.26 +
0.07. El centro de la emisién coincide con la posicion del ptlsar y ésta es estable y
puntual. Ademas, en el afio 2008 se ha hecho un estudio de su pilsar encontrando
emision como se ha relatado en la seccién anterior.

Uno de los hallazgos mas importantes hecho con MAGIC-I es el descubrimiento
de emisién variable de rayos v de alta energia producidos por un microcudsar. Se
trata de un sistema binario compuesto por una estrella muy masiva y un objeto
compacto (estrella de neutrones o agujero negro). Cuando ambas estrellas estan lo
suficientemente cerca una de la otra, se produce transferencia de materia debido a
la atraccién gravitatoria. Parte de esta energia se libera en forma de jets relativistas
emitiendo en radio desarrollindose en escalas de tiempo de dias o meses, lo cual los
hace idéneos para la observacién. Por ser éste uno de los fendmenos mas energéticos
del cosmos, lo convierte en un posible lugar de creacién de rayos v de alta energfa.

El estudio del microcuasar LS T 461 303 (Albert et al. 2006¢, Albert et al. 2008f,
Albert et al. 2009, figura 4.19) revela que la intensidad de la emisién de los rayos 7
varia con el tiempo y que ademas su maximo no coincide con el maximo en radio.
Como han sido estudiados varios ciclos del sistema binario, se ha podido comprobar
que la emisién se produce en uno de ellos y cada 26 dias, que es justamente el periodo
del sistema binario, con lo que se ha podido determinar una periodicidad para este
objeto. Esto es una clara indicacién de que la emisién de rayos v se produce por
la interaccion de los dos objetos que componen el sistema y que dicha emisién es
periddica.

Futuras observaciones con MAGIC-II de este objeto, junto con la interpretacion
tedrica de dichos resultados, serviran de ayuda para esclarecer los mecanismos de
produccién de rayos v en los microcudsares o en cualquier otro objeto que contenga
jets relativistas y los confirmara como una nueva poblacién de fuentes de rayos v de
alta energia.

Otro de los hallazgos importantes hechos con MAGIC-I es el descubrimiento de
varias fuentes antes desconocidas, como por ejemplo, MAGIC J0616+4225, TeV2032
y CasA. La primera de ellas, MAGIC J0616+225, es cercana al plano galdctico
y coincidente espacialmente con el remanente de supernova 1C443 (Albert et al.
2007b). Se ha conseguido detectar esta fuente con una significancia de 5.7 o y obtener
un indice espectral de -3.1. Para mas informacion ver el apartado de resultados,
concretamente la seccion 7.2.1.

La segunda, llamada TeV2032 (Albert et al. 2008b), es una fuente extensa y
estd situada a medio grado de la binaria Cygnus X-3, no tiene contrapartida clara en
otras longitudes de onda, fue detectada por el experimento HEGRA y con MAGIC-I
sélo se ha conseguido detectar 300 fotones en 100 horas de observacion (figura 4.20).
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Figura 4.19: (Izquierda) Mapa del nimero de excesos en la posicién del objeto por encima de 400
GeV entre las fases orbitales 0.4 y 0.7, con 10.7 horas de datos. (Derecha) Espectro
de energia diferencial entre 200 GeV y 4 TeV, para las fases orbitales entre 0.4 y 0.7,
siendo la linea de puntos roja el espectro de energias de la Nebulosa del Cangrejo y la
linea continua negra un ajuste de una ley de potencias para los puntos medidos.

El flujo detectado, la posicion y la extensién angular son compatibles con los valores
previos obtenidos por HEGRA. De las 94 horas de datos observados, se ha obtenido
en la posicién (Ra, Dec = 20" 32™ 20%, 41° 30’ 36”) un flujo de (4.5 £ 0.3) x 10713
cm~2 s7! para energias mayores de 1 TeV ajustado por una ley de potencias de

indice espectral -2.0 £ 0.3.
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Figura 4.20: (Izquierda) Mapa del exceso en la posicién de la fuente TeV2032 por encima de 500
GeV. La posicién estd marcada con una cruz negra y un circulo de anchura 1o y la
posicién de HEGRA con una cruz azul dentro de ese mismo circulo. También estd mar-
cada la posicién Whipple para esta misma fuente con una cruz blanca al igual que otra
fuentes (cruces verdes) en la misma zona de observacién. (Derecha) Mapa del cielo
alrededor de la posiciéon de CasA. La cruz negra representa la posicién de la fuente
segiin HEGRA y la cruz roja la posicién de la fuente para MAGIC.
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Otro descubrimiento de emisién fue el remanente de supernova CasA (Albert
et al. 2007g). Esta fuente fue observada por MAGIC-I entre julio de 2006 y enero de
2007 por un tiempo total de 47 h. De su andlisis se obtuvo la deteccién de emisién
de rayos v por encima de 250 GeV (figura 4.20) y un flujo de 7.3 x 10713 em =2 571
ajustado por una ley de potencias de indice espectral de -2.3 + 0.2. Este remanente
es una fuente brillante en radio frecuencias y en rayos X. En las energias del TeV,
fue detectado por HEGRA y también han sido determinados limites superiores por
las colaboraciones Whipple y CAT, consistentes con los resultados aportados por
HEGRA. A bajas energias, EGRET también ha aportado un limite superior para
el flujo de rayos v dado por 12.4 x 1078 cm ™2 s 1.

En la actualidad, se continia con la observacion de éstas y otras diferentes fuentes
galacticas y extragaldcticas, que muy pronto seran incluso estudiadas con los dos
telescopios operando de forma estereoscépica, que de seguro proporcionaran muy
buenos resultados en el campo de la fisica de altas energias. A continuacién, en el
siguiente apartado se hace una descripcién de las diferencias del segundo telescopio
MAGIC-II respecto del primero MAGIC-I.

4.3. Telescopio MAGIC-I1

La colaboraciéon MAGIC decidié construir un segundo telescopio, llamado MAGIC-
IT, a 85 m de distancia de MAGIC-I (figura 4.21), que fue inaugurado el dia 25 de
abril de 2009. La observacién conjunta de los dos telescopios MAGIC-1 y MAGIC-II
apuntando a una misma fuente proporcionara una mejora en la sensibilidad (tres ve-
ces mas que un unico telescopio), dando una mejor resolucién angular y en energfa.
Todo ello, permitird obtener una mejor separacién entre las cascadas electromagnéti-
cas y hadrénicas. Esto permitira combinar nuestras observaciones con las realizadas
por el satélite Fermi, lanzado en Junio de 2008, y asi poder hacer una calibracién
cruzada de ambos instrumentos y una extension en el rango de energia observado
del espectro de cerca de 5 érdenes de magnitud (desde ~ 100 MeV hasta méas de 10
TeV).

El telescopio MAGIC-IT se ha disenado lo més parecido posible a MAGIC-I, es
decir, con los mismos subsistemas que el primer telescopio pero con algunas mejoras
importantes en algunos de estos subsistemas, como son la camara, el sistema de
lectura y de calibracién. La estructura de fibra de carbono, el sistema de apuntado
y control de los espejos activos, son sélo copias mejoradas del primer telescopio. Pero
la experiencia y el uso de la tecnologia de MAGIC-I, sugieren cambios en varias areas
para la construccion de MAGIC-II, todo ello dirigido hacia el mejor muestreo posible
de la deteccién de las cascadas de baja energia. Estos avances son:

= Incrementar el drea de la cdmara y usar simultaneamente pixeles de menor
tamano para aumentar la resolucién angular (tendrd un mayor nimero de
pixeles (1039) con tamano de 0.1°), con la opcién de cambiar una parte de los
PMTSs por HPDs (Hybrid Photo Detector).
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Figura 4.21: Foto en Google Earth de los telescopios MAGIC-1 y MAGIC-II.

= Aumentar la superficie 1til de los elementos que constituyen el espejo, aunque
manteniendo el mismo &rea total. Asf pues, mayores espejos de 1 m? de érea
han sido desarrollados para reducir costes y esfuerzos de instalacién.

» Lectura de la senal digital mejorada (Antoranz et al. 2006). El canal que pro-
cesa la senal completa desde los sensores de luz hasta el digitalizador esta op-
timizado para tener un ancho de banda de 500 MHz. Esto permitira minimizar
el tiempo de integracién y reducir la influencia de la luz del fondo.

» Fl sistema de calibracion estd basado en un laser ultravioleta.

En particular, la estructura metélica fue colocada en diciembre de 2005 y en el
mes de octubre de 2007 se instalaron los primeros espejos (ver figura 4.22), siendo
completada su instalacién en agosto de 2008 y desde entonces ha empezado la fase
de instalacion y pruebas de todos los sistemas que lo constituyen, estando en estos
momentos (julio 2009) todos los sistemas en fase de comisionado.

Como en el primer telescopio, el reflector (figura 4.23) tiene forma parabdlica
con 249 espejos movibles individuales que son ajustables con un sistema AMC de-
pendiendo de la orientacién del telescopio. Mientras que en MAGIC-I cada espejo
consiste de 4 espejos individuales esféricos montados en un panel, para MAGIC-IT
los espejos son esféricos de 1 m? de una sola pieza (Goebel et al. 2007b). La mitad
de estos espejos son de aluminio protegido con cuarzo y consisten de un sandwich
cuyas partes externas son de aluminio de 3 mm de grosor y la interior de 65 mm de
aluminio en forma de nido de abeja. La curvatura se da durante la produccién del
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Figura 4.22: Foto de la instalacién de los primeros 42 espejos del telescopio MAGIC-II en octubre
de 2007.

mismo al igual que su pulido con una punta de diamante para ser finalmente recu-
biertos de cuarzo para protegerlos de la degradacién. La otra mitad de los espejos
son de vidrio y tienen una parte externa de 26 mm de grosor de espejo alrededor
de una parte central de aluminio de nido de abeja, fabricado usando una técnica
para bajas temperaturas. Estos tienen un funcionamiento similar al de los espejos
de aluminio.

Figura 4.23: Foto de los dos telescopio MAGIC.

La cdmara tiene un campo de visién de 3.5° y 1039 PMTs mejorados (Ha-
mamatsu R10408) de 0.1° de didmetro con una eficiencia cudntica del 30-35% en
el rango del azul. La cdmara ha sido disenada con forma circular pero estructura
hexagonal, también con forma modular para que sus fotomultiplicadores sean facil-
mente sustituibles, en 169 grupos de fotomultiplicadores. En la parte frontal de los
PMTs hay conos de luz Winston para minimizar el espacio entre los PMTs. Todos



90

Los telescopios MAGIC 4.3

los PMTs tienen una electrénica comun con una distribucién de la corriente y un
generador de pulsos para testear. En el futuro y gracias a la forma modular de la
camara, los PMTs serdan actualizados en la parte interior por HPDs de mayor efi-
ciencia cudntica (~ 10-20 % mayor que para los PMTSs), un pulso rapido (~ 2 ns) y
un tiempo de vida mayor de 10 afios. Estos HPDs permitirdn obtener un aumento
en la sensibilidad para detectar cascadas de bajas energias. En principio los HPDs
seran instalados en los bordes de la cdmara actual (figura 4.24) para testear su fun-
cionamineto para luego hacer el cambio de todos los PMTs a HPDs. También se
pretende hacer una actualizacién de la cdmara de MAGIC-I para el afio 2011 usando
HPDs del mismo tipo.

El sistema de trigger de MAGIC-II esta basado en logica de vecinos como en
MAGIC-I. La regién de trigger contiene 559 PMTs (figura 4.24) y el diseno uniforme
de la cdmara permite un incremento del area de trigger hasta 2.5° de didmetro.
Esto permitird realizar estudios de fuentes extensas y desarrollar mapas del cielo.
Cuando los dos telescopios observen conjuntamente, un modo de trigger entre los
dos telescopios rechazara los sucesos que pasen el umbral de un sélo telescopio,
es decir, que para pasar el umbral de trigger el suceso tendra que pasar el de cada
telescopio (figura 4.25). Todo esto reducird la tasa de trigger total, siempre y cuando
se mantenga el mismo nivel de umbrales del discriminador (nivel 0). Bajando estos
discriminadores de manera significativa permitird bajar el umbral de energia del
sistema, estereoscopico.

Figura 4.24: Foto de la camara del telescopio MAGIC-II donde se puede apreciar el esquema del
trigger basado en la légica de vecinos.
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Figura 4.25: Esquema del sistema de trigger para cada telescopio (L1, L2) y total (L3).

La digitalizacién de alta frecuencia de 2 GSamples/s y sistema de adquisicién
de datos permite una mejor resoluciéon en tiempo de la senal. La solucién para
MAGIC-ITI estd basada en los DRS (Domino Ring Sampler, figura 4.26), donde
la senal analdgica es almacenada en un sistema que estd organizado como un ring
buffer, lelda a una frecuencia de 40 MHz y digitalizada con una resolucién de 12
bits.

Por tltimo, el otro subsistema con diferencias respecto a MAGIC-I es el sistema
de calibracién. Este sistema de MAGIC-II (figura 4.26) estd compuesto por una
caja de calibracién, que en este caso contiene un ldser emitiendo luz ultravioleta y un
PIN diodo. El laser para calibrar la cdmara del telescopio, emite pulsos en 355 nm
de energia 2uJ y de ancho 700 ps con un ritmo de reproducciéon de 1-2000 Hz. Esta
caja de calibracion tiene un software propio y un controlador de temperatura, y
estd conectada con el sistema de trigger. De esta forma, el sistema de calibracién
permite calibrar todo el rango dinamico de la cdmara y la cadena electrénica de
lectura de los pixeles, permitiendo asi contar fotoelectrones individuales y determinar
de manera absoluta la intensidad de los pulsos de luz. La cantidad absoluta de la luz
es calibrada usando el método F-Factor, extrayendo el espectro de los fotoelectrones
de forma individual.
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Speed Control (V) 2-4 GHz
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Figura 4.26: (Izquierda) Esquema del sistema de lectura Domino empleado para MAGIC-II (Dere-
cha) Imagen de la caja de calibracién para MAGIC-II.



Proceso de analisis de los datos de

MAGIC-I

1 principal objetivo del andlisis de los datos de las fuentes observadas es la medi-

da del flujo de rayos v de la fuente, su espectro de energia, posiciéon y morfologia.
Los datos o imagenes recogidas por el telescopio MAGIC-I, no son analizadas como
cualquier otro telescopio 6ptico con instrumentacion y software conocidos, sino que
reciben un tratamiento especial, tipico de los telescopios Cherenkov. En este capitu-
lo trataremos precisamente de explicar el proceso de andlisis que reciben los datos.
MARS (Magic Analysis and Reconstruction Software, Bretz et al. 2003, Bretz et al.
2005) es el software especifico de los telescopios MAGIC basado en ROOT (Brun &
Rademarkers 1997, (20)) y C++, desarrollado por los miembros de la colaboracién
y donde se agrupan todos los procesos del andlisis (figura 5.1).

Este capitulo se divide en 7 secciones, donde las dos primeras hablan del tipo de
observaciones con el telescopio y de simulaciones Monte Carlo que lo caracterizan,
las siguientes tratan de las diferentes partes del andlisis de una fuente y la 1ltima
seccién habla de la sensibilidad de MAGIC-I. En resumen, los apartados son los
siguientes y seguidamente veremos cada uno de ellos por separado:

= Observaciones con el telescopio MAGIC-I: se explica cémo es la toma
de datos en el telescopio MAGIC-I, su formato y los tipos de datos que hay.

= Simulaciones Monte Carlo: aqui se explica como se utilizan las simulaciones
Monte Carlo para caracterizar el telescopio y como usar dicha caracterizacion
en los procesos del anélisis.

= Calibracion y extraccion de las imagenes de las cascadas: este apartado
describe los procesos a seguir hasta obtener las imagenes caracterizadas por
los pardametros de Hillas (apéndice C).

= Reconstruccion de los sucesos: donde se explican los diversos cortes y el
método Random Forest para la obtencién de la separacién v /hadroén.
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= Estimaciéon de los parametros primarios: en este apartado se explica
como obtener una estimacién para la energia de la particula primaria y para
la posicién de la fuente usando el método DISP ( (Domingo-Santamaria et al.
2005)).

= Significancia y espectro: obtencién de la significancia y el espectro de la
senial. En el caso de la no existencia de senal, se obtienen los limites superiores
para el flujo en lugar del espectro. Ademaés se calculan los mapas del cielo en
numero de excesos como en significancia de los mismos.

= Sensibilidad: en esta seccidn se explica como caracterizar la sensibilidad de

MAGIC-I y su comparacién con otros telescopios Cherenkov.

FICHEROS DE DATOS

|

—

CALIBRACION Y
EXTRACCION DE LA
IMAGEN

‘Sustraccion del pedestal
Integracion de la carga
—

|
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DE LOS SUCESOS
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Estimacion de la hadronicidad

|
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|
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Figura 5.1: Vista esquemadtica del proceso de andlisis de los datos de MAGIC-I.
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5.1. Observaciones con el telescopio MAGIC-I

Los datos tomados por el telescopio MAGIC-I son las senales de los fotomultipli-
cadores, digitalizadas por los FADCs del sistema de lectura y grabadas por el sistema
de adquisicién de datos en formato binario. Ademas la informacién correspondiente
al estado de cada subsistema del telescopio en el momento de la observacion es re-
cogido en ficheros ASCII. Todos estos datos se combinan y se convierten al formato
de ROOT. Este es un programa desarrollado por el CERN para la visualizacién y
tratamiento de datos y en la colaboracién se trabaja con MARS en este entorno
ROOQT para poder usar sus librerias.

De forma periédica, cada subsistema guarda informacién sobre el estado del
telescopio, por ejemplo, del apuntado, la configuracién de trigger, ritmo de adquisi-
cién del pixel y de la macrocelda, condiciones meteorolégicas, temperatura, voltajes
y corrientes medias de cada fotomultiplicador, y mucha mas informacién. Todo esto,
junto con la senal digitalizada de cada pixel mas la informacién acerca del nimero
de sucesos, duracién de los mismos, etc, se combinan en un run. Cabe decir, que por
run designamos el conjunto de datos tomados por el telescopio en un intervalo de
tiempo y a cada uno de ellos se le asigna un identificador numérico inico. Ademas
de los datos, se toman runes de pedestal y de calibracion, que sirven para evaluar
la respuesta de la camara. Concretamente, en relacién con el nimero de sucesos, un
run de datos contiene aproximadamente 50000 sucesos, uno de calibracién contiene
exactamente 4096 y uno de pedestal 1000 sucesos. Previo a cualquier otro proce-
so de andlisis, se realiza un proceso de selecciéon de los runes, eliminando aquellos
muy cortos que fueron tomados bajo malas condiciones de observacién o con algin
problema de hardware durante la observacion.

Tendremos tres tipos de datos, dependiendo del modo de observacién, entre los
que podemos distinguir: ON, OFF y WOBBLE (Fomin et al. 1994). El primero
de ellos, modo ON, es el modo de observacién donde el telescopio apunta hacia la
fuente de observacion y ésta se situa en el centro de la cdmara. En el segundo de
los modos, modo OFF, el telescopio apunta hacia una zona cercana de la fuente,
estando ésta fuera del campo de vision del telescopio, donde no haya ninguna fuente
de rayos v conocida, para obtener datos para estimar el fondo de rayos césmicos.
En el dltimo de los modos, WOBBLE, el telescopio no apunta directamente a la
fuente sino a una posicién con una separacién angular de 0.4° respecto del centro de
la cdmara, dentro del campo de visién de la misma (figura 5.2). En este modo, cada
20 minutos de observacion se cambia el apuntado colocando la fuente en la posicién
opuesta respecto del centro de la camara. Asi tenemos dos posiciones wobble W1
y W2, con valores fijos de ascensién recta y declinacién pero que se mueven en el
sistema de referencia de la caAmara debido al movimiento de rotacién de la Tierra.
Con este modo de observacién tomamos a la vez datos de la fuente y del fondo,
con exactamente las mismas condiciones atmosféricas y del telescopio, con lo que
se gana tiempo de observacion y uniformidad en los datos. Una de las posiciones
donde colocamos la fuente es elegida como ON y la opuesta como OFF. A energias
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medias y altas se pueden ademas elegir otras dos posiciones giradas -90 y +90 grados
respecto del centro de la cdmara como OFF.

Ademids de los modos anteriormente comentados, existe otro pardmetro que defi-
ne el tipo de datos. Este es el brillo del cielo que ha de ser compensado por los niveles
de discriminacién de la camara. Esto permite definir un tipo de datos denomina-
dos twilight, que son los datos observados en cualquiera de los modos anteriores
pero bajo condiciones de luz de luna o al principio o final de la noche con luz del
anocher o atardecer, respectivamente. Para observar bajo estas condiciones hay que
usar valores mayores para los discriminadores en el sistema de trigger durante la
observacién que cuando observamos una fuente en noche oscura. Pero el proceso de
andlisis se realiza de la misma manera, tanto para datos twilight como para datos
de noche oscura (Albert et al. 2007a).

Figura 5.2: Gréfica representativa de dos posiciones wobble posibles. La posicién de la fuente (sour-
ce) y de la antifuente (Anti-source), son opuestas respecto al centro de la cdmara. Las
flechas indican que tanto la fuente como la antifuente rotan en la cdmara debido a la
montura altacimutal del telescopio. El circulo azul alrededor de la fuente define la re-
gién ON mientras las otras regiones rojas alrededor de las otras tres posiciones wobble
pueden usarse para estimar el fondo.

5.2. Simulaciones Monte Carlo

A diferencia de lo que sucede en otros detectores de fisica de altas energias, en
los telescopios Cherenkov no es posible caracterizar la respuesta del detector con un
haz controlado de particulas, sino que esto se debe hacer con simulaciones Monte
Carlo (MC). Estas son imprescindibles para entender el funcionamiento de este
tipo de telescopios, para encontrar los parametros éptimos a la hora de disenarlos y
como ayuda para el posterior andlisis de los datos, puesto que varios procesos en la
cadena de andlisis hacen uso de las mismas.

Las simulaciones MC muestran la respuesta del detector a la correspondiente
emisiéon de luz Cherenkov de cascadas atmosféricas, también simuladas, las cuales
tienen en cuenta todos los procesos fisicos involucrados en el desarrollo de la cas-
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cada al igual que la atmosfera y el campo magnético al que estdn sometidas. Las
simulaciones de las cascadas son hechas con el programa CORSIKA (Heck et al.
1998, (29)), el cual simula el transporte de la particula a través de la atmoésfera, la
influencia que recibe del campo magnético y el decaimiento e interacciones con los
nucleos atmosféricos, tanto para cascadas iniciadas por gammas como por hadrones.
El modelo de atmésfera adoptado estd constituido por una mezcla de No, Os y Ar
en la proporcion 78.1, 21.0 y 0.9 % respectivamente. Los ficheros de salida contienen
todos los fotones Cherenkov dentro de un rango de longitudes de onda que llegan al
suelo dentro de una cierta area alrededor de la posicion del telescopio.

Teniendo ya simulada la emisién de luz Cherenkov de las cascadas atmosféricas,
lo siguiente seria simular cémo se comporta el telescopio ante ellas. Los parametros
que definen el telescopio son, entre otros, la reflectividad de los espejos, la eficiencia
cuantica de los PMTs o las caracteristicas del trigger y de los canales de lectura
FADC. Existen dos programas, desarrollados por miembros de la colaboracion, que
realizan estas simulaciones, que son: reflector y camera. El primero de ellos toma
los ficheros salida de CORSIKA y calcula el efecto de la extincion atmosférica, simula
la reflexién de los fotones en el reflector del telescopio y calcula su punto de impacto
en la camara. El segundo toma la salida del programa anterior y simula las senales
eléctricas producidas en los PMTs de la camara cuando llega el frente de onda de
los fotones Cherenkov. Este programa, para calcular su simulacién, tiene en cuenta
el fondo de cielo nocturno y el ruido electrénico.

Para realizar estas simulaciones se debe tener en cuenta la anchura de la distri-
bucién de la luz o PSF 6ptica (Point Spread Function dptica), también llamada
resolucién angular, que produce una fuente 6ptica puntual en la caAmara. La figura
5.3 muestra la evolucién con el tiempo de los valores de la PSF 6ptica. Los valores de
esta PSF se obtienen a partir del anélisis de imégenes de anillos de muones y pueden
variar ligeramente dependiendo de los cortes realizados en dicho analisis. Pero para
evitar estas variaciones han sido elegidos un conjunto de cortes que garanticen un
buen acuerdo entre los datos reales y los simulados para la realizacion del analisis.
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18

E =
= 17 =
' —
g =
16 — g o °
= % o
15 =t S ad
= i - P o 2;@“‘* ?
14 (= g wIR s 0& D
= 50 2 g ° ¥ o
13— 8 ;“:%&;” * g & D‘:g?o 3 %:;& 2
= : & [RITY ¢ X 3 e o2 &g
12 S . 3 ‘ﬁ..@‘mu 8 R N ol P
= i At o Taed
=
10 =
9=
g = 1 A A i A . . . . . i ’ .
01Jan07 02Jul07 01Jan08 02Jul08 31Dec08 02Jul09

Figura 5.3: Imagen de la PSF éptica obtenida para MAGIC-I.
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5.3. Calibracién y extraccién de las imagenes de las cascadas

En esta parte del proceso del andlisis, convertimos la senal registrada en cada
uno de los FADCs en una imagen de la cascada parametrizada en funcién de los
parametros de Hillas (apéndice C). Dentro del software MARS, existen dos progra-
mas, CALLISTO (CALibrate Light Signals and Time Offsets) y STAR (STandard
Analysis and image Reconstruction). El primero de ellos realiza la extraccién de la
senal, mediante la integracién de la carga y el proceso de calibracién propiamente
dicho. El segundo realiza el limpiado de la imagen y la parametrizacion. A con-
tinuacién se explican cada uno de estos procesos de manera individual (para mas
informacién ver el articulo Albert et al. 2008d).

Como en esta tesis se han utilizado datos de fuentes observadas antes y después
de la actualizacion del sistema de lectura, se explica el proceso de calibracién para los
dos casos, puesto que el resto de los procesos de anélisis se realizan de igual forma. De
aqui en adelante, el sistema de lectura antes de la actualizacion los denominaremos
Siegen y al de después MUX.

5.3.1. Sustraccion del pedestal

El pedestal es el voltaje de offset de los FADCs del sistema de lectura. Sus
fluctuaciones estan constituidas por el ruido electrénico y por la luz de fondo de
cielo nocturno. Por lo tanto, el cdlculo del pedestal tiene dos objetivos: por un lado
identificar aquellos pixeles cuya senal es debida a las fluctuaciones del fondo de cielo
nocturno, las cuales pueden ser negativas debido al acoplamiento de AC!, y por otro
determinar el nivel base medio de los FADCs.

El pedestal se puede obtener a partir de los runes de pedestal o de los datos.
En los de pedestal se toman 1000 sucesos usando un trigger aleatorio, se calcula
la media y su desviacion tipica. Y para los runes de datos debemos distinguir el
calculo para el caso de los Siegen y de los MUX. Para los Siegen, podemos obtener
el pedestal de la zona de baja ganancia (mirar seccién 5.3.2) cuando la senial en alta
ganancia no sobrepasa el umbral. Para un canal dado de Siegen, el pedestal viene
dado por el valor medio de la distribuciéon del nimero de cuentas sumadas ¢ para
ese canal en los N sucesos del run, dividido por el nimero de muestras n de FADC
utilizadas,

1 N
P:ngqi. (5.1)
1=

'El acoplamiento AC corta todas las frecuencias por debajo de una de referencia fo, la cual es
fo ~ 1/RC, siendo R la resistencia y C la capacidad, actuando como un filtro de baja frecuencia.
Existe también en MAGIC-I un filtro de alta frecuencia, para asi trabajar en el intervalo de fre-
cuencias propio de los tiempos tipicos de las cascadas (en el rango de nanosegundos) y reducir la
contribucién debida a otros elementos ajenos a los PMTs.
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La raiz cuadrética media (rms) de esta distribucién dada por

L (e X )
RMS =\ | (Z T =L (5.2)
=1
nos da el ruido de cada pixel, el cual varia de pixel a pixel debido a que el ruido
electrénico es ligeramente diferente de canal a canal (Albert et al. 2008d). Por otro
lado, en los FADCs del MUX se toman eventos de pedestal entrelazados con los
eventos de los datos durante la observacion, tomados los de pedestal con un trigger
aleatorio de 25 Hz y después se calcula su media y su desviacion tipica para obtener
el valor del pedestal y del ruido, respectivamente.
A partir de este momento, consideraremos los datos con la sustraccién de pedes-
tal ya realizada para cualquier tipo de calculo con los mismos.

5.3.2. Integracion de la carga en cada pixel

La informacién disponible de una cascada atmosférica observada se reduce a la
senal registrada por cada uno de los fotomultiplicadores que componen la cdma-
ra en funcién del tiempo, y que registran continuamente la luz que les llega. En
ausencia de cascada, los PMTs registran los fotones de la luz de fondo del cielo
nocturno, constituyendo esto un nivel de fluctuaciones de fondo. Como en la cadena
de transmision de la sefial estdn incorporados varios acoplamientos AC (capacidades
que bloquean la transmisién de corrientes continuas), aquellas fluctuaciones resultan
tanto positivas como negativas respecto al nivel de referencia (baseline) que resulta
ser el pedestal. Cuando llega la luz Cherenkov de la cascada, el PMT que sea ilu-
minado por ella registra uno o mas pulsos eléctricos superiores a las fluctuaciones
de fondo. Esto se puede ver en la figura 5.4, donde se muestran las sefiales de dos
pixeles digitalizadas por los FADC del sistema de lectura.

Un canal de Siegen FADC contiene 30 muestras, cada una de ellas de 3.33 ns de
duracién. Asf la senal se divide en dos ramas, una de alta, y otra de baja ganancia, la
cual difiere en un factor 10 y estd retrasada unos 55 ns respecto a la de alta ganancia.
En el caso de que la amplitud de la senial sobrepase un umbral predeterminado (~ 100
- 150 cuentas), un switch electrénico se activa, abre el canal de baja ganancia y se
copia la senal sin amplificar. Si no pasa el umbral, la zona de alta ganancia contiene
la senial y la de baja contiene sélo ruido usado para calcular el pedestal. Por otro
lado, un canal de MUX FADC contiene 50 muestras cada una de 0.5 ns y una tinica
rama que contiene la senal.

A partir de esta informacién debemos obtener la carga (senal producida por la
cascada expresada en numero de cuentas), integrando el pulso producido tras la
llegada de la luz Cherenkov en los PMTs. Para ello se debe encontrar la posicién
y la duracién del mismo, mediante el uso de una ventana de integracién, es decir,
reconstruir el nimero de fotones que llegan a cada pixel y su tiempo de llegada
medio. Esta ventana debe tener el tamano adecuado como para incluir el pulso y a
la vez no introducir demasiado ruido a la hora de integrar. Existen varios algoritmos
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Figura 5.4: (Arriba) Ejemplos de senales de dos pixeles digitalizadas por los Siegen FADCs en
funcién del tiempo. En ellas se pueden diferenciar las muestras de alta y baja ganancia.
En el primer caso no existe saturacién, hecho que si ocurre en el segundo.

para extraer la senal, pero los que finalmente se usan son el filtro digital para
Siegen y el spline ctibico simple para MUX. El objetivo del filtro digital es lograr
la reconstruccion de la amplitud y posiciéon en el tiempo de la senal a partir de
medidas discretas de la misma, siendo la forma del pulso conocida. Asi se hace un
ajuste de la senal a la forma conocida, incluyendo el efecto del ruido. Los parametros
libres del ajuste son la integral y el tiempo de llegada de la senal. El spline cubico
simple interpola entre cada muestra de FADC y se calcula su integral en un rango
alrededor del méximo, la cual proporciona una medida de la carga registrada por el
pixel. El rango que se usa para hacer la integral es, tomando como posicion central la
posicion del maximo del spline, el limite inferior de la integral es la posicién central
menos 8 muestras y como limite superior la posicién central mas 10 muestras. Por
otro lado, el tiempo de llegada es definido como la posicién del borde izquierdo en
el 50 % del méximo del spline (Tescaro et al. 2007, Aliu et al. 2009). Véase la figura
5.5 como ejemplo ilustrativo de la eleccion del borde izquierdo del spline.

maximo

50% maximo

borde izquierdo

Figura 5.5: Ejemplo ilustrativo del borde izquierdo del spline para MUX.
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5.3.3. Calibracién

La luz Cherenkov extraida de las imagenes de la cimara debe ser calibrada, pues
el nimero de cuentas del FADC no es una medida objetiva del nimero de fotones
que llegaron a los PMTs, puesto que depende de la eficiencia del canal y de su
ganancia. Por ello, se emplea en su lugar el niimero de fotoelectrones que llegan al
primer dinodo, a partir del cual se puede obtener el niimero de fotones incidentes
simplemente usando la eficiencia cuantica del PMT. La calibracién obtiene el valor
de conversion entre el nimero de fotoelectrones del pixel y el nimero de cuentas
del canal de FADC. Este factor de conversién varia con el tiempo y de pixel a pixel
(Gaug 2006).

El proceso de calibracién se realiza en dos partes. Primeramente se realiza un flat-
fielding, que consiste en iluminar la cdmara con pulsos de luz con una intensidad fija2,
para luego reajustar los altos voltajes de los pixeles para conseguir que la camara sea
suficientemente homogénea. De no conseguirse esto en un primer paso, se hace una
segunda correccién a través del software ajustando las pequenas variaciones todavia
persistentes, para obtener finalmente la misma senial reconstruida en cada pixel. El
segundo paso dentro del proceso de la calibracion consiste en calcular el factor de
conversion. Para ello, se usa el método del F-Fuactor, que proporciona el nimero
medio de fotoelectrones llegando al primer dinodo de cada PMT segtn la férmula

(<Q>)?
Nphe = F?. 5 3 (5.3)
00 = Oped

donde F? es el denominado exceso de ruido que es introducido por los canales de
lectura, que para MAGIC-I tiene un valor de 1.15 £+ 0.02 (Paneque et al. 2003), @
es la distribucién de carga expresado en niimero de cuentas de los FADC, 022 es la
desviacién estandar de dicha distribucién y 0127 .q ©s la varianza del pedestal, es decir,
la férmula (5.2) al cuadrado. El factor de conversién vendra dado por

< Nphe >int

FCppe =
b < Q >pi$el

, (5.4)
donde < Nppe >int €s la media entre todos los pixeles del interior de la cdmara
del nimero de fotoelectrones detectado en cada pixel y < @ >pize €s la media
de la distribucién de carga para cada pixel. Durante el proceso de calibracién, el
programa CALLISTO incorpora una serie de chequeos que detecta los pixeles que
han tenido un mal funcionamiento, aplicando una serie de criterios de exclusion.
Aproximadamente, se excluyen del orden del 5% de los mismos, para no tenerlos en
cuenta a la hora de realizar la calibracion.

Por ultimo, decir que se deben calibrar también los tiempos de llegada de los
diversos canales usando los runes de calibracion, pues no son exactamente iguales.

*Los pulsos de luz se emiten a una frecuencia de 50 Hz (para Siegen) y 25 Hz (para MUX).
Después se suman 500 eventos para calcular los factores de calibracién. Es decir, cada 100 (Siegen)
0 200 (MUX) segundos hay una actualizacién de los factores de calibracién.
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Se obtiene la diferencia entre el tiempo de llegada de cada canal con el tiempo
de llegada de uno tomado como referencia (por ejemplo el canal 1). Después se
calcula la media de la distribucién de diferencias temporales de todos los canales y
estos valores serfan considerados como tiempo de llegada reales. Asi por cada canal
tenemos un valor denominado togse; que usamos después para corregir los tiempos
de llegada de los pulsos de las cascadas, calculando para cada canal y para cada
evento tpyiso — toffset- Con lo que tenemos calibrados de este modo los tiempos de
llegada de los pulsos.

5.3.4. Limpiado y parametrizaciéon de la imagenes

El siguiente paso es convertir la imagen calibrada en imagen de la cascada en la
camara. Primeramente, se debe separar aquellos pixeles que formarian parte de la
cascada segun su senal de aquellos que su senal es debida a fluctuaciones del fondo
de cielo nocturno. Este proceso se denomina limpiado de la imagen. El segundo
paso para obtener la imagen de la cascada es parametrizar las imagenes limpias
usando los pardmetros de Hillas (ver apéndice C), para poder obtener informacién
del desarrollo de la cascada y poder inferir el tipo de particula primaria que inicié la
cascada, asi como su energia y su direccion de llegada. Estos dos procesos los realiza
el programa STAR (STandard Analysis and image Reconstruction) y los ficheros
de salida los denominaremos ficheros star.

De la extraccién de la sefial para cada pixel, se obtiene un valor para la intensidad
de la senal y un valor para el tiempo de llegada. A continuaciéon, se deben encontrar
los pixeles mas intensos de la imagen que formarian parte del nticleo de la imagen,
para proceder a buscar los que forman parte del contorno sin llegar a introducir
pixeles que anadan ruido a la imagen. Para eso, son necesarios algoritmos para un
ajuste de la imagen proporcionando umbrales bajos de energia, que aseguren que la
mayor parte de la cascada esta contenida en la imagen. El proceso de limpiado de
la imagen es para obtener el menor umbral de energia posible para MAGIC-I. Se
pueden usar dos tipos de limpiado de la imagen: el con y sin uso de los tiempos de
llegada (Tescaro et al. 2007, Aliu et al. 2009).

El limpiado sin uso del tiempo compara el nimero de fotoelectrones recons-
truido Nppe con dos valores de referencia N1 y No. El proceso se realiza sobre toda
la cdmara en tres pasos. El primer paso remueve los pixeles con Nyje < Np. En el
segundo paso los pixeles que no tienen pixeles vecinos directos que hayan sobrevivi-
do al primer paso, son también removidos. Finalmente, para los pixeles que hayan
sobrevivido a los pasos anteriores, sus pixeles vecinos directos con Nype > N son
incluidos de nuevo. Este algoritmo es robusto y simple, si tomamos valores mayores
para N1 y No que el valor del rms del pedestal. Al ser considerados de este modo,
no estdn afectados por el incremento del nivel de ruido en diferentes partes de la
cdmara ni tampoco por el ruido en cada pixel. Por lo tanto, este algoritmo no tiene
en cuenta los diferentes niveles de ruido entre pixeles y, como tampoco incluye el
uso de la informacién del tiempo de llegada, no es posible llegar hasta el mas bajo
umbral de energia posible para MAGIC-I. Estos niveles usados en el andlisis con los
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FADC Siegen, fueron de N; = 10 phe y No = 5 phe. Después del cambio al MUX en
el sistema de lectura, estos valores han podido ser bajados hasta valores de Ny = 6
phe y Ny = 3 phe. Estos tltimos valores son usados para determinar el niucleo y
contorno de la cascada, pero otros valores relacionados con el tiempo de llegada son
también usados posteriormente para perfeccionar esta seleccion.

El limpiado de las imagenes con uso del tiempo de llegada usa las diferencias
en el tiempo de llegada de los pulsos entre pixeles vecinos para hacer una seleccién
de los pixeles del nicleo y del contorno. Este método permite evitar confusiones
entre senales de fondo de cielo con aquellas pertenecientes a los pixeles de la cola
de la cascada. Usando el tiempo de llegada, podemos reducir los valores de N; y
Ny vy, por lo tanto, tener un valor de umbral para la energia de las cascadas més
bajo. El primer valor relacionado con el tiempo de llegada es la diferencia At; entre
el tiempo de llegada del pixel y la media de los tiempos de llegada de todos los
pixeles seleccionados como nticleo mayor?. El segundo valor es la diferencia At
en tiempo de llegada entre los pixeles seleccionados como nicleo y como contorno.
Para el nucleo, serfan rechazados aquellos pixeles con un Aty > 4.5 ns y para los del
contorno, serfa anadidos aquellos con un Ats < 1.5 ns.

Las imagenes Cherenkov presentan algunas caracteristicas temporales impor-
tantes, siendo una de ellas la dependencia entre el perfil temporal a lo largo del eje
mayor de la imagen y el pardmetro de impacto (IP) de la cascada (definido en la
seccién 3.2). Para un rayo 7, en caso de un IP < 60 m, la luz emitida en la parte
alta de la cascada (cabecera) llegara retrasada respecto a la parte més baja de la
misma (cola), puesto que los fotones emitidos primero viajan méas lentos que las
particulas ultrarelativistas de la cascada que producen los fotones a bajas altitudes.
Siel IP > 120 m, el efecto anterior es reducido o incluso invertido, dependiendo de
la energia del rayo v primario. Por lo tanto, existe una dependencia de la estructura
temporal con el IP, puesto que el tiempo de llegada incrementa desde la cabecera
de la cascada hasta la cola cuando tenemos un IP alto, y de la cola a la cabecera
para IP bajos. Para un rayo césmico, no existe tal correlacion porque los tiempos de
llegada de sus cascadas son mas aleatorios y no existe incremento desde la cabecera
hasta la cola de la cascada o viceversa.

Una vez realizado el limpiado de las imégenes, el siguiente paso es la parametri-
zacion de las mismas. La naturaleza eliptica de las imagenes de las cascadas iniciadas
por rayos -y, permite hacer una descripcién de las mismas en funcién de los momen-
tos de la distribucion de la luz registrada en la cdmara del telescopio. De esta forma
se obtienen los pardmetros de Hillas (Hillas 1985, apéndice C). Estos contienen infor-
macién crucial acerca del desarrollo de la cascada y pueden ser usados para inferir el
tipo de particula primaria que la origina, su energia y su direccién de llegada inicial.

3 Aqui se debe puntualizar que en la seleccién del micleo, puede ocurrir que con los criterios de
seleccién obtengamos méas de un nucleo. Se elige entonces la isla de pixeles més grande y se calcula
el tiempo de llegada de esta isla o nicleo mayor como la media de los tiempos de llegada de los
pixeles que la forman. Concretamente, las cascadas iniciadas por rayos - tienen un nicleo con un
tnico tiempo de llegada, con lo que no puede haber otros nicleos con el mismo tiempo de llegada
en la imagen, lo que si podria pasar si la cascada es iniciada por un rayo césmico.
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Los parametros explicados en ese apéndice son: SIZE, LENGTH, WIDTH, MEAN
X - MEAN Y, CONC, LEAKAGE, ASYM, MBLONG, DIST, ALPHA y 6. Adema&s
de estos pardametros, las imagenes también vienen caracterizadas por dos parame-
tros mas que no son estandares sino que fueron desarrollados por la colaboracién
MAGIC. Estos son el gradiente de tiempo y el rms del tiempo, que son explicados a
continuacién por separado.

Un ajuste lineal del tiempo de llegada frente a la distancia a lo largo del eje
mayor porporciona una caracterizacién del perfil de tiempo de la imagen de la cas-
cada. Denominamos gradiente de tiempo de la imagen a la forma m del ajuste
lineal ¢t = m - ¢ 4 ¢ entre el tiempo de llegada y las coordenadas espaciales a lo
largo del eje mayor. Si este parametro es positivo indica que los tiempos de llegada
incrementan al alejarnos desde la localizacién de la fuente en la camara, en caso
contrario serd negativo. Con lo que este parametro depende de la posicién de la
fuente y estd correlacionado con el pardmetro DIST y con el I[P (figura 5.6). De
la figura 5.7 se deduce que el pardmetro de impacto se correlaciona mejor con el
gradiente de tiempo para cascadas distantes, mientras para cascadas cercanas la
correlacién es mejor con el parametro DIST. Por lo tanto, la informaciéon dada por
las dos correlaciones son complementarias (Aliu et al. 2009a).
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Figura 5.6: Correlacién entre el gradiente de tiempo y el pardmetro DIST para datos MC (izquierda-
arriba), para rayos 7 reales (derecha-arriba) y para hadrones (abajo). Se puede com-
probar ficilmente que existe una correlacién lineal para los rayos 7 pero no para los
hadrones, con lo que haciendo unos cortes paralelos al ajuste lineal podriamos descartar
bastante hadrones frente a ~s.



5.4 Reconstruccion de los sucesos

105

El segundo parametro es el RMS del tiempo de todos los pixeles que per-
tenecen a la imagen después del limpiado de la misma. Este parametro mide la
propagacion de los tiempos de llegada independientemente de la posicién del pixel
en la cdmara (Tescaro et al. 2007, Aliu et al. 2009). Debido a la estructura del tiem-
po de los sucesos, este pardmetro estd correlacionado con el gradiente de tiempo.
Ademds puede ser usado como un elemento discriminador del fondo en el anélisis
puesto que puede ser de ayuda para identificar tanto cascadas iniciadas por hadrones
como muones individuales con un gran parametro de impacto.
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Figura 5.7: Correlacién entre el pardmetro de impacto y el gradiente de tiempo (izquierda) y el
pardmetro DIST (derecha) para datos MC, donde un corte de SIZE > 200 phe ha sido
aplicado.

5.4. Reconstruccion de los sucesos

De los procesos anteriores obtenemos los llamados ficheros star, a partir de los
cuales se realizan los anélisis de las diferentes fuentes en esta tesis. En resumen, has-
ta el momento hemos conseguido reconstruir la imagen de la cascada atmosférica a
partir de la informacién grabada por cada pixel de la cdmara. A partir de ahora,
se puede decir que empieza la parte del proceso de analisis mas importante, pues
debemos distinguir aquellas cascadas iniciadas por rayos v procedente de la fuen-
te bajo observacién de las iniciadas por rayos cosmicos procedentes del fondo. Esta
separacion, denominada separacién v/hadrén, se realiza en funcién de las diferen-
cias existentes entre las distribuciones de los pardmetros que describen las cascadas
electromagnéticas y de los que describen las cascadas hadrénicas. Este proceso del
andlisis se realiza con el programa OSTERIA, (Optimize STandard Energy Re-
construction and Image Analysis) el cual proporciona una caracterizaciéon para esa
separacion que después se aplicard a los datos a través del programa MELIBEA
(MErge and Link Image parameters Before Energy Analysis). Los pasos a seguir
para obtener una buena caracterizacién son explicados en los apartados siguientes.
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5.4.1. Cortes de calidad

Después de la parametrizacion de la imagen, se hace necesario una primera
seleccién de los sucesos para eliminar sucesos que no pertenecen a imagenes de
cascadas. Esta primera seleccién se hace con los llamados cortes de calidad. El
primero de ellos es el denominado filtro de sparks. Estos sparks o chispas se
producen dentro de la camara siendo éstos posibles descargas entre el fotocatodo de
un PMT y la ldmina paramagnética? que recubre el fotomultiplicador (se producen
una vez por segundo en una parte de la cdmara). Vienen caracterizados por un SIZE
y CONC grandes. Para eliminarlos el corte usado es (figura 5.8)

1.5 — 4 -logg(Conc) < log,o(SIZE) (5.5)
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Figura 5.8: Gréfico del log(SIZE) frente al log( CONC) para los datos de la fuente W66 observados
en el verano de 2008. La linea roja representa el corte que se realiza en OSTERIA,
quedandonos, para proseguir con el andlisis, con los datos que estan por debajo, siendo
los de por encima los que representan a los sparks.

Aparte de éste, también se realizan otros cortes para rechazar sucesos debidos
al fondo nocturno (SIZE < 80). Otro corte aplicable, cuando los datos son toma-
dos en modo ON-OFF, y no en modo WOBBLE, porque la fuente de observacion
estd colocada en el centro de la camara, es 40 < DIST < 340. Este corte es pa-
ra rechazar los sucesos préximos al eje éptico del telescopio y para eliminar en la
medida de lo posible los sucesos truncados debido al tamano finito de la camara.
Asi son rechazadas aquellas cascadas que no estan bien reconstruidas. Dependiendo
de los datos de cada fuente observada, se pueden introducir cortes adicionales en
el programa para eliminar ciertos sucesos no correspondientes a las cascadas segin

4Los fotomultiplicadores son introducidos en un tubo de una ldmina paramagnética que los
aisla del campo magnético exterior. Sélo el fotocdtodo sobresale de este tubo. A veces, debido a la
humedad, este tubo se vuelve inestable y se producen chispas debido a la proximidad del fotocatodo
al mismo.
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sea el caso. En el apartado de analisis de las fuentes correspondientes a esta tesis se
darédn en cada caso los cortes aplicados.

Estos y otros cortes son realizados a los datos después de haber sido éstos op-
timizados buscando la maximizacién del factor de calidad (Q), el cual define la
capacidad de separacién -y/hadrén de un conjunto de cortes. Las eficiencias de los
cortes €4 y € describen el porcentaje de gammas y hadrones que quedan tras los
cortes. Estas eficiencias se definen como ¢, = n,/Ny y €, = ny/Ny, siendo N, y
Ny, el nimero de sucesos de partida en cada caso y n, y nj el nimero de sucesos
que quedan tras los cortes en cada caso. En conclusion, se define el factor de calidad
como @) = €A/} Asi definido, el factor mide como de bien se ha conseguido reducir
el fondo en relacion al nimero de sucesos v que sobreviven a los cortes.

Ademas de estos cortes de calidad, se suele realizar un estudio run a run para
buscar una estabilidad en el ritmo de sucesos de la cascada. Si esta estabilidad no
se produce bien sea por una disminucién del ritmo de sucesos o por un considerable
aumento del mismo, estos sucesos son eliminados. Seleccionar los sucesos de modo
que exista esta estabilidad es un modo de asegurar unas condiciones atmosféricas
similares al igual que una reflectividad de los espejos y ruido producido en la camara
durante la observacién de la fuente.

5.4.2. Estimacion de la hadronicidad

Un modo de estudiar las diferencias existentes entre las imagenes de las cascadas
iniciadas por rayos v o por rayos césmicos, es utilizar un método de clasificacion,
que en nuestro caso es el método del Random Forest (RF, Breiman 2001, Al-
bert et al. 2008b) o denominado en espanol bosque aleatorio. Este bosque aleatorio
estd constituido por un conjunto de arboles de clasificacion, cada uno de los cuales
se construye mediante la aplicacion de cortes sucesivos en los parametros que carac-
terizan nuestros sucesos (gamma y hadrones), dividiendo el espacio de pardmetros
en subespacios o nodos, hasta que cada uno de ellos contenga sucesos de una sola
clase, como puede verse en la figura 5.9. En cada paso del algoritmo se elige el mejor
corte entre una serie de parametros elegidos al azar y finalmente el mejor parametro
para dividir el nodo. Para elegir el mejor corte se usa el valor del denominado indice
de Gini. El corte elegido serd aquel con el que se obtiene el menor indice de Gini
entre los parametros elegidos. Este indice se define como

Niz . N}Z Nde . N;le
s s

donde N es el nimero de eventos, el subindice s, f y t significan de la senal, del
fondo y del total, respectivamente, y el superindice de y iz significa que el nodo es
el del lado derecho o izquierdo, respectivamente.

Para la separacién -y/hadroén, el entrenamiento contiene dos clases de ejemplos,
uno de gammas (datos de MC) y otro de hadrones (datos OFF). Este método esté ca-
racterizado por diversos elementos que pasamos a definir. Los eventos son los ele-
mentos del ejemplo de entrenamiento, cada evento esta caracterizado por un vector
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Figura 5.9: Esquema de la estructura de los arboles de clasificacién de un suceso, usando los parame-
tros WIDTH, LENGTH y SIZE. Se puede seguir el camino a través del arbol de un
suceso para saber si es clasificado como gamma o hadrén.

cuyos componentes son los parametros de la imagen. Cada evento serd caracterizado
por un valor denominado hadronness, el cual nos indicari si el evento es de la clase
gamma (hadronness = 0) o de la clase hadrones (hadronness = 1). Ademas de la
eleccion aleatoria del parametro de corte, también se utiliza una muestra de entrena-
miento diferente para cada arbol para asegurar que ellos son independientes. Estas
muestras diferentes se obtienen a partir de la muestra original de forma aleatoria.
Una vez creado el bosque aleatorio, para un nuevo suceso, cada arbol le asignara una
medida de la probabilidad de que se trate de un hadrén segun la fraccién de hadro-
nes que quedaron en el mismo nodo en el que cae ese suceso, y lo mismo para un
gamma. El resultado final serd la media de la probabilidad asignada por cada arbol
denominada hadronicidad del suceso (parametro hadronness), que serd un nimero
entre 0 y 1 (figura 5.10). Por lo tanto, para un suceso dado, cuanto més cerca esté su
hadronicidad del valor 0, mayor sera la probabilidad de que se trate de un gamma.
Lo mismo para el valor 1 y los hadrones. Este valor de la hadronicidad servira para
determinar si el suceso es un gamma o un hadrén. Haciendo un corte optimizado,
tendremos el valor de la separacién ~/hadrén.

Para hacer la optimizacion de este corte se puede usar tanto el factor de calidad
() como los datos de la Nebulosa del Cangrejo y su significancia. Esta optimizacion
consiste en obtener el maximo factor de calidad () en funcién de los cortes realizados
usando datos de MC para vs y de OFF para hadrones, o en funcién de la maxima
significancia para datos de la Nebulosa del Cangrejo. Esto se realiza para cada inter-
valo de energia, puesto que el corte en hadronness dependera de la energia. Con lo
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que realmente obtenemos un pequeiio intervalo entorno a 0.1 como valores éptimos.
Para cascadas de mayor energia, la mayoria de los gammas serdn correctamente
clasificados con un valor de hadronicidad préximo a cero y para hadrones préximo
a uno; pero cuanto menor sea la energia mas dificil serd identificar de que tipo de
cascada se trata puesto que la distribucién de hadronicidad para s y hadrones son
muy similares.
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Figura 5.10: Histograma del hadronness medio para una muestra de gammas (negro) y para hadrones
(rojo), para un SIZE > 200 phe.

5.5. Estimacion de los parametros primarios

En este apartado se hace una breve descripcion de como se puede estimar la
energia y la posicion de la fuente a partir del SIZE y del método DISP, respectiva-
mente.

5.5.1. Estimacién de la energia

El pardmetro SIZFE es el nimero de fotoelectrones por cascada, es decir, la canti-
dad total de luz detectada, y esta correlacionado con la energia de la cascada y sirve
para estimar ese valor que denominamos ENERGY. Esta aproximacion funciona
bien para altas energias y depende de las caracteristicas del telescopio y del dngulo
cenital de observacién, porque la densidad de luz Cherenkov en el suelo depende de
la distancia al méximo de la cascada y cambia con el &ngulo cenital y las condiciones
atmosféricas. Todos estos pardmetros deben tenerse en cuenta a la hora de estimar
la energia.

Para separar eventos con una energia que coincide con la energia simulada en un
intervalo de energia determinado entrenamos otro RF. La combinacién de algunos
parametros de la imagen determina la probabilidad de que un evento pertenezca
a un determinado intervalo de energia. Normalmente, son usados SIZE, WIDTH,
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LENGTH, DIST y una estimacion de la asimetria de la imagen y los datos MC
con una energia simulada de gammas. Se hace el proceso al igual que anteriormente
para la separacién v /hadrén minimizando el indice de Gini, pero en este caso N
representa el nimero de eventos que quedan en el intervalo correcto de energia y por
Ny el nimero de eventos que quedan fuera del intervalo correcto. Esto nos permite
obtener una resolucién en energia del orden del 25 % para altas energias y del orden
de 30 % para energias cercanas al umbral de energia (Albert et al. 2008d).

5.5.2. El método DISP

Si la fuente de estudio tiene una posicién incierta (por ejemplo, algunas fuentes
de EGRET sin identificar) o si la fuente es extensa, es especialmente importante
reconstruir su posicion en el cielo. Esto se hace mediante el método DISP. Este
método estima la direccion de llegada del ~ primario en el cielo evento a evento.
Para ello se tiene en cuenta que dicha direccién esta sobre el eje mayor de la elipse
que ajusta la imagen de la cascada, a una cierta distancia del centro de gravedad de
la misma dada por el pardmetro DISP. Las imagenes de las cascadas que estan mas
cerca de la posicion de la fuente en la cAmara son mas redondas que las mas alejadas
que son mas elipticas. Esta variacién de la forma lo mide el parametro definido como
el cociente WIDTH/LENGTH, que puede ser usado para inferir la posicién de la
fuente. Este pardmetro estd relacionado con DISP de manera que (Lessard et al.
2001)

(5.7)

DISP:k-<1 WIDTH >

 LENGTH

donde k es determinado a partir de simulaciones MC y depende de la energia, del
angulo cenital, del modelo de la atmdsfera usado, de la altura de la cascada en la
atmosfera y del tamafio finito de la cdmara. Concretamente, para MAGIC-I, esta
parametrizacién se puede generalizar de la forma siguiente (Domingo-Santamaria
et al. 2005), la cual describe mejor la correlacién entre DISP y la posicién de la
fuente

WIDTH
LENGTH +n(SIZFE) - Leakage

DISP = A(SIZE) + B(SIZE) - (5.8)
donde los valores A, B y n dependen del angulo cenital y de log,o SIZE. Esta
parametrizacién introduce un término de correccion en LENGTH en relacién con
el Leakage para contabilizar las imégenes que estan truncadas en el borde de la
camara. Los valores Optimos para estos pardmetros se obtienen minimizando la
distancia angular al cuadrado 62 entre la direccién reconstruida y la real de rayos v
simulados con MC desde una fuente puntual. Usando este método, obtenemos dos
posibles posiciones de la fuente a lo largo del eje mayor de la cascada (figura 5.11).

Para seleccionar la posicién correcta de la fuente en coordenadas de la camara,
usamos la asimetria de la distribucién de carga a lo largo del eje mayor de la elipse.
Los fotones Cherenkov de la parte alta de la cascada producen una seccién mas
estrecha de la imagen con una densidad de fotones mayor, mientras los de la parte
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Figura 5.11: Las dos posibles posiciones reconstruidas con el método DISP para una fuente puntual.
La asimetria de la distribucién de carga a lo largo del eje mayor nos indica cual es la
posicion correcta.

baja producen una imagen més ancha y menos densa. También podemos usar el
parametro M3Long que es el tercer momento de la distribucién de fotoelectrones a
lo largo del eje mayor. Este valor multiplicado por el signo, que define la orientacién
de la imagen respecto al centro de la camara, nos permite determinar la cabeza
y cola de la imagen de la cascada y por lo tanto la posicién real, entre las dos
posibilidades, de la particula primaria en coordenadas de la cdmara. Estas a su vez
pueden transformarse en coordenadas celestes conociendo la direccién de apuntado
del telescopio y la hora de observacion.

Esta distribucién reconstruida en el cielo de una fuente puntual puede ser ajus-
tada por una Gaussiana en dos dimensiones. Se puede definir la resolucién angular
para una fuente de rayos v o PSF de MAGIC-I como la ¢ de la Gaussiana que
ajusta la distribucién de brillo de una fuente puntual en el centro de la cdmara de
MAGIC-I. El célculo de la PSF de MAGIC-I se realiza con las simulaciones MC
o también con los datos de la fuente estandar la Nebulosa del Cangrejo y su va-
lor global es de 0.102° + 0.008° para un SIZE > 180 fotoelectrones ~ 140 GeV
(Domingo-Santamarfa et al. 2005, figura 5.12).

Una vez aplicados todos los cortes necesarios y la separacién y/hadrén, se tienen
los datos caracterizados segin los pardmetros de la imagen como gammas y como
hadrones. Para determinar si existe o no emisién de rayos -y, se debe calcular el
nimero de excesos de rayos v y la significancia de los mismos. Esto precisamente
sera explicado en el apartado siguiente.
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Figura 5.12: Calculo de la PSF de MAGIC-I para una fuente puntual de rayos 7 situada en el centro
de la camara.

5.6. Significancia y Espectro

5.6.1. Significancia

En este apartado se explicard la manera de calcular el niimero de excesos de
rayos 7 y su significancia. Denotemos por ON los datos de la fuente observada y
por OFF la estimacion del fondo calculada con alguno de los métodos que seran
explicados en el capitulo 6.

Primeramente debemos calcular el factor de normalizacién (F,, ., ). Para cal-
cular este factor se puede utilizar tanto el pardametro ALPHA como #?. En cualquiera
de los dos casos, la distribucién resultante para cualquiera de los dos parametros
sigue una gaussiana centrada en cero cuando existe emisién de rayos -y, mientras
que cuando no existe emision, es decir, para hadrones la distribucion resulta practi-
camente plana. Es importante puntualizar que el factor de normalizacién debe ser
calculado para garantizar que las distribuciones tanto del ON (datos) como del OFF
(fondo) tengan el mismo tiempo de observacién. Para ello debemos elegir una zona
de la distribucién del pardmetro ALPHA (por ejemplo entre 30° y 80°) donde no
exista senal (figura 5.13, Albert et al. 2008d). Este factor de normalizacién viene

dado por

oo Non(30° < ALPHA < 80°) (5.9)
" Nopp(300 < ALPHA < 80°) '

siendo Non v Norr el nimero de sucesos de la distribucion de los datos ON y OFF,
respectivamente, para el pardmetro ALPHA entre los valores 30° y 80°. Este factor
de normalizacién también se puede calcular usando la distribucién de 62 entre los
valores 0.4° y 0.8°.
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El niimero de excesos de rayos v se define como la diferencia entre el nimero
de sucesos de ON y una estimacion del ntimero de sucesos del fondo en la misma
regién, dado por

Nexc:NON_NBGy (510)

siendo Npa = Fhorm - Norr el nimero de eventos del fondo normalizado. Este
proceso confia en la suposiciéon de que las diferencias sistematicas entre los dos
conjuntos de datos ON y OFF son pequenas comparadas con la senal en rayos v de
la fuente. Con esto se puede decir que la senal reconstruida de rayos v de la fuente
depende del factor de normalizacién.
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Figura 5.13: Distribucién del pardmetro ALPHA para la fuente estandar la Nebulosa del Cangrejo.
La linea roja marca el corte en ALPHA que retiene un alto porcentaje de rayos vy a
partir del cual calculamos la significancia de la sefal. El cuadrado rayado muestra la
zona de célculo del factor de normalizacién.

La significancia o nivel de significancia del exceso se define como la probabili-
dad de que un exceso dado pueda ser debido a fluctuaciones estadisticas del fondo,
es decir, que la probabilidad de que un exceso con una significancia menor que
S sea debido al fondo. Esta se expresa como un numero de la desviacion estandar
suponiendo que la distribucién de excesos es gaussiana. Usando los parametros ante-
riormente mencionados, la significancia puede calcularse en la distribucién ALPHA
0 6% en una zona determinada préxima a cero y por un corte optimizado con datos
de la Nebulosa del Cangrejo buscando la maxima significancia. Este corte asegura
que el 90 % de la senal estd contenida en esa zona.

Liy Ma (1983) encontraron la férmula correcta para calcular la significancia y la
comparan con estudios anteriores y otras férmulas para calcularla. Su férmula viene
dada por

1+Fnorm NON NOFF 1/2
S:ﬁ(NONln[ . ]+NOFF1n[1+F Lerr 5.11
Frorm Non + NorFr ( norm) Non + Norr (5-11)
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pero esta ecuacién supone un conocimiento exacto del factor de normalizacién. Su
estudio verifica que es adecuada esta ecuacion para valores del factor de normaliza-
cién 0.1 < Form < 10. Li y Ma proponen esta férmula confirmada con estudios MC
que garantiza una correcta estimacion de la significancia, la cual debe distribuirse
como una gaussiana de anchura 1 y centrada en cero en ausencia de senal. Concreta-
mente esta gaussiana se representa en lo que nosotros llamaremos grdfico de residuos
y ademds podemos construir un mapa del cielo (skymap) de excesos y significancia,
como comentaremos en el capitulo 6. En el grafico de residuos se representa la signi-
ficancia de los datos, que de ser bien ajustada por una gaussiana centrada en cero y
de anchura uno, significa que los datos son compatibles con fluctuaciones del fondo.
Si existe una parte de los datos no ajustados por la gaussiana, significa que existe
un exceso de los mismos que es compatible con la existencia de senal de rayos ~.

5.6.2. Calculo area efectiva y tiempo de observacién efectivo

El area efectiva del telescopio se calcula a partir de las simulaciones MC. Este
es un parametro de utilidad para comparar el potencial de distintos telescopios
y necesario para reconstruir el espectro de emisién de las fuentes analizadas. El
area efectiva A.g para cascadas iniciadas por s es una funcién de la energia de la
particula primaria F, del dngulo cenital de observacion € y de los cortes, y permite
caracterizar la capacidad del telescopio para detectar cascadas electromagnéticas.
Esta puede ser definida como (Gaug 2006)

Nana E7 0
At (E, 0) = lfm A, Nana(E,0)

: 5.12
Nsim(E)_’wvAsim_’OO stm(E) ( )

donde N, (FE) es el niimero de rayos v simulados con energia F y Ag;,, es su drea
de incidencia simulada, y Ngpnq(E,€) es el nimero de eventos después de aplicar los
cortes del andlisis. En la préctica, el limite se sustituye por unos valores suficiente-
mente grandes para N, (E) v Asim (aproximadamente Ngp, > 108, Ny, > 100 y
Agim ~ 108 m?).

El comportamiento de este pardmetro depende de la distribucion lateral de los
fotones Cherenkov en el suelo. Para bajos angulos cenitales, el drea efectiva crece
hasta energias de ~ 300 GeV, pero a partir de ahi se mantiene constante a un valor
menor de 10° m? para MAGIC-I (figura 5.14). Este crecimiento es consecuencia
de que cuanto mayor es la energia, mayor es la extensién y mayor es la densidad
de fotones en el suelo. Con ello, menor son las fluctuaciones relativas y mejor es
la separacién «y /hadrén. Asi la cascada puede ser detectada a grandes distancias
desde el telescopio. Por el contrario, a medida que disminuye la energia, disminuye la
densidad de fotones y por lo tanto el area efectiva cae hasta el valor cero, puesto que
las cascadas electromagnéticas son practicamente indistinguibles de las hadrénicas.

Por otro lado, el tiempo de observacion efectivo se define como el tiempo
de observacién menos el tiempo muerto del detector. Este tiempo muerto es debi-
do a que los canales de lectura pueden estar ocupados con el procesado del dato
anterior mientras ocurre otro suceso, es decir, es el tiempo minimo que necesita el
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Figura 5.14: Area efectiva para rayos v como una funcién de la energia simulada para dngulos
cenitales entre 0° y 30° y un SIZE > 200 fotoelectrones, con la fuente localizada en el
centro de la caAmara.

detector para estar preparado para procesar el siguiente suceso. Las diferencias de
tiempo de sucesos de rayos césmicos sucesivos siguen una distribuciéon de Poisson
y la distribucion de probabilidad para las diferencias de tiempo deberia mostrar
un comportamiento exponencial. Como el tiempo muerto no es constante, el tiem-
po efectivo de observacion estd determinado por un ajuste de la distribucién de
las diferencias de tiempo observadas entre dos sucesos consecutivos, por lo que se
cumple

ANTEC

A & exp(—Rt), (5.13)

siendo AN,.. el numero de diferencias en tiempo de llegada para las cascadas gra-
badas en un intervalo de tiempo no afectado por tiempo muerto (¢,t + At) y R el
ritmo de deteccion de cascadas en promedio. Con el fin de obtener el verdadero rit-
mo de deteccion de las cascadas, el ajuste debe ser sélo realizado por las diferencias
de tiempo mucho mayores que el tiempo muerto maximo. Por lo tanto, el tiempo
efectivo de observacién viene dado por Teg = Nyee/R. Como ejemplo, la figura 5.15
muestra la distribucién de las diferencias en tiempo de sucesos consecutivos con
SIZE por encima de 200 phe para datos de la Nebulosa del Cangrejo.
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Figura 5.15: Tiempo efectivo para la Nebulosa del Cangrejo con un SIZE > 200 fotoelectrones.

5.6.3. Espectro

El dltimo paso dentro de todo el proceso de andlisis es el calculo del espectro en
caso de que hubiera senal y, en caso contrario, el cdlculo de un limite superior para
la misma. El espectro es el flujo de fotones v que nos llega de la fuente por unidad
de energia.

El flujo diferencial o espectro de energia es una de las magnitudes de mayor
interés puesto que nos revela informacién acerca del mecanismo que produce los
rayos « observados. Este flujo diferencial se define como el nimero de particulas
por unidad de area, tiempo y energia en el limite de un intervalo infinitesimal de
energia. En la préctica, se puede aproximar este flujo, para un intervalo de energia,
como el promedio en dngulo cenital # del nimero de rayos v detectados de la fuente
Negze dividido por el area efectiva Aqg y el tiempo de observacion Tyg v todo ello
dividido por el intervalo de energia AF considerado:

dN. ( Newe(E 9)
—_—Y .14
dEdAdL ~3F Z Ar (B.0) - Tog (0) (5:14)

siendo F la energia media de un intervalo AFE pequeino aproximadamente como el
20 % de la sensibilidad de MAGIC-I a esa energia (por ejemplo para E = 1000 GeV,
el intervalo deberia ser unos AE = 200 GeV).

Como el espectro se obtiene a partir de la energia E estimada para cada suceso,
éste estara influenciado por los errores cometidos en esa estimacion, es decir, que el
exceso obtenido estara afectado por el efecto de la resolucién y sesgo en la estimacién
de la energia. Esto se corrige mediante un proceso de deconvolucién, denominado
en fisica de particulas como unfolding. Tenemos entonces que el espectro medido
es la convolucién del espectro real con una funciéon que describe la resolucién en
energia del telescopio. Esta funcién se obtiene a partir de datos MC, puesto que son
los Unicos datos que tienen registrada la energia real y la estimada. Esta funcién
viene caracterizada por la matriz de migracién M;; (figura 5.16), que puede ser
interpretada como la probabilidad de que un suceso del intervalo j de energia real
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migre a un intervalo ¢ de energfa estimada. Existen varios métodos para calcular
esta deconvolucién, que pueden verse en mas detalle en Albert et al. 2007d.

En definitiva, este método es equivalente a una reorganizacion de los sucesos en
los intervalos de la distribucién medida en los intervalos de la distribucion verdadera.
La informacion necesaria para el desarrollo del procedimiento estd contenida por
completo en la matriz de migracién, y por lo que las dimensiones de los intervalos
pueden ser diferentes.
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Figura 5.16: (Derecha) Matriz de migracién calculada a partir de la energia real y estimada de
datos MC. (Izquierda) Espectro estimado para la Nebulosa del Cangrejo (circulos) y
funcién obtenida a partir de la matriz de migracién para realizar la deconvolucién.

En conclusion, aplicando este unfolding obtenemos el espectro real a partir del
estimado. Como ejemplo podemos ver la figura 5.17 (Albert et al. 2007d) donde se
presenta el espectro real después del unfolding de la fuente Nebulosa del Cangrejo.
El flujo en rayos v de la nebulosa fue medido entre 60 GeV y 9 TeV, y el espectro
de energia puede ser descrito usando una ley de potencias curvada de la forma

fo(E/300)2+01e(E/300) | Gey—lg=lem =2 | (5.15)

siendo fo =6.0£02x 1072 GeV' s ' em 2, a = —2.31£0.06 y b = —0.26 £0.07
(Albert et al. 2008a).

Una vez conocido el espectro de emisién de la fuente (dF'/dE), se puede predecir
el espectro integral de fotones (dR/dFE) teniendo en cuenta el drea efectiva (Aef)
de la forma p p

R F

Z(E) = —

dFE (E) dFE

integrando esta féormula entre Ey e infinito. Asi se obtiene el ritmo de deteccién de
rayos v por encima de una energia Fy dada, que se usa para estimar la sensibili-
dad. Usando precisamente estos cdlculos, vemos cual seria la sensibilidad para el

(E) - Aet(E) , (5.16)
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Figura 5.17: Espectro real para la fuente estandar la Nebulosa del Cangrejo multiplicado por la
energia al cuadrado.

telescopio MAGIC-I que hemos usado para nuestras observaciones en el siguiente
apartado.

Por otro lado, si analizamos una fuente y no encontramos senal de rayos -y, de-
bemos calcular un limite superior del flujo emitido por la fuente con un cierto
nivel de confianza: CL = 100(1-«) %. Para calcular este limite superior debemos
calcular primero un limite superior al nimero de posibles gammas observados N,
en un cierto tiempo efectivo Teg. Para ello se utiliza el método de Rolke (Rolke y
Lépez 2001, Rolke et al. 2005). Este construye el intervalo de confianza en presen-
cia del fondo teniendo en cuenta la eficiencia y permite incluir una incertidumbre
sistematica de la misma, que en nuestro caso es de 30 % (Albert et al. 2008a). El
valor medio verdadero del exceso se encuentra dentro del intervalo de confianza con
100(1-«) % de probabilidad, es decir, en el caso hipotético de un nimero infinito de
fuentes con flujos aleatorios, s6lo un 100a % de las fuentes dard un limite superior
mas bajo que el flujo real. Normalmente se usa un valor de a = 0.05 que equivale a
un 95 % de CL.

Teniendo este nimero calculado, podemos obtener limites superiores al flujo
diferencial o al flujo integral, es decir, cuando no se conoce o si se conoce la forma
del espectro de la fuente, respectivamente. Para el primero de los casos, podemos

suponer que en el rango de energia [E1, Fs], el flujo de la fuente sigue localmente
una ley de potencias de la forma F(F) = KS(E) con S(E) = (E/Ey)~*. Ej es la
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energia real media para este rango, dada por

> A (E, Eq, E2)EdE
gy = Jo_Aer(E: B, B EAE. (5.17)
fo Aeff(E’ElaEQ)dE

siendo Aqg el area efectiva cuyo valor depende de la energia real E en el intervalo
de energias medidas [F1, E2|. Con esto, el limite superior para el flujo diferencial
puede estimarse como

Nul
K < , 5.18
ot JoO S(E) - Aei(E, By, E3)dE (5.18)
que sustituyendo queda de la forma
Ny - E;¢
K < ul _ 0 (5.19)

- eff fOOO E_a'AeH(Ea ElaEQ)dE ’

donde el limite K (Fy) dependerd del indice o localmente. Escogiendo el intervalo
[E1, Es] adecuadamente puede reducirse esta dependencia por debajo de la incerti-
dumbre sistematica en la eficiencia de todo el detector.

En el caso de que se conozca la forma exacta del espectro la ecuacién (5.18) se
puede calcular directamente sin la necesidad de dividir la energfa en intervalos, sino
entre cero e infinito. Pero a lo largo de todo el proceso de andlisis de los datos, se han
realizado unos cortes en los parametros de Hillas y en energia que deben ser tenidos
en cuenta. El nimero de eventos del exceso de gammas es calculado después de los
cortes, con lo que depende de la eficiencia de los mismos. A su vez, esta eficiencia
estd incluida en el célculo del drea efectiva que se realiza con datos MC, que a su vez
depende de la energia. Pero también los cortes en el analisis son hechos en energia
estimada, la cual es el resultado de la reconstruccién del parametro SIZE. Debido a
la resolucidn finita en energia de MAGIC-I, puede resultar que tengamos eventos con
energfa real fuera del rango pero reconstruidos dentro de [Eyec,1, Erec,2] y eventos
con energia real dentro de este rango pero reconstruidos fuera del mismo. Con todo
ello, obtenemos que el limite superior al flujo integral viene dado por

< Nyi(cortes)
- T f;:cf S(E) - Aegt(cortes, E)dE ’

(5.20)

donde podemos simplificar aproximando la integral por un sumatorio en n intervalos
en energia estimada de la forma

K< Nyi(cortes) 1

: , 5.21
N Tesr D Eyees<n<Bres O (E) - Aesi(cortes, E)AE (5.21)

siendo AFE el ancho del intervalo [Ey, Es].
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5.7. Sensibilidad de MAGIC-I

La sensibilidad de un telescopio Cherenkov se define como el minimo flujo de
rayos v que debe tener una fuente para poder ser detectada a un nivel de 5o de
significancia en 50 horas de observacion. Esta definiciéon implica que el ntimero de
rayos v detectados deber ser igual a 5 veces las fluctuaciones del fondo de rayos
cosmicos, Ry - tops = 5+\/Rfondo siendo R y Rfond, €l ritmo de deteccion de rayos
y rayos cosmicos, respectivamente, después de todos los cortes del andlisis y tqps €l
tiempo de observacién. Teniendo en cuenta la expresién para el espectro diferencial,
el ritmo de deteccion de rayos v se puede calcular como

R, = /E h Frin(E) - At (E) , (5.22)

siendo Fj;, el flujo minimo a determinar, que depende del espectro F(E). En defi-
nitiva, el flujo minimo de rayos v de una fuente para ser detectada es

b R fondo
Aeff tobs

donde el ritmo de llegada Rj,,q4, se obtiene como el nimero de sucesos de la muestra
de datos OFF después de los cortes de calidad.

Para estimar la sensibilidad de un telescopio Cherenkov se utilizan las simula-
ciones MC y una muestra de datos OFF del fondo. El area de coleccion efectiva de
MAGIC-I crece rdpidamente con la energia, alcanzdandose un valor casi constante
menor de 10° m? a partir de los 300 GeV. Antes de la introduccién del MUX, para
energfas mayores de 75 GeV, la sensibilidad de MAGIC-I era de un 13 % del flujo de
la Nebulosa del Cangrejo y para energias mayores de 200 GeV es de 3.3% (Albert et
al. 2008a). Pero con la actualizacion del sistema de lectura y gracias a la utilizacién
de los tiempos de llegada en los procesos de anilisis de los datos, la sensibilidad de
MAGIC-I es ahora de 1.6 % por encima de 280 GeV (Aliu et al. 2009a).

La sensibilidad teérica para la deteccién de los rayos v de MAGIC-I comparada
con la de otros telescopios se puede ver en la figura 5.18 (Firpo 2006), en el caso
de no usar los tiempos de llegada, obteniendo un umbral minimo de energia de 60
GeV, que con el uso del sumtrigger se llega hasta 25 GeV (Aliu et al. 2008). Y en
la figura 5.19 la sensibilidad de MAGIC-II comparada con otros telescopios.
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Figura 5.18: Sensibilidad de MAGIC-I en comparacién con otros telescopios de rayos .
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Figura 5.19: Sensibilidad teérica de MAGIC-II en comparacién con otros telescopios de rayos 7.
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Desarrollo de los mapas del cielo

n este capitulo se hace una descripciéon del calculo del mapa del cielo de la

fuente. Para ello es necesario tener una buena estimacién del fondo, por lo
que el trabajo ha consistido en el desarrollo de diversos métodos de construccion
del fondo y en la optimizacién de los mismos. Finalmente, uno de ellos es el que
actualmente estd implementado en el software MARS de la colaboracién dentro del
programa CELESTINA (CFElLestial INstantaneous Appearance).

6.1. Skymap

En el conjunto de datos observados hay una parte de eventos candidatos a rayos
v, aunque parte de estos eventos son procedentes de la fuente y otra parte son debidos
a la parte electromagnética de las cascadas hadrénicas y a electrones y gammas del
fondo difuso o posiblemente de otras fuentes de rayos v cercana a la observada. La
sustracciéon del fondo, es decir, de lo que no son rayos ~ procedentes de la fuente
observada, es el mayor desafio para el estudio de la senal, morfologia y extraccién del
espectro de una fuente de rayos «. El fondo por encima de unos pocos cientos de GeV
estd dominado por las cascadas hadronicas de los rayos césmicos siendo cada vez mas
importante la contribucién de los electrones de baja energia, aunque su contribucion
al fondo no es mayor que la de los rayos césmicos. La sustraccién de este fondo es
la principal fuente de errores sistematicos y si no se hace de forma correcta puede
producir alguna fuente artificial en las imédgenes. Para mas informacién sobre los
diferentes tipos de fondo ver el final de la seccién 3.3.

El skymap se define como un mapa del cielo en coordenadas astrondémicas:
Ascensién recta (Ra) y Declinacién (Dec), apuntando en la direccién de la fuente
fruto de la observaciéon con una anchura de campo de 2°, aproximadamente. En un
skymap se puede representar el exceso, el valor de la significancia e incluso el valor
del limite superior del flujo de rayos « para cada punto del mapa. Asi, de esta forma,
no s6lo podemos ver si existe o no senal significativa en el centro del mapa, que seria
hacia donde estamos apuntando (nuestra fuente de observacién), sino también en
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las zonas cercanas a la misma.

Para realizar el calculo del nimero de excesos, de la significancia de los mismos
y de los limites superiores del flujo en ausencia de senal, necesitamos una estima-
cién del fondo en la misma regién de observacién bajo las mismas condiciones de
observacién que la fuente. Por ello, han sido desarrollados varios métodos para cons-
truir una estimacion del fondo, que son denominados: Template, Ring, Model,
Wobble y OnOff.

Los métodos Ring y Template han sido usados por otras colaboraciones ante-
riormente para estimar el fondo. En un principio, también los hemos usado para el
mismo propésito cuando no existia el programa CELESTINA. Estos métodos seran
explicados primeramente en los apartados 6.2.1 y 6.2.2, respectivamente.

Actualmente, el programa CELESTINA usado para calcular los skymaps tiene la
posibilidad de elegir entre tres posibles métodos para construir el fondo. El método
Wobble divide la zona de observacién en dos dependiendo de la posicion wobble, es
decir, de la posicion de la fuente y de la anti-fuente. Este método estima el fondo de
modo que para los puntos de una zona utiliza los datos de la otra zona para calcular
el fondo. La desventaja de este método es que sélo se puede utilizar cuando los datos
han sido observados en modo WOBBLE y no para los datos observados en modo
ON-OFF, y el skymap sera ciego, es decir, no detectara fuentes de rayos v que se
sitian en el lado opuesto a la posicion wobble. Otro método que se puede utilizar
dentro de este programa es el OnOff, més adecuado para los datos tomados en modo
ON-OFF. Este método estima el fondo usando datos OFF que se dan también como
entrada aparte de los datos ON. El tercer método que se puede elegir en el programa
CELESTINA es el denominado Model, que es el que hemos desarrollado en nuestro
grupo de trabajo en el TAC, en el cual yo he participado, y que explicaremos en el
apartado 6.2.3. La ventaja del Model respecto del Wobble es que no es necesario
conocer la posiciéon de la fuente y es capaz de detectar fuentes en toda la zona del
skymap.

6.2. Estimacion del fondo

Dentro de nuestro grupo se han utilizado tres métodos para la estimacion del
fondo para la construccién de los skymaps. Para validarlos se han usado datos de
la Nebulosa del Cangrejo observados en el mes de enero de 2007 y con éngulos
cenitales entre 6 y 30° en modo WOBBLE. Estos datos han sido calibrados usando
el filtro digital correspondiente al sistema Siegen de lectura y sin el uso de los tiempos
de llegada, puesto que son anteriores a la actualizaciéon del sistema de lectura. A
continuacion se han eliminado aquellos runes con una bajo rate y tomados bajo malas
condiciones atmosféricas. Después se le ha realizado el correspondiente estudio de
hadronicidad y aplicado los cortes de SIZE > 200 y hadronness < 0.1 (para la
justificacion de estos cortes ver la seccién 7.1 del capitulo siguiente). Asi, de este
modo, tenemos los datos preparados para poder realizar el estudio de estimacién
del fondo a partir de los mismos. A continuacién, se expresa una idea general del
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principio en que se basa cada uno de los tres métodos utilizados, que es la siguiente:

= Template.- para cada punto del mapa estima el fondo usando otra zona del
mismo donde no exista senal.

» Ring.- para cada punto del mapa se estima el fondo usando un anillo de cierta
anchura y a cierta distancia alrededor del mismo.

= Model.- para cada punto del mapa se estima el fondo usando un anillo ”sua-
vizado” construido a partir de la combinacién de dos gaussianas de cierta
anchura alrededor del punto de observacion.

En los métodos Ring y Model se supone que la aceptancia del sistema es radial-
mente simétrica. La causa més simple de desviacién de esta simetria es el gradiente
lineal de dependencia con el angulo cenital a través del campo de visién. Cuanto ma-
yor sea el angulo cenital de observacion, mayor es el umbral de eficiencia energética
del sistema a causa de la disminucién de la densidad de fotones Cherenkov. Ya que
el espectro de los rayos cosmicos del fondo tiene una dependencia muy acusada con
la energia, la tasa de trigger, es decir, la tasa de eventos del sistema decrece con el
aumento del dngulo cenital (Funk et al. 2004). Por ello es necesario realizar una
normalizacién de la estimacion del fondo una vez calculada, para corregir este efecto
que produce todo el sistema.

A continuacion se dard una explicacion mas detallada para cada uno de los
métodos, y se mostrard el resultado usando los datos de la Nebulosa del Cangrejo
anteriomente mencionados.

6.2.1. Método Template

El método Template construye el fondo (Back) de la forma
Back ~ N¢ - — (6.1)

siendo Np, N¢, Np el nimero de eventos de las zonas B, C, y D determinadas en la
figura 6.1 usando la distribucién del pardmetro ALPHA. También se puede hacer lo
mismo usando la distribucién de 62.

Este método supone que la forma del fondo en las regiones con hadronness <
0.1 (zona B) es igual al fondo obtenido para 0.3 < hadronness < 0.5 (zona D). Si
la forma del fondo en estas dos regiones fuera la misma, la division ]]\\;—g deberia ser
constante. Pero en la figura 6.2 se puede ver claramente que la forma de las regiones
B y D no es la misma porque la divisién anteriormente mencionada no es constante,
sino que decrece con el angulo ALPHA. El nimero de eventos de la zona D es mayor
que el nimero de eventos de la zona B, con lo que la suposicién de que el fondo es
el mismo no seria cierta. Por ello este método no es muy efectivo.

Ademss si aplicamos este método a los datos de la Nebulosa del Cangrejo de
2007, podemos ver en el grafico de 6% (figura 6.3) como el fondo estd estimado
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Alpha

1
Hadronness

Figura 6.1: Gréafico de hadronness frente al pardametro ALPHA para los datos de la Nebulosa del
Cangrejo, donde podemos distinguir las zonas B, C y D usadas para estimar el fondo,
viendo que el nimero de eventos es mayor en la zona D que en la zona B.
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Figura 6.2: Gréafico del cociente de la distribucién de ALPHA a partir de 20° para los datos de
la Nebulosa del Cangrejo con el corte de SIZE > 200 para la zona B dividida por la
distribucién para la zona D, viendo que no es constante sino que decrece, lo que indica
que el fondo en estas dos zonas no es el mismo.

por encima de los datos en la zona donde no hay sefial (% > 0.02), con lo que la
estimacién del fondo con este método no es buena. La escala de la figura se ha elegido
para poder ver concretamente este hecho y la senal de la fuente estd en 62 = 0.

6.2.2. Meétodo Ring

La idea base del método Ring es usar un anillo alrededor de la posiciéon de un
punto en coordenadas del cielo para estimar el fondo. Esto es aplicable a cualquier
punto del campo de visién. El método Ring construye, para cada punto del mapa
del cielo de los datos (Moy), el fondo (Mopr) de la forma (figura 6.4):

Morr ~ Z Noucesos | (6‘2)

disco

siendo disco la zona en el mapa Moy donde se calcula el fondo.
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Figura 6.3: Grafico de #% después de aplicar el método Template a los datos de la Nebulosa del
Cangrejo de 2007, siendo los puntos los datos y la zona sombreada amarilla el fondo
estimado por el método. Podemos ver que en este caso la estimacién del fondo estd por
encima de los que serian los datos del fondo para la fuente.

Haciendo este calculo para todos los zonas del mapa del cielo (Mpy) de los
datos, obtenemos, para cada zona, el mapa del fondo (Mopp). Teniendo estos dos
mapas, podemos construir el mapa del nimero de excesos simplemente restando
Mon — Morr v el mapa de significancias del exceso siguiendo la férmula de LiMa
(Li y Ma 1983). Pero antes debemos normalizar esta estimacién del fondo puesto
que la eficiencia de la caAmara depende de la posicién del punto del cielo proyectado
en la misma, es decir, de la distancia del punto de proyeccion al centro de la camara
y porque el anillo cubre areas en diferentes zonas de aceptancia de la cdmara.

)
)

M ON M OFF

Figura 6.4: Gréfico ilustrativo de como el método Ring estima el fondo para cada punto del mapa
del cielo.
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Esta normalizacién se obtiene a partir del pardmetro ALPHA o 62 de la misma
forma que fue explicado en la seccién 5.6.1 del anterior capitulo de la tesis. A su
vez, esta normalizacion es aproximadamente igual al area del intervalo de la posicién
del punto por un factor de correcciéon dividido por el area del disco. Con el gréfico
de ALPHA o 6? de los datos (ON) y el fondo (OFF) anteriormente calculado, se
obtiene la normalizacién (Norm),

Non(30° < ALPHA < 80°)

N = 6.3
o Norr(30° < ALPHA < 80°)° (6:3)

la cual se debe multiplicar al fondo calculado
Mbpp = Norm - Morpr (6.4)

para obtener la correcta estimacién del fondo (Mg ) y asi calcular los skymaps del
nimero de excesos, significancia y limite superior del flujo de rayos ~ para la fuente
de observacién.

Para comprobar la fiabilidad de este método, se lo aplicamos a los datos de la
Nebulosa del Cangrejo anteriormente mencionados y calculamos la estimacion del
fondo a partir de los datos. A continuacién, calculamos la normalizaciéon que después
deberemos aplicar al fondo estimado para obtener la estimacién del fondo correcta.
Con ella y los datos, obtenemos los mapas de la significancia, residuos y 62 para la
Nebulosa del Cangrejo (figuras 6.5, 6.6), obteniendo una significancia de 23 ¢ para
6.7 h de datos de buena calidad. Con este método se descubrié la fuente MAGIC
J0616+4-225 en el remanente de supernova 1C443, cuyos resultados seran presentados
en el apartado 7.2.1. Podemos ver que en este caso el método estima el fondo con
valores superiores a los reales en la zona donde no hay senal, con lo que el fondo no
resulta bien estimado.

Mean -0.03
RMS 1.33

DEC (deg)

20 25 30

558 56 562 564
RA (h) significance (o)

Figura 6.5: (Izquierda) Mapa de significancias del nimero de excesos para la Nebulosa del Cangrejo
de 2007 usando el método Ring para estimar el fondo, obteniendo una significancia de
23 0. (Derecha) Gréfico de residuos para estos mismos datos viendo que existe una clara
sefial de emisién de rayos v puesto que hay datos que la gaussiana no puede ajustar.



6.2 Estimacion del fondo

129

Figura 6.6: Gréfico de 82 después de aplicar el método Ring a los datos de la Nebulosa del Cangrejo
de 2007, siendo los puntos los datos y la zona sombreada amarilla el fondo estimado por
el método Ring. Podemos ver que en este caso la estimacién del fondo estd por encima
de los que serian los datos del fondo para la fuente.

Pero estos dos métodos explicados hasta este momento, tanto el Ring como el
Template, no son validos para fuentes suficientemente extensas, sino mejor para
fuentes puntuales, puesto que introducen errores sistematicos a la hora de calcular
el espectro. Por ello, en nuestro grupo, hemos desarrollado un método nuevo de idea
original para estimar el fondo, que se explica en la siguiente seccién, que depende
menos de los sistematicos.

6.2.3. Método Model

Primeramente, hagamos una introducciéon de algunos términos que nos seran
utiles para la explicacién posterior. Denotamos por S(z,y) y por B(z,y) la tasa de
la fuente y del fondo por unidad de area en la posicién (z,y), respectivamente. El
total de la tasa por unidad de érea serd M (x,y) = S(z,y)+ B(z,y). Las coordenadas
con las que vamos a trabajar son respecto al sistema de referencia de la cdmara donde
el (0,0) representa el centro de la misma. La posicién de la fuente la denotaremos
como (xs,9ys), la cual depende del tiempo pues la fuente se mueve de un punto de
la cAmara a otro durante la observacién. También usaremos la denotaciéon G(z,y|o)
para el valor de la distribucién gaussiana centrada en (0,0) de anchura o evaluada
en el punto (z,y). A la PSF del telescopio la llamaremos opgsp y denotaremos la
operacién de convolucién de una funcién f(z,y) con el kernel K(z,y) como

K(z,y) - f(e.y) = / dr'dy f(&',y') - K@ — 2,5/ — ). (6.5)

El método Model realiza la estimacién del fondo en dos pasos: primero estima el
fondo del siguiente modo

B*(xvy) =2X G(xvy‘\/iO-B) : M(xvy) - G($7y|UB) : M(xvy)v (66)
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donde o es el pardmetro del modelo y el superindice * denota estimado; y segundo
hace una correccién de las distorsiones radiales para esta estimacién escalandola con
una funcién que depende de la distancia al centro de la cimara, dada por

B f dx’dy’M(x/, y/)d(m/Z + y/2 _ 7”2)

A =
(T) f dx’dy/B*(x’, y’)é(w’Q + y/2 _ T2) )

(6.7)

donde § es una distribucién de delta de Dirac. Esta funcién se ajusta a los datos con
una expansién en un espacio de funciones con bases normalizadas, con tipicamente
10 dimensiones. El proceso es un ajuste robusto de minimos cuadrados usando una
fraccién minima del 90 % de los puntos, los cuales garantizan que el factor de correc-
cién no estd sobreestimado cuando la fuente de rayos v estd en el campo de vision.
La figura 6.7 muesta un ajuste tipico de la funcién A(r) en al caso de ausencia de
sefial, mostrando que su valor es cercano a uno para r < v/2 y que alcanza su maxi-
mo en el centro de la camara. Este ajuste no funciona bien para fuentes colocadas
en el centro de la camara.
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x2+y? (deg’)

O

Figura 6.7: Ajuste del factor de correccién A(r).

Por otro lado, la magnitud de las fluctuaciones que esperamos del fondo es v B*
la cual sigue una distribuciéon de Poisson por la forma en que estd construida B*.
Para el célculo del niimero de excesos se realiza la operacion Ngz. = .S — B* y para
la significancia se realiza Sig?> = —2 - log(Probabilidad(S)/Probabilidad(B*)) dada
la distribucién B*.

Veamos a continuacién la justificacion de porqué estimamos de esta forma el
fondo y es efectivo. En primer lugar debemos realizar una parametrizacién de la
tasa del fondo de la forma

N

i=1
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donde N puede ser infinito y todos los b; tienen que ser mayores que cero. Dado
que el conjunto de todas las distribuciones gaussianas forman una base, esta para-
metrizacién de B como la suma de infinitas gaussianas siempre es posible. Ademas,
podemos parametrizar S como una sola gaussiana de la forma

S(z,y) =s -Gz —xs,y — yslorsr) (6.9)

donde s es el numero de rayos v detectados de la fuente. Esta aproximacién supone
que la fuente es puntual. Parametrizar S como una sola gaussiana es posible siempre
que las observaciones sean durante poco tiempo. Pero de todos modos, aunque la
observacién sea durante mucho tiempo, el método sigue siendo vélido con la condi-
cién de que el correspondiente xg,ys tenga una distribucién de medida cero debido
al hecho de que la transformacién dada por la ecuacion (6.6) es lineal.

Con esta suposicién, la estimacién dada por la ecuacién (6.6) es obtenida de la
forma

B*(z,y) = 2-G(V20p) - (B(z,y) + S(z,y)) — G(op) - (B(z,y) + S(z,y)) = (6.10)

N

i=1

<28-G<x—mg,y—y5\ J%SF+20%>—S-G<x—x5,y—yS\ J%SF—I—U%)).

Eligiendo un valor de op para cualquier ¢ tal que

(0B)? > o2 (6.11)

\ (0P)2 + 0% =0 - (1 + 0(%)) : (6.12)

En consecuencia, tenemos que la ecuacién (6.10) puede ser escrita como

entonces

N 2

¥ o
B*(z,y) ~ g b; -G (a: — X,y — yi\UZB) +O((JJ§)2)+ (6.13)

=1 7

B(z,y)

+25~G<x—1‘5,y—y5| 0'1235F+20']23> —5~G<x—1‘5,y—y5\ U%SF-FO'%),

5*(z,y)
donde definimos la funciéon S* como la suma de los dos tltimos términos de la
ecuacion y el término O(e) se trata de una funcién del orden de e.
Con esto, la senal estimada se puede escribir usando la ecuaciéon anterior de la

forma
2

M(z,y) — B*(z,y) = S(z,y) — S*(x,y) + O (55)2) . (6.14)

> <Qbi'G<$_$iay_yi| (UZB)Q‘i‘?U%) —bi'G<l’—1‘ny—yi\ (U?)Q‘Hf%)) +
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La figura 6.8 representa la funcién S(z,y) — S*(x, y) escalada tal que S(zg,ys) =
1, donde se muestra que para op bastante grande es una buena aproximacion para
S(z,y). La figura 6.9 muestra las funciones S(z,y) y S(z,y) — S*(z,y) para el caso
de op = opgp, el cual es elegido para el modelo de estimacién del fondo para
MAGIC-I, es decir, para el método Model.

0.5 1 15 2 25 3 35 4 45 5

\ (X'X S)2+(y_y S)Z lopsp

Figura 6.8: Gréfico de la funcién (S(z,y) —S™(z,y))27/s como una funcién de la distancia al punto
xs,ys y el cociente op/opsr.
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Figura 6.9: Grafico de las funciones S*(z,y) = (S(z,y) — S*(z,y))2n/s y S(z,y)27/s como una
funcién de la distancia al punto xs,ys para la condicién op = opsr.

Pero como la estimacién del fondo depende de la distancia del punto al centro de
la cAmara, se hace necesario normalizar la estimacién del fondo por la funcién A(r)
definida al principio de esta seccién por la ecuacién (6.7), siendo r = /22 + y2. Asi,
con la estimacién M (z,y) — A(\/2? + y?) - B*(z,y) tenemos garantizado una mejor



6.2 Estimacion del fondo

133

aproximacién para el caso en que no haya fuente de rayos v en el campo de vision,
que es como se ha construido este modelo. Para el caso que si exista fuente alguna,
se aplica un factor de supresiéon de la misma a S*(z,y) gracias al procedimiento
de minimos cuadrados usado para el ajuste. Por tanto, el ajuste a la funciéon A(r)
resulta en un valor menor que la funcién S*(x,y) realmente debido al empleo del
ajuste robusto, asi la funcién S*(x,y) estd suprimida en este caso.

Como una conclusién, podemos decir que M (z,y) — A(\/2? + y?) - B*(z,y) es
una aproximacién para S(x,y), que en el caso de que el parametro op sea igual a
opsr subestima el valor verdadero de S(zg,ys) por menos del 20 % cerca del punto
xs,ys, y estd lejos de aproximar el valor verdadero de B(x,y). Esta aproximacién
con la normalizacién es mejor que sin ella, del orden de U?B / O'ZB. En definitiva, esta
aproximacion es 1til para la bisqueda de fuentes en el campo de visién de MAGIC-I.
Teniendo en cuenta que cpgr ~ 0.1° por encima de 150 GeV, el valor de g = opgp
es un buen compromiso entre la condicién de la ecuacién 6.11 y la necesidad de tener
un valor lo suficientemente grande para el parametro como se ve en la figura 6.8.

De una forma sencilla, este método sigue los siguientes pasos, todos ellos aplica-
dos a los datos de la Nebulosa del Cangrejo anteriormente mencionados observados
en modo WOBBLE en enero de 2007. Primero se realiza la resta de las dos gaus-
sianas, las cuales tienen forma de un anillo suavizado (figura 6.10) por la manera
de construccion del modelo. Después al mapa en coordenadas DISP sin rotar, se le
aplica la convolucién con las dos gaussianas y se obtiene el mapa en coordenadas
DISP del fondo estimado (figura 6.11). Una vez ya tenemos la estimacién del fondo
calculada, le aplicamos la normalizacién y proyectamos al cielo (figura 6.12). La
elongacién que tiene esta proyeccién es debido a que los datos fueron observados en
modo WOBBLE, y los dos posiciones wobble crean esta elongacion.

A

Y (deg)

(2]
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244 03 w02 -1 9 01 02 03 04
5 2 3 2 a1 8 % 2 1 4 E X (deg)

Figura 6.10: (Izquierda) Representaciéon de la resta de las dos gaussianas empleadas para la es-
timacién del fondo. (Derecha) Forma de anillo ”suavizado” por la resta de las dos
gaussianas para el método Model
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Figura 6.11: (Izquierda) Mapa de coordenadas DISP sin de-rotar para los datos de la Nebulosa

del Cangrejo. (Derecha) Mapa de coordenadas DISP del fondo estimado después de
aplicarle la convolucién.
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Figura 6.12: Gréfico de la normalizacién (izquierda) y proyeccién en el cielo (derecha) de la estima-
cién del fondo construido a partir de los datos de la Nebulosa del Cangrejo.

Una vez asi construido el fondo con el método Model obtenemos el grafico de
significancias, residuos (figura 6.13) y 62 (figura 6.14). Con todo ello, se obtiene una
significancia de 17 ¢ para 6.7 h de datos. Vemos que en este caso el fondo estd mejor
estimado en la zona donde no hay senal que usando el método Ring, cosa que no
ocurre en la zona donde si hay senal puesto que en esta zona el método Model estima
peor el fondo, por ello la significancia es menor.

Comparando los graficos y los valores de significancia y sensibilidad, vemos que
usando el método Model se obtienen mejores resultados, es decir, que el fondo
estd mejor estimado que con el método Ring. Para poder hacer la misma com-
paracion entre los métodos Model y Wobble, hemos tenido que usar datos de la
Nebulosa del Cangrejo mas recientes, del ano 2008, porque en las primeras versiones
de MARS donde aparecia CELESTINA todavia no se podia hacer uso del método
Wobble porque no estaba programado. Estos datos de la Nebulosa del Cangrejo fue-
ron observados en los meses de enero, febrero y marzo de 2008 en modo WOBBLE
en noche oscura y con angulos cenitales entre 6 y 34°. Haciendo el mismo proceso de
analisis para los datos, calculamos los grificos de significancia y 62 usando los dos
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Figura 6.13: Mapa de la significancia del exceso (izquierda) y gréfico de residuos (derecha) después
de aplicar el método Model a los datos de la Nebulosa del Cangrejo de 2007.
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Figura 6.14: Gréfico de 62 después de aplicar el método Model a los datos de la Nebulosa del
Cangrejo de 2007, siendo los puntos los datos y la zona sombreada amarilla el fondo
estimado por el método Model. Podemos ver que en este caso el método estima mejor
el fondo en la zona donde no hay senal.

métodos y éstos son los que se muestran en la figuras 6.15 y 6.16. Usando el método
Model se obtiene una significancia de 36.19 ¢ y para el método Wobble de 47.51 o,
respectivamente, para 23.9 h de datos de buena calidad.
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Figura 6.15: Mapa de la significancia del exceso (izquierda) y grafico de #* (derecha) después de
aplicar el método Model a los datos de la Nebulosa del Cangrejo de 2008, siendo los
puntos los datos y la zona sombreada amarilla el fondo estimado por el método Model.
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Figura 6.16: Mapa de la significancia del exceso (izquierda) y grafico de 6 (derecha) después de
aplicar el método Wobble a los datos de la Nebulosa del Cangrejo de 2008, siendo los
puntos los datos y la zona sombreada amarilla el fondo estimado por el método Wobble.



Estudio de Remanentes de Supernova

En este capitulo se hace una descripcién detallada de las fuentes objeto de andlisis,
que en este caso son Remanentes de Supernova, de sus caracteristicas generales,
asi como del estudio realizado de los datos observados por MAGIC-I de las mismas.
El objetivo de analizar estas fuentes es obtener los espectros, determinar si éste
muestra la senal asociada a la emisién debida a interacciones de alta energia, u
obtener un limite superior en el caso de que no se encuentre senal y determinar la
correlacién espacial con regiones densas.

7.1. Justificacién de los cortes

Antes de comenzar con el andlisis de cada fuente por separado, explicaremos los
cortes realizados a los datos, después del calculo de la hadronicidad y antes de ver si
existe senal o no. Este comentario no fue hecho en el capitulo referente a los procesos
de andlisis pues, aunque son unos cortes estandar, los valores que toman dependen
de las condiciones de observacién de los datos. En cualquier caso, los cortes que
hemos aplicado son bastante generales y basicos (SIZFE > 200 phe ~ 140 GeV y
hadronness < 0.1), seleccionando asi la mayor parte caracterizados como gammas,
permitiendo que la separacién -y /hadrén no pierda eficacia y que la muestra no quede
dominada por el fondo hadrénico (figuras 7.1, 7.2).

Como muestra de control utilizaremos los datos de la Nebulosa del Cangrejo
observados en los meses de enero, febrero y marzo de 2008 en modo Wobble en noche
oscura y con angulos cenitales entre 6 y 34°, eliminando aquellos datos tomados con
un rate bajo, con un alto discriminador de trigger y con angulo cenital mayor de
30°. Haciendo el andlisis de estos datos de una forma estdndar (calibracién, corte de
calidad y estudio de la hadronicidad), aplicamos estos cortes en SIZE'y hadronness
para el cdlculo del mapa de significancias y el histograma de residuos (figura 7.3).
Vemos que existe una clara senal de emisién de rayos v en esta fuente en cualquiera
de los dos graficos y en el de 6% (figura 7.4). En total, se tienen de esta fuente 23.9
horas de buena calidad, obteniendo una significancia de 36.19 ¢ y una sensibilidad
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Figura 7.1: Gréfico de SIZE frente a hadronness para gammas (arriba) y de hadrones (abajo), siendo
estos ultimos los datos de la Nebulosa del Cangrejo observados en los primeros meses
de 2008, donde la linea roja muestra el corte de SIZE > 200.
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Figura 7.2: Gréfico de hadronness para hadrones (histograma negro) y gammas (histograma rojo),
siendo éstos los datos de la Nebulosa del Cangrejo observados en los meses de enero,
febrero y marzo de 2008, donde la linea azul muestra el corte de hadronness < 0.1.
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de 2.29 x 1072 ecm™2 57!, lo que es compatible con los resultados dados por la
colaboraciéon MAGIC en el articulo referente a esta fuente (Albert et al. 2008a).
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Figura 7.3: (Izquierda) Mapa de la significancia del exceso de rayos v en la direccién de la fuente la
Nebulosa del Cangrejo a partir de 150 GeV en coordenadas astronémicas usando el fondo
estimado mediante el método Model. (Derecha) Gréfico de residuos de la significancia.
Los datos no ajustados por la gaussiana (en la zona derecha de la imagen) corresponden
a la sefial emitida por la fuente.
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Figura 7.4: Gréfico de 62 para los datos de la Nebulosa del Cangrejo de 2008, donde los puntos
representan los datos y la zona amarilla representa el fondo.
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7.2. Caracterizacion y resultados de las fuentes analizadas

Un remanente de supernova (SNR) es la estructura nebulosa que resulta de
una explosion de una estrella muy masiva. Estd rodeado por una onda de choque,
que consiste en material expulsado por la explosién expandiéndose, y el material
interestelar que es barrido del medio interestelar durante su propagacion. Hay dos
rutas evolutivas posibles hacia una supernova: o bien una enorme estrella se queda
sin combustible, dejando de generar energia de fusién en su nicleo, e implosiona
bajo la fuerza de su propia gravedad para formar una estrella de neutrones o un
agujero negro (se denominan supernovas tipo II o tipos Ib o Ic, respectivamente); o
una estrella enana blanca puede acretar material de una estrella companera hasta
que alcance una masa critica y experimenta una explosién termonuclear (explosién
clasificada como supernova de tipo Ia). En cualquier caso, la explosién resultante
de la supernova expulsa mucho o todo el material estelar con velocidades de hasta
un 1% de la velocidad de la luz. Cuando este material colisiona con el gas circun-
dante o interestelar, forma una onda de choque que puede calentar el gas a altas
temperaturas de hasta diez millones de Kelvin, formando un plasma.

Para mas detalles sobre los remanentes de supernova ver la seccion 2.4.1. Los
remanentes de supernova, teniendo en cuenta el mecanismo de aceleracion de Fermi
(apéndice A), son lugares idéneos para la aceleracién de los rayos césmicos de muy
alta energia. Fl descubrimiento de los lugares de aceleracion de los rayos césmicos
podria permitir estudiar el mecanismo de aceleracién in situ y su comparaciéon con
los modelos tedricos, asi como profundizar en el conocimiento general del tipo de
objetos en que se englobasen las fuentes.

Observaciones en el rango de energia del TeV de SNRs, y sobre todo de aquellas
que pudieran espacialmente coincidir con alguna fuente de EGRET, son uno de
los principales objetivos cientificos de MAGIC-I. Su sensibilidad y su resolucién
espacial ayudarian a verificar si el principal mecanismo de produccién de fotones
de muy alta energia en las vecindades de los SNRs es por decaimiento de piones
neutros debido a la aceleracién de hadrones. Basados en un estudio sistematico del
ambiente molecular alrededor de ciertos pares de fuentes SNR-EGRET (Torres et
al. 2003), se propusieron para MAGIC-I varios remanentes para su observacion,
que son justamente las fuentes de esta tesis: 1C443, W66 y W44 (figura 7.5, figura
7.6, figura 7.7). Estos son tres casos interesantes del hemisferio norte, que presentan
interacciones con el material molecular cercano y coinciden espacialmente con una
fuente EGRET y dos de ellos tienen un ptlsar en el campo de visién, que podrian
estar asociados con el remanente.

Las fuentes observadas por el telescopio MAGIC-I y analizadas en esta tesis han
sido cinco: 3 Remanentes de Supernova, un cimulo abierto (M13) y una regién de
formacién estelar (M42). Los resultados del andlisis de estas dos tltimas fuentes
estudiadas seran expuestos en el capitulo 8. Las fuentes han sido observadas en
diferentes modos de observacion, e incluso antes y después de la actualizacién del
sistema de lectura. Vemos los tipos de datos, la fecha y horas de observacién, horas
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Figura 7.5: Imagen en el 6ptico de los remanentes 1C443 con 1C444 junto a las estrellas n y u Gem.

Figura 7.6: Imagen en infrarrojo de W44 por Spitzer. El remanente aparece en color verde més
brillante que el medio interestelar porque el canal 2 del instrumento es mucho mas bri-
llante en la concha de la remanente que en las zonas del medio interestelar circundante.

finales para el analisis y si hubo o no detecciéon de la fuente observada en la tabla
7.1. En la primera columna de esta tabla se introduce el nombre de todas las fuentes
de estudio en esta tesis (Fuente). En la segunda columna (Sist. L.), se informa
con el nombre Siegen si los datos son antes de la actualizacion y con MUX después
de la actualizacion del sistema de lectura. En la siguiente columna se expresan los
distintos meses y afio de las observaciones (Fecha). En las siguientes columnas, se
expresan una aproximacioén de las horas de observacién totales (H. Obs.) y las de
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Figura 7.7: Imagen 6ptica de W66 con la estrella v Cyg en el centro de la imagen y la estrella a
Cyg en la parte superior.

buena calidad (H. Anal.) con las que se ha realizado el andlisis, obtenidas para cada
fuente en cada periodo de observacion. La peniltima columna muestra el modo de
observacién de los datos (Modo Obs.). Con la palabra WOBBLE indica que los
datos han sido tomados segin este modo de observacion, ON-OFF significa que la
fuente ha sido tomada en modo ON y los datos usados para estimar el fondo corres-
pondiente a esa fuente en modo OFF. Ademds, el modo ON-OFF(sum) significa
que la fuente ha sido observada en modo ON-OFF pero usando el sumtrigger. Para
terminar, la tltima columna (Deteccién) nos indica si hubo o no deteccién de senal
de rayos y con las palabras SI o NO, y con HS queremos diferenciar el caso donde
hubo algtin hot spot significativo que nos indujo a realizar alguna nueva observacion.

Tabla 7.1: Tipos de datos para las fuentes observadas

Fuente  Sist. L. Fecha H.Obs.(~) H.Anal.(~) Modo Obs. Deteccién
1C443 Siegen 12/2005-01/2006 9.7 6.3 ON-OFF HS
1C443 Siegen  12/2006-01/2007 37 29 WOBBLE SI
W44 Siegen 07-08/2005 15.7 13.9 ON-OFF NO
W44 MUX 07-08/2008 8.7 6.2 ON-OFF (sum) NO
W66 Siegen 07,/2005 14.5 9 ON-OFF HS
W66 Siegen 04-07/2006 24.8 17.9 WOBBLE NO
W66 MUX 07-08/2008 14.5 11 WOBBLE HS

Para todas las fuentes de estudio de esta tesis se ha hecho una visién de las
mismas "mirando al cielo”, es decir, se estudia para cada una de ellas cual es la
constelacion en la que estd localizada si mirdramos al cielo en direccién a las coor-
denadas de cada fuente. Este estudio puede verse en el apéndice D. A continuacion,

en apartados separados se presentan los resultados del andlisis para cada remanente
observado.
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7.2.1. Analisis de 1C443

IC443 (G189.1+03.0, 3EG J0617+2238) es un remanente de supernova de tipo
concha con un diametro de 45 minutos de arco, que se encuentra a una distancia de
1.5 kpc aproximadamente, con una edad de 2800-3400 anos y sus coordenadas son
(Ra, Dec = 6" 17™ 12%, 422° 37’ 48”).

En los estudios tanto de emisiéon en 6ptico como en radio aparecen dos medias
conchas (Lasker et al. 1990, Leahy 2004, figura 7.8). Concretamente, Leahy (2004)
obtuvo diferentes indices espectrales segiin la zona del remanente estudiada y con-
cluyé que la apariencia de dos medias conchas es debido a un anillo de gas molecular
situado en la unién de las mismas. La emision de radio en 1420 MHz revela varias es-
tructuras en la regién, que coinciden con las vistas en 6ptico y después con ROSAT.
Ademss, la identificacién de la emisién de rayos X como un remanente de supernova
(Asaoka & Aschenbach 1994) es también confirmada en este estudio. En radio, este
remanente tiene un indice espectral de 0.36 y una densidad de flujo de 160 Jy a 1
GHz (Green 2004, Green 2006).
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Figura 7.8: (Izquierda) Imagen en éptico de DSS con contorno de 1420 MHz superpuestos. (Derecha)
Imagen de 2MASS de 1C443 en las bandas J (azul), H (verde), Ks (rojo), mostrando el
contraste entre el anillo del noreste (J, H) y el del sur (Ks), estando el primero dominado
por emisién de Fe y el segundo por lineas de Ha.

También en imagenes 2MASS se ve la regién de interaccién con varios grupos
densos de materia (Rho et al. 2001, figura 7.8). El anillo de gas molecular con el
que estd interactuando el remanente tiene una densidad de 10* nucleones/cm? y
una masa total de 500 My . La onda de choque se propaga dentro del gas molecular
con una baja velocidad (30 km/s) y el gas radia principalmente en lineas Hy en el
infrarrojo, pudiendo verse las dos medias conchas diferenciadas. Pero también existe
una parte del gas que estd en quietud, siendo ésta diez veces de mayor densidad que
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el gas excitado. Por otro lado, Claussen et al. (1997) realizaron un estudio sobre
maseres en tres remanentes de supernova, obteniendo para 1C443 la presencia de
emision de un maser en 1720 MHz OH.

También es una fuente emisora de rayos X y fue observada por ROSAT (Asaoka
& Aschenbach 1994), ASCA (Keohane et al. 1997), XMM (Troja et al. 2006) y
Chandra (Olbert et al. 2001, Gaensler et al. 2006, figura 7.9). Segtin Olbert et al.
(2001), en la parte sur del remanente existe una fuente puntual de rayos X blandos
(un pulsar) que tiene asociada una nebulosa de rayos X duros extendiéndose hacia
el noreste desde el ptlsar, con una forma de cola. La nebulosa es de 3’ de longitud
y 1.5" de ancho y coincide con un pequeiio brillo en la imagen de 1420 MHz. El
pilsar tiene una edad de 3 x 10 afios, basada en la velocidad y distancia al centro
de 1C443, lo que es mucho mayor que la edad del remanente. Por lo tanto, al no
tener aproximadamente la misma edad, el pilsar no puede ser el objeto compacto
de la supernova.

Declination (J2000)

17" 167 157
Right Ascension (12000)

Figura 7.9: (Izquierda) Imagen multibanda de SNR 1C443 y de PWN G189.1+03.0. El color rojo
muestra la emisién en 670 nm del segundo survey del cielo del observatorio Palomar, el
color verde muestra los datos de radio en 1.4 GHz tomados por el telescopio Dominion
Radio Astrophysical Observatory Synthesis, el color azul muestra los datos de ROSAT
en 0.1-2.4 keV rayos X, los contornos blancos muestran los datos de Very Large Array
en 8.5 GHz para el pulsar y su nebulosa en forma de cola y el gran punto rojo es la
estrella n Gem. (Derecha) Imagen de campo ancho para 1C443 y para SNR G189.6+3.3
durante el survey de todo el cielo por ROSAT.

Troja y colaboradores (2006) presenta los resultados del andlisis de los datos de
XMM Newton concluyendo que existe una nube molecular gigante localizada en un
primer plano, es decir, estd entre nosotros y el remanente, y es la responsable de la
absorcion de rayos X. La principal emisién de rayos X se encuentra localizada en
la zona noreste de la media concha superior pues esta zona en concreto estd inter-
actuando con una nube atomica exterior situada delante del remanente. Esta nube
tiene una masa de ~ 1.1 x 10* M), con escalas lineales de pocos parsecs y densi-
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dades de unos pocos cientos de particulas por cm?, que estd absorbiendo radiacién
en éptico y en rayos X (Lasker et al. 1990). Con lo que delante del remanente
existe un gran escenario molecular conteniendo la nube y algunos grupos densos de
materia. Algunas de estas observaciones se pueden resumir en la figura 7.10 donde
se puede apreciar una reconstruccién de la forma de este remanente y el anillo de
gas molecular que lo divide en dos.

GIANT

JE EROLT MOLECULAR

(2MASS-J, Ha, VS X—RAY)

SUBSHELL

INTERACTION SUBSHELL
REGION
(2MASS-K)

Ry/R, =16

Figura 7.10: Imagen para 1C443 que resume las detecciones en las longitudes de onda estudiadas
y donde se puede ver claramente las dos medias conchas en las que estd dividido el
remanente por el anillo de gas molecular.

Este remanente, en la banda de energia entorno a los 100 MeV, fue detectado
por EGRET y denominado 3EGJ0617+2238, con un flujo medido de (51.4 + 3.5) x
1078 cm~2 57! e fndice espectral de 2.01 4 0.06 (Hartman et al. 1999, Sturner &
Dermer 1995). La colaboracion Whipple (Holder et al. 2005) tiene establecido un
limite superior por encima de los 500 GeV para la posicién de la nebulosa de 0.6
x 1071 em™2 s7! (0.11 Crab) y para la posicién del maser en 0.8 x 107! cm~2
s71 (0.14 Crab). También la colaboracién CAT (Khélifi 2003) tiene establecido un
limite superior por encima de los 250 GeV para la posicién de la nebulosa en 0.9 x
10~ cm=2 s~ ! y para la posicién de la fuente EGRET en 1.0 x 107! cm =2 571,

Las tdltimas observaciones en rayos v de este remanente corresponden a Fermi
(Abdo et al. 2009b), realizadas en los meses de agosto, septiembre y octubre de
2008, operando en modo de un survey del cielo. Concretamente para este remanente
encuentran una fuente OFGL J0617.4+2234 asociada con una nebulosa de un pilsar
o con el remanente de coordenadas (Ra, Dec = 94.356°, +22.568°) en la direccién
de 1C443, con un flujo medido entre 100 MeV y 1 GeV (logip E = 2 - 3) de 50.7
x 107% em™2 s7! y entre 1 GeV y 100 GeV (logip E = 3 - 5) de 36.2 x 107® cm ™2
s~!. Estas medidas son consistentes con las realizadas por EGRET. También la
colaboracién AGILE (Pittori et al. 2009) ha detectado esta fuente denominada
1AGL J061742236 en las coordenadas (Ra, Dec = 6" 17™ 21.7%, +22° 36’ 14.2")
asocidandola con la fuente EGRET y con el remanente 1C443, con un flujo medio de
69 + 9 x 1078 ecm™2 s~! por encima de 100 MeV.
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Resultados del analisis

Este remanente ha sido observado por MAGIC-I en dos ocasiones. El primer
periodo fue en diciembre 2005 y enero de 2006, en modo ON-OFF y angulos ceni-
tales entre 6° y 19°, resultando en 9.7 horas de observacién. Los datos para esta
fuente fueron calibrados usando el filtro digital y el limpiado absoluto sin uso de
los tiempos de llegada. Después se han realizado los cortes de calidad, descartando
aquellos sucesos tomados bajo malas condiciones atmosféricas y con un bajo ritmo
de deteccion. Se realiza el correspondiente estudio de hadronicidad usando para el
RF los parametros de SIZE, WIDTH, LENGTH, M3LONG, CONC'y alguna com-
binacién de los mismos. Seguidamente, se realiza un corte en SIZE > 200 y de
hadronness < 0.1 en los datos para el cdlculo de la senal. La direccién de llegada de
los rayos « primarios en coordenadas de cielo fue estimada usando el método DISP
y los gréficos de significancia, residuos y #? fueron calculados usando el método Ring
para estimar el fondo.

Obtenemos asi 6.3 horas de datos de buena calidad y de su anélisis resulté la
deteccion de una senal, que no estaba centrada en las coordenadas del remanente
(figura 7.11), con una significancia de 3 o, un valor que esté en el limite de demostrar
que esa senal es real o no, es decir, corresponden con la emision de rayos v de la
fuentes o corresponde a fluctuaciones del fondo.

Mean 0.116
RMS 1.026

8 Dec (deg)
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34 Ra (h) Significancia (o)

Figura 7.11: (Izquierda) Mapa de la significancia del exceso de rayos v en la direccién de la fuente
1C443 a partir de 150 GeV en coordenadas astronémicas, donde se puede ver que existe
un hot spot no centrado en la direccién del remanente. (Derecha) Grafico de residuos de
la significancia donde se ve que los datos son compatibles con fluctuaciones del fondo
pues son bien ajustados por la gaussiana centrada en cero y de anchura uno. Existe
una pequena zona que sobresale por encima de la gaussiana que estd asociada con la
posible senal detectada.

Con lo que se hizo necesaria una segunda observacion para poder confirmar esta
sefial. Estas fueron hechas en diciembre de 2006 y enero de 2007, para verificar
la existencia de esa senal. En el segundo periodo de observacién fueron tomadas
aproximadamente unas 37 horas de datos con dngulos cenitales entre 6° y 31°, en
modo WOBBLE y con el sistema Siegen, puesto que el sistema MUX en aquella
época se encontraba en fase de pruebas y no era viable todavia. Los datos para
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esta fuente fueron calibrados usando el filtro digital y el limpiado absoluto sin uso
de los tiempos de llegada. Después se realizaron los cortes de calidad, descartando
aquellos sucesos tomados bajo malas condiciones atmosféricas, con un bajo y alto
ritmo de deteccién y los datos con angulos cenitales mayores de 30°, quedandonos
con 29 horas de datos de buena calidad (figura 7.12).
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Figura 7.12: Grafico del nimero de run frente al valor del rate para I1C443. Han sido eliminados en
este caso los runes con un rate mayor de 190 y menores de 130 (lineas rojas), como
uno de los cortes aplicados a estos datos.

A continuacién, siguiendo la cadena de los procesos de andlisis, se realiza el
correspondiente entrenamiento de la hadronicidad usando el RF. La direccién de
llegada de los rayos -y primarios en coordenadas de cielo fue estimada usando el
método DISP y los graficos de significancia, residuos y 6% fueron calculados usando
el método Ring para estimar el fondo, porque en aquellos momentos no existia el
método Model para estimar el fondo que se ha usado en el resto de fuentes.

Tras seleccionar la muestra de candidatos de rayos v usando la hadronicidad, se
obtiene el gréafico de 02 (figura 7.13) y el skymap en coordenadas galacticas (figura
7.14), viendo que existe un exceso en el grafico para 62 centrado en cero (posicién de
la fuente) incompatible con fluctuaciones del fondo como se ve en grafico de residuos
(figura 7.15), puesto que existe una parte de los datos que la gaussiana centrada en
cero y de anchura uno no puede ajustar. Por lo tanto, para 1C443 existe una senal
de rayos 7 con una significancia de 5.7 o, para un corte de 62 < 0.05, apropiado
para fuentes no identificadas. El error en la posicién es de 1.5” y el error sistematico
debido al apuntado y a la estimacion del fondo es de 1’. Dentro de los errores, esta
nueva fuente es puntual y ademds coincide con la posicion del hot spot detectado en
las primeras observaciones.

La senal detectada no coincide espacialmente con la localizacién de la fuente
EGRET, puesto que la de ésta es el centro del remanente y la nueva fuente de-
tectada se encuentra al sur de la misma, pero es consistente con ella dentro de
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Figura 7.13: (Izquierda) Histograma comparativo entre la sefial (ON - puntos negros) y el fondo
(OFF - zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia
angular al cuadrado 62, viendo que existe exceso en la posicién de la fuente representada
en el punto cero. (Derecha) Ampliacién de la zona donde se encuentra la fuente para
ver claramente el exceso existente.
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Figura 7.14: Mapa del exceso de rayos v en la direccién de la fuente a partir de 150 GeV en
coordenadas galdcticas, donde se puede ver que existe sefial significativa. Superpuestos
estdn los contornos de *>CO (azul), de 20 cm de radio VLA (verde), de rayos X de
ROSAT (rosa) y de rayos v de EGRET (negro) para el 68 % y 95 %. La estrella blanca
representa la posicién del pulsar CXOU J0617+2221 y el punto negro la del méser
1720 MHz OH.

los errores. Concretamente, la posicién de esta nueva fuente estd localizada en
la posicién de la nube molecular gigante enfrente del SNR y ha sido denomina-
da como MAGICJ0616+225 (Albert et al. 2007b) con coordenadas (Ra, Dec =
6716™43°%, +22° 31’ 48”). El flujo diferencial de rayos gamma para esta fuente es
consistente con una ley de potencias y viene dado por dN,/(dAdtdE) = (1.0 +0.2)
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Figura 7.15: Grafico de residuos de la significancia donde se ve que existe una zona no ajustada
por la gaussiana centrada en cero de anchura uno que representa los datos compatibles
con fluctuaciones del fondo. Los datos no ajustados por la gaussiana corresponden a
la sefial emitida por la fuente.

b 10*11(E/0.4TeV)(*3'1i0'3) em~2 57! TeV~!, que es consistente con los limites de
Whipple y CAT. En la figura 7.16 se representa el espectro de rayos v reconstruido
después de aplicar la correccién por la resolucién en energia (unfolding, ver seccién
5.6.3). Las barras horizontales representan el tamano del intervalo de energfa y los
puntos son ajustados por la ley de potencias anterior. El flujo integral de esta nueva
fuente por encima de 100 GeV es de 6.5 % del flujo de la Nebulosa del Cangrejo y
por encima de 300 GeV es de 2.8 %.
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Figura 7.16: Espectro de rayos 7 de muy alta energia. La linea continua representa un ajuste de
los puntos a una ley de pontencias y la linea de puntos representa el espectro de la
Nebulosa del Cangrejo (Crab) medido por MAGIC-I.
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Como se ha dicho anteriormente, esta nueva fuente detectada por MAGIC-I
estd desplazada con respecto a la posicién de la fuente EGRET, hacia el sur, cercana
al contorno del 95 % de nivel de confianza de la deteccién de EGRET. Extrapolando
el espectro de la fuente EGRET en rangos de muy alta energia, obtenemos un flujo
mayor y un espectro mas duro del aqui observado por MAGIC-I, demostrando que la
extrapolacién directa de medidas de menor energia en rango de muy alta energia no
da siempre una estimacién correcta (Funk et al. 2008). Estudios anteriores de IC443
sugieren que la emision en energias del GeV es debido al bremsstrahlung relativista
(Bykov et al. 2000) o que la emisién en radio vista en los bordes de la SNR y la
fuente EGRET localizada en el centro deben estar asociadas (Butt et al. 2003).
Por otro lado, Bocchino & Bykov (2001) sugieren que la fuente emisora en GeV
podria ser el pulsar CXOU J061705.34+222127 y su nebulosa. Bartko & Bednarek
(2008) sugieren que la nebulosa del pilsar podria estar conectada con la deteccién de
MAGIC-I si ese pilsar en un principio estaba en el centro del SNR y a medida que
el remanente evoluciona, el pulsar viaja hasta su posicién actual mientras acelera
particulas con su interacciéon con la nube molecular.

La fuente EGRET esta localizada en el centro del remanente mientras esta nueva
fuente de rayos v estd localizada mas al sur, en directa correlacién con la nube
molecular. La relacién entre esta nube molecular y la fuente EGRET ya fue explicada
en Torres et al. (2003). Como se puede ver en la figura 7.14, la mayor intensidad de
CO esta sobreimpuesta directamente en la posicién central de esta fuente detectada
por MAGIC-I. También uno de los méseres detectados por Claussen et al. (1997),
coincide espacialmente con esta fuente. La emisién maser es un indicador de un
choque en el ambiente con densidad de materia alta, el cual se supone que es debido
a la colisién de moléculas excitadas de Hs calentadas por el choque. Ademés es
dificil pensar en la hipétesis del bremsstrahlung como origen de la fuente EGRET
porque las emisiones de radio, rayos X y Optica no coinciden con la posicién de
EGRET sino mas hacia el exterior del remanente. Sin embargo, la radiacién de muy
alta energia de rayos =y observada aqui puede ser debida al decaimiento de piones
neutros de interacciones entre el remanente y la nube molecular, la cual se encuentra
entre nosotros y el remanente. Una posible distancia entre la nube y el remanente
explicaria la pendiente del espectro medido (Albert et al. 2007b).

La colaboraciéon VERITAS (Acciari et al. 2009) ha observado este remanente
por 37.9 h durante 2007 detectando emision por encima de 300 GeV resultando en
un exceso con una significancia de 6.8 ¢ para la localizacion de la fuente MAGIC
J0616+225, con un centroide situado en 6716515 +22° 30’ 117 + 0.0354a¢ =+ 0.085ys
consistente con las coordenadas de la fuente que hemos dado y con una extensién
de 0.16° £ 0.035q¢ £ 0.044y5. De su estudio también obtienen un indice espectral
de 2.99 £ 0.3844¢ £ 0.305,s y un flujo integral por encima de 300 GeV de (4.63
+ 0.9044q¢ = 0.934y) x 1072 ¢cm™2 571, lo que significa un 3.2% del flujo de la
Nebulosa del Cangrejo, consistente con el valor dado en nuestro estudio.

Por tltimo, Torres et al. (2008) propone un modelo donde la diferencia entre las
posiciones de EGRET y de esta nueva fuente detectada por MAGIC-I tienen un ori-
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gen fisico, el cual es generado por las diferentes propiedades del espectro de protones
en las diferentes localizaciones. Concluyen que la fuente de MAGIC-I es consistente
con la interpretacion de interacciones de rayos cosmicos con la nube molecular loca-
lizada enfrente del remanente, pero sin una contrapartida a bajas energias porque
concretamente la emisién de alta energia de esta fuente seria la emision retrasada de
rayos césmicos difundiéndose del remanente. Este modelo predice que el remanente
tiene una parte envolviendo la nube molecular y otra parte en el medio interestelar,
con lo que la emisién a bajas energias de EGRET provendria de la interacciéon del
remanente con el medio y para la fuente de MAGIC-I con la nube molecular.

7.2.2. Analisis de W66

W66 (SNR G078.2+00.1, v Cygni, Sadr) es un remanente de supernova de tipo
concha de 60 minutos de arco de tamano, con una edad estimada de 5400 afios, a una
distancia de 1.5 kpc y sus coordenadas son (Ra, Dec = 20" 20.8™, +40° 25’). Este
remanente estd localizado en la regién de Cygnus (una compleja region de grupos
de gas y polvo masivos) y cercano a la asociacién Cyg OB2.

La estructura de tipo concha fue establecida por Higgs et al. (1977), dando
un indice espectral en radio 0.54 £+ 0.02 y donde se pueden apreciar en la figura
7.17 la senal de radio siendo ésta mas brillante en la zona sureste y noroeste de
la remanente (Wendker et al. 1991). Un estudio mds reciente de Ladouceur y
Pineault (2008) muestra que existen variaciones en el indice espectral en radio. En
su analisis, primero sustraen la emision termal haciendo uso de la correlacion entre
el continuo infrarrojo en 60 pym y el radio continuo en 1420 MHz; segundo obtienen
el indice espectral continuo entre 408 y 1420 MHz y luego aplicando una técnica de
tomografia, investigan las variaciones del indice espectral. Ellos obtienen asi unas
variaciones de este indice siendo de menor valor en las zonas oeste y noroeste (0.40), y
mayores (0.80) en las zonas sur, donde precisamente el continuo en radio es mayor.
El indice espectral medio para todo el remanente es de 0.75 4+ 0.03, pero sin la
sustraccion de emision termal el indice es de 0.59 £ 0.03, comparable con estudios
anteriores.

También para este remanente se han realizado estudios moleculares del entorno
del mismo. Uno de ellos es el de Yamamoto et al. (1999), donde han estudiado
la posible interacciéon entre la nube molecular y el remanente, observando un al-
to cociente para las lineas moleculares CO(J=2-1)/CO(J=1-0), el cual sugiere que
existe interaccién. Ademads, Torres et al. (2003) también encuentran un alto valor
para este cociente pero en una localizacion algo desplazada de la anterior. Usando
los valores de la masa de la nube molecular asi como la distancia y el valor medio
de la densidad, es posible explicar el flujo en rayos v por interaciones hadrénicas.
Otro estudio reciente es el realizado por Mavromatakis (2003, figura 7.17), donde
realiza observaciones del remanente en las lineas dpticas de emision H, + [N II],
[S II] y [O III]. Este estudio revela varias regiones H II en el campo estudiado al
igual que posibles areas de choque entre el remanente y el medio interestelar en la
parte noreste y sur del mismo. La morfologia de la emision detectada es irregular y
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Figura 7.17: (Izquierda) Imagen en radio en 1420 MHz del remanente W66 donde el norte estd en
la parte alta y el este en la parte de la izquierda de la misma. (Derecha) Emisién de
baja ionizacién en Ho + [N II] en el drea del remanente, superpuesto con contornos
de radio de 1420 MHz. Los matices van linealmente de 0 a 280 x 1077 erg s™! cm™2
arcsec™ 2.

difusa. Los resultados de este estudio estdn en acuerdo con los valores de densidad
de las zonas de choque estimadas de los estudios de rayos X, coincidiendo en que el
remanente se encuentra en la fase adiabatica o de expansién de su evolucién.

También de este remanente se han realizado estudios en rayos X por ROSAT y
ASCA (figura 7.18). Concretamente, Brazier et al. (1996) descubrieron una fuente
puntual de rayos X, que denominaron RXJ2020.2+4026, cercana al centro del re-
manente. Para esta fuente sugieren que podria tratarse de un nuevo pulsar, porque
si estuviera relacionada con la deteccién de EGRET de este remanente, su flujo
serfa similar al del pilsar Geminga. Por otro lado, Lozinskaya et al. (2000) usando
las observaciones y realizando una ampliacién de la emisién detectada por ROSAT,
senalaron la existencia de una estructura compleja mas alld de la concha de radio y
propusieron que este remanente se encuentra en la fase adiabatica de su evolucion.
También, realizaron observaciones interferométricas en H,, y [NII] en areas externas
e internas del remanente para estudiar el campo de velocidades radiales.

Por otro lado, Uchiyama et al. (2002, figura 7.18) analizaron los datos de ASCA
encontrando emisién de rayos X por encima de 4 keV procedente de varios grupos
locales detectados espacialmente en la parte norte del remanente. La emision entre
4-10 keV tiene un duro indice de fotones de 0.8 a 1.5. Ambos estudios sugieren
que el remanente tiene una edad menor de 10* afios y una velocidad alrededor de
10 km s~!. Un estudio més reciente (Becker et al. 2004) muestra que el objeto
RXJ2020.244026 estéd asociado a una estrella de campo de tipo K y por lo tanto es
poco probable que sea la contrapartida de la fuente de rayos .

En cuanto a observaciones de rayos 7 en dicha zona, una fuente fue descu-
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Figura 7.18: Imagen ASCA GIS en rayos X de la fuente EGRET 3EGJ2020+4017 (W66) en 4-
7 keV banda de energia. Los contornos de radio estan superpuestos al igual que las
regiones denominadas C1, C2 y C3 del remanente. Los circulos punteado y continuo
superpuestos corresponden al nivel del 95 % de confianza de EGRET para las fuentes
2EGJ2020+4026 y 3EGJ2020+4017, respectivamente. (Derecha) Imagen de ROSAT
combinada de seis iméagenes individuales. El cuadrado blanco representa el 95 % para
EGRET con energia mayor de 1 GeV. El punto de su interior se corresponderia con
el objeto RXJ2020.2+4026, donde precisamente la imagen esté centrada, la cual es de
ancho 2° x 2° con el norte hacia arriba y el este hacia la izquierda. Dos estrellas han
sido identificadas y marcadas en la imagen.

bierta por el satélite COS-B, denominada 2CG 07842, y confirmada después por
EGRET, siendo nombrada como 2EGJ2020+4026 / 3EGJ2020+4017, que es una de
las fuentes sin identificar mas brillantes dentro del catdlogo de EGRET, con un flujo
observado de 1.2 x 107% cm™2 s~! por encima de los 100 MeV e indice espectral de
2.08 £+ 0.04 (Sturner & Dermer 1995, Esposito et al. 1996, Green 2006). También
Whipple (Buckley et al. 1998) ha observado esta fuente dando un limite superior a
su flujo de rayos v de 2.2 x 107! em™2 s~! por encima de 300 GeV. Este remanente
es uno de los mejores candidatos para ser observado con MAGIC-I de acuerdo con el
andlisis de su entorno molecular (Torres et al. 2003). La emisién en rayos v podria
ser producida por interacciones de particulas energéticas aceleradas con el material
ambiente o con la radiacién. La realizaciéon de observaciones en varias longitudes de
onda podria ayudar a decidir cuél es el proceso dominante. Si se pudiera establecer
la naturaleza hadrénica del mecanismo de produccién de fotones de alta energia,
entonces esto seria una prueba de la aceleraciéon de rayos césmicos en las ondas de
choque de los remanentes.

Las ultimas observaciones en rayos - de este remanente corresponden a AGILE
(Pittori et al. 2009) y a Fermi (Abdo et al. 2009b). Las observaciones de Fermi
fueron realizadas en los meses de agosto, septiembre y octubre de 2008, operan-
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do en modo de un survey del cielo. Concretamente para este remanente encuen-
tran una fuente OFGL J2021.54-4026 asociada con el pilsar denominado LAT PSR
J202144026 con coordenadas (Ra, Dec = 305.398°, +40.439°) en la direccién de
W66, con un flujo medido entre 100 MeV y 1 GeV (logig E = 2 - 3) de 123.6 x 1078
ecm~2 57! y entre 1 GeV y 100 GeV (logig E = 3 - 5) de 10.60 x 1078 em ™2 571
También la colaboracién AGILE ha detectado una fuente asocidndola con la fuente
EGRET y con el remanente y-Cygni en las coordenadas (Ra, Dec = 20" 22 08.5%,
+40° 32’ 13.4”) denominando a esta fuente 1AGL J2022+4032 con un flujo medio
de rayos « por encima de 100 MeV de 120 + 7 x 1078 cm™2 s L.

Resultados del analisis

Este remanente ha sido observado por MAGIC-I en tres ocasiones. La primera
de ellas fue durante el ciclo I de observaciones, durante el mes de julio de 2005
con aproximadamente 14.5 horas, apuntando a la estrella Sadr con dngulos cenitales
entre 10° y 35°. En esta ocasion, se realizé una calibracion usando el filtro digital para
los Siegen, un limpiado de las iméagenes absoluto sin uso de los tiempos de llegada
y se eliminaron aquellos sucesos afectados por malas condiciones atmosféricas o con
un bajo ritmo de deteccién. Se aplicé un RF usando los pardmetros SIZE, WIDTH,
LENGTH, M3LONG, CONC'y alguna combinaciéon de los mismos, y después una
seleccién de SIZE > 200 y de hadronness < 0.1 para calcular el grafico de 62 y el
skymap. En este caso, el método usado para calcular la estimacién del fondo ha sido
el método Ring.

De este andlisis se obtuvieron 9 horas de datos de calidad a partir de los cuales
se calculd el skymap (figura 7.19), en donde se puede observar un candidato a senal
con una significancia con la cual no podemos determinar si la senal es real o no,
espacialmente coincidente con la posiciéon EGRET en el nivel de 95% de confianza
de la deteccién. Salvo este hot spot, el resto de los datos analizados son compatibles
con fluctuaciones del fondo puesto que son bien ajustados por una gaussiana centrada
en cero y de anchura uno.

Para intentar confirmar el hot spot localizado en la posicion de EGRET del ciclo
de observaciones anterior, se realizé una segunda observacién durante el ciclo 11, pe-
ro esta vez en modo WOBBLE apuntando otra vez a Sadr, desde abril hasta julio de
2006, resultando en 24.8 horas totales de observacion y con angulos cenitales entre
10° y 35°. La ventaja de hacer estas observaciones en un modo diferente de observa-
cién es que se puede calcular mejor el fondo y se puede cubrir una regién mas amplia
del cielo, puesto que el didmetro del remanente es de 1°, con una mayor sensibilidad,
para asi poder detectar si existe emision en los bordes del remanente o en las areas
activas de radio y rayos X. En el analisis de los datos, se realizé6 una calibracion
usando el filtro digital para los Siegen, un limpiado de las imagenes absoluto sin
uso de los tiempos de llegada y se eliminaron aquellos sucesos afectados por malas
condiciones atmosféricas o con un bajo ritmo de deteccién. Se aplicé un RF usando
los parametros SIZE, WIDTH, LENGTH, M8LONG, CONC'y alguna combinacién
de ellos y después un corte de selecciéon en SIZE > 200 y de hadronness < 0.1
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Figura 7.19: (Izquierda) Mapa de la significancia del exceso en rayos 7 a partir de 150 GeV en
coordenadas astronémicas para Sadr, para las observaciones realizadas en el 2005.
Superpuestos estan representados la posiciéon de Sadr con un punto amarillo y la fuente
EGRET con un circulo blanco para el nivel de 95% de confianza de la deteccidn.
(Derecha) Grafico de residuos de la significancia donde la gaussiana centrada en cero
de anchura uno representa que los datos son compatibles con fluctuaciones del fondo.

para calcular el grafico de 62 y el skymap, para ver si existe sefial o no, y calcular
su espectro o limite superior del flujo segin sea el caso. En este caso, el método
usado para calcular la estimacién del fondo ha sido el método Ring, como en el ciclo
anterior, porque todavia no existia el método Model.

Para esta segunda observacién de Sadr, se obtuvieron 17.9 horas de datos de
buena calidad a partir de los cuales se calculé el skymap y el grafico de residuos
(figura 7.20), comprobando que no existe senal significativa alguna en la posicién
de EGRET ni en ninguna otra zona del remanente, simplemente algin hot spot
que no tiene contrapartida alguna con otro hot spot obtenido del analisis de las
observaciones del ciclo anterior. Por lo tanto, los resultados obtenidos nos indican
que las observaciones son compatibles con fluctuaciones del fondo y que no existe
senal de rayos ~ del tamafno sugerido por las observaciones del ciclo I.

Una tercera observacién de esta remanente fue realizada en 2008, apuntando a
las coordenadas de W66 en modo WOBBLE, durante los meses de julio y agosto,
con angulos cenitales entre 11° y 38°, obteniendo casi 14.5 horas de datos. Estos
altimos datos son de mejor calidad que los de anteriores campanas de observacién
puesto que el proceso de anélisis ha mejorado con la incorporacion del MUX y del
uso de los tiempos de llegada. Los datos para esta fuente fueron calibrados usando
el spline cibico simple y el limpiado fue usando los pardmetros de tiempo. Después
se realizaron los primeros cortes de calidad, descartando aquellos sucesos tomados
bajo malas condiciones atmosféricas o con un alto y bajo ritmo de deteccién (figura
7.21) y aquellos que tenfan un rate alto en comparacién con la media de rates para
ese dia.

Seguidamente, el correspondiente corte estandar de calidad, el estudio de hadro-
nicidad usando el RF, el corte de selecciéon de SIZFE > 200 y de hadronness < 0.1
para calcular el grafico de 62 y del skymap para ver si existe senal o no. Después



156

Estudio de Remanentes de Supernova 7.2

w
T

415

3
o Mean 0.188

RMS 1.238

AR

Dec (deg)
8

102

T

40.5

40

T T

;m'
&
&
A
R
ol
N
IS
o
o
=

39.5

20.32 20.34 20.36 20.38 20.

¢ Ra (h) Significancia (o)

Figura 7.20: (Izquierda) Mapa de la significancia del exceso en rayos 7 a partir de 150 GeV en
coordenadas astrondémicas para Sadr, para las observaciones realizadas en el 2006.
Superpuestos estan representados la posiciéon de Sadr con un punto amarillo y la fuente
EGRET con un circulo blanco para el nivel de 95% de confianza de la deteccidn.
Como se puede observar no existe contrapartida dentro de ese nivel para la fuente
EGRET del hot spot detectado en las observaciones de 2005, ni tampoco senal en la
posicién de Sadr. (Derecha) Gréafico de residuos de la significancia donde se ve que la
gaussiana centrada en cero de anchura uno representa que los datos son compatibles
con fluctuaciones del fondo.
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Figura 7.21: Gréfico del dngulo cenital frente al valor del rate para W66. Han sido eliminados en
este caso los runes con un rate mayor de 180 y menores de 80 (lineas rojas).

obtener su espectro o limite superior del flujo segin sea el caso. El método usado
para calcular la estimacién del fondo ha sido el método Model.

En total, se obtienen 11 h de datos de buena calidad para esta fuente. Del andlisis
del grafico de 67 se obtiene que no existe una sefial significativa de emisién de rayos
gamma en la zona observada (figura 7.22), ni en ninguna otra zona cercana. Tampoco
hay muestra de senal en el grafico de significancia y residuos (figura 7.23), con lo
que también se deduce que todo exceso es compatible con una fluctuacién del fondo,
puesto que los datos se representan bien por una gaussiana centrada en cero y de
anchura uno, es decir, no existe residuo alguno compatible con la existencia de senal.

También para esta fuente se puede dar un limite superior para el flujo integral
de rayos 7, dado por un valor de de 1.6 x 107!? cm™2 s~! para energias mayores de
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Figura 7.22: (Izquierda) Histograma comparativo entre la sefial (ON - puntos negros) y el fondo
(OFF - zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia
angular al cuadrado 6% para W66. (Derecha) Zoom de la zona central para mostrar
que no existe ningin exceso significativo en la posicién de la fuente representada en el
punto cero, ni en ninguna zona cercana.
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Figura 7.23: (Izquierda) Mapa de significancia de los excesos en rayos v a partir de 150 GeV en
coordenadas astronémicas para W66, viendo que no existe ningin exceso significativo
en la posicién de la fuente (punto blanco). (Derecha) Grafico de los residuos de la
significancia, viendo que los datos se representan bien por una gaussiana centrada en
cero y de anchura uno.

350 GeV, suponiendo un indice espectral de 2.5, siendo éste un valor incluso mejor
que el limite superior obtenido por Whipple (Buckley et al. 1998). Los valores de
los limites superiores (UL) al flujo diferencial asi como el intervalo en energia, la
energia media y el valor del area efectiva para cada uno de ellos se puede ver en la
tabla 7.2. Todos estos valores de los limites superiores estan dados para la posicién
del centro del remanente W66.
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Tabla 7.2: Limites superiores al flujo diferencial para la fuente W66

Ntmero Intervalo de energfa  Energfa media  Area efectiva UL

del bin (GeV) (GeV) (m?) (m=2 571 Gev™1)
1 150-282 221.8 3.819 e+06 1.34 x 10~10
2 282-531 388 1.214 e+07 3.1x10~11
3 531-1000 715.2 2.898 e+07 1.08 x 10~11

7.2.3. Analisis de W44

W44 (SNR G34.7-00.4, 3EG J1856+0114) es un remanente de supernova con
una morfologia simétrica con aproximadamente 30 minutos de arco de tamano y
una edad aproximada de 10* afios. Se encuentra en una compleja regién del interior
del plano galdctico a una distancia de 2.9 kpc y sus coordenadas son (Ra, Dec =
18" 56™ 245, +1° 14’ 247).

W44 es un arquetipo de una clase de remanente de morfologia mixta con una
concha filamentaria emitiendo en radio y un ntcleo termal emitiendo en rayos X.
Estudios morfoldgicos de este remanente en la banda 6ptica revelan que esta do-
minada por las lineas de hidrégeno de Balmer, por nitrégeno (NII) y filamentos de
azufre (SII) con algunas concordancias con la emisién en radio (Rho et al. 1994,
Giacani et al. 1997). La emisién en rayos X ha sido estudiada por ASCA, ROSAT y
Chandra (figura 7.24, Rho et al. 1994, Harrus et al. 1996, Shelton et al. 2004). Las
caracteristicas maés brillantes en rayos X se encuentran en el centro del remanente,
en una regién de bajo brillo en radio. No existe correspondencia observada entre la
mayor parte de la emisién termal de rayos X con la emisién en radio.

Un numero de procesos fisicos tales como la evaporacién de la nube molecular,
la conduccién termal de electrones y la entropia mezclados, han sido propuestos
para explicar las propiedades de los rayos X observados. Concretamente, Reach et
al. (2005) concluyen que la nube molecular estd en la zona sureste del remanente y
que la velocidad de esta nube es consistente con la rotacién galdctica a la longitud
y distancia de W44. De su estudio también obtienen una correlaciéon entre la emi-
sién en radio y en Hs indicando que la aceleracion de los rayos césmicos es debida
a choques dentro del gas denso. Ademads, la emision en rayos X centrada en el in-
terior del remanente es debida a dos procesos operando conjuntamente, como son
la evaporacion de zonas dentro de la nube molecular y la conduccion termal detras
del frente radioactivo, es decir, que el paso del frente dentro de la zona del gas y
la evaporacién de material de los grupos densos que sobrevivien al paso del frente
podrian trabajar conjuntamente para explicar la produccién de material emitiendo
en rayos X.

En la misma zona existe un pulsar PSRB1853+01, cercano al centro de la fuente
EGRET, concretamente a 9’ al sur del centro del remanente y con una edad carac-
terfstica de 2 x 10* afios. Frail et al. (1996) descubrieron la correspondiente nebulosa
del pulsar en radio con forma de cola apuntando hacia el centro de W44, como puede
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Figura 7.24: (Izquierda) Imagen Chandra en color sobre contorno de radio de W44. Para la imagen
Chandra el intervalo de energia es 700-2600 eV y para la imagen en radio la longitud es
de 20 cm y el tamano del haz es 15.8” x 15.4”. (Derecha) Imagen por ROSAT en rayos
X. Los contornos son de 1 a 18 / 15” pixel distribuidos en 8 intervalos. El punto de la
izquierda es la estrella BD +1 3828, que no esta relacionada con W44. La posicién del
pulsar estd marcada con una ”x” de color amarillo.

verse en el recuadro amarillo de la figura 7.25 (izquierda). La velocidad transversal
del ptlsar es compatible con la velocidad de expansién de la concha de radio y es
probable que este ptlsar sea el objeto compacto de la supernova.

Este remanente también es interesante porque es uno de los casos confirmados de
un sistema formado por un remanente interactuando con una nube molecular, como
se deduce de un estudio en 6ptico y radio (Giacani et al. 1997) y un estudio de CO
completo (Seta et al. 1998). Hay seis nubes moleculares gigantes en la vecindad
de W44 con masas entre 0.3 y 3 x 105 M, donde tres de ellas estdn interactuando
en la zona sur y oeste del remanente. Con estos valores de las masas de las nubes
y usando un factor conservador para los rayos cosmicos, todo el flujo de rayos ~
en energias de GeV podria ser explicado por interaciones hadrénicas (Torres et al.
2003). La interaccién fisica de la onda de la explosién con el medio interestelar se
justifica también con la deteccién de maseres brillantes (Hoffman et al. 2005) y la
deteccién de lineas frias de Hy (Reach et al. 2006).

Se han realizado estudios recientes en radio (Castelletti et al. 2007) sobre este
remanente. Concretamente, en este articulo se presentan las imagenes de W44 con
muy alta resolucién y sensibilidad (figura 7.25) para desarrollar un estudio detallado
de las propiedades espectrales en el continuo de radio. De su analisis derivan una
densidad de flujo integral de 411 Jy en 324 MHz y un indice espectral de -0.37
+ 0.02. Su estudio también revela que no existe conexién entre el remanente y el
pulsar ni entre el remanente y la fuente EGRET sin identificar, quedando una posible
asociacion entre la fuente EGRET con el pilsar sin resolver.

También existen estudios en infrarrojo sobre este remanente (Reach et al. 2006),
los cuales desvelan que hay emisién filamentaria extensa y algunos grupos brillantes
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Figura 7.25: (Izquierda) Imagen del remanente de supernova W44 en radio continuo a 20 cm mos-
trando la zona del pilsar y su nebulosa dentro del recuadro amarillo. (Derecha) Imagen
comparativa de alta resolucién de emisién continuo de radio a 324 MHz de W44 obte-
nida con VLA y emisién en infrarrojo de la zona de la remanente. Los colores rojos y
verdes corresponden a Spitzer en 8 y 24 p m y el color azul corresponde a la imagen
en radio con 13” de resolucién. Esta imagen forma parte de un sello postal argentino
en conmemoracién de los 50 anos de CONICET (Consejo Nacional de Investigaciones
Cientificas y Técnicas).

aislados. Concretamente, esta emisién es particularmente brillante en la zona norte
y suroeste del remanente, donde precisamente la emisién de la linea Hy del infrarrojo
cercano (2.12 pm) esta también presente (Reach et al. 2005). Gracias al estudio
del infrarrojo medio, se puede comprender mejor el entorno interestelar alrededor
de W44, puesto que esta banda del infrarrojo es muy buena trazadora del polvo
caliente, asociado con la formacién de estrellas (figura 7.25).

Anteriores observaciones en el rango de muy alta energia han sido llevadas a cabo
con EGRET y Whipple. La colaboracion Whipple ha establecido un limite superior
para el flujo de rayos v en F(E > 250GeV) < 8.5 x 107 ecm™2 s7! (Lessard et
al. 1995, Buckley et al. 1998). El flujo medido por EGRET es de 9.9 x 10~7 cm ™2
s~! por encima de 100 MeV e indice espectral de 1.93 + 0.10 (Green 1984, Green
1988, Green 2006). El correspondiente flujo integral para la fuente EGRET puede
ser ajustado por una ley de potencias

N(> E) = (70+6)-10"%(E/100 MeV) ™ *?cm 2! (7.1)

el cual es significativamente mas duro que el de la Nebulosa del Cangrejo. Esto
significa que aunque el flujo integral es sélo del 30 % por encima de 100 MeV, la
fuente es mucho maés brillante que la Nebulosa del Cangrejo por encima de 10 GeV.
Ademis, el espectro no muestra ningun corte en energia aparente. El flujo obtenido
por EGRET podria ser explicado por una emisién pulsada, aunque no hay variabili-
dad a largo plazo en el flujo total por encima de 100 MeV. Pero un anélisis pulsado
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no puede ser aplicado a los datos de EGRET por carecer de estudios de ptlsa-
res en radio contemporaneos en tiempo. También ha sido propuesto que la fuente
EGRET esté asociada con el remanente W44 (Esposito et al. 1996) porque el con-
torno de 95 % de confianza para esta fuente de rayos « coincide con el sector sureste
del remanente (Thompson et al. 1996). Pero esto, actualmente, queda descartado
por el andlisis realizado en el articulo anteriormente mencionado de Castelletti y
colaboradores.

Las ultimas observaciones en rayos -y de este remanente corresponden a AGILE
(Pittori et al. 2009) y Fermi (Smith et al. 2008, Abdo et al. 2009b). El primer articulo
referente a Fermi corresponde a un estudio de pulsares donde PSR B1853+01 ha si-
do estudiado dando un valor para el flujo esperado de 0.19 % de Vela a una distancia
de 0.05° de la fuente EGRET. El segundo articulo es un estudio de las observacio-
nes realizadas en los meses de agosto, septiembre y octubre de 2008, operando en
modo de un survey del cielo. Concretamente para este remanente encuentran una
fuente que podria estar asociada con la nebulosa del pilsar o con el remanente,
considerandolo como un caso especial a tratar en futuras observaciones. Esta fuente
es denominada como OFGL J1855.9+0126 con coordenadas (Ra, Dec = 283.984°,
+1.435°) y con un flujo medido entre 100 MeV y 1 GeV (logip E = 2 - 3) de 88.9 x
1078 em™2 s7! y entre 1 GeV y 100 GeV (logig E =3 -5) de 6.93 x 1078 em 2 s 1.
También la colaboracién AGILE ha detectado esta fuente por encima de 100 MeV
con un flujo medio de (130 4+ 14) x 1078 cm~2 s~! en las coordenadas (Ra, Dec
= 18" 57™ 10.2%, +01° 36’ 42.6”) denominando a esta fuente 1AGL J1857+0136
asocidndola a la fuente EGRET y al pilsar.

Uno de los principales motivos para el estudio de este remanente es explicar el
duro indice espectral para rayos  asi como el indice espectral en radio (~ 0.3) porque
ambos no concuerdan con el mecanismo de aceleraciéon de Fermi de primer orden.
El modelo de De Jager & Mastichiadis (1997) propone el pilsar como la fuente de
rayos -, es mas, la eficiencia requerida para producir la radiacién v es del 13 %, la
cual parece ser viable dadas las incertidumbres. Por otro lado, la luminosidad de
la nebulosa del ptlsar no es significativa comparandola con la luminosidad en rayos
X del remanente. Pero aunque esto sea asi, el palsar podria haber inyectado una
cantidad significativa de electrones en su etapa temprana. Por lo que una fuerza de
campo por debajo de ~ 30 uG podria explicar el espectro en rayos v con origen
en un proceso lepténico. Estos autores por lo tanto explican los rayos « observados
de energias del orden de GeV en términos de bremsstrahlung relativista o proceso
Compton inverso producidos por una distribucién que sigue una ley de potencias de
electrones relativistas inyectados por el pulsar.

Aunque esto constituye una posible explicacién al flujo de rayos -, una parte
significativa de este flujo observado puede también ser debido a interacciones de la
onda del remanente con las nubes moleculares. Por otro lado, no ha sido detectada
una radiacion de rayos v de energias del TeV en la direccién de este remanente por
Whipple ni CANGAROO (Buckley et al. 1998), lo que sugiere que existe un corte
espectral entre energias de GeV y TeV (Rowell et al. 2000).
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Resultados del analisis

Esta fuente sin identificar de EGRET fue observada por MAGIC-I en julio y
agosto de 2005, en modo ON-OFF con angulos cenitales entre 25° y 35°, resultando
en casi 15.7 horas de datos. Los datos OFF fueron tomados expresamente en modo
OFF, es decir, no apuntando a la fuente y especificos para W44. Por lo tanto, estos
datos OFF fueron tomados con los mismos angulos cenitales y aproximadamente con
las mismas condiciones de telescopio y atmosféricas. En esta ocasién, todos los datos
fueron calibrados usando el filtro digital correspondiente a los FADCs de Siegen,
tanto los datos ON como los datos OFF y los mismos cortes les fueron aplicados,
como son la eliminacién de los datos tomados con un bajo ritmo de deteccién o en
malas condiciones atmosféricas y el corte estandar de OSTERIA.

Después se realizé el estudio de hadronicidad con el RF usando los pardametros
SIZE, WIDTH, LENGTH, MSLONG, CONC'y alguna combinacién de ellos. A con-
tinuacién se realizé un corte en SIZFE > 200 y de hadronness < 0.1 en los datos
para el calculo de la senal. En total, se obtuvieron asi 13.9 h de datos de buena
calidad para esta fuente. Finalmente, se calculé el gréafico de 62 y el skymap para ver
si existe senal o no, y calcular su espectro o limites superiores del flujo segiin sea el
caso. El andlisis de estos datos no ha resultado en la deteccién de senal significativa
de rayos gamma proveniente de la direccion de esta fuente porque aunque existe
un pequeiio exceso en el grafico de 6% (figura 7.26) centrado en cero, el valor de su
significancia es de 1.65 o, lo que es compatible con fluctuaciones del fondo. En esta
ocasién el método usado para estimar el fondo es el método Ring con los datos OFF.
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Figura 7.26: (Izquierda) Histograma comparativo entre la senal (ON - puntos negros) y el fondo
(OFF - zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia
angular al cuadrado 6% para W44, viendo que no existe ninglin exceso significativo en
la posicién de la fuente representada en el punto cero, ni en ninguna zona cercana.
(Derecha) Zoom de la zona central para mostrar el pequeno exceso en el punto cero,
cuyo valor de significancia es de 1.65 ¢ para 2 < 0.01.

Se han realizado nuevas observaciones de esta fuente en el verano de 2008, con-
cretamente en los meses de julio y agosto, obteniendo aproximadamente unas 8.7
horas de datos con angulos cenitales entre 29° y 36°. Pero en esta ocasién, las ob-
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servaciones apuntaron a las coordenadas (Ra, Dec (2000) = 18" 56™ 10.65°%, +1°
13’ 21.3”) correspondientes al pilsar (pues anteriormente se habia apuntado a las
coordenadas de la nebulosa antes mencionadas) y se realizaron en modo ON-OFF
con sumtrigger para poder desarrollar un andlisis en busca de la emisién pulsada
e intentar resolver la posible asociacién de la emisién detectada por EGRET con
el pulsar. Estos iltimos datos son de mejor calidad que los de la anterior campana
puesto que el proceso de anélisis ha mejorado con la incorporacion del MUX y del
uso de los tiempos de llegada. Los datos para esta fuente fueron calibrados usando el
filtro correspondiente para el MUX y el limpiado usando los parametros de tiempo.
Siguiendo la cadena de anilisis, se procede a realizar los primeros cortes de calidad,
descartando aquellos sucesos tomados bajo malas condiciones atmosféricas o con un
bajo ritmo de deteccién (figura 7.27).

Ademsds, se han buscado unos datos OFF con similares pardmetros de Hillas,
los mismos angulos cenitales y observados en aproximadamente la misma época pa-
ra intentar garantizar que las condiciones de telescopio y atmosféricas fueran las
mismas. Se le aplican los cortes de calidad y se descartan aquellos sucesos tomados
bajo malas condiciones atmosféricas o con un bajo ritmo de deteccion. Concreta-
mente, los datos OFF usados son los datos OFF tomados para la fuente MILAGRO,
denominados OfMGRHHS2-2, observados entre mayo y junio de 2008.
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Figura 7.27: Grafico del valor del dngulo cenital zd frente al valor del rate para W44. Han sido
eliminados en este caso los runes con un rate menor que 200 y mayor de 320 (lineas
rojas).

En un primer momento se realizé un anélisis de los datos descartando los datos
tomados con sumtrigger para buscar una posible emisién continua de rayos v de
la fuente. A continuacién, se realizé el correspondiente andlisis de hadronicidad y
seleccién de SIZE y hadronness que en el caso de las observaciones anteriores, para
calcular el grifico de 62 y el skymap para ver si existe sefal o no, y calcular su
espectro o limites superiores del flujo segtin sea el caso. Los gréaficos de significancia,
residuos y 62 han sido calculados usando el método de Model para estimar el fondo,
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usando para ello los datos OFF.

En total, se obtuvieron casi 6.2 h de datos de buena calidad para esta fuente y
del andlisis de los datos se obtiene que no existe una senal significativa de emisién
de rayos 7 en la zona observada (figura 7.28), porque no existe ningin exceso en
el gréfico de #? centrado en cero, ni en ninguna zona cercana, con lo que los datos
son compatibles con fluctuaciones del fondo. Tampoco hay evidencia de senal en
el gréfico de significancia y residuos (figura 7.29), con lo que de aqui también se
deduce que todo exceso es compatible con fluctuaciones del fondo. Aunque existe un
hot spot en el mapa de significancias que habria que en todo caso analizar en una
posterior observacion de esta fuente o de ese propio punto.
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Figura 7.28: (Izquierda) Histograma comparativo entre la senal (ON - puntos negros) y el fondo
(OFF - zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia
angular al cuadrado 6% para W44. (Derecha) Zoom de la zona central para mostrar
que no existe ningiin exceso en el punto cero, ni en ninguna zona cercana.

También para esta fuente se puede dar un limite superior para el flujo integral de
rayos 7, sin el uso de sumtrigger, a partir de 350 GeV, dado por 1.36 x 10712 cm—2
s~1, siendo este valor més restrictivo que el valor dado por la colaboracién Whipple
(Lessard et al. 1995, Buckley et al. 1998). Los valores de los limites superiores (UL)
al flujo diferencial asi como el intervalo en energia, la energia media y el valor del
area efectiva para cada uno de ellos se puede ver en la tabla 7.3. Todos estos valores

de los limites superiores estan dados para la posicion del centro del remanente W44.

Tabla 7.3: Limites superiores al flujo diferencial para la fuente W44

Ntmero Intervalo de energfa  Energfa media  Area efectiva UL

del bin (GeV) (GeV) (m?) (m™2s71 GeVv™1)
1 150-282 217.4 5.093 e+06 2.05 x 10—10
2 282-531 373.9 1.654 e+07 8.4x 1011
3 531-1000 694.1 1.421 e+08 1.13 x 10~11
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Figura 7.29: (Izquierda) Mapa de significancias de los excesos en rayos v a partir de 150 GeV en
coordenadas astronémicas para W44, viendo que no existe ningin exceso significativo
en la posicién de la fuente (punto blanco). (Derecha) Gréfico de los residuos de la
significancia, viendo que los datos se representan bien por una gaussiana centrada en
cero y de anchura uno, compatible con que los datos corresponden a fluctuaciones de
fondo.






Otras fuentes analizadas

En este capitulo se hace una descripcién de otras fuentes objeto de anélisis, como
son un cumulo globular y una regién de formacion estelar, de sus caracteristicas
generales, asi como del estudio realizado de los datos observados por MAGIC-I de
las mismas. El objetivo de analizar estas fuentes, al igual que para los remanentes,
es obtener los espectros, determinar si éste muestra la senal asociada a la emisién
debida a interacciones de alta energia, u obtener un limite superior en el caso de
que no se encuentre senal y determinar la correlacion espacial con regiones densas.

Al igual que en el capitulo anterior, donde se presentaron los resultados para los
SNR observados, aqui se presentan los resultados del analisis para el cimulo globular
M13 y para la regiéon de formacién estelar M42. Veamos, segin cada fuente, los
tipos de datos, la fecha y horas de observacion, horas finales para el andlisis y si
hubo o no deteccién de la fuente observada en la tabla 8.1. La descripcion para esta
tabla es la misma que la hecha para la tabla correspondiente a los SNRs del capitulo
anterior en la seccién 7.2.

Tabla 8.1: Tipos de datos para las fuentes observadas

Fuente  Sist. L. Fecha H.Obs.(~) H.Anal.(~) Modo Obs. Deteccién
M13 MUX 06-07,/2007 26 19.2 WOBBLE NO
M42 MUX 10/2007 4.3 2.8 WOBBLE NO

También para estas fuentes, se ha hecho un estudio de las mismas ”"mirando al
cielo”, es decir, se estudia para cada una de ellas cual es la constelacién en la que
estd localizada si mirdramos al cielo en direccién a sus coordenadas (ver el apéndice
D). A continuacién, en apartados separados se presentan una caracterizacién y los
resultados del andlisis para cada fuente por separado. Para el analisis de estas fuentes
se han empleado los mismos cortes en SIZE y en hadronness que para los SNRs,
cuya justificacién se presenta en la seccién 7.1 del capitulo anterior.
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8.1. Cumulo globular M13

Los ciimulos globulares son grupos de estrellas ligadas gravitatoriamente, con un
nimero aproximado de 107 - 108 estrellas viejas (poblacién IT) con una distribucion
esférica en un volumen de sélo unos pocos parsecs cubicos. Los cimulos ayudan
a comprender la evolucién estelar al estar compuestos por estrellas formadas en
la misma época a partir del mismo material de una nube molecular. Estos poseen
una densidad estelar muy alta, de manera que existen fuertes interaciones entre sus
estrellas y suelen ocurrir colisiones con relativa frecuencia. Algunos ctimulos son
extraordinariamente masivos, lo que hace sospechar la presencia de agujeros negros
en sus interiores. También la presencia de pulsares de periodo de milisegundo o
binarias emisoras en rayos X, suelen ser comunes. Los ctimulos globulares son lugares
de interés para probar los procesos de alta energia debido a su alto contenido de
objetos evolucionados. Concretamente, algunos modelos, basados en la estimaciéon de
la poblacién de milipilsares en los ciimulos globulares y de la eficiencia de aceleracion
de leptones en su entorno, predicen flujos significativos de rayos v de energias de
TeV para estos objetos (Bednarek & Sitarek 2007, Venter et al. 2009). En nuestro
caso, el cumulo globular estudiado es M13.

M13 (NGC 6205) es un cumulo globular a una distancia de 7 kpc, que tiene
un nucleo de 0.78 minutos de arco de radio, con 16.6 minutos de arco de tamaifio
total, una masa de 6 x 10° Mg, y estd localizado entre las estrellas 1 y (-Her con
coordenadas (Ra, Dec = 16" 41™ 41.5°, +36° 27’ 37”), con magnitud visible de 5.9
y una edad de 12-15 x 10 aflos.

Esta fuente ha sido observada en otras longitudes de onda (Johnson & Bolte
1998) y se han realizado observaciones en ultravioleta y fotometria éptica de M13
para el estudio de las estrellas variables que lo componen (Parise et al. 1998, Osborn
2000). Ademés se han realizado estudios de metalicidad sobre ella. Concretamen-
te, Ivanov & Borissova (2002) hacen un estudio de la metalicidad a partir de las
imdgenes de 2MASS (figura 8.1) sobre 27 cimulos, entre ellos M13, para el cual dan
unos valores de magnitudes absolutas en el infrarrojo de (J, H, K; = -5.156, -5.901,
-6.027). Ademds, An et al. (2008) realizan un estudio fotométrico de varios ctimulos,
incluido M13, construyendo diagramas color magnitud para inferir distancias y tes-
tear isocronas estelares tedricas, donde para M13 se deduce que tiene una secuencia
bien definida con una metalicidad de [Fe/H] = —1.6.

Este cimulo globular ha sido observado en rayos X por ROSAT y por XMM
(Fox et al. 1996, Verbunt 2001, Gendre et al. 2003, Webb & Barret 2007). En el
estudio realizado por Verbunt se confirman las fuentes ya detectadas por Fox et
al. aunque con algunas diferencias en la determinacién de la posicién (figura 8.2) y
detectan alguna fuente nueva fuera del radio a media masa del cimulo. Gendre et
al. descubrieron con XMM-Newton una fuente de rayos X situada en el nicleo del
cimulo M13 (figura 8.2), cuyas propiedades espectrales sugieren que es una estrella
de neutrones quiescente dentro de un sistema binario. Su espectro se puede fijar bien
usando un modelo de atmodsfera compuesta por hidrégeno puro y su luminosidad en
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Figura 8.1: Imagen del cimulo globular M13 en UV (izquierda) y por 2MASS (derecha).

rayos X es de (7.3 £ 0.6) x 1032 erg s~!. De su estudio concluyen que existe una
fuerte correlacion entre la tasa de asociaciones estelares y el niimero de estrellas de
neutrones que se pueden encontrar en los diez ciimulos globulares observados hasta
ese momento por XMM-Newton y Chandra. Este resultado da un fuerte apoyo a la
idea de que estos sistemas son principalmente producidos por asociaciones estelares
en el centro del cimulo globular.

Por otro lado, esta fuente fue observada en rayos v por EGRET dando un limite
superior al flujo de 15.2 x 107® cm™2 s~! para energias mayores de 100 MeV y de
1.8 x 107® ecm~2 s7! para energias mayores de 1 GeV (Fierro et al. 1995). Para
altas energias, este cimulo fue observado por la colaboracién Whipple, obteniendo
un limite superior para la emisién continua de 1.08 x 10! em™2 s~! y para la
emisién pulsada de 1.36 x 107 em ™2 s~! por encima de los 500 GeV para un nivel
de confianza de 99.9 % para el pilsar PSRB1639+36B detectado en el interior de
M13 (Hall et al. 2003). Este valor del limite para el flujo de la emisién pulsada
se puede usar para poner un limite superior de 2 para el valor de aN (eficiencia de
convertir la energia de frenado a rayos v por el nimero de pulsares en el cimulo
globular) para M13.

En su interior se ha confirmado la presencia de 5 pilsares (Camilo & Rasio 2005)
con una escala temporal del milisegundo (2-10 ms), aunque se estima que debe haber
del orden de 100 (Tavani 1993). Estudios recientes basados en la estimacién de la
poblacion de miliptilsares y en la eficiencia de la aceleracién de leptones, predicen
flujos observables de energia de TeV (Bednarek & Sitarek 2007). Estos rayos 7 son
producidos por leptones acelerados al interactuar con el fondo césmico de microondas
o por la radiacién térmica de un denso grupo de estrellas de tipo solar dentro del
propio cimulo. La aceleracién de leptones podria tener lugar en los choques de los
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Figura 8.2: (Izquierda) Imagen de contornos de rayos X de ROSAT de dos fuentes detectadas y
superpuesto con una imagen en el 6ptico tomada por DSS. Los circulos indican el nicleo
de M13 y el radio a la mitad de la masa. (Derecha) Imagen del contorno del campo de
visién de M13. El nicleo y la mitad de la masa son mostrados con lineas continuas y de
puntos, respectivamente. Observaciones previas para ROSAT (puntos negros), fuentes
UV (cuadrados negros), objetos de radio (cuadrados con cruz) y pulsares de milisegundo
con posicién conocida (rombos negros) estan dibujadas.

vientos de los milipilsares o en el interior de la magnetosfera o del viento del pilsar.
Rayos v con energfas en un rango inferior pueden ser originados directamente en
el interior de la magnetosfera de los miliptlsares (Harding et al. 2005) o pueden
ser producidos en la vecindad de los prilsares que emiten en radio (Aharonian et al.
2005b, Albert et al. 2006¢) dentro de las binarias de baja masa (Tavani 1991).

Resultados del analisis

M13 ha sido observada por MAGIC-I entre junio y julio de 2007, aproximada-
mente un total de 26 horas con angulos cenitales entre 8 y 31° en modo WOBBLE.
Los datos para esta fuente fueron calibrados usando el filtro correspondiente para el
MUX y el limpiado absoluto con el uso del tiempo de llegada. Siguiendo la cadena de
analisis, una vez se tienen los ficheros star, se prodece a realizar los primeros cortes
de calidad. Descartamos aquellos sucesos tomados con un bajo ritmo de deteccion,
con un alto discriminador en el nivel 0 de trigger y eliminamos los datos tomados
con malas condiciones atmosféricas, pues durante los dias de observacién hubo una
fuerte calima (figura 8.3).

Después se realiza el estudio de hadronicidad con el RF usando los pardmetros
SIZE, WIDTH, LENGTH, M3LONG, CONC'y alguna combinaciéon de los mismos.
A continuacién se realiza un corte en SIZE > 200 y de hadronness < 0.1 en los
datos para el calculo de la senial. En total, se obtienen asi 19.2h de datos de buena
calidad para esta fuente. Finalmente, se calcula el gréafico de 62 y del skymap para



8.1 Cumulo globular M13 171
Q
§ dia 5
250 . .
e - é} diag dia8 —d'iw
200 ﬂﬁi‘ 3 = ) 8
- E] £ 1 ) 2
150— H i
100~
50— L
0: TP PPN R - oI I .
252 2525 253 2535 254
run

Figura 8.3: Gréfico del nimero de run frente al valor del rate para M13. Han sido eliminados en
este caso los runes afectados por calima (circulo rojo) de los dias 5, 6, 8, 10 de Julio.

ver si existe sefial o no, y calcular su espectro o limites superiores del flujo segin
sea el caso. Los graficos de significancia, residuos y 6% han sido calculados usando
el método de Model para estimar el fondo.

En conclusién, del andlisis de los datos se obtiene que no existe una senal signifi-
cativa de emisién de rayos gamma en la zona observada del grafico de 62 ni en el de
ALPHA (figura 8.4), obteniendo una significancia de 0.15 o después de sustraer el
fondo en la regién de senal para un rango de energia entre 150 GeV y 1 TeV. Tam-
poco hay muestra de senal en el grifico de significancia y residuos (figura 8.5), con
lo que de aqui también se deduce que todo exceso es compatible con fluctuaciones
del fondo y que no existe senal alguna de rayos v procedentes de la fuente.
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Figura 8.4: (Izquierda) Histograma comparativo entre la senal (ON - puntos negros) y el fondo (OFF
- zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia angular al
cuadrado 62 para M13 a partir de 150 GeV, viendo que no existe ningin exceso en
la posicién de la fuente representada en el punto cero, ni en ninguna zona cercana.
(Derecha) Distribucién de ALPHA para M13, donde vemos que tampoco existe senal
en el punto cero ni en ninguna otra zona cercana.
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Figura 8.5: (Izquierda) Mapa de significancias de los excesos en rayos 7 a partir de 150 GeV en
coordenadas astronémicas para M13, viendo que no existe ningin exceso significativo
en la posicién de la fuente, ni en ninguna zona cercana coincidente con algin otro objeto
conocido. (Derecha) Grafico de los residuos de la significancia, viendo que los datos se
representan bien por una gaussiana centrada en cero y de anchura uno, compatible con
que los datos corresponden a fluctuaciones de fondo.

También para esta fuente se puede dar un limite superior para el flujo integral
de rayos 7 usando el método de Rolke. Este valor es de 1.13 x 107!2 cm =2 s~! para
energias mayores de 350 GeV, suponiendo un indice espectral de 2.5, siendo este un
valor més restrictivo que los dados por Whipple (Hall et al. 2003). Los valores de
los limites superiores (UL) al flujo diferencial asi como el intervalo en energia, la
energia media y el valor del area efectiva para cada uno de ellos se puede ver en la
tabla 8.2. Todos estos limites superiores se dan para la posicion del cimulo M13.

Tabla 8.2: Limites superiores al flujo diferencial para la fuente M13

Nuamero Intervalo de energia  Energia media Area efectiva UL

del bin (GeV) (GeV) (m?) (m~2s71 Gev™l)
1 150-282 215.9 4.472 e+06 2.5 x 10~10
2 282-531 391.4 1.291 e4-07 3.7x 10~ 11
3 531-1000 731 3.073 e+07 9.6 x 10~12

Segin Bednarek & Sitarek (2007), los leptones son inyectados en el volumen del
cumulo globular con un espectro, que sigue una ley de potencias, que es debido a
su aceleracién en los choques de los vientos de varios milipilsares. Suponiendo que
la distancia a M13 es de 7 kpc, que la eficiencia n de inyeccién de leptones desde
la magnetosfera interior de los miliptlsares ha sido estimada en ~0.1 (Muslinov &
Harding 1997) y que el nimero de milipilsares predicho por Tavani (1993) es 102,
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el producto Nyssp - 1 es ~ 10. Pero teniendo en cuenta nuestros limites superiores
al flujo de rayos v y diferentes modelos de espectros de inyeccién de leptones, se
obtienen valores inferiores a 10 para ese producto. En definitiva, el valor limite dado
con nuestro andlisis al flujo de rayos v nos permite decir que o bien el nimero de
miliptlsares en el interior del cimulo globular Ny;gp es significativamente inferior
de 100 o bien que la eficiencia de conversiéon de energia desde los milipilsares a
leptones relativistas estd por debajo del valor dado (Anderhub et al. 2009).

8.2. Regién de formacién estelar M42

El dltimo tipo de objeto estudiado es una region de formacioén estelar. En este
tipo de regiones, como su propio nombre indica, se estan formando estrellas a partir
de la nube molecular situada en esa regién. La nube contiene basicamente hidrégeno,
es una zona muy fria (10 - 30 K) y muy densa del orden de 10% - 10* nucleones/cm?.
Esta nube se vuelve inestable en gravedad, se divide en fragmentos de decenas hasta
centenares de masas solares, los cuales se colapsan formando estrellas de diversas
masas. La inestabilidad se puede producir por la propia densidad y temperatura
de la nube, por la onda de choque de alguna explosién de supernova o por el paso
de la nube por una regién mas densa. El proceso de formacién de la estrella pasa
por diferentes pasos, formando primeramente un nicleo llamado protoestrella que
va comprimiéndose, acretando masa de la nube y aumentando su temperatura. El
proceso continta hasta que se produce la ignicién del hidrégeno entorno a los diez
millones de grados, aumentando la presion y generando fuertes vientos estelares que
barren y expulsan el resto del material envolvente. Al final de todos estos cambios, se
obtiene la nueva estrella al estabilizarse su presion y gravedad. En uno de los estados
de la protoestrella se producen fuertes vientos estelares, los cuales al interaccionar
con el medio interestelar o incluso con ellos mismos, pueden crear ondas de choque
que podrian acelerar particulas hasta 6rdenes de energia de TeV.

Concretamente, la regiéon de formacién estelar estudiada es M42 (figura 8.6),
también denominada NGC 1976. Se trata de un cumulo abierto de estrellas con
una gran nebulosa de reflexion asociada, situado en la constelacion de Orién, con
magnitud visible de 4, una edad de 5.5 x 10° afios, 45 minutos de arco de didmetro
y a una distancia aproximada de 0.4 kpc. Han sido observados en el interior de M42
discos protoplanetarios, enanas marrones, fuertes turbulencias en el movimiento de
particulas de gas y efectos fotoionizantes cerca de estrellas muy masivas préximas a
la nebulosa. La nebulosa de Orién contiene un cimulo abierto de reciente formacién
denominado ciumulo del Trapecio (parte inferior figura 8.6), debido al asterismo de
sus cuatro estrellas principales. Dos de ellas son estrellas binarias, lo que hace un
total de seis estrellas. Las estrellas de este cimulo acaban de formarse y son muy
jovenes. Ademas, éste forma parte de otro ciimulo mucho mayor llamado cimulo de
la Nebulosa de Orion, que es una agrupacion de aproximadamente 2.000 estrellas.

Esta tultima fuente estudiada es un caso especial, por el hecho de que es la
observacién por parte de MAGIC-I de un hot spot (figura 8.7) detectado por el ex-
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Figura 8.6: Imagen en 6ptico de M42 tomadas en el telescopio IAC80 (Daniel Lépez). En la parte
inferior se presentan una ampliacién de la zona del trapecio en éptico (izquierda) y una
imagen combinada con datos de Hubble y Chandra (derecha).

perimento HEGRA y que aparece reflejado en la tesis de Martin Tluczykont (2003),
para el cual se queria confirmar la existencia de una nueva fuente o poner limites
a su flujo de rayos ~y. Esta posible nueva fuente no fue observada en ninguna otra
longitud de onda, sélo en rayos v y en esta ocasién.

Para este punto, que denominaremos M42-MTHS, fue detectada una senal mar-
ginalmente significativa con un nivel 4.0 o 4.8 o (dependiendo del método de de-
terminacién de fondo usado), tal que cabria esperar un nivel de flujo de 3 Crabs
en 500 GeV, si esa emisién fuera real. De aquel estudio, se estimé que con 5 h de
observacién en MAGIC-I en modo WOBBLE, se podria tener una clara deteccién
de emisién de rayos vy o por lo menos estimar si existe en esta zona un emisor. Este
punto estd situado en las coordenadas (Ra, Dec = 5" 35™ 00%, -6° 32’ 35”) a un
grado de distancia del centro de M42 y en su vecindad, con una radio de 0.3°, hay
10 fuentes de rayos X, 10 fuentes de radio, un maser y 29 estrellas. Concretamente,
esta region fue estudiada por EGRET entre las coordenadas galacticas (I = 195° a
220°, b = —25% a —10° ) obteniendo que no existe ninguna fuente puntual signifi-
cativa en esta zona y un limite superior a la emisién en rayos v de (1.65 £ 0.11) x
10726 s=! sr=1 para energfas mayores de 100 MeV (Digel et al. 1999).



8.2 Region de formacion estelar M42

175

IS

T 2, T 58
- N o N
<) 3 153 ac
S 4.5 | = S 45 | o
§ | %2 5 g
g s @ g =) 25
= - 1 =
= F 0 1
8 55 8 s
g b © 0
-6 1 -6 1
65 2 -6.5 2
EE =
i .., - S&Schnitte |H}N i ‘ & S5schnitte gl
5.5 5.5255.555.575 5.6 5.6255.655.675 5.5 5.5255.555.575 5.6 5.6255.655.675
Rektaszension o, [h] Rektaszension o, [h]

Figura 8.7: Mapa de significancias en el campo de visién de M42 de la tesis de Martin Tluczykont.
Con el circulo blanco se representa la posicién del exceso. Cada imagen aqui presentada
es calculada con diferentes estimaciones del fondo.

Resultados del analisis

Las observaciones de este punto M42-MTHS se realizaron en octubre de 2007
durante 3 dias obteniendo casi 4.3 h de datos en modo WOBBLE y twilight con
angulos cenitales entre 35 y 42°. Segtin el estudio anteriormente realizado por HE-
GRA, de ser real ese hot spot seria una fuente de rayos « con energias del TeV, es
decir, una fuente emisora en muy alta energia, y por lo tanto tan pocas horas bajo
estas condiciones de observacion no serian impedimento para su detecciéon. En defi-
nitiva, el andlisis de los datos tomados con MAGIC-I servira para hacer un estudio
de este hot spot y determinar si se trata de una fuente real o no.

Los datos para esta fuente fueron calibrados usando el filtro correspondiente
para el MUX y el limpiado usando los parametros de tiempo. Siguiendo la cadena de
analisis, una vez se tiene los ficheros star, se prodece a realizar los primeros cortes de
calidad, descartando aquellos sucesos tomados bajo malas condiciones atmosféricas,
con un alto ritmo de deteccién (rate) (figura 8.8) o con un alto discriminador en el
nivel 0 de trigger.

Después se realizo el correspondiente estudio de hadronicidad usando para el RF
los parametros de SIZE, WIDTH, LENGTH, MBLONG y CONC. A continuacion se
realizé un corte en SIZFE > 200 y de hadronness < 0.1 en los datos para el calculo
de la senal. En total, se obtuvieron casi 2.8 horas de datos de buena calidad para
esta fuente. Finalmente, se obtuvo el grifico de 62 y el skymap para ver si existe
senial o no, y calcular su espectro o limites superiores del flujo segin sea el caso. Los
gréficos de significancia, residuos y # han sido calculados usando el método Model
para estimar el fondo.

En resumen, del analisis de los datos se obtiene que no existe una senal signifi-
cativa de emisién de rayos gamma en la zona observada (figura 8.9), porque aunque
existe un pequefio exceso en el grafico de 2 centrado en cero, el valor de su signi-



176 Otras fuentes analizadas 8.2

e T

5 L

500

400~

300

“E = -
e & ey

100~ X
L. C L Ix10°

i i geg oo ov 1 i e ow [ o5 |
286.2 286.4 286.6 286.8 287 287.2
run

Figura 8.8: Gréfico del nimero de run frente al valor del rate para M42-MTHS. Han sido eliminados
en este caso los runes con un rate mayor de 165 (linea roja) y aquellos que tenfan un
rate alto en comparacién con la media de rates para ese dia (circulo rojo).

ficancia es de 1.54 o, lo que es compatible con una fluctuacién del fondo. Tampoco
hay muestra de senal en el grafico de significancia y residuos (figura 8.10), con lo
que de aqui también se deduce que todo exceso es compatible con fluctuaciones del
fondo.
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Figura 8.9: (Izquierda) Histograma comparativo entre la sefial (ON - puntos negros) y el fondo
(OFF - zona amarilla) de la distribucién de los sucesos en funcién de la distancia angular
al cuadrado 62 para M42-MTHS, viendo que no existe ningiin exceso significativo en
la posicién de la fuente representada en el punto cero, ni en ninguna zona cercana.
(Derecha) Zoom de la zona central para mostrar el pequeno exceso en el punto cero,
cuyo valor de significancia es de 1.54 o.

También para esta fuente se puede dar un limite superior para el flujo integral
de rayos v a partir de 400 GeV, obteniendo un valor de de 7.92 x 1072 cm™2 s71,
suponiendo un indice espectral de 2.5. Los valores de los limites superiores (UL)
al flujo diferencial asi como el intervalo en energia, la energia media y el valor del
area efectiva para cada uno de ellos se puede ver en la tabla 8.3. Todos los limites
superiores se dan para la posicién de esta fuente dada por sus coordenadas.
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Figura 8.10: (Izquierda) Mapa de significancias de los excesos en rayos 7 a partir de 150 GeV en
coordenadas astrondémicas para M42-MTHS, viendo que existe un exceso poco signifi-
cativo en la posicién de la fuente (punto blanco). (Derecha) Grafico de los residuos de
la significancia, viendo que los datos se representan bien por una gaussiana centrada
en cero y de anchura uno, compatible con que los datos corresponden a fluctuaciones
de fondo.

Tabla 8.3: Limites superiores al flujo diferencial para la fuente M42-MTHS

Numero Intervalo de energia  Energia media Area efectiva UL

del bin (GeV) (GeV) (m?) (m~2s71 GeV™1)
1 150-282 230.8 4.632 e+06 1.5 x 1072
2 282-531 369.4 2.287 e+07 8.8 x 10711

3 531-1000 705.2 6.516 e+07 39x10~11







Conclusiones y Trabajo Futuro

Basados en un estudio sistematico del ambiente molecular alrededor de ciertos
pares de fuentes SNR-EGRET, se propusieron para MAGIC-I varios remanen-
tes para su observacién, tres de la cuales son justamente las fuentes de esta tesis:
1C443, W66 y W44. Estos son tres casos interesantes del hemisferio norte, que pre-
sentan interacciones con el material molecular cercano y coinciden espacialmente
con una fuente EGRET y dos de ellos tienen un pilsar en el campo de vision,
que podrian estar asociados con el remanente. Se han analizado, ademas, otras dos
fuentes galdcticas: el camulo globular M13 y la regién de formacién estelar M42.

Pero sélo para uno de los casos de remanentes de supernova estudiados, 1C443,
se ha llegado a la conclusién de que la emisiéon de rayos - es consistente con la
interpretacién de interacciones de rayos césmicos con la nube molecular situada
enfrente del remanente. Para los otros dos objetos estudiados todavia no ha sido
posible obtener una clara senal de emisién de rayos v procedentes de la fuente debido
a las pocas horas obtenidas de la observacién de la misma, pues sélo se han podido
dar limites superiores al flujo. Veamos a continuacion cada remanente estudiada por
separado.

IC443

El remanente de supernova 1C443 ha sido estudiado en varias longitudes de onda
desde radio hasta rayos . Algunos de estos estudios revelan que existe una nube
molecular gigante localizada entre nosotros y la remanente, con la que estd interac-
tuando. A su vez, el remanente estd dividido en dos medias conchas debido a que el
anillo de gas molecular lo divide en dos. Pero también el remanente esté interactuan-
do con el medio interestelar y prueba de ello son los estudios en infrarrojo y rayos
X que lo explican. Ademas esta fuente ha sido observada por EGRET pudiendo dar
un valor al flujo medido a partir de los 100 MeV, sin embargo las colaboraciones
Whipple y CAT sélo han posido establecer limites superiores al flujo.

De nuestras observaciones se deduce el descubrimiento de una nueva fuente MA-
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GIC J06164-225, localizada mas al sur de la posicién establecida por EGRET, la
cual coincide con el centro del remanente. Han sido necesarias casi 30 h de datos de
buena calidad para poder establecer una sefial de emisiéon con una significancia de
5.7 o, un flujo dado por dN,/(dAdtdE) = (1.0 +0.2) x 10711 (E/0.4TeV)(~31%03)
ecm~? s7! TeV~! y un flujo integral por encima de 100 GeV de 6.5% del flujo de
la Nebulosa del Cangrejo y de 2.8 % por encima de 300 GeV. Estudios posteriores
a este descubrimiento por parte de las colaboraciones Fermi y VERITAS, certifican
la emisién aqui detectada por MAGIC-I.

De nuestro estudio puede verse que esta fuente detectada estd concretamente
localizada en la posicion de la nube molecular gigante, en directa correlacion con
la misma pues el contorno representando la mayor intensidad de CO coincide con
la posicién central de esta nueva fuente. Ademds, el mdaser es coincidente con la
posicion de esta fuente y la emisién maéser es un claro indicador de choques entre
el remanente y zonas de densidad de materia alta. Por lo tanto, teniendo en cuenta
este escenario y los estudios moleculares, se puede concluir que la emisién de rayos ~y
de alta energia es compatible con la emisién producida por el decaimiento de piones
neutros producidos en las interacciones de las moléculas con el remanente.

Un estudio tedrico posterior también a este descubrimiento pone de manifiesto
que esta nueva fuente es consistente con la interpretacion de interacciones de rayos
césmicos con la nube molecular localizada enfrente del remanente.

En un futuro se pretende observar esta fuente con los dos telescopios MAGIC
para obtener una mejor significancia de la senial de la fuente, asi como una mejor
medida del espectro, puesto que se podria detectar cualquier cambio con la energia
precisamente para poder compararlo con el medido por Fermi. También de las fu-
turas observaciones se puede realizar un estudio morfolégico para ver si la fuente es
puntual o extensa. Asi, junto con lo resultados de Fermi, esta fuente estard observa-
da desde los 100 MeV hasta energias del TeV para poder determinar exactamente
de donde provienen los rayos v en funcién de la energia y determinar el origen de la
aceleracion de los eventuales hadrones, es decir, la posicion exacta de la interaccién
de la nube con el remanente en funcion de la energia.

W66

El objeto W66 es un remanente de tipo concha de gran tamafno con diferentes
zonas diferenciadas de emisién en radio, rayos X y lineas moleculares. Concreta-
mente, de encontrarse emisién coincidente con zonas de interaccion del remanente
con la nube molecular, usando valores de la masa de ésta asi como la distancia y
valor medio de la densidad, se podria concluir que el flujo de rayos vy es compatible
con interacciones hadrénicas. Otro estudio de lineas épticas de emisién desvela que
existen posibles zonas de choque del remanente con el medio interestelar, en la parte
noreste y suroeste de la misma.

Y es precisamente en esas zonas donde se han localizado algunos hot spot como
pueden verse en el grifico de significancias. Después de tres ciclos de observacion,
han sido en las iltimas observaciones realizadas el ano pasado, correspondientes a
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11 h de datos de buena calidad, cuando se obtienen estas senales. Los tres hot spot
observados coinciden con zonas de lineas de emision éptica y con zonas de emisién en
rayos X, concretamente con C3. Usando otro método para la estimacién del fondo,
estos hot spot siguen apareciendo, pero ninguno de ellos realmente significativo para
determinar que exista senal. Por lo tanto, aunque estos hot spot no son significativos,
podrian ser observados con MAGIC-II.

El limite superior al flujo de rayos v obtenido de nuestro anédlisis de esta fuente
mejora el de otros estudios anteriores realizados por otros experimentos. Teniendo
en cuenta todo lo aqui expuesto, resultados del andlisis y entorno molecular de la
fuente, quizds sean necesarias més horas de observaciéon con MAGIC-I para poder
detectar senal significativa de emision de rayos y para esta fuente, como ocurrié en
el caso de 1C443 que fueron necesarias casi 30 h da datos para obtener una clara
deteccién de emision. El andlisis de futuras observaciones de esta fuente con los dos
telescopios, para las cuales serian necesarias aproximadamente la mitad de horas
que para el caso de observacién con un sélo telescopio, podria determinar si existe
senal de emisién de rayos v procedente de esta fuente y por lo tanto evidenciar la
aceleracion de hadrones en la misma.

W44

W44 es un remanente de forma mixta con una concha emitiendo en radio y un
nicleo termal emitiendo en rayos X. La nube molecular con la que esta interactuando
estd situada en la zona sureste de la remanente y existe una correlacién entre la
emisién en radio y en Hy lo cual indica que la aceleracién de los rayos cdsmicos es
debida a los choques dentro del gas denso. En realidad existen 6 nubes moleculares
gigantes en la vecindad del remanente, donde precisamente 3 estan interactuando en
la zona sur y oeste del remanente. Teniendo en cuenta los valores de las masas para
estas nubes, el flujo de rayos v podria ser explicado por interacciones hadroénicas.
También existen varios maseres localizados por diversas zonas del remanente que
indican que la onda de choque estd interactuando con el medio interestelar.

Gracias a un estudio reciente en radio se sabe que el remanente no puede aso-
ciarse con la fuente EGRET ni con el pulsar. Queda por tanto determinar si existe
asociacion entre el pulsar y la fuente EGRET. Con nuestro estudio esto no ha po-
dido ser verificado porque no se ha encontrado senal alguna de emision de rayos
~ en la posicion del pulsar ni en ninguna otra zona cercana. El limite superior del
flujo obtenido de nuestro andlisis es mejor que el obtenido en estudios anteriores
por otros experimentos. Ademads existe un hot spot que coincide espacialmente con
otro pulsar, denominado PSR J1857+0143, pero que usando el método Wobble para
estimar el fondo no aparece en la imagen. De todos modos, en futuras observaciones
de esta fuente con MAGIC-II podria ser tenido en cuenta para un posterior analisis
del mismo.

Esta ha sido una fuente poco observada con MAGIC-I y no se ha podido todavia
determinar si la emisién de rayos vy detectada por EGRET tiene su origen en el
remanente o en el pilsar. Como no se ha podido encontrar alguna muestra de senial
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significativa de esta emision, no es posible determinar el posible origen de los rayos
~v. Ademaés existen modelos que explican el espectro de este objeto en rayos v con
origen lepténico y otros que predicen que el origen es hadrénico, con lo que no
existe tampoco unanimidad en los modelos en cuanto al origen. Por lo tanto, en un
futuro habria que volver a observar esta fuente con los dos telescopios en busca del
posible emisor porque sigue siendo un caso interesante de remanente interactuando
con varias nubes moleculares.

Ctumulo globular M13

El ciimulo globular M13 ha sido estudiado en varias longitudes de onda y se han
realizado diversos estudios de fotometria y metalicidad. Concretamente, fue detec-
tada una fuente de rayos X en el nicleo del ciimulo, cuyas propiedades espectrales
sugieren que se trata de una estrella de neutrones en un sistema binario. En su
interior se han confirmado la presencia de 5 milipulsares aunque las estimaciones
predicen del orden de 100. Estudios recientes basados precisamente en la estima-
cién del nimero de milipilsares en objetos de este tipo junto con estudios sobre
la eficiencia de la aceleracién de leptones, predicen flujos observables del orden del
TeV. En altas energias, del orden del MeV y GeV, este cimulo fue observado por
EGRET y por Whipple, pudiendo en ambos casos sélo dar limites al flujo de rayos
~. El objetivo de la observacion de este cimulo era estudiar una posible senal de
emisién de rayos 7y o, en su defecto, poner limites superiores al flujo para poder
verificar los modelos tedricos o poner restricciones a los mismos para la inyeccion de
leptones por parte de los milipilsares.

De las observaciones correspondientes a este ciimulo se obtuvieron casi 20 h
de datos de buena calidad, pero su andlisis resulté en la no deteccion de emision
significativa de rayos v pudiendo sélo obtener un limite superior al flujo integral,
cuyo valor es de 1.93 x 107'2 cm~2 s~!. Teniendo en cuenta este valor y diferentes
modelos de espectros de inyeccién de leptones, se pueden poner restricciones al
numero de milipulsares en el interior de estos objetos, resultando que deberia ser
significativamente inferior a 100 o a la eficiencia de conversién de energia desde los
milipilsares a leptones relativistas que también deberia ser inferior al valor dado
por los modelos.

En un futuro, con la operacién conjunta de los dos telescopios MAGIC podremos
obtener mejores valores a los limites superiores del flujo de rayos v y observar en
un tiempo inferior més objetos de este tipo para poder obtener otros valores para
comparar con los modelos.

Region de formacion estelar M42

Este es un caso especial de observacién de MAGIC-I por el hecho de que se
trata de intentar confirmar la existencia de una posible nueva fuente en la region de
formacion estelar M42, donde el experimento HEGRA habia detectado previamente
un hot spot. Por ese motivo se decidié observarlo con MAGIC-I para intentar verificar
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si aquella primera deteccién era real o no. De las observaciones de HEGRA se deduce
que de ser real esta fuente cabria esperar un flujo de 3 Crabs en 500 GeV, con 5 h de
observacién en MAGIC-I en modo WOBBLE, lo cual seria suficiente para verificar
la existencia de esta fuente.

MAGIC-I observo esta fuente obteniéndose casi 3 horas de datos de buena cali-
dad. Con los resultados aqui presentados no podemos confirmar el hot spot detectado
por HEGRA, porque de ser una fuente real deberia haberse visto claramente como
una fuente mucho més significativa. Incluso haciendo cortes en energia superiores
a 150 GeV, la senal no significativa que obtenemos de nuestro estudio, desaparece.
En todo caso, este punto podria ser reobservado por MAGIC-I més horas en noche
oscura para quizas confirmar que existe esa fuente pero que no es tan significativa
como del estudio de HEGRA se podia esperar o ser reobservado con MAGIC-II para
verificar el hot spot aqui detectado y verificar si es una fuente real o no.

También obtenemos de nuestro estudio, en la figura que representa el mapa de
significancias del exceso, un hot spot en las coordenadas (Ra, Dec = 5m 32m 319,
-6° 23.00’) que coincide espacialmente con una estrella dentro de la nebulosa, pero
este hot spot, usando el método Wobble para la estimacién del fondo, desaparece.
En todo caso tendria que ser estudiado con posterioridad con MAGIC-II.






Apéndice A: Mecanismo de aceleracion
de Fermi

egun hemos visto en la seccién 2.2, los mecanismos de producciéon de fotones

de altas energias requieren de la aceleracién de las particulas cargadas hasta
energias iguales o superiores que la de la radiacion.

En 1949 E. Fermi propuso un mecanismo de aceleracién para dichas particulas
donde sugirié que las nubes de plasma del medio interestelar podrian actuar como
“espejos” para los rayos césmicos cargados. Asi, una particula ganaria o perderia
energia cada vez que colisionase con la nube, al acercarse o alejarse de ella, respecti-
vamente (Fermi 1949). Pero si la particula permanece un tiempo finito en la regién
de aceleracion, se produce una ganancia media de energia y la particula tendra un
espectro que sigue una ley de potencias.

La idea original del mecanismo consiste en que una particula cargada interac-
ciona con los campos magnéticos inhomogéneos del interior de una onda de choque
y este proceso representa aceleraciones y desaceleraciones para la particula (figura
A .1). Si suponemos que la nube se mueve a una velocidad V', que es infinitamente
masiva (comparando con la masa de la particula), donde p es el momento y F la
energia de la particula, ésta vista en el sistema de referencia de la nube es

E'=~L(E+ Vpcosf) (A.1)
y la componente z del momento en el mismo sistema de referencia es
pl=p'cosf =yp(pcosd + VE/c?), (A.2)

siendo V' la velocidad de la nube, c la velocidad de la luz, vy, el factor de Lorentz de
la nube dado por v, = (1 — (V2/c?))~1/2 y 6 el angulo de incidencia de la particula
en la nube.

En la colisién, la energfa de la particula es conservada (E),;.s = Eb, spues) y su
momento en la direccién x es invertido (Popnies = —Plespues)- Entonces transformando
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X

Figura A .1: Esquema del mecanismo de aceleracién propuesto por Fermi. (Derecha) Tipo de colisién
frontal. (Izquierda) Tipo de colisién por alcance.

la energia en el sistema de referencia del observador obtenemos como energia de la
particula
E" = (E"+ V). (A.3)

Si hacemos uso de la expresiéon p,/E = vcosf/c? siendo v la velocidad de la
particula, el cambio en energia de la particula es

E" =~3E[1 + (2Vvcos )/ + (V/c)?]. (A 4)

Desarrollando el segundo orden en (V/c)? obtenemos una ganancia de energia
de
E'"—E AFE
T = ? = (2V’U COS 9)/02 + 2(V/C)2 . (A 5)

Para saber si hay una ganancia neta de energia, tenemos que hacer una extension
a todos los dngulos de incidencia. Al situar el sistema de referencia en la onda de
choque, las particulas del medio interestelar (MI) colocadas a ambos lados de la
nube se mueven hacia la onda de choque con una velocidad tipica de V/c. Para ello
debemos diferenciar si la colisién es frontal o por alcance de la nube (figura A .1). En
los dos casos, la probabilidad de colisién debe ser proporcional a la velocidad relativa
de aproximacién de la particula a la nube. Si consideramos v ~ ¢ (caso relativista),
para el caso de colisiones frontales esta probabilidad es proporcional a 1+ (V/c) cos 6
y en el caso de colisiones por alcance es proporcional a 1—(V/c) cos 6. Si combinamos
las dos probabilidades en una sola expresion, permitiendo un movimiento del angulo
de 0 a 7, tenemos entonces que la media en dngulos es de

-3

siendo éste el resultado de la ganancia de energia media por colisién, en el caso
limite donde la velocidad de la particula es la velocidad de la luz (v — ¢). Con lo
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que la media en ganancia de energia se incrementa en un segundo orden en V/c.
El promedio sobre un tiempo largo conduce a una ganancia neta de energia. La
particula se va acelerando y por tanto ganando energia. El problema de este proceso
es que, como la velocidad de las particulas en el MI es V/c ~ 1074, la ganancia de
energia es extremadamente pequena.

Si consideramos F = (Fy como la energia media de la particula después de una
colisién y P la probabilidad de que la particula permanezca dentro de la region de
aceleracién después de una colisién (también llamada probabilidad de escape), des-
pués de k colisiones, hay N = Ny P* particulas con E = Ey(* energfa. Si eliminamos
k, nos queda

In(N/Ny) _InP
In(E/Ey) Inpg’

(A7)
Para N(> E) tenemos
N(E) dE = constante - E~'+(n P/ p) (A .8)

con lo que se ve claramente que tenemos la energia como una ley de potencias.

Cinco afnos después, en 1954, Fermi propuso una modificacién a su mecanismo
original (Fermi 1954), que es una generalizacién del mismo, llamado mecanismo de
aceleracion de Fermi de primer orden. En el mecanismo de Fermi de segundo orden,
el incremento de energfa era proporcional a (V/c)?, debido al efecto de desaceleracién
de las colisiones por alcance. Si consideramos sélo las colisiones frontales, resulta que
este incremento es proporcional a (V/c) en un primer orden; de ahi el nombre de
este segundo mecanismo. La energia maxima que puede alcanzar la particula viene
determinada por la duracion de la onda de choque.

Consideremos el caso de una onda de choque muy fuerte causada por la explosion
de una supernova propagandose a través del medio interestelar (Longair 1994). El
flujo de las particulas de alta energia se supone que estd presente en las dos partes
anterior y posterior de la onda de choque. Consideramos particulas de muy alta
energia, asi su velocidad es mucho mayor que la velocidad de la onda de choque U, la
cual consideramos mucho mayor que la velocidad del sonido en el medio interestelar.
En el sistema de referencia, donde la onda de choque esta en reposo, el flujo de gas
ascendente en ella viaja a una velocidad vy = U, mientras el descendente abandona
la onda a una velocidad vy = V. La ecuacién de continuidad establece que la masa
sea conservada, por lo tanto, p1U = p2V, siendo p1 y p2 las densidades de los gases
ascendente y descendente, respectivamente. Para una onda de choque fuerte, se
cumple que p1/p2 = (7.+1)(7.— 1), siendo . la relacién entre los calores especificos
del gas. Tomando 7. = 5/3 para una gas monoatémico o ionizado, tenemos la
relacién V = U/4.

Por otro lado, tomamos como sistema de referencia cuando el gas esta en reposo.
Primero, consideramos las particulas de alta energia que estan por delante del frente
de choque, la onda avanza a través del medio a una velocidad U, pero el gas viaja a
una velocidad V' = 3U/4. Cuando una particula cruza el frente obtiene un pequeno
incremento de energia del orden de U/c. Las particulas son entonces dispersadas por
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la turbulencia detréds del choque frontal. Si ahora consideramos el proceso inverso,
es decir, las particulas de detras del frente que cruzan hacia la zona delantera del
frente de onda, se encuentran con un gas de nuevo moviéndose a una velocidad V' =
3U/4 hacia ellas, con lo que tienen el mismo incremento de energia. En definitiva,
las particulas cruzando el frente de delante a atrds o viceversa, obtienen el mismo
pequeno incremento de energia. Por lo tanto, cada vez que una particula cruza el
frente, recibe un aumento de energia independientemente de la direccién del cruce.
Este es el aspecto clave del mecanismo de aceleracion en un frente de onda.
Cuando una particula cruza el frente de onda, su energia es

E' =~p(E+p.V), (A.9)

donde tomamos la coordenada x como perpendicular al frente. Si suponemos que la
onda es no relativista (V < ¢y v, ~ 1) pero que las particulas si lo son (E = pcy
pz = (E/c) cos ), entonces el incremento de energia serd

AFE = pV cosf (A .10)
AFE Vv

Para calcular la probabilidad de las particulas cruzando la onda de choque en un
angulo ¢ por unidad de tiempo, se debe tener en cuenta que el nimero de particulas
con angulos entre 6 y 6 + df es proporcional a sinf df, pero la tasa en que las
particulas atraviesan el frente es proporcional a la componente x de su velocidad. Por
lo que la probabilidad de las particulas cruzando la onda de choque es proporcional a
sin f cos 6 df. Normalizando la integral de la probabilidad (0 < 6 < 7/2), obtenemos

p(0) =2 sinf cosf db, (A .12)

por lo que la ganancia media de energia al cruzar el frente es

w/2
<¥>zz/ 2 sinf cos 62 dﬁzg, (A.13)
E c Jo 36

con lo que para un viaje de ida y vuelta cruzando el frente tenemos que

<A—E;E> _ % (A .14)

Consecuentemente, en la férmula
N(E) dE = constante - E~1T(nP/nf) (A .15)

tenemos que

B=—=1+——, (A.16)
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y teniendo en cuenta que V' = 3U/4, obtenemos

lnﬂzln(l—i—ﬂ)Nﬂ—g.

~ = A 17
3c 3¢ c ( )

Por otro lado, en la ecuacién (A .15), P es la probabilidad de escape de las
particulas. Si consideramos, como es el caso, de que la onda no es relativista pero
las particulas si, esta probabilidad es muy pequena y de la forma (segin la teorfa

cinética clasica),
InP =1n (1—g> :—g (A .18)
c c

donde en consecuencia tenemos

InP
— =1 Al

con lo que la férmula (A .15) se transforma en
N(E) dE < E7%dE; (A .20)

siendo éste el espectro de energia diferencial para una particula de alta energia,
siguiendo una ganancia de energia de primer orden. El espectro energético de las
particulas (Gaisser 1990) aceleradas con este mecanismo sigue una ley de potencias
como la observada en los rayos cosmicos. Las ondas de choque donde pueden pro-
ducirse este tipo de aceleraciones son fenémenos comunes en el Universo, como por
ejemplo, las explosiones de supernova y procesos de acrecién de un objeto compacto,
como ocurre en las binarias de rayos X y en los ntcleos activos de galaxias.

Aparentemente, existe un limite superior para la energia de las particulas ace-
leradas por este mecanismo. Lagage & Cesarky (1983a, 1983b) describen esto en
detalle. La cuestion es que el mecanismo de Fermi de primer orden no es un proceso
rapido. Las particulas cruzan de forma difusa el frente, y en el caso de los remanentes
de supernova, las particulas incrementan su energia en un valor tipico de una parte
en 100 en cada cruce. La supernova se va desacelerando a medida que atraviesa el
medio interestelar con una duracién tipica de 10° afios. Con ello, el valor del limite
superior de la energia de las particulas, que pueden ser aceleradas por un SNR, es de
10° GeV/nucleén. Cabe destacar que el espectro de los rayos césmicos se extiende
mas alld de este valor, con lo que la aceleracién en los SNRs no puede dar explicacién
al rango completo de energias observadas en los rayos césmicos.
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1 experimento Antimatter Magnetic Spectometer (AMS) (Lanciotti 2005, Agua-

yo et al. 2006, (2)) es un detector de particulas de gran aceptancia (0.45 m?sr)
disenado para operar en el espacio, a bordo de la Estacién Espacial Internacional
(ISS). Su instalacién esta prevista para el ano 2010 y estara operativo durante al
menos tres anos, con el objetivo de realizar un extenso estudio sobre la composicién
de los rayos césmicos en un amplio rango de energia con muy alta precision. Gra-
cias a la gran aceptancia, el largo tiempo de exposicion y la excelente capacidad de
identificacion de las particulas, AMS puede medir el espectro de los componentes de
los rayos césmicos (p, et, He, D, ) con una gran precisién. También realizard un
estudio directo de los rayos v provenientes de fuentes conocidas o del espacio en ge-
neral para la busqueda de nuevas fuentes. Ademds buscard antimateria primordial
intentando detectar la presencia de antinucleos en el flujo de los rayos césmicos y
productos de aniquilacién de materia oscura detectables como anomalias del flujo de
los rayos césmicos. La deteccion de la presencia de antintcleos en los rayos césmicos
puede ser una prueba directa de la existencia de dominios de antimateria.

En general, AMS es un espectrémetro magnético de gran aceptancia con capa-
cidad para identificar los ntcleos de los rayos césmicos con carga Z < 26 y medir el
espectro energético hasta el rango del TeV. Las medidas proporcionadas por AMS
de todas las especies cargadas de los rayos césmicos, incluyendo especies quimicas
hasta el hierro e isétopos hasta el carbono, mejoraran nuestro conocimiento de los
rayos cosmicos y nos ayudard a resolver varias cuestiones astrofisicas fundamentales.

Algunos de los objetivos cientificos de AMS son:

» La medida precisa del espectro de los antiprotones, positrones y gammas de
los rayos césmicos que permitird establecer si las particulas predichas por la
teoria son el origen de la materia oscura. La interpretacién de las anomalias en
el movimiento de los cuerpos celestes es la técnica utilizada para la deteccion
de objetos no luminosos dentro y fuera del Sistema Solar. Dichas anomalias,
que se observan en el movimiento de las galaxias, sélo se pueden explicar
suponiendo que exista una gran cantidad de materia oscura (no visible).
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= La busqueda de antintcleos en el conjunto de los rayos césmicos, lo cual podria
establecer la respuesta a la cuestion de la existencia de dominios de antimateria

s AMS detectara aproximadamente 109 niicleos e isétopos que permitirdn estu-
diar varias cuestiones interesantes de la fisica de particulas, como por ejemplo
comprender la propagacién y el origen de los rayos césmicos.

AMS es un experimento disenado y construido por una colaboracién internacio-
nal (ver figura B .1) formada por 56 instituciones de 16 paises, liderada por el premio
Nobel de Fisica Samuel Ting. La participacién espanola en el experimento tiene su
base en el Centro de Investigaciones Energéticas, Medioambientales y Tecnoldgicas
(CIEMAT) en Madrid. El Instituto de Astrofisica de Canarias (IAC) participa ac-
tivamente en esta colaboracion a través del proyecto Astrofisica de Particulas, que
es precisamente donde se encuadra esta tesis.

AMS is an International Experiment
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Figura B .1: Mapa de los paises que forman parte de la colaboracién.

Los principales intereses cientificos se centran en la utilizacion de AMS como
un potente espectrometro de masas capaz de proporcionar informacion detallada
acerca de la composicién quimica y el espectro de energia de los rayos césmicos
cargados. Los resultados obtenidos seréan interpretados en el marco de estudio de la
evolucién quimica de la Galaxia. La viabilidad del experimento ha sido comprobada
con una primera version del detector que fue instalado y operado en la bodega del
Shuttle DISCOVERY (NASA) durante un vuelo de 10 dias de duracién en 1998. El
andlisis de los datos recogidos por AMS durante esta primera fase del proyecto ha
permitido, ademés de validar el disenio del detector, mejorar los limites existentes
de antimateria y determinar con precision los espectros de protones y electrones en
regiones de energia y latitudes geomagnéticas no estudiadas con anterioridad.
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Sus componentes

El detector (figura B.2) estd equipado con un imdn superconductor que genera un
campo de ~ 0.8 T dentro de un volumen de forma cilindrica (didmetro y altura de ~
1 m). Dentro del iman, 8 planos de detectores de silicio miden las coordenadas de los
puntos usados para reconstruir las trazas, que han quedado registradas con el paso
de las particulas. En ambas partes finales del iman se localiza una pareja de planos
centelleadores segmentados, que miden el tiempo de vuelo (Time of Flight - ToF) de
la particula y proporciona el trigger del experimento. Un sistema de centelleadores
de anti-coincidencia (Anti-coincidence Scintillator system - ACC) proporciona la
senal de trigger de las particulas con alta inclinacién, para su posterior rechazo.
Ademss, el experimento AMS contiene 3 subdetectores mas que proporcionan la
identificacién de la particula, que son: el Ring Image Cherenkov (RICH) situado
por debajo del iman para proporcionar la medida de la velocidad de la particula; el
Transition Radiation Detector (TRD) localizado en la parte alta y el Electromagnetic
Calorimeter (ECAL) en la parte inferior para la distincién entre leptones y hadrones,
y medir la energia.

Vacuum
Case

He Vessel

ECAL

Figura B .2: Desglose en los distintos detectores del experimento AMS.

Varias limitaciones son impuestas a este experimento por el traslado al espacio
dentro del transbordador y por la transferencia y mantenimiento en la ISS; como,
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por ejemplo, el peso limitado a 7 toneladas, el bajo consumo de energia (< 2 kW)
y la tasa de datos limitada a 2 Mbits por segundo. Ademas, el experimento debe
trabajar con propiedad en el espacio sin una ayuda humana externa durante al
menos los 3 afos o mas. Incluso, el experimento y todas sus componentes deberan
soportar aceleraciones superiores a 9 G y vibraciones hasta 150 dB durante el vuelo
y variaciones de temperatura entre —80°C' y 50°C', y luego operar con normalidad.

Veamos ahora en detalle todos los subsistemas que componen el experimento
AMS. El detector esta constituido por las siguientes partes principales:

» Transition Radiation Detector (TRD): este subdetector mide la radiacién
emitida por las particulas cargadas al pasar de un medio dieléctrico a otro. Por
lo que, una vez medido el momento por el tracker, la radiacién de transicién
puede ser usada para distinguir particulas con diferente factor de Lorentz como
el electrén del protén, méds concretamente el positrén (et) del protén (p) y el
electrén (e™) del antiprotén (p). Asi, el TRD identifica electrones y positrones
(Ieptones) con un factor de rechazo medido frente a hadrones de 10° a 102,
desde 1.5 GeV a 300 GeV. El TRD tiene estructura octogonal formado por un
total de 328 moddulos alternados con los radiadores para medir la radiacion.
Los mdédulos estan distribuidos en 20 capas de tubos de deriva (funcionan
con mezclas de gas de Xe y COy) soportados por un octagono cénico hecho
de aluminio en nido de abeja y superficie de fibra de carbono. Las 4 capas
tanto inferior como superior, en total 8, estdn orientadas paralelas al campo
magnético del iman mientras las 12 capas intermedias son perpendiculares.
Haciendo una seleccién y combinacion de las 20 medidas, es posible obtener
una distincién protén - electrén con una eficiencia del 90 %.

» Time of Flight (TOF): El sistema de tiempo de vuelo es el que hace que el
detector ponga en marcha la adquisiciéon de datos. Ademéas hace una medida
de la carga eléctrica y una medida de la velocidad con una precision al nivel del
3 %. También determina el sentido en el que la particula cruza el detector con
una probabilidad de error de 10~®. Combinando este dato con la direccién de
curvatura proporcionada por el iman se podra determinar el signo de la carga.
Este subdetector se compone de 4 planos formados por médulos centelleadores
de plésticos, 2 por encima y otros 2 por debajo del iman, de 12 cm de anchura,
formando un panel superior y otro inferior alternativamente posicionados a lo
largo de los ejes. El contador simple de ToF consiste de un centelleador de 1
cm de grosor y longitud variable formando un plano circular, cubriendo toda la
aceptancia del detector de trazas en el interior del iman. En sus partes finales
estdn unidos a fotomultiplicadores (PMTs) a través de unas guias de luz. Una
clase particular de PMTs con una estructura de dinodos compactos y alto
voltage han sido seleccionados para reducir la dependencia de la multiplicacion
foto-inducida por el campo magnético. Las guias de luz han sido inclinadas
y dobladas para optimizar el dangulo entre los PMTs a lo largo del eje y v el
campo magnético.
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» Anti-Coincidence Counter (ACC): el objetivo de este subsistema es el de
identificar los sucesos en que una particula atraviesa el detector transversal-
mente y rechazarlos. Esta compuesto por 16 paneles colocados como un cilindro
alrededor del tracker. La luz procedente de los centelleadores es recogida en
fibras de 1 mm de didametro incrustadas en ranuras en los paneles centellea-
dores. Las fibras estdn unidas a unos conectores localizados en el tanque de
vacio. A través de fibras, la luz es llevada a unos 8 PMTs orientados con sus
ejes paralelos al campo magnético. La gran eficiencia y alto grado de homo-
geneidad de las fibras nos asegura una senal de trigger real y rédpida del ACC
para las particulas de gran inclinacién.

» Silicon Track Detector (STD o tracker): este subsistema es el detector
de trazas. Su funcién es la de medir la rigidez y la carga eléctrica en valor
absoluto de la particula. Esta formado por 8 capas instrumentadas por ambas
caras de detectores de microstrips de silicio, con un area total de 6.5 m?,
dispuestas en 5 planos, 2 en el interior y 3 en el exterior del iman. Hay un
total de 2264 sensores de silicio colocados en 192 escaleras, que hace de este
detector el de mayor precision en el espacio. Permite medir en distintos puntos
la trayectoria de la particula curvada por el campo magnético creado por el
imén. La resolucién aproximada para la direccién de la curvatura sera de 10
pm, y de 30 pm en la direccién ortogonal. La resolucién para la rigidez serd del
2% para 1 GeV y del 5 % para 100 GeV. También dard una medida de la carga
a partir de la energia depositada en los planos de silicio hasta Z=26.

= Superconducting Magnet: se trata de un iman superconductor de forma
cilindrica formado por 2 bobinas que generan un campo dipolar y dos series
de pequenas bobinas de retorno distribuidas entre ellas. Las bobinas dipolo se
usan para generar la mayor parte del campo magnético transversal que define
el eje x de AMS. Las bobinas de retorno se usan para minimizar la magnitud
del campo fuera del iman y minimizar el momento del dipolo magnético del
sistema total y asi evitar la induccién de un torque a la estaciéon como resulta-
do de la interaccién con el campo magnético de la Tierra. El iman opera a una
temperatura de 1.8 K enfriado por un contenedor de forma toroidal situado
alrededor del iméan de 2500 litros de Helio. Todo ello estéd situado dentro de
un tanque de vacio con un didmetro interior de 1.1 m y exterior de 2.7 m y
una longitud del cilindro central alrededor del tracker de 0.9 m. Esta confi-
guracion permite alcanzar un campo magnético muy intenso en el interior del
imén (~ 0.87 T) proporcionando un gran poder de inclinacién o curvatura pa-
ra particulas cargadas. Junto con la informacién proporcionada por el tracker,
podemos calcular la rigidez (momento por unidad de carga) de la particula.
Cuanto mayor sea el radio de curvatura de la particula, con mayor precisiéon
se podra calcular ésta. Es importante mencionar que éste sera el primer iméan
superconductor de gran tamafo instalado en un experimento en el espacio.

» Ring Imaging Cherenkov Counter (RICH): La técnica de este subsistema
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estd basada en la reconstruccién de la imagen anular formada por los fotones
Cherenkov que produce la particula al atravesar el detector. La idea base
consiste en formar una imagen de anillo sobre una superficie instrumentada
con detectores de luz para reconstruir los pardmetros del cono de luz y calcular
el valor del angulo Cherenkov, con el fin de obtener una medida de la velocidad
y carga de la particula incidente con muy buena resolucién, donde la velocidad
B viene dada por cos(f) = 1/nf3, siendo 6 el angulo Cherenkov y n el indice
espectral del medio. La medida del angulo de apertura del cono a través de la
deteccién del anillo Cherenkov, permite obtener la medida de la velocidad de
las particulas cargadas relativistas con precisiones de 0.1 % para particulas de
carga unitaria, mejorando como el inverso de la carga hasta llegar a un valor
limite de 0.01 %. Ademds, la estimacién del nimero de fotones detectados
nos permite determinar el valor absoluto de la carga eléctrica de las mismas,
permitiendo identificar isétopos y nicleos hasta el hierro con una confusién del
10 %. El detector consiste de un radiador (medio dieléctrico), un espejo cénico,
un plano de deteccién formado por una matriz de 680 fotomultiplicadores, que
detectan los fotones radiados a una distancia de 45 cm, y el soporte mecanico
de todo ello. La superficie superior del tronco de cono del espejo es de 60 cm
(plano del radiador) y la inferior de 67 cm (plano de deteccién) con 46.3 cm de
altura. El espejo delimita el volumen de propagacién de los fotones, reflejando
los que inciden sobre su superficie con una reflectividad media del 85 %. La
aceptancia geométrica del detector equivale al 80 % de la aceptancia total del
imén.

» Electromagnetic CALorimeter (ECAL): El calorimetro consiste en 9 super-
capas de plomo con un area activa de 648 x 648 mm? y un grosor de 166.5
mim, intercaladas con fibras centelleadoras de 1 mm de didmetro, cada una de
ellas leida por 36 fotomultiplicadores y un sistema de guias de luz pixeladas.
Este subdetector mide la energia de los rayos -, electrones y positrones, con
energfas a partir de 2 GeV con una resolucién del orden del 1-2% para 100
GeV. La reconstruccién tridimensional de la cascada electromagnética permi-
tird calcular la direccién de incidencia de los rayos « con precision mejor que
1°.

Los objetivos de AMS requieren tener una determinacién precisa de la masa de
las particulas cargadas. La masa se puede derivar del momento y velocidad de la
particula. El error en masa vendria dado por la siguiente férmula:

Am _Ap, aAv

= DL
m P v

con @ representando la suma cuadratica de los dos términos y siendo m la masa, p
el momento, v la velocidad y vy, el factor de Lorentz que seria igual a
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con ¢ la velocidad de la luz. El momento lo determina el tracker, con una precisién
relativa del 1% sobre un amplio rango de energias. Adem4s, el error en masa tam-
bién estd influenciado por el error en la velocidad, que debe ser muy pequeno para
contrarrestar el factor de Lorentz que, para particulas relativistas, es relativamente
alto. De ahi la importancia de medir la velocidad con tanta precisién. Como muestra
de las capacidades de AMS véanse las figuras B .3 y B .4, donde la primera muestra
el espectro de masas para el berilio y la segunda muestra el cdlculo de la velocidad
con dos diferentes is6topos (Lanciotti 2005). También podrd medir rayos v en el
rango de energia de 1-300 GeV gracias a la conversién en par electrén/positrén en
el tracker. La identificacion y reconstruccién en el tracker de las dos trazas permi-
tird determinar la energia del fotén ~ primario con una precisiéon del ~2% y su
direccion con una resolucién angular mejor que 0.03° a energias mayores de 10 GeV.

000 Be 1<EJA <3 900F
soob Be 7<EJA <9
2500 700F
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15001 400F
1000- b
200F
5001
100F
0 1 1 Il 1 1 0
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Masa (Gev/c**2) Masa (Gev/c**2)

Figura B .3: Dos ejemplos del espectro de masa para los isétopos del berilio en dos distintos rangos
energéticos.

Por otro lado, el espectro energético y las abundancias quimicas de los elemen-
tos presentes en los rayos cdsmicos seran medidos hasta la regién del hierro con una
confusién de carga inferior al 10 %. La carga absoluta de la particula es estimada a
partir del nimero de fotones detectados en el anillo Cherenkov del RICH o a partir
de la deposicién de energia en el tracker y en los paneles del ToF. El momento es
obtenido multiplicando la rigidez por la carga y asi la energia puede ser obtenida
usando la medida de la masa. La reconstruccién de la curvatura junto con la dis-
criminacién de si la particula entré en el detector de arriba a abajo o viceversa,
permite estimar el signo de la carga.

A lo largo de este ano se han realizado pruebas de integracién con todos los
detectores en el CERN. Sobre el iman se realizaron diversas pruebas asi como la
integracion entre mayo y julio de 2009, para luego entre julio y octubre realizar la
integracién de todo el experimento en conjunto. El experimento debe estar completo
y operativo a partir de octubre de 2009 para comenzar con las pruebas con haz de
iones y diferentes chequeos en una cdmara de vacio necesarios antes de ser lanzado.
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Figura B .4: (Izquierda) Razén *He/*He reconstruida por AMS al cabo de un dfa (puntos llenos) y
otros experimentos (puntos vacios) en funcién de la energfa cinética generada. (Dere-
cha) Razén de los isétopos del berilio obtenida para un afo para AMS. Para AMS se
distinguen las zonas donde la medida de la velocidad es reconstruida por el TOF, por
el RICH con NaF y con el RICH con Aerogel de indice 1.05.

Posteriormente, a principios de 2010 serd enviado al KSC para prepararlo para su
lanzamiento. En cuanto al software, el de reduccién de datos esta diseniado y se ha
probado en condiciones simuladas para descartar la presencia de errores. También
el codigo de simulacion Monte Carlo del detector estd acabado y se estd empleando
para producir suficientes datos como para llevar a cabo el andlisis. Ademas, el cédigo
de reconstruccién también estd disenado aunque se actualiza de forma continuada
para implementar nuevas ideas con el fin de incrementar la eficiencia y precisién de
la reconstruccién global.
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Apéndice C: Parametros de Hillas

a naturaleza eliptica de las imagenes de las cascadas iniciadas por rayos -,
permite hacer una descripcién de las mismas en funcién de los momentos de

la distribucién de la luz registrada en la camara del telescopio. De esta forma se
obtienen los pardmetros de Hillas (Hillas 1985, Hillas 1996, figura C.1). Las imédgenes
energia y la direccion de llegada.

en la cdmara contienen informacién crucial acerca del desarrollo de la cascada y
pueden ser usadas para inferir el tipo de particula primaria que crea la cascada, su

=
e E =
dela imaget A‘yﬂlx i \
., de :
s i L \ LENGTH
/
2\s 0\%’&
Jposicion de
centro de la fuente

la cajnara

corresponde con el eje mayor de la cascada.

X
Figura C.1: Interpretacién geométrica de los pardmetros de Hillas. El eje mayor de la elipse se

Los parametros de Hillas pueden ser clasificados en dos grupos dependiendo del
tipo de informacién que den, bien sobre el tamano y forma de la imagen (indepen-

dientes de cualquier punto de referencia), o bien sobre la orientacién respecto de
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la posicién de la fuente en el plano de la cdmara (dependientes de este punto de
referencia). Dentro del primer grupo podemos destacar:

SIZE: Tamano o contenido total de luz de la imagen. Este parametro viene
dado por la suma de las senales (medidas en nimero de fotoelectrones) regis-
tradas en todos los pixeles. Este pardmetro estd estrechamente ligado con la
energia del rayo v que originé la cascada. También es usado como corte basico
para controlar la calidad de los datos para analizar, puesto que exigimos que
las iméagenes contengan un determinado nimero de fotoelectrones para poder
ser analizadas.

LENGTH: dispersiéon (RMS) de la distribucién de la luz a lo largo del eje
mayor de la imagen. Este pardmetro esta relacionado con el desarrollo longi-
tudinal de la cascada y también define la semilongitud de la elipse utilizada
para representar la imagen de la misma.

WIDTH: dispersién (RMS) de la distribucién de la luz a lo largo del eje menor
de la imagen. Proporciona una medida del desarrollo lateral de la cascada
y define la semianchura de la elipse usada para representar la imagen. Los
parametros WIDTH y LENGTH reflejan la morfologia de la cascada y son
usados para realizar la separacién gamma/hadrén, al igual que el pardmetro
CONC.

Mean X - Mean Y: valores de las coordenadas del centro de gravedad de la
imagen.

CONC: representa el grado de concentracion de luz en la imagen, siendo
expresado como fraccién de luz respecto del total contenido en los dos pixeles
més intensos. Este parametro se usa para identificar y rechazar aquellos eventos
que no constituyen cascada.

LEAKAGE: fraccién de la imagen contenida en los pixeles del anillo mas
externo de la cdmara. Valores grandes de este parametro indican que la imagen
estd truncada debido al tamano finito de la cAmara, con lo que alguna parte de
la cascada no esta contenida en la cdmara y esto representa un problema a la
hora de estimar todos los demaés pardmetros. Imagenes de este tipo suelen ser
producidas por cascadas de muy alta energia o por un pardmetro de impacto’
muy grande.

ASYM: el vector entre el centro de gravedad de la imagen y el pixel mas
brillante. Este parametro proporciona una medida de la asimetria de la distri-
bucion de la luz a lo largo del eje mayor, apuntando a la parte de la cascada
correspondiente al méximo desarrollo, ayudando a discriminar entre ”cabeza”
y "cola” de la cascada.

'E] pardmetro de impacto es la distancia desde el eje de la cascada al telescopio medido en el

suelo
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Dentro del segundo grupo podemos destacar:

» M3LONG: asimetria de la distribucién de luz a lo largo del eje mayor de la
imagen. Su valor es positivo cuando la imagen apunta hacia la posiciéon de la
fuente en la cAmara, es decir, la ”cabeza” de la cascada enfoca hacia el interior
de la camara y la ”cola” enfoca hacia la parte externa de la misma.

s DIST: distancia al centro de gravedad de la imagen medida desde la posicién
de la fuente en la camara. Este parametro da el angulo entre el eje del telescopio
y la direccién desde éste al maximo de la cascada, por lo que estd estrechamente
ligado con el parametro de impacto.

» ALPHA: angulo que forma el eje mayor de la imagen con la linea que va
desde el centro de la imagen hasta la posiciéon de la fuente en la camara.
Este parametro estd relacionado con el dngulo entre el eje de la cascada y la
direccién de apuntado del telescopio. El pardmetro ALPHA nos proporciona
una medida de la direcciéon de la particula primaria incidente. Cuando éste
tiene un valor igual a 0, la direccién de la particula primaria es paralela al eje
Optico, lo cual es precisamente el caso de los rayos v procedentes de una fuente
puntual a la cual apunta el telescopio. En el caso de los hadrones, este valor
es aleatorio y no hay una determinada direccién.

= 0: es la distancia angular entre la posicion de la fuente y la posicién de la fuente
estimada para un evento. Esta posicion estimada es calculada usando el méto-
do DISP, descrito en el apartado 5.5.2. En realidad, se usa como parametro
6% porque su distribucién es plana para los eventos del fondo y tiene forma
exponencial para las senales de rayos v con el maximo en cero.

Para calcular estos pardmetros necesitamos que la imagen esté dada en ntimero
de fotoelectrones registrados en cada pixel y las coordenadas dentro de la camara
del pixel. Para calcular los momentos debemos rotar el sistema de coordenadas un
cierto dangulo § para hacerlo coincidir con los ejes de la elipse que define la imagen.
El momento de orden 0 nos proporciona directamente el parametro SIZE, el cual es
usado para reconstruir la energia primaria de la particula incidente que produce la
cascada, y los de orden 1 nos proporcionan las coordenadas del centro de gravedad
de la imagen. Los de segundo orden nos proporcionan el tamano y direcciéon de la
elipse y el de orden 3 la asimetria de la imagen.

Matematicamente, algunos de estos parametros se pueden obtener del siguiente
modo. Si parametrizamos las cascadas como una elipse, sus momentos de orden n
pueden ser estimados con respecto al sistema de coordenadas, el cual tiene como
centro el centro de gravedad de la imagen, como eje x el eje mayor de la elipse y
como eje y el eje menor de la misma. Definiendo N; como el niimero de fotoelectrones
en el pixel 7, el peso de la distribucién de la luz en cada pixel es expresado como
w; = %, es decir, el radio entre la carga en el pixel con respecto a la carga
integrada de todos los pixeles que forman la imagen. Entonces, el primer y segundo
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momento de la distribucién son, respectivamente:

<$>:Zwi~xi;<y>zzwi'yi, (C.1)
<$2>:Zwi-m?;<y2>22wi'yl2, (C.2)
i i

<xy>:Zwi'$i-yi, (C.3)

7

siendo (z;,y;) las coordenadas del pixel en el sistema de la cAmara. La combinacién
de estos primeros momentos es usada para calcular el parametro DIST:

DIST =\/< 2z >2 + <y >2. (C .4)

Las correlaciones de la distribucion de la luz en la camara son:

cmzagggz<x2>—<x>2, (C.5)
2 2 2
Cyy = Oy =<y~ > — <y>", (C.6)
Coy = Cya = 0oy =<T-Y>— <z >IY> . (C.7)

La matriz de correlacién usa los segundos momentos y es interpretada como una
elipse alrededor del centro de gravedad de la imagen, la cual es dada por:

M= ( Cox Cay ) . (C 8)
Cyz  Cyy

Siendo d el dngulo de rotacién de la matriz unitaria que convierte esta matriz
M en una matriz diagonal Mp, obtenemos

_ cosd sind cosd —sind \ [ A 0
MD_(—sin(5 cos5>'M'<sin(5 cosd >_< 0 /\2)’ (C.9)
siendo A1 y Ag los autovalores de la matriz diagonal. Asf los parametros WIDTH
vy LENGTH pueden escribirse como

2 2
LENGTH =\/)\ :\/ Coo 2000y T @y (C.10)
14+a
2Cp — 2
WIDTH =/ :\/a Caw - Jracgy oy (C.11)
a

donde el valor a es dado por la expresion

Cyy — Cax +\/(ny — Cgz)? + 46%@/

2¢zy

a = tand =

(C.12)
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Usando un poco de trigonometria se puede obtener el angulo ALPHA como

(C.13)

ALPHA = arcsin (< y>—a<7 >> ,

DIST/1 + a?

donde —90° < ALPH A < 90°.

Para todos los parametros existen diferencias si ellos son debidos a rayos v o a
hadrones, como puede verse en la figura C.2. Estas diferencias son usadas para dis-
criminar el tipo de particula incidente. De esta figura se puede apreciar a simple vista
que los parametros mas utiles a la hora de distinguir unas cascada electromagnética
de una hadrénica son: WIDTH, LENGTH y ALPHA por los siguientes motivos.
Las cascadas electromagnéticas son mas estrechas y compactas que las hadroénicas,
con lo que los pardmetros WIDTH y LENGTH son en promedio menores para las
cascadas iniciadas por un rayo v que por un hadrén con la misma energia. Ademas,
ALPHA es muy 1til en la separacién y de hecho es un buen parametro para después
calcular la significancia de la deteccion.
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Figura C.2: Comparacién de la distribucién para diferentes pardmetros de Hillas para rayos -y
dados por simulaciones MC (verde) frente a datos de hadrones dados por OFF (rojo),
con un corte en la distribucién de SIZFE > 200. Las distribuciones muestran algunas
diferencias que proporcionan valores para hacer la separacién ~/hadrén.






Apéndice D: Mirando al cielo

En este apartado de la tesis se pretende dar una visién del cielo cuando miramos
en la direccién de cada fuente estudiada. Para ello, se hace una descripcién del
cielo nocturno, identificando las coordenadas de cada fuente y la constelacién en que
se halla situada para saber a qué parte del cielo estariamos mirando en cada caso.
En concreto, en la tabla D .1 se muestran el nombre de las fuentes, las coordenadas
astronémicas de las mismas (ascensién recta y declinacién) y la constelacién a la
que estariamos mirando al observar la fuente. En la figura D .1 (31) se muestra un
mapa de todo el cielo con los objetos de estudio marcados por un circulo amarillo y
su nombre correspondiente.

Tabla D .1: Las fuentes analizadas y su constelacién

Fuente a (h) 5 (%) Constelacién

1C443 617 12 +22 3748  GEMINIS
W44 1856 24 +11424 AGUILA
W66 20 21 +40 18 CISNE
M13 16 41 41.5 +36 27 371 HERCULES
M42-HHS 5 35 00 -6 32 35 ORION

Veamos ahora cada fuente por separado. Primeramente, tenemos el remanente
de supernova 1C443, que estd localizado en la constelacién de Géminis (figura D .2,
(31), (38), (47)). Esta constelacién se extiende 514 grados cuadrados en la béveda
celeste, lo que la hace bastante grande, limitando al norte con el Lince, al Sur con
Unicornio y Orién, mientras que al este limita con Can Menor y Cancer y al oeste
con el Auriga en una zona bastante pobre en estrellas. Sus dos principales estrellas
son la a-Gem (Castor) y la S-Gem (Pollux), siendo la primera la mas alta sobre el
horizonte y de ellas parte la distribucién total de la constelacion en forma de dos
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Figura D .1: Mirando al cielo, todas las constelaciones y objetos de estudio juntos.
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pseudo alineaciones orientadas al suroeste. En esta constelacién caben mencionar
las siguientes estrellas dobles que la constituyen, donde una de las més notables es
la propia a-Gem, dada su complejidad estructural. Se trata de un sistema con dos
componentes principales, con magnitudes 1.9 y 2.9 que describen 6rbitas de 400 anos
con una tercera compaiera situada a 73 segundos de arco al sur y con magnitud 9.3.
Pero atin se complica mas la estructura, porque cada una de las tres componentes
es a su vez doble. Existen otras estrellas dobles y variables de interés, dentro de la
constelacion, asi como una nebulosa planetaria, una galaxia y varios cimulos.
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Figura D .2: (Izquierda) Esquema de la constelacién de Géminis con los objetos mds destacados,
incluido el remanente 1C443. (Derecha) Representacién mitoldgica de esta constelacion.

Géminis es una constelacién zodiacal que debe su nombre a la evocacién de los
gemelos mitoldgicos Castor y Pollux, hijos de Leda pero de diferente padre, pues
mientras que el padre de Castor fue un rey de Esparta, el padre de Pollux era
Zeus. Los gemelos pasaban el tiempo pastoreando y secuestrando mujeres. Durante
un dia de pastoreo, Idas, un primo, se enfrascé con Castor matandole y Pollux,
aunque inmortal por ser hijo de Zeus, decidié seguir a su hermano muerto a las
profundidades del reino de Hades. Zeus, conmovido por el amor de Pollux hacia su
hermano, los puso en un lugar prominente del cielo.

El segundo remanente es W66 se encuentra en la constelacién del Cisne (figura
D .3, (31), (38), (47)). Esta es una constelacién caracteristica de los cielos veraniegos
del hemisferio norte y que recuerda bastante bien al objeto cuyo nombre designa,
puesto que tiene la forma de un cisne erguido con las alas abiertas como si estuviera
levantando el vuelo. Ademas, esta constelacion estd atravesada por el plano galacti-
co y es posible avistar gran cantidad de objetos de cielo profundo. Esta constelacién
cuenta con estrellas muy brillantes en el cielo nocturno, como la propia a-Cyg (De-
neb) una estrella supergigante de 100 radios solares que brilla de forma intensa con
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magnitud 1.3 a 1.800 anos luz de distancia. También estd 3-Cyg (Albireo), una es-
trella doble caracterizada por su contraste tanto de magnitudes como en sus tonos
amarillo y azulado. También esta constelacién cuenta con gran cantidad de estrellas
variables y es muy rica en objetos de cielo profundo, como por ejemplo cimulos
abiertos o estelares, nebulosas brillantes y remanentes de supernovas. Concretamen-
te, en esta constelacién se encuentra una fuente de rayos X denominada Cygnus X-1,
que a su vez, podria ser el primer agujero negro identificado, precisamente por las
ingentes cantidades de radiaciones X emitidas por la absorcién del gas de su estrella
cercana con ausencia de periodos y con una fluctuacién de 1/1000 de segundo.

NGC 7000

_Ic 5070

NGC (] s
/ NGC 6960

= uec%99§

Figura D .3: (Izquierda) Esquema de la constelacién del Cisne con los objetos més relevantes, des-
tacando la posicién del remanente W66 en el centro de la constelacién. (Derecha)
Representacion mitolégica del cisne.

Para esta constelaciéon no estd muy claro su origen mitoldgico, pues existen mu-
chas referencias a cisnes en la mitologia griega y fueron los romanos quienes impusie-
ron el nombre de Cisne a esta constelacién que los griegos llamaban ”el pdjaro”. Uno
de estos origenes es que Cisne, junto con el Aguila y Lyra, serian las tres aves del
lago Estinfalo cuyo exterminio impuso el Oraculo de Delfos a Hércules. Fracasado
éste, las aves escaparon a los cielos, donde residen en una escena donde el cazador
mira en actitud amenazante a las aves que parecen levantar el vuelo espantadas.
Otro posible origen es que esta constelacion represente a Cygnus, hijo de Poseidon,
dios de los mares que disput6 a Atenea el gobierno de la tierra, siendo abandonado
a la orilla del mar para morir. Sin embargo, un cisne le acogié y le di6 cuidados en
su crianza. Mas tarde defendié Troya contra Aquiles quien le maté y Poseidén, su
padre, le di6 un sitio en el cielo en forma de cisne.

El dltimo remanente estudiado ha sido W44, el cual se encuentra situado en un
extremo de la constelacién del Aguila (figura D .4, (31), (38), (47)). El 4guila es una
constelacién veraniega situada en la ecliptica justo sobre Sagitario y Capricornio,
bajo el Cisne y entre Pegaso y Ofiuco. Se reconoce inmediatamente por el tandem de
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estrellas que conforman la cabeza del ave. Sus estrellas principales son a-Aql (Altair),
que es la central del alineamiento de tres estrellas al noreste de la constelacion, (-
Aql (Alschain), que es la mds al sur de las tres y 7-Aql (Tazared), que es la més
septentrional. Por otra parte, el cuerpo del aguila lo conforma el alineamiento c,
0 y A-Aql mientras que las alas lo serian las prolongaciones de a a 6-Aql y de «
a (-Aql. La leyenda de esta constelacién estd ligada a la de Ganimedes, joven y
hermoso principe troyano, hijo de Hércules. Un dia Zeus se convirtié en un aguila
y decidid secuestrarlo y llevarlo al olimpo para cuidar de los vasos en que los dioses
bebian el vino asi como de la pureza del mismo.

Scutum - °
Q'.. :

. ﬁ/ 3 = Ségitta;ius

Figura D .4: (Izquierda) Esquema de la constelacién del Aguila con los objetos mas destacados,
incluido el remanente W44. (Derecha) Representacién mitolégica de la constelacién.

El siguiente objeto de estudio es el cimulo globular M13, el cual estd situado en
la constelacién de Hércules (figura D .5, (31), (38), (47)). Esta es una constelacién
del hemisferio norte celeste, situada entre Lyra al oeste, el Dragdén al norte, la
Corona Boreal y Bootes al este, mientras que al sur linda con Ofiuco. Usualmente,
el dibujo de esta constelacion se asocia con la figura de un hombre arrodillado cabeza
abajo en cuya mano derecha sostiene un hacha, mientras que en la izquierda tiene
una serpiente de tres cabezas. En cualquier caso se puede reconocer facilmente su
parte central en forma de cuadrildtero, de cuyas esquinas parten cuatro lineas que le
dan un aspecto de molinillo con sus cuatro aspas orientadas en la misma direccion.
Hércules es una constelacién con gran cantidad de estrellas dobles y variables. Como
ejemplo de ambas, tenemos a la propia a-Her (Ras Algethi), una pareja formada por
una estrella supergigante roja tipo M5 que varia entre las magnitudes 2.7 y 4 con
una comparnera visual de magnitud 5.3. Hércules posee dos objetos con designacién
Messier que destacan sobre todos los demas : M13 y M92. M92 (NGC6341) es un
cumulo globular de magnitud 6.5, con un tamano aparente de poco mas de 11.2
minutos de arco. Fue descubierto por Bode en 1777 y catalogado por Messier en
1781. El otro objeto Messier es precisamente nuestro objeto de estudio, que fue
descubierto por Edmund Halley en 1715 y catalogado por Messier en 1764 aunque
quien realmente establecié su naturaleza de cumulo globular fue William Herschel.

Segun cuenta la historia mitolégica, Heracles fue el més grande héroe semidids
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':Ophiuchus G

Figura D .5: (Izquierda) Esquema de la constelacién de Hércules con los objetos relevantes, desta-
cando el objeto M13. (Derecha) Representacién mitolégica de Heracles.

griego hijo ilegitimo de Zeus, lo que le daba una fuerza sobrenatural. Hera, espo-
sa de Zeus y en honor a quien se bautizé a Heracles (la gloria en honor a Hera)
intenté matarlo enviandole dos monstruosas serpientes cuando aun era nifio. Pero
Heracles, debido a esa fuerza sobrenatural, fue capaz de estrangularlas con sus pro-
pias manos, lo que le hizo ganarse el favor de los dioses del Olimpo que lo tomaron
como semidiés dandole educaciéon y preparacion para la dura vida de un guerrero.
Pero en un ataque de locura, Hércules mat6 a sus hijos, por lo que fue castigado
con los famosos doce trabajos de los que salié glorioso y se gané un lugar entre las
constelaciones del cielo. El nombre de Hércules, no es mas que la romanizacién del
original griego Heracles.

Por tltimo, el hot spot detectado por HEGRA y estudiado también con MAGIC-
I, se encuentra en la regién de formacién estelar M42, que estd localizada en la
constelacién de Orién (figura D .6, (31), (38), (47)). Esta constelacién es facilmente
reconocible por el rectangulo que forman sus cuatro estrellas principales: a-Ori (Be-
telgeuse), v-Ori (Bellatrix), x-Ori (Saiph) y 8-Ori (Rigel) de magnitudes 0.6, 1.7,
2.2 y 0.3, respectivamente. Dentro de este rectangulo se puede distinguir un alinea-
miento de las tres estrellas (, €, 9-Ori que forman el llamado Cinturdn de Orion, que
cruzan en sentido sureste-noroeste la zona central de la constelacién y del que cuel-
gan tres grupos estelares de menor entidad llamado La espada de Oridn, entre los
que destaca la nebulosa de reflexion de Orién situada en el punto central de la espa-
da. Orién es la constelacién mas reconocida tras la Osa Mayor del hemisferio boreal
celeste y es observable en época invernal. La constelacién de Orién esta asociada
con un gran cazador. Betelgeuse formaria el hombro derecho del mismo, Bellatrix el
hombro izquierdo, Saiph la pierna derecha y Rigel la pierna izquierda. Asimismo, la
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cabeza del cazador, estaria representada por el grupo de estrellas capitaneadas por
A-Ori (Meissa), de magnitud 3.7 y situadas al norte de la linea imaginaria que une
Betelgeuse y Bellatrix. El brazo derecho, en accién amenazadora y supuestamente
armado con un mazo lo forma un grupo de estrellas que parten desde a-Ori. En el
brazo izquierdo, en su terminacion, existe un grupo de estrellas en forma de arco
de norte a sur que simbolizan el escudo con el que el cazador se protege el brazo.
En esta constelacién existen diversos objetos de cielo profundo. Uno de ellos es M42
(NGC1976), una nebulosa constituida por nubes luminosas y oscuras por contener
gran cantidad de estrellas jévenes que excitan o ionizan el gas circundante. Asi esta
zona se convierte en una region de creacion de vida estelar. El trapecio estd inmerso
en pleno corazén de la Nebulosa M42 y es un sistema cuadruple con una estrella
principal A de magnitud 5.4, con componente B de magnitud 6.6 a 8.7 segundos de
arco de distancia de A, una componente C a 13 segundo de arco de A con magni-
tud 6.9 y una componente D de magnitud 8.2 a 17”de distancia. Otra nebulosa de
reflexién en Orién es M43 (NGC1982), con estrellas en su interior, con magnitud 9
y tamano de 20’ x 15’ de arco.

Monoceros
o

* Canis Major

Sirius

..\o

Figura D .6: (Izquierda) Esquema de la constelacién de Orién con los objetos mds destacados, in-
cluido el objeto M42 en su espada. (Derecha) Representaciéon mitolégica de esta cons-
telacion.

Segun la mitologia griega se dice que Orién era un apuesto amante y un experto
cazador. Orién se enamoré de Merope, una de las siete hermanas Perseidas, quien
le rechazé6. El orgulloso cazador se sintié ofendido y la maltratd, por lo que fue
castigado por los dioses con la ceguera que solo pudo curar exponiendo sus ojos a la
luz radiante del amanecer. Recobradas sus facultades, se dedicé a luchar con cuanta
bestia se cruzaba en su camino, como por ejemplo con Lepus (el conejo) o Taurus
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(el toro) y siempre asistido por sus perros de confianza Can Mayor y Can Menor.
Sin embargo, murié durante un enfrentamiento con Scorpius, el escorpién, tras lo
cual los dioses le dieron un lugar preferente en la béveda celeste rodeado, tanto de
sus animales de confianza, como de aquellas bestias a las que combatié a excepcién
de Scorpius que mora en el lugar contrario del cielo para evitar que Orién muera de
nuevo.
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