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Resumo

Neste trabalho, discutirei a utilizacio do tempo de chegada dos fétons Cerenkov
como técnica de distingao da particula primaria em chuveiros atmosféricos ex-
tensos.

Os telescopios de luz Cerenkov mostraram ser os mais eficientes instru-
mentos de medida em astronomia gama e suas medidas tém colaborado para
a compreensao dos processos de geracao de raios cosmicos em nicleos ativos
de galédxias e supernovas.

Na observacao das fontes emissoras de raios gama, a reconstrucao da energia
e angulo de incidéncia da particula primaria é duramente prejudicada pela
deteccao de chuveiros iniciados por prétons, ferros e outros nucleos. A mais
utilizada técnica de distin¢ao de priméarios é a Técnica de Imagem (Imaging
Atmospheric Cerenkov Technique), que se baseia na forma do sinal na camara
de fotomultiplicadoras.

O método aqui apresentado faz uso do tempo de chegada para caracte-
rizar os chuveiros hadronicos através da sua componente muonica. A teoria
que descreve o desenvolvimento dos chuveiros prediz a presenca de um pico
antecipado na distribuicao temporal devido aos fétons produzidos por mions.

Modificacoes incluindo absorcao da atmosfera, eficiéncia quantica das fo-
tomultiplicadoras e refletividade dos espelhos nas simulagoes de Monte Carlo,
viabilizaram um estudo detalhado dos perfis temporais que revelou novas ca-
racteristicas marcantes da distribuicao temporal e que possibilitou o desenvol-
vimento de uma promissora técnica de disting¢ao.

Comprovou-se, também, a necessidade de dois enfoques diferentes na analise
de chuveiros, dependendo da energia do priméario. Para energias abaixo de
aproximadamente 10 TeV destaca-se a pequena largura do sinal de chuveiros
hadronicos enquanto que para energias superiores a 10 TeV a separacao de
gamas primarios sé foi possivel a grandes angulos zenitais devido a deteccao
do pico adiantado.

Além disso, mostrarei estudos sobre a eficiéncia dos arranjos de Davies-
Cotton e parabdlico no tocante a utilizacao do tempo de chegada, comprovando
a superioridade, ja esperada, dos espelhos iscronos.



Abstract

The present work is a discussion of the Cerenkov photons arrival time as a
technique to determine the primary particle of extensive air showers.

Cerenkov telescopes have proven to be one of the most effective means of
detecting sources of gamma rays and their measurements have improved our
understanding on how cosmic rays are created in active galactic nuclei and
supernovae.

In the observations of these objects, the reconstruction of the energy and
incident direction are the final goals of the data analysis. However, the pre-
cision of the reconstruction methods is strongly affected by the detection of
showers initiated by protons, iron and other atomic nuclei.

A method based on the shape of the image in the photomultiplier camera
is the most used technique to distinguish between hadron and gamma induced
showers. The so called Hillas Parameters have established the operational basis
for the Imaging Atmospheric Cerenkov Technique.

The method presented in this dissertation provides a way to access the
information recorded in the arrival time profiles by the muonic component of
the hadronic showers. The theory which describes the development of showers
predicts the arrival of early Cerenkov photons due to the presence of muons in
hadronic showers.

The inclusion of atmospheric absorption, mirror reflectivity and photomul-
tiplier quantum efficiency in the Monte Carlo programs reduced the output file
size by a factor of ten allowing the simulation of a great number of events.

A detailed analysis of the time profiles was carried out and revealed a new
remarkable feature of the hadronic showers which resulted in the development
of a promising method to distinguish primary particles.

Two approaches are proposed for different ranges in energy. Hadronic show-
ers with energies below 10 TeV show very narrow time distributions and can
be eliminated by a superposition of cuts, while for energies above 10 TeV the
distinction was possible only for large zenith angles through the detection of
the early photons.

Besides that, the properties concerning time profiles of the Davies-Cotton
and Parabolic telescopes are going to be presented and, as expected, the su-
periority of the isochronous reflector is going to be demonstrated.



Conteudo

1 Introducao 7
1.1 Histéria da Astronomia de Raios Gamas . . . . . ... .. .. 7
1.2 Telescépios de luz Cerenkov . . . . . . . . . . ... ... ... 9

2 Motivacao Cientifica 12
2.1 Nucleos Ativos de Galaxias . . . . . .. .. ... ... ..... 13
2.2 Remanescentes de Supernova . . . . . . .. .. ... L. 14
2.3 Pulsares . . . . . . .. 17
2.4 Outras Fontes . . . . . .. .. ... . ... ... 18

241 Burstsderaiosy . . ... ... o 18
2.4.2 Fontes nao identificadas pelo EGRET . . . . . ... .. 19
2.4.3 Microquasares . . . . . . ..o 19

3 Técnica de Observagao 21
3.1 Cascatas Eletromagnéticas . . . . . . . .. ... .. .. .... 22
3.2 Chuveiros Hadronicos . . . . . . . . . . .. .. .. ... .... 23
3.3 Radiacio Cerenkov . . . . . ... ... ... ..., 24
3.4 Telescopios de luz Cerenkov . . . . . . ... ... ... ..., 26

3.4.1 Espelho Refletor . . . ... ... ... .. ....... 26
3.4.2 Camara de Fotomultiplicadoras . . . . .. .. .. ... 28
3.4.3 Nova Geracgao de Telescopios . . . . . . .. .. .. ... 28

4 Simulacao de Chuveiros Atmosféricos 34

4.1 Simulacio da luz Cerenkov . . . . . . .. ... ... ... .. 36
4.1.1 Modificacdes na geracao de luz Cerenkov pelo CORSIKA 37
4.1.2  As simulagoes deste trabalho . . . . . . ... ... ... 42

Simulacao do telescépio . . . . .. ... ... ... 44



CONTEUDO 9

5 Distincao da Particula Primaria 45
5.1 Parametros de Hillas . . . . . .. ... ... ... ....... 47
5.2 Tempo de Chegada . . . . . .. ... ... .. ... ...... 50

5.2.1 Baixas Energias (30 GeV a5 TeV) ... ... ..... 53

Novos Parametros de Caracterizacao e Critérios de Corte 55
Dependeéncia do Parametros com o Angulo de Incidéncia 60
Dependeéncia dos Parametros com a Energia do Primdrio 62
Dependéncia dos Parametros com a Distancia entre o

Ponto de Impacto e o Telescépio . . . . . .. 62

Dependéncia dos Parametros com a Forma do Espelho 66

5.2.2 Altas Energias (10 a 50 TeV) . . .. ... ... .. .. 67

6 Conclusoes 72
A Teoria de Emissdo de Luz Cerenkov 76
A.1 Baixas Velocidades . . . . .. .. ... ... ... ... ..., 80
A.2 Altas Velocidades . . . . . . . .. . ... ... ... 81

B Definicao dos Parametros de Hillas 83



Lista de Figuras

1.1

2.1
2.2

3.1
3.2

3.3

3.4
3.5

3.6
3.7

3.8

3.9

Esquema ilustrando as varias técnicas de detecgao e seus intervalos
de operacdo em energia. . . . . . . . .. ..o o 8

Espectro de emissao da Markarian 421 [29]. . . . . . .. ... .. 15
Espectro de alta energia da Nebulosa de Caranguejo [31]. As linhas
pontilhadas sdo ajustes aos dados do Whipple. . . . . . . . . . .. 16

Esquema do desenvolvimento de um chuveiro iniciado por hddron. 21
Exemplo da distribuicao longitudinal de elétrons e pdsitrons em
um chuveiro iniciado por gama com energia igual a 1 TeV. Dados
simulados pelo programa CORSIKA. . . . . . .. .. .. ... .. 23
Tlustracao da emissiao de luz Cerenkov via construcio de Huygens.
O desenho foi feito para uma particula viajando a velocidade v, =
0.99¢ em um meio com indice de refracao igual a 1.15, resultanto
em @ =30° . . . . . . 25
Observatério Whipple. . . . . . . . . .. .. oo 28
Tlustracao da geometria de reflexao de um telescépio com arranjo
Davies-Cotton (Didmetro = 10 m e Foco = 12 m). A figura mos-
tra raios incidentes a 1.5° em relacao ao eixo do espelho e suas
respectivas reflexdes incidindo sob o mesmo ponto na camara de
fotomultiplicadoras. . . . . . . . . . ... ... ..o 29
Esquema do espelho esférico do telescopio Whipple. . . . . . . . . 29
Refletividade dos espelhos no telescopio Whipple. Dados medidos
por G. Sembroski para a colaboracio Whipple/VERITAS. . . . . . 30
Eficiéncia quantica das fotomultiplicadoras utilizadas no Obser-
vatério Whipple (Hamamatsu R1398HA com janela UV). Medidas
realizadas por G. Sembroski para a colaboragao Whipple/ VERITAS. 31
Exemplo da reconstrucao do ponto de impacto utilizando o sinal
registrado por 7 telescépios de luz Cerenkov [9]. . . . . . . . . .. 33



LISTA DE FIGURAS 4

3.10 Exemplo da reconstrucao da direcao de chegada utilizando o sinal

4.1
4.2

4.3

4.4

4.5

5.1

5.2
5.3
5.4

5.5
5.6

5.7
5.8

registrado por 7 telescépios de luz Cerenkov [9]. . . . . . . . . .. 33

Esquema da producao de luz Cerenkov no programa CORSIKA . . 38
Exemplo da Absorc¢ao Atmosférica modelada pelo MODTRAN pa-
ra as condigoes climaticas de uma atmosfera tropical, zona urbana,
atividade vulcanica moderada e sem chuva ou nuvens. A proba-
bilidade de um féton nao ser absorvido pela atmosfera e atingir o
nivel do mar é dada pelo logaritmo de -CA (Coeficiente de Absor¢ao) 39
Distribuicao do comprimento de onda dos fétons que foram detec-
tados apds sofrerem AA, REeEQ.. . . . . .. .. ... ... 41
Exemplo da reducao de informacao sobre o desenvolvimento de um
chuveiro quando as absorc¢oes sao aplicadas. O grafico da esquerda
mostra todos os fétons Cerenkov emitidos e o grafico da direita
mostra o mesmo chuveiro apés a aplicagdo da AA, REe EQ. . . . 42
Disposicao dos telescépios nas simulacoes da tabela 5.2. . . . . . . 43

Exemplo de imagem eliptica formada na cidmara por um chuveiro
simulado com energia 3.1 TeV e gama primdrio. Os eixos mostram

distancias em c¢m em relacao ao centro da camara. . . . . . . . . . 47
Formagao da imagem eliptica na camara de fotomultiplicadoras. . 48
Pardmetros de Hillas. . . . . . . . . . . . ... ... .. ..... 49

Componentes da distribuicio temporal de fétons Cerenkov ilus-
trando a existéncia de um pico anterior, provindo da parte ha-
dronica, em um chuveiro iniciado por préton. Chuveiros simulados
extraidos da biblioteca listada na tabela 5.2. . . . . . . . . . . .. 02
Desenho ilustrando a definicdo dos pardmetros TA, LTMA e TD. . 53
Perfil mais freqiiente de distribuicio temporal de fétons Cerenkov
gerados por chuveiros com gamas e protons primdarios com energia

Distribuicao dos parametros de distincdo. . . . . . . . . . . . .. o6
Distribuicao dos novos parametros de distincao. . . . . . . . . .. o7



LISTA DE FIGURAS 3

5.9

5.10

5.11

5.12

5.13

5.14
5.15

5.16

B.1

Estudo do fator de qualidade (FQ), considerando um nimero total
de 100 chuveiros iniciados por gamas e 100 chuveiros iniciados por
préotons. A primeira figura mostra a variacdo do fator de qualidade
com o ntiimero de prétons (N,,) e gamas (Ny) identificados como
gamas por um método hipotético. A segunda figura é uma visio
superior da primeira. A ultima figura mostra um corte da segunda
com alguns pontos marcando os valores dos métodos que serao
propostos a seguir e outros cujas referéncias estao citadas. . . . . . 29
Variacao dos parametros de selecio com a inclinacao do chuveiro.
A linha verde com simbolo * representa chuveiros iniciados por
prétons e a linha vermelha com simbolo o representa chuveiros
iniciados por gama. Todos os chuveiros sao incidentes sobre o
telescépio com energia do primdrio iguala 1 TeV. . . . . . . . .. 61
Variacao dos pardmetros de selecio com a energia do primério.

A linha verde com simbolo *

representa chuveiros iniciados por
prétons e a linha vermelha com simbolo o representa chuveiros
iniciados por gamas com @ =0°. . . . . . ... ... ... 63
Variacao dos parametros de selecao com a distancia do ponto de
impacto do chuveiro. A linha verde com simbolo * representa chu-
veiros iniciados por prétons e a linha vermelha com simbolo o repre-

senta chuveiros iniciados por gama. Todos os chuveiros simulados

Exemplo da variacao da largura da distribui¢ao temporal em fun¢ao

da distancia entre o telescépio e o ponto de impacto do chuveiro.
Energia do primario igual a 1 TeV - Chuveiro iniciado por gama
incidente na vertical. . . . . . . .. ..o Lo 65
Perfil temporal tipico para trés arranjos geométricos de telescopios. 68
Diferencas entre gamas, protons e ferros primarios. A primeira

linha mostra a distribuicao temporal sobreposta dos 50 chuveiros

de cada tipo de primério simulados a 50°. Na segunda linha esta

a distribuicdo do parametro Tempo de Ascensdo e na terceira o
parametro Largura Maxima a Meia Altura. . . . . . . . . .. .. 70
Visualizacao dos cortes aplicados nos chuveiros simulados. O retangulo
mostra os chuveiros identificados como iniciados por gamas para
prétons, ferros e gamas primarios com energia de 30 GeV. . . . . . 71

Definicao geométrica dos Parametros de Hillas. . . . . . . . .. 85



Lista de Tabelas

1.1

2.1

3.1

3.2

5.1

5.2

5.3

Alguns dos observatérios de luz Cerenkov em operacao. Os niimeros
entre parénteses representam ampliacoes em execugdo. . . . . . . .

Dados de alguns pulsares emissores de gama com energia TeV.

Exemplo do niimero de fotomultiplicadoras, abertura, forma e foco
de alguns telescépios de luz Cerenkov . *O experimento CLUE
utiliza uma cdmara de gis ao invés de fotomultiplicadoras. Na
equacao f =d/r, d é a distancia focal e r é a abertura do espelho.
Principais caracteristicas dos telescépios de luz Cerenkov em cons-
truGgao. . . . ..

Comparagao entre o nimero de mions produzidos em chuveiros
iniciados por gamas e prétons que atingiram 1390 m de altitude.
Numero e energia dos chuveiros simulados. Foram simulados os
nimeros correspondentes as energias para gamas e para prétons
primdrios incidentes verticalmente na atmosfera. . . . . . . . . ..
Numero de chuveiros aceitos pelos cortes em diferentes telescopios.

18

27

32

46

54
67



Capitulo 1

Introducao

1.1 Historia da Astronomia de Raios Gamas

Em 1912, Victor Hess [1] utilizou um balao para transportar seus experimen-
tos a grandes altitudes (= 5 km) e mostrou que a corrente numa camara de
ionizacao aumentava com a altura, comprovando a existéncia de radiacao io-
nizante vinda de fora da Terra. Desde entao grande esforco tem sido realizado
na tentativa de compreensao do fenémeno.

Grande progresso foi alcancado desde a descoberta até os dias atuais. No
entanto, ainda sao muitos os mistérios envolvendo os modelos de emissao e
propagacao dos raios cosmicos.

Hoje sabemos que a radiacao césmica é composta por prétons, nicleos
de hélio, de oxigenio, de ferro, raios gamas etc e que o espectro de energia
estende-se por 12 décadas (10°® a 10% eV).

Devido a extensao do espectro de energia e a variabilidade de particulas
incidentes, varias técnicas de medidas sao necessarias. Entre as mais utili-
zadas estio os conjuntos de cintiladores e tanques de luz Cerenkov (Haverah
Park, AGASA, Yakutsk etc), os detectores de fluorescéncia (Fly’s Eye, Hi-
Res etc), os telescépios de luz Cerenkov (Whipple, HEGRA, Crimea etc),
satélites e baldes. A figura 1.1 mostra um esquema delimitando os intervalos
de operacao de cada técnica utilizada.

Apesar das dificuldades na explicacao de modo satisfatério dos modelos
de emissao, é consenso que os raios césmicos sao produzidos em algum ob-
jeto energético, tais como nicleos ativos de galdxias, pulsares, supernovas,
galdxias em colisao etc.
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"topo da atmosfera"

Y.p,Fe...

1 - Baldes e satélites:
deteccio direta do primario

Y. p, Fe...

2 - Telescépios de luz Cerenkov:
deteccido de fétons Cerenkov

3 - Arranjo de detectores:

deteccio direta das particulas
4 - Detector de fluorescéncia %

5 11 14 20
10 eV 10 eV 10 eV 10 eV

Figura 1.1: Esquema ilustrando as vdrias técnicas de detecgao e seus intervalos
de operacao em energia.

Durante o percurso da fonte até a Terra, as particulas sao continuamente
desviadas pelos campos magnéticos galaticos e extra-galaticos. Conseqiien-
temente, a informacao precisa sobre a direcao original da fonte é perdida.

Néutrons, neutrinos e radiacao eletromagnética, por nao possuirem carga,
nao sofrem desvio. Neutrons livres sao instdveis e decaem via decaimento
B em prétons. Como o tempo de vida média no sistema de referéncia do
neutron é de aproximadamente 15 minutos, néutrons de fontes astronomicas
s6 poderiam chegar a Terra se fossem muito energéticos.

Neutrinos sao extremamente dificeis de detectar e exigem a construcao
de caros experimentos. Por outro lado, a radiacao eletromagnética nao sofre
desses problemas; entretanto, estudos da radiacao eletromagnética de baixa
energia (fétons no intervalo éptico e de radio) apenas oferecem evidéncias
indiretas dos processos nas fontes de altas energias. A importancia do desen-
volvimento da astronomia de raios gama foi ressaltada por Philip Morrison [2]
em 1958, ao enfatizar a caracteristica de ser o iinico método de estudo direto
e sem influéncia de desvios na direcao de chegada dos processos astrofisicos
de altas energias.

Assim, em 1960 foi construido o primeiro observatério de raios gama na
Criméia pelo Instituto Lebedev de Moscou. O observatério, que estudou
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aproximadamente 10 das principais fontes, era formado por doze telescépios
de espelhos parabdlicos arranjados em grupos de quatro [3] e esteve em ope-
racao até 1963 [4].

Outros dois observatdrios, baseados na detecgao de mions e elétrons com
seus tempos de chegada, entraram em funcionamento na década de 60. Um
arranjo de detectores esteve em operagao no Monte Chacaltaya [5] e outro em
Lodz, Polonia [6]. Dados posteriormente reanalisados mostraram evidéncias
de deteccao de Vela X-1 e Centaurus X-3 nas medidas realizadas no Monte
Chacaltaya.

Na década de 70, foram lancados os satélites SAS-2 e COS-B, que fize-
ram as primeiras medidas de gamas de altas energias, além de mostrarem
evidéncias de 25 fontes pontuais, incluindo a Nebulosa de Caranguejo. Na
mesma época foi construido o observatério Whipple no Monte Hopkins, Ari-
zona, cujas medidas confirmaram a emissao pulsada de gamas com energia
TeV e realizou o estudo de outros 27 objetos no periodo de 1969 a 1971 [7].

A partir de entao, o nimero de objetos estudados foi aumentando, assim
como os limites de operacao em energia e fluxo mensuraveis dos equipa-
mentos. Em 1975 a galéxia ativa Centaurus A tornou-se a primeira fonte
com energia TeV extra-galdtica a ser detectada e em 1981 a confirmacao da
emissao de gamas com mesma energia pela Cygnus X-3, determinada por trées
grupos independentemente, foi o marco para o reconhecimento do potencial
de estudo da astronomia gama.

1.2 Telescépios de luz Cerenkov

Na década de 80 os telescépios de luz Cerenkov provaram ser a técnica mais
eficiente para o estudo das fontes de raios gama, gracas a boa resolucao
angular e as grandes areas efetivas de colecao.

Para baixas energias (até aproximadamente 50 GeV), o fluxo de particulas
é grande o suficiente para possibilitar medidas diretas com instrumentos de
pequena drea coletora (satélites e baldes). O satélite chamado, em inglés,
de Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO) foi o mais importante ins-
trumento de medida para essa faixa de energia mas suas descobertas ainda
necessitam de estudos mais detalhados.

Para energias acima de 50 GeV o fluxo de gamas diminui consideravel-
mente e medidas diretas ja nao sao mais possiveis. Os telescopios de luz
Cerenkov utilizam o fator multiplicativo dos chuveiros atmosféricos extensos
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Observatério | Area de Deteccio | Limiar En. (GeV) | Localizacio

Whipple 75 m? 200 EUA
CAT 17 m? 190 Franca

CANGAROO 11.3 m? 1000 Austrélia

HEGRA 8.5 m? x5 1000 Espanha
Telescope Array 6 m?x 7 600 EUA

Durham 42 m? 200 Australia
CELESTE 1000 (2000) m? 60 (30) Franca
STACEE 1230 (2500) m? 75 (50) EUA
TATIC 9.5 m? x 4 1000 India

Tabela 1.1: Alguns dos observatoérios de luz Cerenkov em operagao. Os niimeros
entre parénteses representam ampliacoes em execucao.

para superar essa dificuldade.

Ao penetrar na atmosfera, um raio gama energético interage com um
nucleo, dando origem a uma reagao em cadeia. Uma boa descrigao do desen-
volvimento do chuveiro e da histéria da astronomia gama pode ser encontrada
em [8].

Grande parte das particulas produzidas em um chuveiro atmosférico viaja
com velocidade maior do que a velocidade da luz no ar (v > ¢/n, com n indice
de refracdo do ar) e por isso emitem radiacao Cerenkov (ver apeéndice A).

A passagem de um chuveiro produz um pulso de luz Cerenkov de duracio
média de 15 ns, que pode ser detectado pelos espelhos e refletido até as
fotomultiplicadoras de um telescépio.

O sucesso da técnica deu-se em parte pelo aperfeicoamento do método de
distingao de chuveiros iniciados por prétons e gamas, conhecido por Imaging
Atmospheric Cerenkov Technique, o qual se baseia na forma da imagem na
camara de fotomultiplicadoras para distinguir gamas e protons primarios.

A utilizacao da Técnica de Imagem pelo Observatério Whipple e as sub-
seqiientes descobertas viabilizadas pelo método serviram de impulso para a
construcao de novos observatorios. A tabela 1.1 mostra uma coletanea dos
observatorios em operacao.

Esses observatorios vem realizando medidas precisas de niticleos ativos de
galdxias, remanescentes de supernovas etc que permitem restricoes impor-
tantes nos modelos de emissao de particulas.
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No entanto, melhores instrumentos e técnicas sao necessarios para a com-
preensao definitiva de tais fenomenos. Hoje encontra-se em construcao a nova
geracao de telescépios de raios gama, da qual os observatérios VERITAS!,
MAGIC? e HESS? [9, 10, 11] sao os principais representantes, e o satélite
GLAST (Gamma-ray Large Area Space Telescope), com langamento previsto
para 2004.

Com os novos telescopios planeja-se ampliar a area de colecao de fotons,
diminuir o limite inferior de energia medido, melhorar a reconstrucao da ener-
gia, melhorar a precisao da determinacao da direcao de chegada e aumentar
o campo de visao, a fim de estudar os limites de espectro e fluxo dos objetos
emissores. Para tal, novos métodos de reconstrucao e analise de dados serao
extremamente necessarios.

A melhoria das técnicas de reconstrucao e a elaboracao da geometria dos
telescopios dependem diretamente de simulacao de Monte Carlo, na qual os
parametros dos telescépios podem ser testados e optimizados.

Assim, novas hipdteses de distin¢ao de particula primaria, reconstrucao
de energia e arranjos de telescopios vem sendo testadas por varios grupos,
com o intuito de melhorar cada vez mais a qualidade das observacgoes, para
que, com a juncao dos esforcos, possamos alcancar o status que permita
um avanco significativo na compreensao dos fenomenos em objetos celestes
altamente energéticos.

'VERITAS = Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System
MAGIC = Major Atmospheric Gamma Imaging Cerenkov
3SHESS = High Energy Stereoscopic System



Capitulo 2

Motivacao Cientifica

Como dito no capitulo anterior, a motivacao histérica para a utilizacao da
astronomia gama reside na caracteristica dos raios gamas nao serem desviados
pelos campos eletromagnéticos existentes no espago galatico.

Atualmente, os telescépios de luz Cerenkov sdo os instrumentos que pro-
porcionam o estudo mais detalhado das fontes de raios gamas. Medidas pre-
cisas do fluxo de emissao e posicionamento de objetos, como os nticleos ativos
de galaxias, tém contribuido significantemente para a restricao de possiveis
modelos de emissao de raios cosmicos.

No entanto, a explicacao dos processos de aceleracao e da propagacao de
raios c6smicos ainda representa um desafio. Recentemente, medidas [12, 13,
14, 15, 16] comprovaram a existéncia de particulas incidentes na atmosfera
com energias acima de 10%° eV.

Tais observacoes sao completamente inesperadas, pois a interacao das
particulas carregadas com a radiagao eletromagnética de fundo (2.7 K) reduz
a energia dos raios cosmicos durante seu percurso da fonte até a Terra.

Uma combinacao de consideragoes expressas pelo corte GZK (K. Greisen
[17], G.T. Zatsepin e V.A. Kuz'min [18]) e por estudos do tamanho das fontes
e seus campos eletromagnéticos [19] conclui que nao deveriamos observar
raios césmicos com energias superiores a 4 x 10! eV.

O Observatorio Auger, em construcao, foi projetado para abordar esse
problema e entrard em funcionamento no segundo semestre de 2001.

Mesmo para energias mais baixas (10 TeV) existem intimeras controvérsias
sobre os processos de aceleracao de raios gamas. Uma revisao dos modelos
de aceleracao nessa faixa de energia pode ser encontrada em [20].

Apesar das incertezas, todos os modelos baseiam-se na existéncia de um

12
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objeto celeste energético e através de diferentes fenomenos fisicos: espalha-
mento Compton, emissao sincrotron, decaimentos etc, procuram descrever o
fluxo de energia detectado.

Os objetos mais estudados como possiveis fontes de raios césmicos sao os
nucleos ativos de galdxias, pulsares e os remanescentes de supernova. A defi-
nigao desses objetos também envolve, na maioria das vezes, um buraco negro,
uma estrela de néutrons ou outro objeto energético. As diferentes denomi-
nacoes dependem da maneira como esses objetos queimam seus combustiveis
e do ambiente em que eles se encontram [21]. No entanto, as nomenclaturas
se confundem e os limites se superpoem, fazendo com que a Nebulosa de Ca-
ranguejo, por exemplo, seja freqiientemente referida como um remanescente
de supernova com um pulsar associado originado de uma estrela de neutrons.

Apenas alguns desses objetos foram estudados pelos observatorios de luz
Cerenkov. Em particular, o experimento EGRET! dentro do satélite CGRO,
ja detectou aproximadamente 70 fontes que ainda nao puderam ser explo-
radas devido a baixa resolugao angular do experimento e que devem ser
estudadas pelos observatérios de luz Cerenkov nos préximos anos.

2.1 Ntcleos Ativos de Galaxias

A forma de classificacao de galaxias mais utilizada é o sistema de Hubble,
que tem como principal parametro de classificacao a forma geométrica da
galdxia. Nesse sistema, as galdxias sao divididas em dois grandes grupos:
Regulares e Irregulares.

As galédxias regulares sao classificadas de acordo com a disposicao dos
seus componentes em espirais, elipses etc. A maior parte da luz emitida por
essas galaxias é de origem estelar.

Por outro lado, as galaxias irregulares apresentam emissao de tipo apa-
rentemente nao estelar. Ao contrario das galdxias regulares, a luminosida-
de dessas galaxias ativas é concentrada no centro, possuem fortes linhas de
emissao e variam em intensidade em pequenos intervalos de tempo.

Observagoes de algumas galdxias com nicleos ativos mostraram a pre-
senca de jatos expelidos da regiao central com velocidades superluminais.

Diferencas sutis no espectro de emissao determinam diferentes subclasses
de galdxias com nicleo ativo. Entre as principais estao os quasares, os objetos

'EGRET = Energetic Gamma Ray ExperimenT (20 keV a 30 MeV).
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Bl Lac, os objetos OVV? e as galdxias do tipo Seyfert. Bl Lacs e OVVs sdo
referidos coletivamente como blazares.

No entanto, a mais util classificacao das galdxias de nicleos ativos baseia-
se na natureza da emissao de radio. Os Bl Lacs, OVVs e alguns tipos de
quasares sao grandes emissores de radiagao no comprimento de onda de radio,
enquanto que as Seyfert e a maioria do quasares apresentam emissao de radio
com intensidade de algumas ordens de grandeza menor.

Uma descrigao detalhada de cada subclasse pode ser encontrada em [22].

A deteccao de niicleos ativos de galdxias por observatérios de luz Cerenkov
limita-se a trés objetos do tipo Bl Lac, que sao a Markarian 421 [23], a
Markarian 501 [24] e o 1ES 2344+4514. A Markarian 501 foi o primeiro
objeto descoberto por um telescépio de luz Cerenkov (Whipple) por possuir
fluxo abaixo do detectavel pelo EGRET.

O espectro de emissao caracteristico de Bl Lacs apresenta dois picos
(ver figura 2.1). Acredita-se que o primeiro pico é produzido por radi¢ao
sincrotron das particulas nos jatos. A segunda componente, de energia mais
alta, entretanto, ainda nao foi satisfatoriamente explicada, embora varios
modelos tenham sidos propostos, entre eles o auto espalhamento Compton
de emissao sincrotron [25, 26], o espalhamento Compton de f6tons no disco
de acresgao [27] e as cascatas produzidas por prétons de altas energias [28].

Medidas do final do espectro de emissao dos Bl Lacs sao os mais fortes
testes para os modelos propostos. Essa faixa de energia s6 pode ser estudada
pelos telescépios de luz Cerenkov. Atualmente os dados da regifo de energia
TeV ja impoem fortes restricoes aos modelos de espalhamento Compton de
fétons externos e cascatas produzidas por protons, porém nenhuma conclusao
é possivel. Para que possamos restringir ainda mais os modelos de emissao
necessitamos determinar mais precisamente o espectro acima de TeV dos
nucleos ativos de galdxias.

2.2 Remanescentes de Supernova

Supernova é o nome dado ao fenomeno que ocorre quando estrelas ou sistemas
bindrios de estrelas, devido ao acimulo de massa e fim do combustivel nu-
clear, sofrem um grande aumento da pressao interna, que resulta no colapso
do seu ntcleo e ejecao violenta de matéria.

2Sigla em inglés para Optically Violent Variables.
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Figura 2.1: Espectro de emissao da Markarian 421 [29].

Remanescente de supernova é a massa expelida pela explosao, que po-
de se organizar preferencialmente de duas maneiras: formando uma camada
esférica ou distribuindo uniformemente sua massa (Plerionica). Ainda exis-
tem os remanescentes de tipo misto, que apresentam uma concentracao de
massa em camada, mas mostram emissao difusa na parte interna. E possivel
que remanescentes plerionicos circundados por camada sejam um estagio da
evolucao dos objetos até que a massa dispersa se aglomere, caracterizando
um remanescente de camada.

A Nebulosa de Caranguejo é o remanescente de supernova mais estudado
até o presente. A supernova aconteceu em 1054 e foi relatada por um grupo
de astronomos chinés e outro japones.

O remanescente foi detectado pela primeira vez em 1731 por John Bevis
e posteriormente por Charles Messier, cuja observacao deu inicio ao catalogo
de mesmo nome. Medidas mais recentes comprovaram a existéncia de um
pulsar associado.

A Nebulosa de Caranguejo também foi a primeira fonte emissora de ga-
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Figura 2.2: Espectro de alta energia da Nebulosa de Caranguejo [31]. As linhas
pontilhadas sdo ajustes aos dados do Whipple.

mas acima de 1 TeV detectada e apresenta o mais estavel fluxo entre os
objetos descobertos. Por isso, ela se tornou a unidade de medida de fluxo em
astronomia gama.

Além de raios gama, a Nebulosa ¢ fonte ativa em varios outros intervalos
de comprimentos de onda (éptico, radio, raio X) e recentemente medidas
realizadas pelo observatério CANGAROO [30] encontraram evidéncias de
emissao a 50 TeV, tornando-se o evento gama de mais alta energia detectado
com grande significancia.

Um passo crucial para o entendimento dos processos de emissao e dos
campos magnéticos em remanescentes de supernova ¢ a medida do espectro
de energia acima de TeV. Observacoes da Nebulosa de Caranguejo pela co-
laboracao Whipple mostram um espectro de energia TeV que concorda com
a hipétese de emissao via espalhamento Compton inverso.

Deteccoes de gamas com energia TeV do objeto SN1006 pela colaboracao
CANGAROO também concordam com a producao de gamas através de es-
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palhamento Compton inverso de elétrons em jatos. Portanto, ao contrario
do que acreditavamos até entao, temos evidéncias contrarias a aceleracao de
raios césmicos em remanescentes de supernova. Tal hipétese seria confirma-
da pela deteccao de gamas, cujo espectro correspondesse ao decaimento de
7Y vindo de hédrons energéticos.

No entanto, nenhuma observacao é conclusiva e medidas mais precisas do
espectro poderao resolver entre os modelos de emissao de raios gamas, for-
necendo indicios concretos dos processos de emissao de raios cosmicos. Além
disso, raios cosmicos podem ser produzidos por ondas de choque expelidas
na explosao da supernova que durante a propagacao aceleram as particulas,
0 que nao exigiria um espectro de raios gamas condizente com protons nos
jatos.

2.3 Pulsares

Pulsares tem como principal caracteristica emissoes pulsadas de comprimento
de onda de radio com periodo extremamente regular (constante por uma
parte em 10® na maioria dos objetos).

Os modelos mais aceitos para pulsares admitem uma estrela de néutrons
girando com freqiiéncia igual a dos pulsos. Entretanto, algumas outras carac-
teristicas dos pulsares permanecem inexplicadas, tais como os pulsos gigantes
que aparecem uma vez em aproximadamente dez mil pulsos com intensida-
de mil vezes maior, pulsos nulos e mudancas de freqiiéncia repentinas com
rapido retorno ao modo normal de emissao.

Uma tendéncia de aumento do periodo de oscilacao tem sido associada ao
envelhecimento dos pulsares, permitindo um calculo extrapolativo da idade
dos objetos.

Pulsares sao considerados candidatos a emissores de raios césmicos, pois
as particulas carregadas que dao origem ao pulso eletromagnético sao supos-
tas altamente energéticas. Isso implicaria que raios césmicos sao fenomenos
mais locais no tempo do que acreditamos e sugeriria uma anisotropia na
direcao de chegada até entao nao confirmada.

Porém, essa hip6tese também sugere uma composicao de massa diferente
da encontrada no meio estelar normal, dado que a matéria ja sofreu impor-
tantes mudancas nucleares no desenvolvimento de uma estrela de néutrons.

De modo geral, aproximadamente 500 pulsares foram observados no com-
primento de onda de radio e apesar do numero de medidas abundantes, a
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PSR 0531 PSR 0833 PSR 1953 PSR 1802

(Caranguejo)  (Vela) (6ms)
Periodo (ms) 33.1 89.2 6.1 112.5
Distancia (kpc) 2 0.5 3 2.7
Idade (anos) 944 10* ? ?

Tabela 2.1: Dados de alguns pulsares emissores de gama com energia TeV.

maioria dos fenomenos de aceleracao continua inexplicada. Na verdade, a
emissao em comprimentos de onda de radio representa pequena fragao (107°)
da energia emitida por pulsares e provavelmente os processos aceleradores de
radiacao nessa faixa de energia nao sao os mesmos que geram gamas € raios
césmicos de altas energias.

Os modelos mais considerados de producao de gamas envolvem radiacao
sincrotron e espalhamento Compton de elétrons nas proximidades da estre-
la de néutrons. Todavia, o local de aceleracao de elétrons ja constitui um
problema nao explicado. Isso porque os elétrons necessitam estar proximos
a estrela de néutrons para usufruirem de altos campos magnéticos, mas nao
muito proximos, pois a densidade do campo nao deixaria os gamas escapa-
rem, causando producao de pares.

No presente momento, todas as consideracoes sao baseadas nas escassas
medidas de gamas com energia de poucos TeV. Contudo, observagoes de mais
altas energias (PeV) exigiriam uma completa reestruturagao dos modelos,
como foi proposto em [32].

2.4 QOutras Fontes

Os principais objetos de estudo dos observatérios de luz Cerenkov sao os
nucleos ativos de galaxias e os remanescentes de supernova, mas um grande
conjunto de fontes pode ser observado por esses instrumentos.

2.4.1 Bursts de raios 7y

Bursts de raios gama sao emissoes de grande intensidade e pequena duragao
que apresentam distribuicao espacial uniforme. Os Bursts téem duragao no
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intervalo 30 ms a 1000 s com grande variabilidade de perfis temporais. Cons-
tituem um dos fenomenos menos compreendidos em astrofisica na atualidade.

Observacoes recentes de radiacao com comprimento de onda de raios X e
6ptico pelo BATSE? confirmaram a hipétese de que os Bursts sao de origem
extragaldtica. Em 1994 um pulso de raios gamas de energia 18 GeV foi
detectado 90 minutos apés a observagdo de um Burst pelo BATSE [33],
mostrando que raios gama de energia GeV podem representar um papel
importante nos processos de emissao.

A nova geracao de observatérios de raios gama alcancara limiar inferior
de alguns GeV e devido a grande precisao angular quando comparado aos
satélites, os telescopios de luz Cerenkov proporcionario técnica efetiva de
estudo de Bursts de raios gama.

O acoplamento das observaces dos telescépios de luz Cerenkov com as
medidas do satélite GLAST sera a ferramenta de estudo mais promissora ja
utilizada no estudo dos Bursts de raios gamas que, sem duvida, proporcionara
grandes avangos no entendimento dos fenémenos de emissao.

2.4.2 Fontes nao identificadas pelo EGRET

O experimento EGRET fez medidas de busca por fontes de raios gamas
e deixou uma heranca de aproximadamente 70 possiveis fontes detectadas,
mas ainda nao exploradas, ja que a baixa resolucao do experimento, que é
da ordem de 1° para objetos como a Markarian 421, nao permite estudos
detalhados dos objetos.

Os objetos detectados pelo EGRET a grandes latitudes galaticas apre-
sentam emissao similar a nucleos ativos de galdxia, enquanto os objetos na
dire¢ao do centro galdtico mostram-se como remanescente de supernova. No
entanto, o nimero de fontes nao estudadas é tao grande que novos tipos de
objetos sao esperados.

2.4.3 Microquasares

O termo microquasar tem sido utilizado para caracterizar fontes galaticas
superluminais devido a similaridade com nicleos ativos de galdxias, que sao
0s unicos emissores superluminais conhecidos.

SBATSE: Burst And Transient Source Fxperiment. Experimento contido no satélite
CGRO.
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Esses objetos foram estudados no comprimento de onda de raio X [34, 35]
e mostram a producao de radiacao em jatos relativisticos em sistemas bindrios
formados por buracos negros e estrelas companheiras massivas.

Os modelos de emissao propostos prevéem emissao de raios gamas de ener-
gia TeV. Recentemente uma tentativa de observacao do objeto GRS1915+4105
pela colaboragao HEGRA foi publicada [36], confirmando essa possibilidade,
mas nao comprovam definitivamente a existéncia de gamas de energias TeV,
dado que os resultados ainda sao ambiguos.



Capitulo 3

Técnica de Observacao

Neste capitulo apresentarei uma breve discussao sobre o desenvolvimento ge-
ral dos chuveiros atmosféricos extensos e suas principais componentes. Em
seguida, mostrarei como os telescépios de luz Cerenkov disponibilizam as in-
formacoes essenciais para a reconstrucao dos chuveiros e como a nova geracao
de telescopios pretende melhorar a precisao e aumentar o intervalo abrangido
no espectro de energia.

Descrigoes detalhadas da fisica de chuveiros atmosféricos podem ser en-
contradas em [37, 38, 39].

Primdrio

Figura 3.1: Esquema do desenvolvimento de um chuveiro iniciado por hddron.

21
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Ao penetrar na atmosfera terrestre, prétons, gamas e outros nicleos de
atomos, interagem com um atomo na atmosfera e iniciam uma reacao em
cadeia chamada chuveiro atmosférico.

3.1 Cascatas Eletromagnéticas

Quando a particula priméria de um chuveiro é um gama ou um elétron, o
desenvolvimento do chuveiro é quase que totalmente resultante de interacoes
eletromagnéticas.

Ao interagir com o campo de um nicleo na atmosfera, um gama produz
um par e"e’, que conseqilentemente emitem radiacdo de alta energia via
Bremsstrahlung. Os fétons emitidos por radiacao de freamento produzem
outros pares e e’ estabelecendo a reacao em cadeia que forma a cascata.

Cascatas eletromagnéticas também sao formadas em chuveiros iniciados
por prétons e niicleos de atémos!. Interacdes nucleares entre as particulas
incidentes e os atomos produzem pions neutros energéticos. O principal
modo de decaimento do 7° (98%) ¢ 7 — v + 7. Esse processo inicia a
cascata eletromagnética em chuveiros hadronicos, que se desenvolve a partir
dos gamas vindos do 7.

Além de perderem energia via Bremsstrahlung, elétrons e pdsitrons pre-
sentes nas cascatas também interagem com a matéria, dissipando energia
que ioniza os atomos do meio. A perda de energia por freamento é o fator
mais importante para elétrons com energias acima de 84 MeV. Na energia
critica (e, = 84MeV'), as perdas por ionizagao e freamento se igualam em
importancia e a cascata atinge seu maximo.

Abaixo da energia critica a perda por ionizagao supera a criacao de fétons
via Bremsstrahlung e a cascata comeca a morrer.

A profundidade em que a cascata possui o numero maximo de particulas
pode ser escrita em funcao da energia do primério (Ey) pela equagao:

Xpaw A Xoln 2 (3.1)
6C

na qual X, é o comprimento de radiacao.

O nimero de elétrons ou pésitrons no maximo do chuveiro pode ser ex-
presso por:

! Usarei o termo chuveiros hadronicos para referir-me aos chuveiros iniciados por prétons
e ntcleos de dtomos.
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Figura 3.2: Exemplo da distribuigao longitudinal de elétrons e pdsitrons em um
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programa CORSIKA.

0.31 Ey

Jin 2 - 0.18 €

O angulo de producao de particulas em processos de Bremsstrahlung e de
producao de pares é pequeno, resultando em um momento transverso com
valor tipico de aproximadamente 1 MeV/c. Portanto, a distribuicao lateral
das cascatas é resultado quase que exclusivo de multiplos espalhamentos Cou-
lombianos de elétrons e pésitrons. Comparativamente, chuveiros hadronicos
sao mais espalhados lateralmente, posto que interacoes hadronicas oferecem
grande momento tranverso (da ordem de centenas de MeV/c).

Npoz =~ (3.2)

3.2 Chuveiros Hadronicos

Em chuveiros hadronicos as interagoes nucleares produzem grande quantida-
de de 77 e 7~. Esses tém tempo de vida médio de 2.6 x 1078 s e decaem
pelos seguintes processos:
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O decaimento é o processo mais provavel para energias inferiores a 100
GeV. Acima dessa energia podem ocorrer interagoes hadronicas com os nucleos
da atmosfera.
Os muons gerados no decaimento tém energia suficiente para atravessarem

a atmosfera praticamente sem perdas. O muon tem tempo de vida médio de
2.2 x 107% s, mas devido a dilatacao temporal relativistica, os decaimentos:

pt—=et+ v +7,
Bo—e +TV.+ 1y,
raramente acontecem, o que estabelece a formagcao da componente muonica
de chuveiros hadronicos.
A distribuicao longitudinal de um chuveiro hadronico varia fortemente

com a energia do primdrio e a altitude da primeira interacao. Uma boa
aproximacao é dada pela equagao de Gaisser-Hillas [40]:

tmaz

to — t
0 exp (t + tmaz — to), (3.3)

E
N =S~
€

tma:L‘

que fornece o nimero de particulas carregadas em um chuveiro em funcao
da altitude ¢t. Na equacao temos: Sy = 0.045, ¢ = 0.074 GeV, F é a energia
do primario e t,,,; ¢ a profundidade do maximo do chuveiro. No trabalho
original, as profundidades sio medidas em unidades de 70 g/cm?.

3.3 Radiacdo Cerenkov

Fétons Cerenkov sio emitidos pelas particulas carregadas de um chuveiro
que viajam com velocidade maior que ¢/n (n é o indice de refracao do ar).
Ao atravessar um meio, as particulas carregadas polarizam as moléculas
ao seu redor, que ao se despolarizarem emitem radiacao. Particulas viajan-
do com baixas velocidades desorganizam o meio de forma simétrica, tal que
o campo de dipolo gerado pelas moléculas polarizadas se cancela a gran-
des distancias, enquanto particulas com altas energias alteram a disposicao
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Figura 3.3: Tlustracao da emissao de luz Cerenkov via construcao de Huygens. O
desenho foi feito para uma particula viajando a velocidade v, = 0.99c em um meio
com indice de refragao igual a 1.15, resultanto em 6 = 30°.

das moléculas polarizadas de forma assimétrica na direcao do movimento,
provocando a existéncia de um dipolo magnético permanente, cujo campo
sobrevive a grandes distancias.

O argumento qualitativo desenvolvido acima pode ser verificado no apén-
dice A ou em [41], onde é provado que a particula sé emite radia¢ao Cerenkov
se tiver velocidade superior a ¢/n.

O fen6meno também pode ser ilustrado pelo principio de Huygens (figura
3.3). Considere uma particula deslocando-se do ponto A para o ponto B
(d, = tv,) em um tempo t com velocidade v, > ¢/n. Nesse mesmo tempo £,
a luz emitida em A percorreu a distancia d; = ct/n.

A radiacao emitida em diferentes pontos da trajetéria AB interfere cons-
trutivamente em um angulo 6 especifico, formando uma frente de onda conica.

Por argumentos trigonométricos vemos que:

cos(f) = — = — (3.4)

com ff = u,/c.
As principais particulas que provocam a emissao de luz Cerenkov em
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chuveiros atmosféricos sao mions e elétrons. Aplicando a condicao limite de
6 = 0 podemos calcular a energia minima necessaria para ocorrer a emissao
de fétons Cerenkov, que é de 21 MeV para elétrons e 4.4 GeV para mions
no ar.

Desenvolvendo a teoria de emissdo da radiaciao Cerenkov, é possivel cal-
cular o nimero de fétons emitidos em um intervalo de caminho (1) percorrido
pela particula em um intervalo de comprimento de onda {A;, A2 }:

N =2ral (i — i) sen?(0) (3.5)
A N
na qual a é a constante de estrutura fina. Também foi desprezada de
dependéncia de n com o comprimento de onda do féton, como pode ser visto
no apendice A.
A poténcia irradiada por caminho percorrido por um elétron pode ser

dada pela equacao:
dW  e*wy €
— = —1)1
i~ 22 T U=

com wy = 6 x 10'® s7! para o ar e € sendo a constante dielétrica do meio

(ar).

(3.6)

3.4 Telescépios de luz Cerenkov

Os telescépios de luz Cerenkov sio os instrumentos projetados para detectar
os fotons Cerenkov emitidos em um chuveiro atmosférico extenso.

Os elementos bésicos de um telescépio sao um conjunto de espelhos re-
fletores e uma camara de fotomultiplicadoras.

Devido a sua boa resolucao angular e a um método eficiente de distingao
de gamas primdrios, os telescopios tém obtido grande sucesso no estudo das
fontes emissoras de raios gamas. A motivacao para tal estudo encontra-se
discutida no capitulo anterior.

3.4.1 Espelho Refletor

O espelho refletor é formado por um conjunto de faces espelhadas dispostas
em uma superficie esférica ou parabélica.
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Telescépio  Abertura (m) N. Fotomultip. f=d/r  Forma

Whipple 10 331 0.73 Esférica
Durham 4 109 0.6 Parabdlica
CLUE 18 * 1.0 Parabdlica

HEGRA 3 271 1.6 Esférica
CANGAROO 3.8 256 1.0 Parabolica

CAT 4.8 534 1.25 Esférica

Tabela 3.1: Exemplo do niimero de fotomultiplicadoras, abertura, forma e foco
de alguns telescépios de luz Cerenkov . *O experimento CLUE utiliza uma camara
de gés ao invés de fotomultiplicadoras. Na equacao f = d/r, d é a disténcia focal
e r é a abertura do espelho.

A escolha da forma esférica ou parabdlica é uma opcao possivel em funcao
da optimizacao de cada aparelho. Uma das diferencas elementares é a pro-
pagacao do tempo de chegada. Uma frente de onda plana incidente sobre
uma superficie parabodlica é refletida para o plano focal de modo que todos
os fétons da frente chegam ao mesmo tempo. Isso constitui a caracteristica
de ser is6crono dos telescopios parabdlicos.

Por outro lado, ao analisarmos uma frente de onda plana incidindo sobre
uma superficie esférica vemos que os fotons refletidos na parte mais interna
sao atrasados em relacao aos refletidos na parte mais externa da superficie.

A utilizacao dos telescopios esféricos normalmente implica no uso da geo-
metria de Davies-Cotton. O arranjo de Davies-Cotton [42] é formado por
faces espelhadas esféricas com raio 2R, dispostas em uma superficie esférica
de raio R. Essa configuracao faz com que todo raio incidente na mesma
direcao seja refletido no mesmo ponto no plano focal, estabelecendo uma
relagdo direta entre dire¢ao de chegada e posi¢ao na camara (figura 3.5).

Outra vantagem do arranjo de Davies-Cotton é a minimizacao de aber-
racoes esféricas, coma e astigmatismo.

As faces espelhadas utilizadas no experimento Whipple sao hexagonais,
como pode ser visto na figura 3.6. Elas sao aluminizadas e cobertas com uma
camada protetora de quartzo. A refletividade de acordo com G. Sembroski
é dada pela figura 3.7.

A configuragao exata de cada espelho (foco e didmetro) sao parametros
variaveis para cada telescépio. A tabela 3.1 mostra as configuracoes de es-
pelhos e camaras para alguns observatorios.
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Figura 3.4: Observatério Whipple.

3.4.2 Camara de Fotomultiplicadoras

A luz incidente sobre o espelho é refletida para o plano focal sobre um con-
junto de fototubos.

A camara de fotomultiplicadoras é um arranjo semelhante ao esquemati-
zado na figura 5.1.

O Observatério Whipple utiliza uma camara com 331 fotomultiplicadoras
de diametro 2.9 cm e distancia entre o centro de cada fototubo aproximada-
mente igual a 3.32 cm. Cones coletores sao utilizados para redirecionar os
fétons que incidiriam entre os fototubos para as partes sensiveis das fotomul-
tiplicadoras.

As fotomultiplicadoras sao escolhidas de maneira tal que a eficiéncia
quantica seja maior para a regiao do azul-UV do espectro, na qual a emissao
de luz Cerenkov é mais provavel (ver figura 3.8).

3.4.3 Nova Geracao de Telescépios

Atualmente encontra-se em construcao a nova geracao de telescopios de luz
Cerenkov, que pretende ampliar o intervalo de observacao dos emissores de
raios gamas.
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Figura 3.5: Ilustracdo da geometria de reflexdo de um telescépio com arranjo
Davies-Cotton (Didmetro = 10 m e Foco = 12 m). A figura mostra raios incidentes
a 1.5° em relacao ao eixo do espelho e suas respectivas reflexées incidindo sob o
mesmo ponto na camara de fotomultiplicadoras.

Face Espelhada

QI 61 cm Raio incidente paralelo ao eixo

Eixo do espelho ~ o

73m Plano 73m
Focal

Espelho esférico

Figura 3.6: Esquema do espelho esférico do telescépio Whipple.
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Figura 3.7: Refletividade dos espelhos no telescépio Whipple. Dados medidos por
G. Sembroski para a colaboragdio Whipple/ VERITAS.

Os principais avancos a serem alcancados sao:

Maior sensibilidade de fluxo: O intuito é construir aparelhos sensiveis a
fontes mais fracas de raios gama. O objetivo é medir fontes que emitam
1 % do fluxo da Nebulosa de Caranguejo em 50 horas de observagao;

Reducao do limiar de energia: Estender o limite inferior de energia até
o limite superior de operacao dos satélites (GLAST), para cobrir o
intervalo entre 30 - 100 GeV ainda nao explorado;

Determinacgao da energia: Melhorar a reconstrucao da energia do primério
para permitir analises espectrais mais precisas, ajudando a resolver os
modelos de emissao das particulas;

Resolucao angular: A resolucao angular de um evento deve ser menor que
0.05° e a da fonte menor que 0.005°. Isto serd particularmente impor-
tante para as observacoes de remanescentes de supernova e fontes nao
identificadas pelo EGRET.

Os maiores representantes dessa nova fase dos telescopios de luz Cerenkov
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Figura 3.8: Eficiéncia quantica das fotomultiplicadoras utilizadas no Observatério
Whipple (Hamamatsu R1398HA com janela UV). Medidas realizadas por G. Sem-
broski para a colaboracao Whipple/VERITAS.

sao os observatérios VERITAS, HESS e MAGIC. Cada grupo pretende al-
cancar os objetivos descritos acima de diferentes maneiras.

O Observatério VERITAS serd constituido por 9 telescépios de luz Ce-
renkov com arranjo geométrico de Davies-Cotton de diametro igual a 12 m.
A utilizacao de um conjunto de telescopios é o desenvolvimento légico do
uso de dois telescopios primeiramente proposto pela Colaboragao Whipple
em 1972 [43]. Seu uso, que também foi adotado pela Colaboracao HESS,
permite grande melhoria na determinacao do ponto de impacto do chuveiro,
que é um fator de extrema importancia para as reconstrucoes da energia e
direcao de chegada do primério (veja as figuras 3.9 e 3.10).

O telescopio MAGIC, por outro lado, aposta na ampliacao da abertura
do espelho como alternativa ao uso de um conjunto de telescopios. A Cola-
boragao MAGIC pretende construir um tnico telescépio parabdlico com 17
m de abertura.

Além das configuracoes dos espelhos, grande esforco tem sido feito para
a optimizacao das camaras de fotomultiplicadoras. O maior avanco esperado
é devido ao uso das FADCs, que permitirao a medida do tempo de chegada
com precisao menor que 1 ns.
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Observatério n°xArea  Abertura C. de Visdo  Limiar Espelho
VERITAS 9 x 74 m? 12 m > 3° 50 GeV  Davies-Cotton
MAGIC 1x 236 m? 17 m 3.6° 30 GeV Parabélico

HESS 16x 80 m? 12-15m 4° 100 GeV  Davies-Cotton

Tabela 3.2: Principais caracteristicas dos telescépios de luz Cerenkov em cons-
trugao.

A tabela 3.2 mostra as principais caracteristicas dos trés novos obser-
vatorios.

Com a entrada em operacao desses trés observatérios, medidas mais pre-
cisas das fontes emissoras em energia TeV serao realizadas e poderao resolver
os enigmas nos processos de aceleracao de particulas em remanescentes de
supernova e nucleos ativos de galdxias. Também é esperada a descoberta
de varias outras fontes, pois a ampliacao do campo de visao contribui para
observacoes de procura por novos objetos.

Juntamente ao avanco tecnoldgico que sera utilizado nos novos obser-
vatorios, estao surgindo inovadores métodos de reconstrucao de energia e
direcao de chegada, posicao do ponto de impacto e rejeicao de chuveiros
hadronicos.

A utilizacao dos recursos técnicos atuais e novos métodos de reconstrucao
e distincao de primarios sera, sem duvida, o impulso necessario para intri-
gantes descobertas e a solucao de antigas perguntas em astronomia gama e
raios cOsmicos.
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Figura 3.9: Exemplo da reconstrucdo do ponto de impacto utilizando o sinal

registrado por 7 telescépios de luz Cerenkov [9]

e

Figura 3.10: Exemplo da reconstruciao da direcao de chegada utilizando o sinal

registrado por 7 telescépios de luz Cerenkov [9]



Capitulo 4

Simulacao de Chuveiros
Atmosféricos

Os experimentos terrestres de raios cosmicos utilizam o fator multiplicativo
de um chuveiro atmosférico para realizarem medidas de particulas primarias
com altas energias. Nessa regiao (acima de ~ 10'° eV) o fluxo é baixo para
que experimentos de detecgao direta (baldes e satélites) obtenham nimero
suficiente de eventos no intervalo de tempo em que eles operam.

Esse mesmo fator, que possibilita o estudo de eventos com baixo fluxo,
acrescenta grande dificuldade na caracterizacao da particula priméria, pois
as informagoes sao diluidas em milhares de particulas filhas, produzidas no
desenvolvimento do chuveiro. Os fluxos tipicos de raios césmicos sao, por
exemplo, uma particula por m? por ano no joelho (~ 10" eV) do espectro
de raios césmicos e uma particula por km? por ano no tornozelo do espectro
(= 10" eV).

Os principais parametros da particula priméria que desejamos reconstruir
sao: a energia, a massa e a direcao de chegada. Cada tipo de experimento
utiliza diferentes métodos de reconstrucao, de acordo com a qualidade das
informacoes disponibilizadas por cada técnica.

No entanto, independentemente da técnica de medida utilizada, a tinica
maneira de estabelecer métodos de reconstrucao é através da comparacao dos
dados medidos com predicoes tedricas. Todavia, calculos tedricos detalhados
de cada interagao sao inviaveis devido ao nimero de particulas geradas e ao
numero de graus de liberdade envolvidos.

Assim, adota-se uma descricao tedrica geral do desenvolvimento do chu-
veiro baseada em simulacoes de Monte Carlo. Alguns programas de computa-

34
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dor foram desenvolvidos nas tltimas décadas para atender tais necessidades,
entre eles 0s mais representativos siao o MOCCA' [44] e o CORSIKA? [45].

Normalmente, as simulacoes dividem o tratamento do chuveiro em suas
duas principais componentes: eletromagnética e hadronica. As interagoes
eletromagnéticas sao precisamente calculadas em QED, mas imprecisoes sao
introduzidas na modelagem das interagoes hadronicas.

Os modelos de interacoes hadronicas sao baseados nos dados de p—p, e—p
e fons pesados de aceleradores de particulas. Entretanto, os limites de energia
e impossibilidade de medir as particulas produzidas na mesma direcao do jato
incidente dos aceleradores constituem as dificuldades na transponibilidade
dos dados para chuveiros de raios cosmicos.

Para baixas energias, as secoes de choque sao bem determinadas pelas
medidas nos aceleradores. O programa computacional GHEISHA, criado
pelo CERN, faz uso desses dados para calcular a secao de choque eldstica
e inelastica de hadrons em suas interagoes e producoes de particulas. Esse
programa € a rotina mais utilizada pelos programas de simulagao de chuveiros
e sua eficiencia tem sido testada e comprovada para energias abaixo de 80
GeV.

Entretanto, para energias acima de algumas centenas de GeV, extrapo-
lagoes tedricas sao necessdrias, levando as simulacoes de Monte Carlo a erros
e imprecisoes que representam grandes complicagoes nos processos de re-
construcao e determinacao da composi¢cao em massa e energia das particulas
primarias.

Atualmente, os mais utilizados programas de interacoes hadronicas sao
VENUS[46], QGSJET[47] e DPMJETI[48], baseados na teoria de Gribov-
Regge, SIBYLL[49], baseado no modelo de minijatos da QCD e o HDPM]50],
que é uma extrapolagao fenomenoldgica de dados de colisoes p — p.

Virios testes foram realizados comparando os modelos de interacao com
os dados observados. Recentemente, alguns dados experimentais tém mostra-
do uma maior concordancia com os eventos simulados utilizando o programa
QGSJET, como pode ser visto em [51, 52, 53].

Outros fenomenos levados em consideragao pelos programas de simulacao
sao os processos de dissipacao de energia devido a interacao das particulas
com a atmosfera. A perda mais importante, para a maioria das particulas,
é devido a ionizacao das moléculas no ar, mas é essa mesma interagao que

' MOnte Carlo CAscade
2C0smic Ray SImulation for KAscade
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provoca a emissao de fotons Cerenkov, de acordo com o que foi descrito no
capitulo anterior.

4.1 Simulacdo da luz Cerenkov

Concentrarei a discussio sobre a emissdo da luz Cerenkov no programa de
simulagao CORSIKA [45].

Em um chuveiro atmosférico, a grande maioria da luz Cerenkov gerada
provém de elétrons e mions. Muons sao criados pelas interacoes hadronicas
no inicio do desenvolvimento do chuveiro. Os modelos de interacao hadronica
descrevem razoavelmente bem o nimero de muons gerados para primarios
com energia abaixo de 10'® eV [54]. Acima dessa energia, os modelos co-
mecam a falhar, e mesmo o pacote QGSJET superestima a densidade de
muons quando comparado com dados experimentais [51].

No CORSIKA, as interagoes eletromagnéticas que geram elétrons podem
ser simuladas segundo dois procedimentos: EGS4 [55] e as equagoes NKG3
[56, 57]. O programa EGS4 realiza todas as interagoes segundo a QED e
oferece uma descricao muito mais precisa do que o procedimento NKG, no
qual é considerado apenas um comportamento médio das particulas no chu-
veiro. Como grande parte da luz Cerenkov é produzida por elétrons, a opcio
que ativa a emissao de fétons Cerenkov também estabelece o uso do modelo
EGSA4.

Para todas as particulas carregadas geradas no desenvolvimento dos chu-
veiros pelas sub-rotinas de interacao hadronica ou eletromagnética verifica-se
se a velocidade é maior que ¢/n, onde n é o indice de refragao do meio na
altitude em que a particula se encontra.

Se a particula provocar a emissio de fétons Cerenkov, o programa trans-
fere a posicao e momento inicial e final* da particula para um conjunto de
sub-rotinas que dao sequéncia aos cédlculos de emissao.

Notamos que a perda de energia por radiacio Cerenkov é desprezada
pela simulacao, dado que o momento final da particula é calculado antes da
geracio da luz Cerenkov. Isso é justificivel se considerarmos a equacio 3.6.
Para um elétron com velocidade aproximadamente ¢ podemos mostrar que

3Nishimura-Kamata-Greisen
4Inicial refere-se ao momento em que a particula foi criada e final o momento que ela
decai ou é absorvida.
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a perda de energia por emissao de luz Cerenkov é menor que 0.1 % da perda
por ionizagao.

Em seguida, utilizando a equacgao 3.5, o programa divide o trajeto da
particula em intervalos menores, tal que o numero de fotons emitidos nes-
ses subintervalos seja menor que um valor CSI1Z, definido pelo usudrio da
simulagao no arquivo de entrada.

Além de CSIZ, o usuario também precisa definir outros valores como
entrada do programa referentes & emissdo Cerenkov, tais como o intervalo
{\1, A2} de comprimentos de onda no qual os fétons Cerenkov devem ser
gerados (utilizado em 3.5) e a posigao dos telescpios no nivel de detecgao.

O préximo passo na producio de fétons Cerenkov é o calculo do angulo de
emissao. O angulo 6 dado pela equacgao 3.4 é o angulo entre o féton emitido
e a particula que provoca sua emissao, que posteriormente é transformado
para o sistema de referéncia global da simulacao. Assim, a emissao efetiva é
processada considerando o ponto no meio de cada subintervalo como sendo
o local da emissao.

Calculada a geometria de emissao, os fétons sao propagados até o nivel de
deteccao, onde o usuario delimita a area ocupada por cada telescopio. Todo
féton incidente sobre essas areas pré-estabelecidas pelo usuario é considerado
detectavel.

4.1.1 Modificagées na geracdo de luz Cerenkov pelo
CORSIKA

O processo descrito acima é padrao definido no programa CORSIKA, e com
poucas alteracoes, é o utilizado por todos os programas de simulagao de
chuveiros, como pode ser visto na figura 4.1.

Como podde ser visto, alguns fenomenos nao foram considerados.

Durante o trajeto percorrido pelos fotons desde a sua emissao até a in-
cidéncia sobre um telescopio, eles interagem com o ar e sao absorvidos. A
absor¢ao da atmosfera (AA) é um coeficiente que depende da altitude de
emissao e do comprimento de onda do féton.

Com o intuito de incluir a AA adicionei, no programa CORSIKA, uma
sub-rotina que sorteia o comprimento de onda do féton emitido de acordo
com o espectro que varia com o inverso do quadrado do comprimento de onda
[58]. O programa original utilizava apenas os limites do intervalo de emissao
{A1, A2} para determinar o nimero de fétons emitidos em cada subintervalo,
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SIMULACAO
PRODUCAO DE LUZ CERENKOV
Particula
Carregada { posigdo e momento inicial e final
Esquema baseado na
producdo de luz Cerenkov
no CORSIKA
Testa se haverd
emissdo:
c
V>— . .
n Sorteia comprimento

de onda e aplica
¢ < |refletividade dos espelhos
e eficiéncia quantica das
Divide caminho total fotomultiplicadoras
da particula em
sub-intervalos

'

Calcula nimero de
fétons e angulo
de emissdo

Considera absor¢ao

T <— | Co :
dos fétons na atmosfera

Considera posi¢do de emissdo
como o meio do sub-intervalo
e propaga os fotons até o telescopio

Figura 4.1: Esquema da producao de luz Cerenkov no programa CORSIKA

mas nao atribuia um comprimento de onda para cada féton.

O valor da AA pode ser medido em fung¢ao do comprimento de onda e da
altitude de emissao ou modelada através de programas de computadores. As
medidas podem ser realizadas utilizando aparelhos emissores de luz variaveis
em comprimento de onda carregados por baloes ou instalados em montanhas.
O principal programa de modelagem da AA é o MODTRAN [59], que permite
a simulacdo das mais variadas condigdes atmosféricas e climaticas (figura 4.2).

Ap06s o calculo do comprimento de onda e da altitude de emissao aplica-se
um fator de redugao no nimero de fo6tons dado pela AA.

Realizada a propagacao dos fétons até as areas de deteccao, armazena-se
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Figura 4.2: Exemplo da Absor¢ao Atmosférica modelada pelo MODTRAN para as
condic¢oes climaticas de uma atmosfera tropical, zona urbana, atividade vulcanica
moderada e sem chuva ou nuvens. A probabilidade de um féton nao ser absorvido
pela atmosfera e atingir o nivel do mar é dada pelo logaritmo de -CA (Coeficiente

de Absorgao)

a posi¢ao de impacto (x,y), os cossenos diretores (u,v), a altitude de produgao
e o tempo de chegada referente a primeira interacao. Além disso, uma sétima
varigvel é gravada, informando o peso atribuido aos fétons Cerenkov referente
a utilizacao de CSIZ maiores que um. Esse artificio tem sido usado para
diminuir o nimero de fétons detectados, o tempo de execucao das simulacoes

e o tamanho do arquivo de saida.

O ntimero de fétons Cerenkov gerados em um chuveiro com energia de 1
TeV é da ordem de 107 o que faz com que, por exemplo, uma simulacao de 100
chuveiros de 1 TeV incidindo verticalmente sobre um arranjo de 22 telescépios
com raio igual a 5 m demore em torno de 20 horas (em uma Compaq - Alpha
250 MHz) e resulte em um arquivo de saida de aproximadamente um giga
byte. Esse fator tem limitado e encarecido a simulacao de chuveiros e seus
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fétons Cerenkov.

A simulacao do telescopio, com seus espelhos e camara de fotomultipli-
cadoras, tem sido acoplada posteriormente as simulacoes dos chuveiros. Ou
seja, para completarmos a simulagao do evento, todo féton gerado pela si-
mulacao de Monte Carlo incidente sobre a drea delimitada pelo usudrio foi
armazenado e deve ser propagado pela éptica e eletronica de cada telescopio.

Essa escolha possibilita manutencao da universalidade dos programas de
simulacao de chuveiros e a reutilizacao dos dados em diferentes configuracoes
geométricas. Por exemplo, durante a construcao de novos observatorios, os
parametros diametro, foco, forma do espelho etc sao optimizados variando
as caracteristicas do telescopio até que se obtenha a melhor configuracao pa-
ra as observacoes desejadas. Nesse estudo, a separacao das simulacoes de
chuveiros e telescopios representa grande economia de tempo, pois uma vez
simulada uma biblioteca de chuveiros, as modificacoes podem ser feitas ape-
nas nos programas de simulacao dos telescépios, que sao muito mais rdpidos®
se comparadas as simulacoes de Monte Carlo.

No entanto, ainda existem outros dois fatores importantes de reducao
de nimero de fétons nas simulagoes. Ao incidirem sobre o telescépio, os
fétons sao refletidos pelos espelhos, que por terem refletividade diferente
de um, absorvem fétons. A refletividade (RE) de um espelho é funcao do
comprimento de onda do féton incidente e pode ser facilmente determinada
por varias técnicas de medida.

Os fétons que sobreviveram a reflexao sao propagados até a camara de
fotomultiplicadoras. Fotomultiplicadoras também possuem eficiéncia que de-
pende do comprimento de onda. A figura 3.8 mostra uma curva tipica da
eficiéncia quantica (EQ) das fotomultiplicadoras usadas em telescépios de
raios gama.

Dessa forma, acrescentei outras sub-rotinas que calculam a probabilidade
do féton nao ser absorvido na reflexao ou na deteccao final pela fotomulti-
plicadora e que aplicam a reducao no numero de fétons.

A AA, a RE e a EQ sao fornecidas pelo usuario do CORSIKA em ta-
belas separadas, permitindo a adaptagao do programa para cada grupo e
mantendo a universalidade das simulagoes. Além disso, as sub-rotinas foram
introduzidas com uma chave de acionamento colocada no arquivo principal

5 A simulacio dos telescépios do mesmo conjunto de dados descrito logo acima leva me-
nos de um minuto. Isto porque esses programas apenas realizam propagacoes geométricas,
que consomem poucos calculos e necessitam de pouco tempo de execugao.
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Figura 4.3: Distribuigao do comprimento de onda dos fétons que foram detectados
apos sofrerem AA, RE e EQ.

de entrada, ou seja, o usudrio pode facilmente desligar, por exemplo, a RE,
satisfazendo ainda os experimentos que nao fazem uso de telescopios.

Ativando as trés novas opc¢oes de absorcao foi possivel determinar qual
o comprimento de onda dos fétons que sao efetivamente detectados. Es-
se estudo é importante para precisar os limites do intervalo de emissao de
fotons {A1, Ao}, a fim de garantir a veracidade do nimero de fétons gerados
e de minimizar o tempo de execucao, nao gerando fétons que posteriormen-
te serao absorvidos. Surpreendentemente, é possivel encontrar na literatura
simulagoes que utilizam os mais variados valores para A; e As. Por exemplo,
em [60] {290,660} nm, em [61] {300,650} nm, [45] sugere {300,450} nm e
[44] usa {180, 700}.

A figura 4.3 mostra a distribuicao dos fétons detectados apods a aplicagao
dos fenomenos de absorcao. Vemos que, para preservar todos os fétons,
devemos escolher o intervalo {250,700} nm.

A inclusdo da AA, RE e EQ torna a descricio da emissao da luz Cerenkov
muito mais realista. Dado que as reconstrucoes sao baseadas no nimero de
fétons em cada fotomultiplicadora da camara uma diminuicao dos fétons

efetivamente detectados pode provocar grandes diferencas nas andlises dos
dados.
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Figura 4.4: Exemplo da redugao de informagao sobre o desenvolvimento de um
chuveiro quando as absorcoes sao aplicadas. O grafico da esquerda mostra todos
os fétons Cerenkov emitidos e o grafico da direita mostra o mesmo chuveiro apés
a aplicacdo da AA, RE e EQ.

Além da precisao na descricao dos chuveiros, também alcancamos melho-
ras significativas do ponto de vista computacional. O tempo de execucao do
programa foi reduzido por um fator dois e o tamanho do arquivo de saida
por um fator dez (ver figura 4.4).

4.1.2 As simulacoes deste trabalho

Os resultados apresentados nos capitulos seguintes foram baseados em simu-
lagoes de Monte Carlo com o programa CORSIKA, nas quais foram acionadas
a AA, a RE e a EQ com os valores referéncias ao Observatério Whipple (ver
figuras 3.7 e 3.8).
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Figura 4.5: Disposigao dos telescopios nas simulagoes da tabela 5.2.

O nivel de observacao foi estabelecido a 1390 m acima do nivel do mar, al-
titude em que sera construido o observatorio VERITAS. O campo magnético
terrestre também foi determinado para a localizacao do mesmo observatorio
[62].

A maioria dos dados simulados, exceto quando mencionado o contrario,
considerou 22 telescopios com raio igual a 5 m, dispostos em arranjos hexa-
gonais a distancias crescentes do nicleo do chuveiro (ver figura 4.5).

Os modelos de interagao hadronica e eletromagnética utilizados foram
o QGSJET e EGS4, pelos motivos descritos na pagina 35. As interagoes
hadronicas a baixas energias (< 80 GeV) foram feitas pelo GHEISHA. O
modelo de interacao hadronico preveé satisfatoriamente o nimero de mions
para os chuveiros simulados neste trabalho (energias abaixo de 10'® eV) nao
influenciando a validade dos resultados.

Os limiares de geracao de elétrons e muons foram fixados a 0.02 GeV e
0.1 GeV respectivamente. Esses valores de energia estao abaixo do limiar de
geracio de luz Cerenkov das duas particulas (ver secao 3.3).

A geracio de luz Cerenkov deu-se com a ativacio de AA, RE e EQ e
CERSIZ igual a um. Ressalto que a simulagao da biblioteca dos chuveiros
apresentada na tabela 5.2 s foi possivel gracas a reducao do tempo de exe-
cucao e tamanho do arquivo de saida. O espaco total ocupado pelos dados
a serem apresentados no préximo capitulo somam aproximadamente 3 giga
bytes, que sem a reducao imposta pela aplicacao dos fenémenos de absorcao
seriam 30 giga bytes, o que vetaria a realizagao do estudo.
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Simulacao do telescopio

O programa de simulacao do telescépio utilizado nesse trabalho foi desenvol-
vido por Vladimir V. Vassiliev para a colaboracao Whipple/VERITAS.

O programa intitulado TELSIM representa uma descricao muito realis-
ta de um telescopio, por incluir varios parametros medidos diretamente no
Observatorio Whipple.

TELSIM utiliza o angulo e posicao de incidéncia de cada féton e os reflete
em espelhos, cujas especificacoes podem ser alteradas pelo usudrio, até a
camara de fotomultiplicadoras.

A camara também é completamente ajustavel: nimero, distancia, raio e
tipo das fotomultiplicadoras. Encontram-se também representados os cones
de redirecionamento e a propagacao do tempo de chegada ¢é feita de acordo
com a geometria dos espelhos.

Para todas as posicoes de espelhos e fotomultiplicadoras é possivel definir
uma incerteza. Assim, o programa sorteia de acordo com uma distribuicao
Gaussiana a posicao exata dos instrumentos para cada evento.

O telescopio como um todo, na versao original do programa, sé podia ter
arranjo geométrico de Davies-Cotton com raio e nimero de faces espelhadas
definidas pelo usuario. O posicionamento do telescopio também pode ser
definido através dos angulos 6 e ¢ do eixo do telescépios.

Mudancas foram feitas por mim e pelo Dr. Johannes Knapp para aco-
plé-lo a saida do CORSIKA e permitir o uso de telescépios parabdlicos. As
modificacoes criaram uma linha de programas que inclui a simulacao de Mon-
te Carlo (CORSIKA), a simulacao do telescépios (TELSIM) e a visualizagao
dos principais dados, tais como o sinal na cimara e o tempo de chegada (via
PAW), completamente compativel e eficiente.



Capitulo 5

Distincao da Particula Primaria

Em astronomia de raios gama é imprescindivel a distin¢ao entre prétons e
gamas primarios. No estudo dos objetos celestes emissores de raios gama,
todos os parametros a serem determinados, tais como posicao do objeto, fluxo
e espectro de emissao, dependem, primeiramente, da eficiéncia na separagao
dos eventos iniciados por gamas e protons.

No tocante a geracao de luz Cerenkov, as diferencas bésicas entre o de-
senvolvimento de chuveiros iniciados por gamas e protons estao diretamente
relacionadas com o carater hadronico' das interacoes em chuveiros iniciados
por protons. Sao duas as diferencas marcantes:

e Interacoes do tipo forte, presentes entre hadrons, oferecem grande mo-
mento lateral as particulas filhas em cada interacao. Considerando
o carater multiplicativo de um chuveiro atmosférico, podemos prever
uma maior distribuicao lateral das particulas carregadas de chuveiros
iniciados por prétons que de chuveiros iniciados por gamas.

Esta hipotese vem sendo medida e confirmada pelos experimentos de
raios cosmicos e confrontada com dados simulados, como pode ser visto
em [63, 64, 65] e em referéncias 14 inclusas.

Como os fotons Cerenkov sao produzidos pelas particulas carregadas
com velocidade maior que ¢/n, esperamos que os fétons em um chuvei-

1Os termos carater hadronico ou muénico e componente hadrénica ou muédnica referem-
se aos fétons Cerenkov produzidos por mtions ou outra particula carregada nio produzida
em cascatas eletromagnéticas em chuveiros iniciados por qualquer particula que nao seja
um gama.

45
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‘ Numero Médio de Mions ‘

Préton Gama

1 TeV 23.8 +10.3 0.2 +£0.2
10 TeV | 198.8 + 67.1 1.7+ 1.5
50 TeV | 803.3 + 244.5 | 19.8 &+ 14.9

Tabela 5.1: Comparacao entre o niimero de mions produzidos em chuveiros ini-
ciados por gamas e prétons que atingiram 1390 m de altitude.

ro hadronico provenham de distancias maiores em relacao ao eixo do
chuveiro;

e Chuveiros hadronicos produzem grande nimero de mions quando com-
parados com os iniciados por gamas. Como exemplo da eficiéncia na
producao de muons, cito dados simulados de 100 chuveiros de 1 TeV,
10 chuveiros de 10 TeV e 50 chuveiros de 50 TeV, resumidos na tabela
5.1.

Os muons, quando produzidos, propagam-se pela atmosfera com pro-
babilidade muito baixa de interagao, atingindo assim, na sua grande
maioria, o nivel de deteccao.

Durante todo o percurso na atmosfera, os muons produzem radiacao
Cerenkov. Logo, a luz Cerenkov produzida por mtons é uma carac-
teristica de chuveiros hadronicos.

Além destas duas principais diferencas, temos ainda, para baixas energias
(abaixo de 5 TeV), o desenvolvimento da cascata eletromagnética como pon-
to distinto entre os dois tipos de chuveiros. Chuveiros iniciados por gamas
possuem cascatas eletromagnéticas em maior nimero do que os chuveiros ha-
drénicos, produzindo assim, maior quantidade de fé6tons Cerenkov provindos
da parte eletromagnética do chuveiro.

Portanto, as diferencas podem ser resumidas ao maior momento lateral
de chuveiros hadronicos e a razao do niumero de fétons gerados na parte
eletromagnética pelos gerados na parte muonica ser maior para chuveiros
iniciados por gamas.
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Figura 5.1: Exemplo de imagem eliptica formada na cidmara por um chuveiro
simulado com energia 3.1 TeV e gama primdrio. Os eixos mostram distancias em
cm em relacao ao centro da camara.

5.1 Parametros de Hillas

Utilizando a diferenca na distribuicao lateral, M. Hillas desenvolveu um
método de diferenciacao de particula primaria e de reconstrucao de chuveiros
baseado na forma do sinal na camara de fotomultiplicadoras.

Ao longo do desenvolvimento do chuveiro, as particulas carregadas emi-
tem fétons Cerenkov que, ao incidirem sobre o detector, sao refletidos pelo
arranjo de espelhos e finalmente detectados pelo conjunto de fotomultiplica-
doras.

Devido a geometria de desenvolvimento longitudinal e lateral dos chu-
veiros, a imagem formada na camara de fotomultiplicadoras pode ser bem
representada por uma elipse (figura 5.1).

A formacao da elipse pode ser compreendida analisando a direcao de che-
gada dos fotons no espelho do telescépio. O arranjo geométrico de Davies-
Cotton possui a propriedade de que todo raio incidente com a mesma incli-
nacao é refletido para o mesmo ponto no plano focal. Assim, o telescépio
transforma a direcao de chegada dos fétons em posicao de incidéncia na
camara, estabelecendo uma relacao direta entre a imagem formada na camara
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CAMPO DE VISAO

Figura 5.2: Formagao da imagem eliptica na camara de fotomultiplicadoras.

com a geometria de desenvolvimento do chuveiro ( ver figura 3.5).

A figura 5.2 mostra o desenvolvimento do chuveiro delimitando o campo
de visao do telescopio. Ao lado esta a representacao da camara de fotomul-
tiplicadoras correspondente ao campo de visao. Encontram-se marcados tres
pontos no desenvolvimento do chuveiro: préximo a interagao do primario (1),
o méaximo (2) e o final do chuveiro (3). Esses mesmos pontos sao mostrados
na representacao da camara a fim de estabelecer a relagao entre a largura do
sinal na camara com a distribuicao lateral do chuveiro; relacao essa que faz
com que a imagem seja aproximadamente uma elipse.

Os Parametros de Hillas [66] fazem uso desta propriedade dos chuveiros
e atraves da caracterizacao da elipse, possibilitam a distincao da particula
primadria, gragas as diferencas nas distribuicoes laterais de diferentes priméa-
rios.

A técnica baseia-se no ajuste dos parametros “WIDTH”, “LENGTH”,
“AZWIDTH”, “DISTANCE” e “MISS”, com seus nomes originais em ingleés.

De acordo com a defini¢do dos parametros de Hillas (figura 5.3), esta-
belecemos uma relagao direta entre os parametros “WIDTH” e “LENGTH”
com o desenvolvimento lateral e longitudinal do chuveiro, respectivamente.
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Figura 5.3: Parametros de Hillas.

O parametro “AZWIDTH” representa uma relacao entre a largura do sinal
e a orientacao da imagem, enquanto “DISTANCE” e “MISS” relacionam-se
com a distancia entre o centréide da elipse e o telescépio (ver apéndice B).

Através de simulacoes especificas para diferentes telescépios, distancias do
nucleo do chuveiro, energia, angulo de inclinagao etc, é possivel determinar
cortes nos parametros tal que possamos distinguir gamas e protons primarios.

Para energias acima de 1 TeV, os cortes nos parametros relacionados ao
tamanho da imagem podem ser ajustados de modo que aproximadamente
100% dos prétons sejam rejeitados. No entanto, aproximadamente 50% dos
chuveiros iniciados por gamas também serdo eliminados [67]. Essa escolha
de eficiéncia é feita de modo a garantir um conjunto de chuveiros puramente
iniciados por gamas.

Sabe-se também que a eficiéncia na distin¢ao de primarios diminui com
a inclinacao do chuveiro, fato que tem limitado a astronomia de raios gama
a observagoes préximas ao zénite. O trabalho [68] mostra uma redugao da
significancia (ou fator de qualidade) de dois procedimentos de distin¢ao para
chuveiros com # < 30° e 6 > 30° em medidas da Nebulosa de Caranguejo.
Para observagoes com 6 < 30° os fatores de qualidade para cada método
proposto foi de 9.32 e 1.01 enquanto que para 6 > 30° esses valores reduziram
para 1.85 e 0.32 respectivamente. O fator de qualidade encontra-se definido
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na pagina 58 ou em detalhes na referéncia [69].

Todavia, medidas a grande angulos zenitais proporcionariam um aumento
significativo na area efetiva dos telescopios. De acordo com P. Sommers e
J.W. Elbert [60], a drea efetiva de um detector é aproximadamente 400 vezes
maior a 80° do que a 0°. Nesse mesmo trabalho, eles propoem a utilizacao de
medidas a grandes angulos para o estudo de fontes emissoras de gamas com
energia acima de 1 PeV. Eles ressaltam, contudo, dois principais problemas
a serem superados:

e A grandes angulos, as imagens formadas na camara por chuveiros ini-
ciados por gamas e protons sao muito parecidas, devido a redugao do
tamanho da imagem em ambos os tipos de chuveiro;

e O fluxo de gamas é pequeno se comparado com o fluxo de hadrons
nessa energia.

Além desses dois pontos, eles também ressaltam a necessidade de enorme
precisao no monitoramento das condigoes atmosféricas, pois pequenas alte-
racoes provocariam mudancas significativas nas imagens na camara, dado
que o caminho percorrido na atmosfera pelos fétons Cerenkov aumenta com
o angulo zenital.

Mesmo assim, grande esfor¢o tem sido feito nesse sentido e, recentemente,
alguns grupos conseguiram realizar medidas satisfatorias a angulos zenitais
maiores que 35° [70, 71].

Porém, nao existem estudos completos sobre a eficiéncia dos parametros
de Hillas na distin¢ao de particulas primarias em funcao da energia, distancia
do nicleo do chuveiro, angulo zenital e tipo de telescopio. Os cortes nos dados
medidos sao feitos, por cada grupo, especificamente para os limites de cada
observacao.

5.2 Tempo de Chegada

Com base na existéncia de muons em chuveiros atmosféricos iniciados por
hadrons, é possivel prever uma diferenca na distribuicao temporal dos fé6tons
Cerenkov detectados. O perfil temporal dos fétons Cerenkov tem sido es-
tudado e proposto como método de distingao de particulas primarias desde
o inicio da utilizagao da técnica de telescopios de raios gama até mais re-
centemente [63, 64, 72, 73]. No entanto, a utilizacdo de qualquer tipo de
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método baseado na distribuicao temporal era limitado pela falta de precisao
nas medidas do tempo de chegada.

A medida dos tempos de chegada era principalmente limitada pela pre-
cisao das fotomultiplicadoras e pela velocidade de transmissao dos dados
através da eletronica de deteccao. Atualmente, com a construcao da nova
geracao de telescopios e com o uso de novas tecnologias, entre elas as FADCs?,
essas limitacoes serao superadas.

A possibilidade real do uso desta nova metodologia vem despertando gran-
de interesse, tanto em grupos experimentais [74] (alguns experimentos ja
possuem boa resolucao temporal), como em pesquisadores que baseiam seus
estudos em simulagoes de Monte Carlo [75, 76, 61].

A hipétese de distincao da particula primaria baseia-se na teoria que
descreve o desenvolvimento da parte muonica e eletromagnética de chuveiros
atmosféricos. Mions sao gerados nas primeiras interagoes nos chuveiros e
propagam-se por toda a atmosfera com velocidade, v, > £, emitindo luz
Cerenkov.

No intervalo de energia de operacao dos telescopios de raios gamas, as
cascatas eletromagnéticas desenvolvem-se e morrem antes das particulas car-
regadas atingirem as altitudes tipicas dos observatorios. Desta forma, os
fétons Cerenkov produzidos nas cascatas percorrem a atmosfera com v F=

Os muons, portanto, viajando com velocidade v,, atingem os niveis de
deteccio antes dos fétons Cerenkov gerados pela parte eletromagnética. Es-
peramos, assim, uma antecipacao do sinal muonico em relagao ao gerado pela
parte eletromagnética (ver figura 5.4).

Com base nessa hipotese, desenvolveram-se parametros de medidas das
distribuicoes temporais com o intuito de distinguir a particula primaria, de-
tectando o pico antecipado dos chuveiros iniciados por hadrons.

O método padrao adotado tem sido o estudo dos seguintes parametros
(ver figura 5.5):

Tempo de Ascensao (TA): Medida do intervalo de tempo entre o primei-
ro ponto a atingir 20% do méaximo e 0 maximo na distribuicao temporal;

Largura Total a Meia Altura (LTMA): Medida da largura da distribu-
icao no ponto onde ela atinge 50% do méximo;

Tempo de Declinio (TD): Intervalo de tempo entre o maximo e o dltimo
ponto com valor igual a 20% do méximo.

2Sigla em inglés para Flash Analoge to Digital Converter
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Figura 5.4: Componentes da distribuicao temporal de fétons Cerenkov ilustrando
a existéncia de um pico anterior, provindo da parte hadrénica, em um chuveiro
iniciado por préton. Chuveiros simulados extraidos da biblioteca listada na tabela
5.2.

Alguns estudos preliminares destes parametros podem ser encontrados em
[75, 76, 61]. Entretanto, todas as tentativas de distin¢ao foram baseadas em
métodos estatisticos de andlise. Em [75], por exemplo, M. D. Roberts sugere
a possibilidade de determinacao da composicao de massa dos raios cosmicos
no nivel do joelho do espectro atraves da simulacao de razoes variadas de
composicao (préton:ferro:oxigénio etc) até que se reproduza a distribuigao
dos parametros igual a medida nos experimentos.

Apesar de algumas discordancias sobre a possibilidade de utilizacao do
tempo de chegada para exclusao de hadrons analisando evento por evento,
existe certo consenso sobre o aumento da dificuldade de distin¢ao de hadrons
primdrios com o aumento da energia, pois para energias acima de aproxima-
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Figura 5.5: Desenho ilustrando a definicdo dos parametros TA, LTMA e TD.

damente 10 TeV, as cascatas eletromagnéticas comegam a predominar sobre
os mions na geracao de fétons Cerenkov.

Desta maneira, dividi meus estudos em duas faixas de energia. A primei-
ra, que chamo de baixa energia, abrange desde o limite inferior de energia
de operacao dos novos telescopios (30 GeV) até 5 TeV. E outra faixa, deno-
minada alta energia, que inicia-se em 10 TeV e vai até o limite superior de
operacao dos telescopios (50 TeV).

5.2.1 Baixas Energias (30 GeV a 5 TeV)

Inicialmente simulei uma extensa biblioteca (ver tabela 5.2) de chuveiros uti-
lizando o programa CORSIKA com as alteracoes por mim nele efetuadas. Os
fétons Cerenkov incidentes sobre telescéspios a 1390° m acima do nivel do
mar que sobreviveram & absor¢ao na atmosfera (AA), a eficiéncia quantica
das fotomuliplicadoras (EQ) e a refletividade dos espelhos (RE), foram con-
siderados detectados.

A biblioteca de chuveiros simulados foi elaborada de modo a permitir a
re-utilizacao dos dados pela Colaboracao VERITAS, economizando tempo

3Altitude em que serd construido o Observatério VERITAS.
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‘ Nimero e Energia de Chuveiros Simulados ‘

Energia Numero
31 GeV 3300
100 GeV 1000
310 GeV 330

1 TeV 100

2 TeV 20
3.1 TeV 33

Tabela 5.2: Nuamero e energia dos chuveiros simulados. Foram simulados os
nimeros correspondentes as energias para gamas e para protons primdrios inci-
dentes verticalmente na atmosfera.

de execucao.

Para cada féton Cerenkov detectado foi armazenado o tempo de chegada
em um histograma com intervalo de precisao de 0.1 ns.

Obviamente, os parametros a serem estudados dependem fortemente da
forma geométrica do telescopio. Por isso, realizarei as discussoes iniciais sem
efetuar a propagacao dos fétons por telescopios, ou seja, analisarei o tempo
de chegada dos fétons Cerenkov em uma drea delimitada por um circulo de
raio igual a 5 m. No entanto, continuarei incluindo os fenomenos de EQ, RE
e AA, ja que estes nao dependem da forma do telescépio.

Posteriormente, incluirei a simulacao do telescopio, fazendo a reflexao no
arranjo de espelhos e propagacao até as fotomultiplicadoras.

A andlise detalhada dos chuveiros simulados revelou que o perfil temporal
de chuveiros hadronicos mostrado na figura 5.4 nao se repete com freqiiéncia.
Aproximadamente 20 % do chuveiros iniciados por prétons apresentam dois
picos distinguiveis. Além disso, 10 % dos chuveiros iniciados por gamas mos-
tram distribui¢ao temporal que devido a irregularidade caracteristica de bai-
xas energias, seriam identificados como iniciados por protons, por possuirem
dois picos separados.

Na grande maioria dos chuveiros iniciados por protons, a distribuicao
temporal é concentrada num pequeno intervalo de tempo e chega a atingir
um nuimero maximo de fétons comparavel ou até maior ao dos chuveiros
iniciados por gamas (ver figura 5.6).
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Figura 5.6: Perfil mais freqiiente de distribui¢io temporal de fétons Cerenkov
gerados por chuveiros com gamas e prétons primdrios com energia de 1 TeV.

Novos Parametros de Caracterizacao e Critérios de Corte

Com o intuito de analisar esta caracteristica marcante da distribuicao dos

chuveiros iniciados por protons, defini outros parametros de medida, além
dos ja estabelecidos TA, LTMA, TD:

Soma do Sinal*: Computei a soma do ntimero de fé6tons em cada intervalo
de tempo (TA, LTMA, TD), normalizando-as pela soma dos f6tons em
todo o intervalo;

Valor Méximo (VM): E o nimero maximo de fétons em um intervalo de
0.1 ns;

Porcentagem do Maximo (PM): Mede a razao do nimero méximo de
fé6tons em um intervalo de 0.1 ns pelo niimero total de fétons detectados.
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Figura 5.7: Distribuicido dos parametros de distingao.

Minha intencao na introducao desses parametros foi identificar os chu-
veiros iniciados por prétons através da concentracao do sinal em pequenos
intervalos de tempo.

O estudo das distribui¢oes dos parametros de caracterizagao (TA, LTMA
etc) nao possibilita a identificacdo de nenhum parametro que isoladamente
assuma valores muito distintos para chuveiros iniciados por prétons e ga-
mas. Apesar da aparente impossibilidade, iniciei uma procura por cortes que
pudessem de alguma forma identificar a particula priméria.

Observando as figuras 5.7 e 5.8, verificamos as diferengas dos parametros
para gamas e prétons. Como esperado, os parametros de tempo (TA,LTMA
e TD) apresentam pequenos valores para prétons. Veja que os maximos das
distribuicoes para prétons primérios estao sempre préoximos de zero enquanto
que, para gamas, as distribuicoes assumem valores maximos em torno de 2
ns.

4Chamarei STA, SLTMA e STD a soma do ntimero de fétons nos intervalos de tempo
TA, LTMA e TD, respectivamente.
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Figura 5.8: Distribui¢do dos novos parametros de distingao.

Da mesma forma, note que nao existe chuveiro iniciado por gama com
STA > 0.8, ao passo que, para protons primarios, a distribuicao estende-se
para valores préximos de 1. Isso mostra que, em alguns chuveiros iniciados
por prétons, a parte de ascensao da distribuigao soma mais de 80% dos f6tons
Cerenkov detectados naquele evento.

Verifica-se ainda que o parametro PM sempre assume valores menores que
0.2 para gamas e valores bem mais altos para prétons primarios, comprovando
assim a concentracao de fétons Cerenkov em pequenos intervalos de tempo
para protons.

Notamos, no entanto, que nenhum dos parametros oferece dominios ex-
clusivos de gamas ou protons.

Na tentativa de superar essa limitacao e de estabelecer limites para ambas
as particulas primarias, impus cortes simultaneos em mais de um parametro.

Depois de muitas tentativas e analises estatisticas cheguei aos seguintes
valores para chuveiros verticais com eixo sobre o telescépio e energia de 1

TeV:
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TA e LTMA > 15ns OU
SES LTMA e TD > 1.5ns OU
TA e TD > 1.5ns

E

SE STA < 0.7 F
PM < 0.06

ENTAO O EVENTO E INICIADO POR GAMA.

Aplicando esses cortes em 100 chuveiros iniciados por gamas e 100 chu-
veiros iniciados por prétons com energia igual a 1 TeV e estando o telescopio
sob o eixo do chuveiro, obtive uma selecao de 83 dos 100 chuveiros iniciados
por gamas e exclusao de 91 dos 100 chuveiros iniciados por prétons.

Essa selecao foi feita analisando chuveiro por chuveiro.

Para medirmos a eficiéncia do método podemos definir um fator de qua-
lidade ¢, dado por:

1

0 pr\ "2

-3 () -
t t

N/ e N/ sao os nimeros totais de chuveiros iniciados por gamas e
protons. NJ é o numero de chuveiros iniciados por gamas, identificados
como gama pelo método de distingao. NP" é o niimero de chuveiros iniciados
por protons que foram identificados como gama pelo método de distincao.

A figura 5.9 mostra a variacao do fator de qualidade com o nimero de
chuveiros iniciados por gamas e prétons que foram identificados como gamas.
Notamos que o fator assume valores mais altos para métodos de selecao que
excluem prétons que para métodos que selecionam gamas. Essa caracteristica
do fator de qualidade atende as necessidades da astronomia gama de valorizar
observagoes de chuveiros iniciados predominantemente por gamas.

O trabalho [73] mostra dados medidos da Nebulosa de Caranguejo, no
qual a separacao dos primaérios foi feita via andalise da distribuicao temporal.
Um conjunto de 3000 eventos medidos foi analisado visualmente, um a um,
a procura de picos antecipados e atrasados na distribuicao temporal.

Os autores do trabalho alegam ter conseguido um fator de qualidade
proximo a 4. No entanto, uma rigida pré selecao foi imposta a fim de ex-
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Figura 5.9: Estudo do fator de qualidade (FQ), considerando um nimero total de
100 chuveiros iniciados por gamas e 100 chuveiros iniciados por protons. A primeira,
figura mostra a variacdo do fator de qualidade com o nimero de prétons (Np,) e
gamas (NN,) identificados como gamas por um método hipotético. A segunda figura
é uma visao superior da primeira. A ltima figura mostra um corte da segunda
com alguns pontos marcando os valores dos métodos que serao propostos a seguir

e outros cujas referéncias estao citadas.



CAPITULO 5. DISTINCAO DA PARTICULA PRIMARIA 60

cluir chuveiros de pequeno sinal, aumentando o limite inferior de energia de
operacao do telescépio para aproximadamente 6 TeV.

Outra tentativa de distingao via distribuicao temporal relatada em [76]
resulta em um fator de qualidade em torno de 2.

Para os cortes aqui estabelecidos, o fator de qualidade, segundo a equacao
5.1, é de 2.8. Para verificagao, um segundo conjunto de 200 chuveiros comple-
tamente independente foi simulado e os resultados se repetiram, apresentando
um fator de qualidade 2.5.

Os parametros TA e PM (mais de 50 % das exclusoes) foram os mais
importantes para a eficiéncia dos cortes, sendo que STA e TD foram tteis
para a eliminacao de aproximadamente 5 % de protons.

Lembro que estudos pontuais sao validos por terem os telescopios boa
resolucao angular, determinacao do niticleo do chuveiro e determinacao da
energia. Ou seja, reconstruidos os parametros do chuveiro, poderemos de-
terminar os valores exatos dos cortes para aquela configuracao (angulo de
incidéncia etc) sem acrescentarmos grandes imprecisoes.

Quantificada a qualidade do método aqui proposto, estudarei a continui-
dade da eficiéncia, variando os parametros dos chuveiros simulados.

Dependéncia do Parametros com o Angulo de Incidéncia

Primeiramente, analisei a variacao dos parametros com a inclinacao do chu-
veiro. Estudos anteriores, baseados na presenca de picos adiantados referen-
tes a parte muonica, defendiam a possibilidade de mais facil distin¢ao dos
primdrios a grande angulos zenitais.

Esta previsao foi deduzida a partir do fenomeno que provoca a chegada de
fétons adiantados em chuveiros hadronicos. A diferenca no tempo de chegada
é conseqiiéncia direta da interacao de fétons e mions com a atmosfera, que
provoca a diferenga na velocidade de propagacao (v, > £ e vy = =).

Para chuveiros inclinados, o trajeto das particulas do chuveiro na atmos-
fera aumenta. A extensao maxima da atmosfera é de aproximadamente 100
km na vertical e 1200 km na horizontal. Além disso, a atmosfera permanece
mais densa a grandes distancias na horizontal do que na vertical, fazendo a
extensao maxima, medida em quantidade de matéria atravessada, aumentar
de 1000 g/cm? para 36000 g/cm? [75]. Assim, espera-se maior separacao do
sinal muonico em relagao ao eletromagnético para chuveiros inclinados.

A figura 5.10 mostra a variacao dos parametros TA, LTMA, TD, STA e
PM em funcao do angulo de incidéncia. Cada ponto representa a média em
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Figura 5.10: Variagao dos parametros de selegao com a inclinagao do chuveiro. A
linha verde com simbolo * representa chuveiros iniciados por prétons e a linha ver-
melha com simbolo o representa chuveiros iniciados por gama. Todos os chuveiros
sao incidentes sobre o telescépio com energia do primdrio igual a 1 TeV.

20 chuveiros e as barras de erro nao sao mostradas para manter a clareza
do grafico. Para os parametros de tempo, as barras tém valor em torno de
0.7 ns para prétons priméarios e 0.4 ns para gamas primarios, enquanto que,
nos parametros de soma do nimero de f6tons (STA), o erro é aproxidamente
0.2 para ambas as particulas primarias. PM apresenta o menor desvio, com
valor aproximadamente 0.02 para ambas as particulas.

As barras de erro se sobrepoem para a maioria dos parametros, exceto
PM. Porém, lembro que os desvios nao devem ser interpretados da maneira
direta usual, dado que os cortes nao sao efetuados em apenas um parametro.
A maneira mais apropriada de analise é a comparacao da separacao das
curvas entre os chuveiros verticais e inclinados.
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Os argumentos acima sobre as barras de erro, os valores dos erros e o
numero de chuveiros simulados podem ser estendidos da figura 5.10 para as
figuras 5.11 e 5.12.

Observamos que os parametros TA e PM mantém a mesma separacao
até a inclinacao de aproximadamente 50°. Depois de 50°, TA perde sua
eficiéencia enquanto PM apresenta ligeiro aumento na separagao das curvas.
Os parametros LTMA e TD apresentam maior variacao, sendo LTMA 1til
apenas a pequenos angulos e TD 1til no intervalo aproximado 10° até 40°.
Da mesma forma, STA mostra-se mais eficiente a angulos intermedidrios.

Nao foi confirmada a hipétese de maior distinguibilidade para grandes
angulos. Sabemos que outro fator concorrente nessa faixa de energia é a
reducao no nimero de fotons detectados com o aumento da inclinagao do
chuveiro.

Dependéncia dos Parametros com a Energia do Primario

O préximo passo foi o estudo da variacao dos parametros com a energia
do chuveiro. A figura 5.11 mostra o resultado das simulacoes. Notamos
que, para energias menores que aproximadamente 500 GeV, quase nenhum
parametro oferece separacao suficiente das curvas, exceto PM, no qual au-
menta a diferenca entre os valores. Isso acontece, também, devido a enorme
reducao do numero de fétons gerados pela parte eletromagnética para ener-
gias inferiores a 500 GeV, acarretando a reducao da largura da distribuicao
e invalidando o uso destes parametros.

Na verdade, notamos que os parametros TA, LTMA e TD mantém-se di-
ferentes para gamas e protons primarios apenas num intervalo mediano, apro-
ximadamente entre 600 GeV e 2 TeV, variando de parametro para parametro.

Dependéncia dos Parametros com a Distancia entre o Ponto de
Impacto e o Telescopio

Outro fator a influenciar os valores dos parametros é a distancia entre o ponto
de impacto® do chuveiro e o telescopio. A figura 5.12 mostra a dependéncia
para o intervalo de distancia de 0 a 200 m. E claramente visivel que a validade
do método é drasticamente prejudicada com o aumento da distancia do ponto
de impacto do chuveiro.

5Ponto de impacto é o ponto em que o eixo do chuveiro intercepta o plano do detector.
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Figura 5.11: Variagao dos parametros de sele¢ao com a energia do primdrio. A
linha verde com simbolo * representa chuveiros iniciados por prétons e a linha
vermelha com simbolo o representa chuveiros iniciados por gamas com 6 = 0°.

Os parametros TA e LTMA mantém a separacao dos valores para distan-
cias menores que aproximadamente 50 m, enquanto TD e STA confirmam
mais uma vez sua inutilidade. PM é o unico que continua oferecendo poder
de distincao para distancias de até 100 m, aproximadamente.

No entanto, notamos uma curiosa dependéncia dos valores de todos os
parametros com a distancia do chuveiro. Os valores dos parametros, para
gamas primarios, variam fortemente com a distancia até um valor extremo
(minimo para TA, LTMA e STA e maximo para PM) em torno de 130 m,
quando mostram uma rapida inflexao.

Essa dependéncia revela a compensagao geométrica descrita em [64]. Con-
siderando o desenvolvimento de um chuveiro iniciado por gama, encontramos
que a largura da distribuicio dos tempos de chegada de fétons Cerenkov, pa-
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Figura 5.12: Variagao dos pardmetros de sele¢cao com a distancia do ponto de
impacto do chuveiro. A linha verde com simbolo * representa chuveiros iniciados
por prétons e a linha vermelha com simbolo o representa chuveiros iniciados por
gama. Todos os chuveiros simulados com 6 = 0°.

ra um chuveiro incidente sobre o telescopio, representa o desenvolvimento
longitudinal do mesmo.

Todavia, para telescopios afastados do centro do chuveiro, existe uma
diferenca crucial entre o percurso de fétons emitidos a altas e baixas altitudes.
Considerando o féton f1 emitido no inicio do chuveiro e o féton f2 emitido no
final do mesmo, ambos serao detectados por um telescépio a uma distancia
d do ponto de impacto do chuveiro.

O aumento de d faz com que o caminho percorrido por fl e f2 aumente
também, mas nao causa o mesmo efeito sobre o tempo de chegada dos dois
fotons. Isso porque o aumento no percurso de fl se da em uma faixa de
atmosfera com indice de refracao menor do que para f2.
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Figura 5.13: Exemplo da variacao da largura da distribui¢ao temporal em funcao
da distdncia entre o telescépio e o ponto de impacto do chuveiro. Energia do
primdrio igual a 1 TeV - Chuveiro iniciado por gama incidente na vertical.

Como resultado temos que a diferenca entre o tempo de chegada de f1
e f2 diminui com o aumento de d. O raciocinio é extensivo para todos os
fotons emitidos no chuveiro, proporcionando uma dependéncia da largura da
distribuicao temporal com o aumento de d, o que pode ser visto na figura
5.13.

Em 1984, Hillas e Patterson [64] mostraram que a compensagao se da
aproximadamente a 125 m do ponto de impacto do chuveiro e chamaram
esse ponto de ombro da distribuicao. FEles também mostraram que, para
distancias maiores que 125 m, a largura da distribuicao é funcao direta da
distancia do telescopio.
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Dependéncia dos Parametros com a Forma do Espelho

A grande maioria dos telescépios de luz Cerenkov possui arranjo geométrico
de Davies-Cotton ou Parabdlico. O arranjo de Davies-Cotton é caracterizado
por possuir uma combinacao de espelhos esféricos que possibilita a relacao
univoca entre um ponto na camara de fotomultiplicadoras e a direcao de
chegada dos fétons.

Os espelhos parabdlicos baseiam-se na definicao da parabola, como o lugar
geométrico eqiiidistante do foco e da diretriz, para explorar suas propriedades
de reflexao.

No tocante ao tempo de chegada, vemos que, para uma frente plana
de fétons incidente sobre um telescopio parabdlico, todos os fétons do plano
chegam a camara de fotomultiplicadoras ao mesmo tempo, enquanto que para
um espelho esférico, os fé6tons incidentes na parte mais interna da superficie
sofrem um acréscimo no tempo relativo aos fétons refletidos nas partes mais
externas.

Essa propriedade faz com que os espelhos parabdlicos sejam chamados
de iso6cronos e, como mostrarei adiante, mais apropriados para o estudo da
distribuicao temporal.

Utilizando 100 chuveiros verticais com energia do primdrio igual a 1 TeV,
propaguei os fétons através de quatro diferentes telescopios com os arranjos
geométricos:

Whipple: Davies-Cotton com diametro igual a 10 m e distancia focal 7.3
m;

VERITAS: Davies-Cotton com diametro igual a 10 m e distancia focal 12
m;

Parabdlico: Espelho parabdlico com abertura e distancia focal de 10 m;

MAGIC: Telescépio semelhante ao que a colaboracao MAGIC construira.
Arranjo parabdlico com abertura de 17 m e distancia focal de mesmo
valor. Nesse caso, os estudos foram feitos utilizando um segundo con-
junto de chuveiros simulados, no qual defini a area de deteccao como
sendo uma circulo de raio 8.5 m.

Aplicando basicamente os mesmos cortes descritos na secao 5.2.1, com
pequenas optimizacoes para cada tipo de espelho, obtive os resultados apre-
sentados na tabela 5.3.
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‘ Comparacao entre diferentes telescopios ‘

Gamas Protons Fator de Qualidade
Whipple 98 85 1.06
VERITAS 98 91 1.02
Parabdlico 90 27 1.73
MAGIC 93 30 1.69

Tabela 5.3: Numero de chuveiros aceitos pelos cortes em diferentes telescopios.

As diferencas nos cortes, de espelho para espelho, sao minimas. Por
exemplo, para espelhos parabdlicos os cortes nos tempos aumentaram de 1.5
para 1.8 ns.

Como vemos, os dois espelhos parabdlicos apresentam desempenho muito
superior na utilizacao do perfil temporal como técnica de distin¢ao. Por outro
lado, os telescépios com arranjo de Davies-Cotton invalidam completamente
o uso da técnica.

Isso se deve a ja explicada caracteristica do arranjo de Davies-Cotton de
nao ser isécrono. A figura 5.14 mostra o perfil temporal do mesmo chuvei-
ro para trés tipos de arranjos. Notamos que os arranjos de Davies-Cotton
provocam um aumento considerdavel na largura da distribuicao, destruindo
a principal caracteristica explorada pelos cortes aqui impostos. Da mesma
forma, vemos que os espelhos parabdlicos pouco alteram o perfil temporal,
mantendo a validade dos cortes.

5.2.2 Altas Energias (10 a 50 TeV)

Devido ao tamanho dos arquivos de saida das simulagoes para grandes ener-
gias nao foi possivel realizar um estudo tao detalhado quanto o feito na
regiao de baixa energia. Assim, concentrei-me na andalise da possibilidade
de distincao de particulas primérias em evento por evento e no fenomeno de
aumento da distinguibilidade para chuveiros inclinados.

Para essa faixa de energia defini apenas um telescopio com raio igual a 5
m para diminuir o tamanho do arquivo de saida.

Os primeiros estudos foram realizados em 50 chuveiros iniciados por ga-
mas e 50 chuveiros iniciados por prétons com energia de 50 TeV e inclinagcao
de 0° e 30°. Nem a distribuicao dos parametros de distincao nem os perfis
temporais mostram qualquer diferenca notavel para as duas inclinagoes.
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Figura 5.14: Perfil temporal tipico para trés arranjos geométricos de telescopios.

Mesmo depois de andlises mais detalhadas nao consegui desenvolver ne-
nhum método de distingao.

Em seguida analisei 150 chuveiros iniciados por gamas, prétons e ferros
em igual nimero, com energia de 30 TeV e inclinagoes de 0° e 50°. Para
0° nao existe nenhuma diferenca nos perfis temporais de gamas, prétons e
ferros.

No entanto, para 50° a diferenca mostra-se através do aparecimento de
um pico adiantado nos chuveiros iniciados por hadrons, bem como nas dis-
tribui¢oes dos parametros de distingao (ver figura 5.15).

A distribuicao dos tempos de chegada de fétons em chuveiros iniciados
por prétons mostra claramente o pico adiantado. A distribuicao para ferros
primarios nao é tao marcada pelo pico, mas mostra um numero elevado
de fétons na parte inicial da distribuicao quando comparada com gamas
primarios.



CAPITULO 5. DISTINCAO DA PARTICULA PRIMARIA 69

Nas distribuicoes dos parametros, duas diferencas sao destacaveis: TA
assume valores menores, enquanto LTMA apresenta valores maiores para
protons e ferros, quando comparados com gamas primarios.

Aplicando cortes em TA (T'A > 2ns) e LTMA (LTMA < 4.5 ns) (ver
figura 5.16), obtive a selecao de 45 chuveiros iniciados por gama, 7 iniciados
por préton e 2 iniciados por ferro, num total de 50 chuveiros de cada primario,
resultando num fator de qualidade 3 (gamas:hddrons).
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Figura 5.15: Diferencas entre gamas, prétons e ferros primérios.

A primeira

linha mostra a distribuicao temporal sobreposta dos 50 chuveiros de cada tipo
de primério simulados a 50°. Na segunda linha estd a distribuicao do pardmetro
Tempo de Ascensdo e na terceira o pardmetro Largura Maxima a Meia Altura.
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Figura 5.16: Visualizacdo dos cortes aplicados nos chuveiros simulados. O
retangulo mostra os chuveiros identificados como iniciados por gamas para prétons,
ferros e gamas primdarios com energia de 30 GeV.



Capitulo 6

Conclusoes

Neste capitulo apresentarei a compilacao dos resultados obtidos no estudo do
uso do tempo de chegada como técnica de distincao da particula priméria.

Poucas conclusoes tém sido feitas neste recente campo da astronomia
de raios gamas. Apesar da possibilidade de uso do tempo de chegada ser
uma antiga proposta, apenas nos ultimos anos, devido ao fim das limitagoes
experimentais, estudos mais aprofundados tém sido realizados.

Todos os trabalhos publicados sobre o assunto elaboram métodos de dis-
tincao baseados na presenca de picos antecipados em chuveiros iniciados por
hadrons. Neste aspecto, o método desenvolvido ao longo do capitulo 5, para
baixas energias, é inovador ao abandonar a idéia de identificacao de picos e
revelar novas caracteristicas, ainda nao exploradas, dos chuveiros hadronicos.

Extensas simulagoes de Monte Carlo mostraram que a descontinuidade
na distribuicao referente a chegada de mions nao é freqiiente e permitiram
a descoberta de que chuveiros iniciados por prétons apresentam distribuicao
temporal com alta concentracio de fétons Cerenkov em pequenos intervalos
de tempo.

Para usufruir desta propriedade, novos parametros foram introduzidos
(STA, SLTMA, STD e PM). Os parametros de soma de fétons mostraram
pequena contribuicao ao método, porém PM mostrou-se extremamente efi-
caz, sendo responsavel pela exclusao de aproximadamente 40 % dos prétons
alTeV.
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Baixas Energias (30 GeV a 5 TeV)

Os estudos apresentados no capitulo 5 sao, sem duvida, um dos mais
completos realizados nesta faixa de energia até entao e, como mostrarei,
revelam uma técnica promissora.

Andlises das distribuicoes dos parametros de distincao permitiram es-
tabelecer um método de determinacao da particula priméria. Importante
progresso foi conseguido com a aplicagao de cortes simultaneos em diferentes
parametros.

Esses cortes permitem a exclusao dos primarios por detectarem altas con-
centracoes de fétons nas distribuicoes do tempo de chegada em chuveiros ini-
ciados por hadrons. Para um conjunto de 400 chuveiros iniciados por protons
e gamas em mesmo numero obtive um fator de qualidade entre 2.5 e 2.8.

No entanto, a variacao dos parametros de distin¢cao com a inclinacao do
eixo do chuveiro, distancia entre o ponto de impacto e o telescépio e energia
(figuras 5.10, 5.11 e 5.12) mostra que o intervalo de utilidade da técnica
nao é abrangente e que calibracoes para diferentes telescépios e fontes serao
necessarias.

De forma extremamente priméaria e apenas como base para estudos futu-
ros, delimito o intervalo de validade da técnica baseada nos parametros aqui
apresentados em:

0° < Angulo de Inclinacao < 50°
600 GeV < Energia do Primario < 2 TeV

Distancia do Telescopio < 50 m

Os limites estabelecidos condizem com a teoria de desenvolvimento lateral
e longitudinal de particulas e fétons Cerenkov em chuveiros atmosféricos,
como foi discutido na secao 5.2.1.

O parametro PM, introduzido aqui pela primeira vez, é o que possui maior
intervalo de validade em todas as variaveis estudadas.

Outro fator abordado foi a dependéncia do perfil temporal com a forma,
do espelho dos telescopios. Ficou demonstrado que os espelhos com arran-
jo de Davies-Cotton praticamente inviabilizam o uso do método, devido ao
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alargamento da distribuicao temporal. Da mesma forma, vimos que os te-
lescopios com arranjo parabdlico pouco alteram a forma do perfil temporal,
sendo apropriados para a utilizacao do tempo de chegada.

O fator de qualidade para telescopios com arranjo de Davies-Cotton esta
em torno de 1 enquanto que para arranjos parabolicos o fator de qualidade
é aproximadamente 1.7.

Altas Energias (5 TeV a 50 TeV)

Como esperado, o aumento da producio de fétons Cerenkov pela par-
te eletromagnética em chuveiros hadronicos impossibilita a diferenciacao da
particula primdria para observacoes a pequenos angulos zenitais. No entan-
to, o aumento do caminho percorrido pelas particulas em chuveiros a grande
angulos amplifica a diferenca temporal dos fétons produzidos pelas compo-
nentes muonicas e eletromagnéticas, possibilitando a distingao.

Ilustrei a possibilidade de distin¢ao utilizando os parametros TA e
LTMA (secao 5.2.2), para chuveiros com energia igual a 30 TeV e angulo
de incidéncia igual a 50°, que resultou em um fator de qualidade igual a 3.

Exclusoes ainda maiores podem ser atingidas para maiores angulos zeni-
tais. Porém, as simulagoes sao limitadas ao maximo de 60° devido ao fato
de adotar-se a hipdtese de atmosfera plana.

Para essa faixa de energia (acima de 5 TeV) os estudos baseados em
simulacao sao limitados também pelo tamanho dos arquivos de saida. Uma
possivel solucao para o problema seria o estudo de fontes pré-determinadas,
através da simulacao do espectro de poténcia do objeto celeste em estudo.
Outro dado a ser incluido seria o espectro dos chuveiros iniciados por hadrons.
Desta forma, o nimero de chuveiros simulados diminuiria com a energia,
possibilitando a determinacao dos cortes individualmente, para cada objeto.

Apesar do intervalo aparentemente limitado de operacao do uso do tempo
de chegada para as duas faixas de energia, a técnica aqui apresentada é
extremamente viavel experimentalmente e ajustavel para objetos a serem
estudados pelos novos telescopios em construcao, se nao como tinico método
de distincao, ao menos com técnica complementar as ja utilizadas.

Atualmente, durante a observacao de um objeto celeste, o primeiro corte
nos dados medidos, com o intuito de excluir hadrons primarios, é a direcao
de chegada do chuveiro. Como sabemos o posicionamento da fonte no céu,
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selecionamos apenas os chuveiros detectados num intervalo de angulo sé6lido
em torno do centro da fonte.

Somamos, portanto, trés métodos de distincao de gamas e prétons prima-
rios: forma da imagem na camara, direcao de incidéncia e tempo de chegada.
Um estudo abrangendo estas técnicas ainda nao foi realizado, mas juntas for-
mam um conjunto poderoso de técnicas que, quando acopladas, certamente
ampliarao a rejeicao de hadrons primarios em observacoes de fontes emissoras
de raios gamas.

A maior utilidade do uso dos tempos de chegada reside na possibilidade de
observacoes a grandes angulos zenitais, o que possibilitaria maior tempo de
deteccao de fontes, observagoes de novos objetos até agora inexplorados por
serem visiveis apenas proximos ao horizonte pela maioria dos observatoérios
situados no hemisfério norte e aumento da area efetiva dos telescépios.

Ressalto que, para observagoes a grandes angulos, o estudo das distri-
buigoes temporais apresenta-se nao sé6 como uma técnica complementar, mas
como a mais eficiente, possibilitando o aumento da qualidade de distincao
com o aumento do angulo zenital.

Portanto, uma grande contribuicao é esperada para a metodologia apre-
sentada, principalmente com a entrada em operacao do observatério MAGIC,
que podera beneficiar-se da técnica para todo o seu intervalo de operacao,
seja como auxiliar, para baixas energias, ou como parametro principal de
selecao de particulas primdrias a altas energias e grandes angulos zenitais.



Apeéndice A

Teoria de Emissao de Luz
Cerenkov

A teoria de emissdo de luz Cerenkov foi desenvolvida em 1937 for Frank e
Tamm e é inteiramente baseada no eletromagnetismo classico.

No entanto, apesar de antiga, a dedugao das principais equagoes que
descrevem o fenomeno nao tem merecido a atencao nos livros didaticos. Uma
boa abordagem matemédtica é encontrada no livro Cerenkov Radiation and
its applications [41].

Mesmo assim, mostrarei aqui uma detalhada deducao, que representa
uma compilacao dos trabalhos [77, 78, 41].

Considere os campos magnéticos e elétricos, gerados por uma particula
em um meio, expandidos em suas componentes de Fourier:

E = /oo E,, exp (—iwt)dw (A.1)
B = /OO B, exp (—iwt)dw (A.2)

Nas mesmas componentes, podemos escrever as equacoes de Maxwell:

l

V-H, =0 (A.3)
. 10D, Ar-
\Y% Y = —— 4+ 7 A4
X c Ot + cj (4.4)
V-D, = d4mp (A.5)
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10H,
c Ot

VxE, = (A.6)
Para que a continuacao da deducao seja legitima, algumas aproximacoes
sao necessarias. Normalmente estas aproximacoes estao implicitas nos calculos
feitos nos livros didaticos. Lista-las-ei para que possamos estar cientes do
intervalo de validade e para verificarmos que elas nao sao restritivas na apli-
cagao para chuveiros atmosféricos.
Supondo que:

e O meio é continuo e pode ser descrito pela sua constante dielétrica;

A dispersao é ignorada em primeira aproximacao;

A interacao da radiacao com a particula é desprezada;

e O meio é perfeitamente dielétrico e isotrépico, possui condutividade
zero, permissividade magnética igual a um e nao absorve radiagao;

e A particula se move com velocidade constante;

e O meio é ilimitado e o caminho da particula é infinito;

podemos escrever os campos em funcao dos seus potenciais escalar e ve-
torial, considerando que:

D =¢E (A.7)

mas temos que n = /€. Com u = 1 temos que € = n?. Assim escreven-
do:

D =n*E (A.8)
encontramos:
H, = VxA, (A.9)
, 104
E, = — Y P, A.10
c Ot v ( )

Substituindo as expressoes de ﬁw e Ew nas equacoes de Maxwell:
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292 1
9 7 n* o0 Aw . 47'('—_»
ViAde-Gor = Tk (A-11)
2 42
9 n°0°®, 4w
VOG5 T T (A-12)
sendo que utilizei a condicao de Lorentz: V- Xw + ”—023;‘” =0.

Se considerarmos a hipétese de que os potenciais apresentam variacao
harmonica, podendo escrever:

—

A, o exp (iwt) (A.13)
d, o exp (iwt) (A.14)

encontramos a expressao final dos potenciais expandidos em suas compo-
nentes de Fourier:

2 2
— — 4 —
v, + 221, = -G (A.15)
c c
n’w? Afr

Para um elétron movendo-se com velocidade v ao longo do eixo z:

Jo = 0 (Al?)
j, = 0 (A.18)
j. = evd(x)d(y)d(z — vt) (A.19)

que pode ser escrita em suas componentes de Fourier da forma:

@) = o [T gt e (it (A.20)
Jow) = 5 0(@)s(y) exp (—iw) (A.21)

que devido a simetria do problema escreverei em coordenadas cilindricas:
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. e .z A
J.(w) = 47r2p6(p) exp(—zw;) (A.22)
Acrescentando o fato que podemos escrever:
Ay(w)= Ap(w) =0 (A.23)
Aw) = ulp)exp(—iwd) (A.24)
v
substituindo na equacao A.15:
10 0 .z
L2 (v (e i)
0? .2 w?n?
—i—@ (u(p) exp(—zwt;)) + = A, (A.25)
A e .z
— T e (i )il
que leva a equacao:
v 10u e
i Bl = A.26
T r (p) (A.26)
Para fontes fora da origem, a equacao se reduz a equacao de Bessel:
v 10u
— + - =0 A.27
72 + > op + su ( )

na qual s> = % (#%n* — 1) = —0>.
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A.1 Baixas Velocidades

Resolvendo a equacao de Bessel para s? < 0 temos as equacoes de Hankel de
primeira e segunda ordem (para detalhes na solucao veja [79]). Nesse caso,
0% < 0 o que implica que o é complexo.

u(p) = AHS" (iop) + BHS? (iop) (A.28)

Acrescentando as condi¢oes de contorno que o campo seja nulo no infinito
e que nao divirja na origem, encontramos:

1e
c

u(p) = 5, Hy" (iop) (A.29)

Usando a forma assintética da funcao de Henkel de primeira ordem:

. 2 . T
Hél)(wp) ~ - exp (mpz> (A.30)

mngg;fmwwm (A.31)

Substituindo em A.24:

e 1 .z
A, (w) = E” 2mop exp (zap;) (A.32)

que fazendo a transformada de Fourier, nos leva a solucao:

> z
am=1/" oxp (iop (1)) (A.33)
¢ J-oo \2mop

Como o ¢ imagindrio, vemos que o campo decresce exponencialmente
com p, portanto a uma grande distancia da particula nao haverd campo nem
radiacao emitida.

A condicao s? < 0 implica em %1% > 1, ou seja,

encontramos:

c
— A.34
v < " ( )

e concluimos que nao ha emissao para particulas com velocidades menores
que ¢/n.
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A.2 Altas Velocidades

De acordo com [79], a solugao da equacao A.27 para s> > 0 com condigoes
de contorno acima é:

u(p) = —SHP (sp) (A.35)

Tomando novamente a forma assintética da equacao de Hankel:

2 m
Héz)(sp) ~ ”W—sp exp (S'OZ> (A.36)

encontramos para w > 0:

u(p) = —Z\/Eexp <??T7Tsp> (A.37)

que acrescentando o termo exponencial na expansao de Fourier nos leva
a solugao

e , z cost + p senf 3 .
A(w)=— t - A.
(w) o exp [zw ( /n ) + 4m] (A.38)
Na deducao da equacao acima definimos:
o= (A.39)
cost) = — .
Bn

A equagao A.38 mostra que se s> > 0 ou seja, v > ¢/n, a passagem da
particula resultard em uma onda que se propaga ao longo da direcao 6.

Agora podemos, utilizando as equagOes que expressam oS campos em
funcao dos potenciais vetores, determinar o campo gerado pela particula:

H, = 7 /\/§ cos(x)dw (A.40)
E, = _Wﬁ /\/52712 — 1 cos(x)w dw (A.41)

E, = % <1 _ 521n2> % cos(x)w dw (A.42)
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na qual:

6\/5
a = —\[—
c\m

[ zcos@—l—psenﬁ] ™
X = wlt + —
c/n 4

Assim, calculando a poténcia irradiada utilizando a equacao :

W = 21l /°° L EH] dt
—00 47

dw  e? 1
ViR (1—52n2>”dw

Usando a aproximacao para o indice de refracao:

chegamos a:

encontramos a equagao 3.6 :

dW  e*wy €
— = 1)1
TRl —
ou entao podemos deduzir:
1 1
N =2mal ()\_2 - )\—1> sen?(0)

E o espectro em comprimento de onda de emissao:

d*N 1

Al dw 2
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(A.46)

(A.47)

(A.48)



Apéendice B

Definicao dos Parametros de
Hillas

Suponha uma camara de fotomultiplicadoras com N fototubos. Considere
um sistema de referéncia com origem no centro da camara. Se cada foto-
multiplicadora tiver coordenadas (z;,y;)" e detectar um sinal s;%, podemos,
utilizando minimos quadrados, ajustar a elipse definindo os parametros:

(@) = =0 (v) = X
2 2
@) =E (= R
73 siyd
@)= Z (= R
20 o
(@) = =2 () = Dl
ST
(o) = = —

com todas as somas em ¢ de 1 a N.

'A posicdo na cAmara é normalmente medida em graus.
2A medida mais utilizada é a contagem de ADC.
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Podemos definir os chamados segundo e terceiro momentos das equagoes
acima:

op = () — (y
oy = (2y) — (2)(y)
g3 = (2°) = 3(z)(a?) + 2(z)°
o = (") = 3(y)(¥?) +2(v)°
a2y = (2°y) — 2(zy)(x) + 2(2)*(y) — (2*)(y)

ooz = (2y?) — 2(zy) (y) + 2(x)(y)* — () {y°)

Dos momentos podemos definir os parametros:
j = 0y2 — Oy2

m =/ ((y2) — (42))2 + 4(ay)?

O eixo maior da elipse é dado pela equagao y = ax + b onde:

Jj+k
a =
204y
b= (y) —alz)

e finalmente os parametros de Hillas podem ser calculados da seguinte
maneira;:

Length = [

1
|02 + a0y + 2a0,,|]°
1+ a?

1
Width = |oy2 + 0?02 + 2a04y| |7
14 a?

Azwidth = [@:2) + <2y2> — m]
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b

Miss = |———
‘\/1—1—@2

Distance = [(x>2 + <y>2] ’

Além desse parametros outros podem ser definidos. Tais como a =
sen ! (%) e outros mais que medem a assimetria da figura.
A utilizacao ou nao de cada parametro depende da observacao a ser feita,

do tipo de telescopio etc.

AZWIDTH
DISTANCE Centréide da Elipse
MISS W
\

Centro do LENGTH
Campo de Visdo

WIDTH

Figura B.1: Definicao geométrica dos Parametros de Hillas.
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