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Streszczenie

Teleskopy czerenkowskie sa od lat wykorzystywane w astrofizyce naziemnej. Kilka
grup badawczych (H.E.S.S., MAGIC, VERITAS) zbudowalo uktady teleskopow, by
szuka¢ zrodel promieniowania kosmicznego w naszej Galaktyce i poza nia. Inna grupa —
CTA (Cherenkov Telescope Array) — planuje budowe dwoch kolejnych uktadow telesko-
pow czerenkowskich na poétnocnej i potudniowej potkuli Ziemi.

W naziemnych eksperymentach duze znaczenie maja warunki atmosferyczne.
W standardowej analizie danych wykorzystuje sie symulacje pekow z uwzglednieniem
odpowiedniego profilu atmosfery. Wykonanie takich symulacji dla r6znych warunkow
pogodowych bytoby klopotliwe i czasochtonne, jednak prosta poprawka metod analizy
danych pozwala odtworzy¢ poprawne widmo Zroédet promieniowania kosmicznego po-
mimo obserwacji przeprowadzonych w warunkach zachmurzenia.

W mojej pracy doktorskiej pokazuje najpierw wplyw chmur na gestos¢ swiatta Cze-
renkowa z wielkich pekow i na detekcje pekow gammowych przez teleskopy czerenkow-
skie. W moich symulacjach wprowadzilam chmury o przezroczystosci od 0 do 0.8 na wy-
sokosci 5 km i 7 km. W obecnosci chmur pogarsza sie rozdzielczos¢ katowa i ener-
getyczna, znaczaco ro$nie prog energetyczny, jednakze detekcja wysokoenergetycznych
pekow (kilka TeV) jest mozliwa nawet w przypadku catkowicie nieprzezroczystej chmury.

W dalszych rozdziatach prezentuje metode poprawy rekonstrukeji energii i efektywnej
powierzchni dla obserwacji w obecno$ci chmur. Moja metoda wymaga jedynie znajomo-
$ci wysokoSci 1 przezroczystosci chmury (mozna je mierzy¢ np. za pomoca LIDAR-u) oraz
wiedzy jak czes¢ $wiatta Czerenkowa produkowana powyzej chmury zalezy od energii
fotonu inicjujacego pek.

Do symulacji wielkich pekéw atmosferycznych uzytam programu CORSIKA, a do sy-
mulacji odpowiedzi uktadu detektor6w programu sim _telarray. Symulacje wykonatam
dla malolicznych uktadéw matych teleskopow CTA (SST-1M) umieszczonych w poblizu
planowanego potudniowego obserwatorium CTA (pustynia Atacama w Chile).

Pokazuje, ze moja metoda pozwala poprawnie oszacowaé bias energetyczny dla ob-
serwacji w obecno$ci chmur o przezroczystosci wickszej lub réwnej 0.6. Rozdzielczosé
energetyczna i efektywna powierzchnia rejestracji moga by¢ przyblizone przez skalowa-
nie energii dla chmur o wystarczajaco duzej przezroczystosci (odpowiednio co najmniej
0.6 i 0.4). Zaréwno dla uktadu dwoch jak i pieciu teleskopow metoda ta dziala dla pe-
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kow o energii 2-30 TeV. Moze tez by¢ tatwo rozszerzona na przypadek wielowarstwowych
chmur.

Moja metoda umozliwia rekonstrukcje widma zrodet promieniowania gamma o ener-
gii 2-30 TeV z doktadnoscig 20%. Odpowiada to doktadnosci rekonstruowanego widma
przy zalozeniu dokladnosci rekonstruowanej energii na poziomie 12.5%.

Wiekszos$¢ wynikéw przedstawionych w tej pracy zostata opublikowana w Astropar-
ticle Physics 120, 102450 (rok 2020).



Abstract

Optimization of data analysis methods for CTA telescopes

The Imaging Atmospheric Cherenkov Technique is currently used and developed in
ground based astrophysics. A few collaborations (H.E.S.S., MAGIC, VERITAS) have
built telescope arrays to search sources of gamma rays in our Galactic and beyond.
Another group — CTA Consortium (Cherenkov Telescope Array)- is planning to building
two arrays of telescopes in the northern and southern Earth’s hemisphere.

Atmospheric conditions play important role in ground based experiments. The stan-
dard data analysis is based on the Monte Carlo simulations where atmospheric profile
is taken into account. Making simulations for different atmospheric conditions would be
inconvenient and time-consuming, however a simple correction method of data analy-
sis allows for the reconstruction of the spectrum of gamma-ray sources observed with
cloudy conditions.

In my PhD thesis I show the influence of different clouds on both the density of
Cherenkov light and detection of gamma shower by Cherenkov telescopes. I have simu-
lated clouds with transparencies from 0 to 0.8 located at altitude 5 km and 7 km. In the
presence of clouds angular and energy resolutions are attenuated, the energy threshold
significantly increase, but detection of high energy showers (several TeV) is possible even
for a fully opaque cloud.

Subsequently I present a simple correction method for the energy reconstruction and
the effective collection area for observation with cloudy conditions. My method requires
only the hight, the total transparency of the cloud (it can be measured with LIDAR) and
an information how the fraction of Cherenkov light produced above the cloud depends
on energy of photon initiating shower.

I have made simulation of extensive air showers with the standard CORSIKA code
and simulations of TACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope) with the sim _ tel-
array code for small arrays of small-size CTA telescopes (SST-1M) situated near to the
southern location of CTA (the Atacama Desert in Chile).

I demonstrate that my method allows proper estimation of the energy bias for clouds
with the transparency greater than or equal to 0.6. The energy resolution and the
effective collection area can be estimated by scaling energy for data taken under the
presence of a cloud with transparency greater than or equal to 0.6 and 0.4, respectively.



For both arrays of five or of two telescopes this method work for energy 2-30 TeV. It
can be easily extended to the case of multilayer cloud.

My method of data analysis allows reconstruction of the spectrum of a gamma-
rays source with energy 2-30 TeV with a systematic uncertainty of 20%. It corresponds
to the accuracy of the reconstructed spectrum when energy is reconstructed with the
uncertainty of 12.5%.

Most of results presented in this thesis are published in Astroparticle Physics 120,
102450 (year 2020).
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Wstep

Wykorzystanie teleskopéw czerenkowskich umozliwia badanie Zr6det promieniowa-
nia kosmicznego w eksperymentach naziemnych. Pierwsze sukcesy tej techniki pojawity
sie juz w 1989 roku w obserwatorium im. F. Whipple’a w USA [1]. Od tamtej pory
naziemna astronomia jest ciggle rozwijana. Kilka miedzynarodowych grup badawczych
(H.E.S.S [2], MAGIC [3], VERITAS [4]) zbudowalo i wykorzystuje uklady teleskopow
czerenekowskich, ktore poszukuja Zrodel promieniowania gamma w naszej Galaktyce i
poza nia. Kolejna grupa, jaka jest CTA, planuje budowe dwoch nowych obserwatoriow
na poélocnej i potudniowej potkuli Ziemi.

Promieniowania gamma docierajace do atmosfery ze 7rédet kosmicznych nie moze
w stanie niezmienionym dotrze¢ do poziomu obserwacji i dlatego zastosowana technika
pomiaru jest do$¢ skomplikowana (omawiam ja w rozdziale 4). Jednym z zasadniczych
problemow wystepujacych przy obserwacjach teleskopami czerenkowskimi jest uzyskanie
jak najlepszej efektywnosci selekcjonowania promieniowania gamma od tla, czyli gtéwnie
hadronéw promieniowania kosmicznego [5], [6], [2]. Niestety tych ostatnich jest zwykle
kilka rzedow wielkosci wiecej niz przypadkéw ze znanych lub potencjalnych Zrodet ko-
smicznych. Ponadto, jak pokazaliémy w pracach [7], [8], [9], [10], w przypadku niskich
energii cze$¢ tta jest bardzo trudno redukowalna, w szczeg6lnosci wtedy gdy wiekszosé
rejestrowanego $wiatta pochodzi z pojedynczych podkaskad pekéw hadronowych.

W eksperymentach naziemnych bardzo wazne sa warunki atmosferyczne. Ilosé¢ produ-
kowanego swiatta Czerenkowa jest zalezna od profilu atmosfery choé¢by z powodu zmiany
wspotezynnika zalamania Swiatta wraz z wysoko$cia. Ponadto atmosfera absorbuje i roz-
prasza $wiatto czerenkowskie. Pogoda moze wiec znaczaco wpltywaé na efektywny czas
obserwacji, gdyz obecnos¢ chmur zmniejsza ilos¢ promieniowania Czerenkowa dociera-
jaca do ziemi, co ostabia czestos¢ rejestracji i utrudnia lub nawet uniemozliwia analize
zebranych danych. Dlatego warunki atmosferyczne sa monitorowane w czasie ekspery-
mentow w obserwatoriach H.E.S.S. (|2], [11]), MAGIC ([12]) i VERITAS ([4], [13]).

W standardowej analizie danych wykorzystuje sie wyniki symulacji komputerowych
uwzgledniajacych ekstynkcje atmosfery w rejonie, w ktérym maja byé¢ prowadzone ob-
serwacje. Profil atmosfery uzyskuje sie przez usrednienie pomiaréw przeprowadzonych
w roznym czasie. Przeprowadzanie osobnych symulacji dla r6znych warunkow atmosfe-
rycznych w danej lokalizacji bytoby ktopotliwe, poniewaz symulacje te sg czasochtonne,
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a ich wyniki zajmuja ogromne pojemnosci pamieci dyskowej. Jednak wprowadzenie od-
powiedniej analizy danych umozliwia odtworzenie widma zZrédet kosmicznych obserwo-
wanych w warunkach zachmurzenia bez takich dodatkowych symulacji. Takie metody
byty juz rozwijane i implementowane do programoéw analizujacych dane w obecnie pra-
cujacych eksperymentach (H.E.S.S. [11], [14]; MAGIC [15], [16], [17], [18]). Doktadniej
opisuje je w rozdziale 7.

W mojej rozprawie przedstawie nowa metode analizy danych zebranych w warunkach
zachmurzenia, ktéora wymaga jedynie znajomosci catkowitej przezroczystosci chmury i
wysokosci, na ktorej sie ona znajduje, oraz wiedzy, jak dla danego poziomu obserwa-
cji $rednia czesé Swiatta czerenkowskiego z peku produkowana powyzej chmury zalezy
od energii fotonu gamma wchodzacego w atmosfere. Symulacje przeprowadzitam dla ma-
lolicznych sieci matych teleskopow CTA (SST1-M) umieszczonych w poblizu jego po-
ludniowej lokalizacji. Wprawdzie planowane potudniowe obserwatorium CTA zostanie
wybudowane w Paranal na pustyni Atacama w Chile, gdzie zachmurzenie pojawia sie
rzadko — okoto 96% nocy jest bezchmurna [19], jednak wyniki mojej pracy mozna wy-
korzystaé¢ takze w innych eksperymentach.

Trzy pierwsze rozdzialy pracy stanowia wprowadzenie do tematu — opisuja promie-
niowanie Czerenkowa, wielkie peki atmosferyczne, teorie rozpraszania swiatta w atmos-
ferze oraz teleskopy, ktore maja byé¢ wykorzystywane w obserwatorium CTA.

Nastepny rozdziat poswiecony jest opisowi przeprowadzonych przeze mnie symulacji
oraz standardowej analizy danych stosowanej przy obserwacjach teleskopami czerenkow-
skimi.

W kolejnych rozdziatach (5-8) prezentuje wyniki moich symulacji. W rozdziale 5. po-
kazuje wplyw chmur na gestos¢ fotonéw czerenkowskich obserwowang na ziemi, a w roz-
dziale 6. wplyw calkowicie nieprzezroczystej chmury na wyniki obserwacji malg siecia
matych teleskopow CTA. W rozdziale 7. rozwazam obserwacje przy uzyciu sieci pieciu
teleskopow w obecno$ci r6znych chmur i prezentuje opracowang przeze mnie metode
analizy danych dla takich obserwacji. Natomiast w rozdziale 8. przedstawiam wyniki sy-
mulacji dla uktadu dwoéch teleskopow oraz stosuje do nich moja metode analizy danych.

Rozdzat 9. zawiera wnioski z przeprowadzonych badan. Wiekszo$¢ wynikoéw prezen-
towanych w tej pracy zostala juz opublikowana w Astroparticle Physics [20].
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Rozdzial 1

Promieniowanie Czerenkowa

Promieniowanie Czerenkowa jest zjawiskiem powszechnie wykorzystywanym dzis
w badaniach promieniowania kosmicznego. Zostato odkryte i opisane w 1934 r. przez ro-
syjskiego fizyka P. A. Czerenkowa, ktory zaobserwowal je w wodzie bombardowanej wy-
sokoenergetycznymi elektronami [21]. Teorie Czerenkowa rozwineli nastepnie I. Frank i
[. Tamm opisujac przejécie elektrondéw takze w innych osrodkach. Jeszcze wczes$niej, bo
juz w 1904 r., emisje promieniowania przez czastke poruszajaca sie szybciej niz $wiatto
przewidzial Sommerfeld. Rozwazal on jednak czastke w prozni, wiec po ogloszeniu teorii
wzglednosci jego badania zostaly zapomniane. Przypomniano je dopiero podczas badan
promieniowania Czerenkowa w latach trzydziestych [22].

1.1 Emisja promieniowanie Czerenkowa przez pojedyn-
cza czastke

Promieniowanie Czerenkowa emitowane jest podczas przechodzenia czastki natado-
wanej przez oSrodek, w ktérym porusza sie ona szybciej niz $wiatlo. Przejscie takie
powoduje polaryzacje atomoéw osrodka i emisje promieniowania elektromagnetycznego.
Gdy czastka porusza sie z predkoscig mniejsza niz §wiatto, spolaryzowane atomy ukta-
daja sie symetrycznie wzgledem niej i emisja promieniowania nie nastepuje. Natomiast
gdy predkos¢ czastki jest wieksza niz predko$é swiatta w danym osrodku, uktad spo-
laryzowanych atomoéw nie jest symetryczny — wytwarza sie zmienne pole elektryczne i
nastepuje emisja promieniowania (rys. 1.1).

Zatem, zeby zjawisko to zaszlto, predkosé¢ czastki musi wynosi¢ co najmniej c/n,
gdzie n jest wspolczynnikiem zatamania Swiatta w danym osrodku. Jest to rownowazne
warunkowi, ze energia kinetyczna czastki musi przekroczy¢ warto$¢ progowa réwna:

E,=myc® | —— 1], (1.1)
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czastke, ktora juz zdazylta wyprzedzi¢ te atomy. Symetria wzdluz toru czastki zostaje wiec zaburzona.

O O O
O O O
O O O

O O O
O O O
O O O
O 10 O

O
O

0%

gdzie my oznacza mase spoczynkowa czastki.

Rozwazmy czastke natadowana poru-
szajaca sie ze staly predkoscia v > c¢/n.
Na rysunku 1.2 przedstawiono tor takiej
czastki i emitowane przez oSrodek pro-
mieniowanie w réznych punktach toru.
Czastka pokona odcinek AD w czasie At.
W tym samym czasie $wiatto wyemito-
wane w punkcie A przebedzie odcinek
AE = ¢/nAt.

Kat 6 widoczny na rysunku 1.2 mozna
wyznaczy¢ ze wzoru:

AE _ ¢/nAt 1
AD  uwAt  pn’

WV

cosf = (1.2)

Rysunek 1.2. Emisja promieniowania Czeren-
kowa przez czastke naladowana przechodzaca

po linii prostej kolejno przez punkty A, B, C  gdzie f = wv/c. Zatem promieniowanie

i D. Okregami oznaczono zasieg promieniowania Czerenkowa emitowane jest w stozku o ka-
elektromagnetycznego wyemitowanego z kazdego

z tych punktéw, gdy czastka znajduje sie w punk- cie rozwarc}a 2are Co_s(l/(ﬂn)) [21]

cie D. Promieniowanie Czerenkowa jest emito- Catkowita energia wypromieniowana
wane prostopadle do stycznych do tych okregéw  przez elektron na drodze [ wyraza sie wzo-
(strzaltki rysowane przerywana linia). rem [23]:

dE 1 e 1
:5[ :3E;Fgazzﬁa/ludu)(l‘—'ﬁ2n2), (1.3)

pAn>1
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gdzie w jest czestotliwo$cia emitowanego promieniowania, p — wzgledna przenikalnosé
magnetyczna osrodka, a €y — przenikalno$¢ elektryczna prozni. Poniewaz dla powietrza
1 = 1,00000037, mozna przyjaé, ze jest w przyblizeniu jedynka, i pominac¢ ja w dalszych
obliczeniach.

Wartos¢ wspotczynnika zatamania swiatta jest zalezna od czestotliwosci. Relacje te
mozna przyblizy¢ wzorami [23]:

n?(w) = 1+<ﬁ) (1.4)

5 —

n?(0) = e=1+ (ﬁ) : (1.5)

2
)

gdzie € oznacza wzgledna przenikalnosé¢ elektryczna osrodka, a wy — Srednia czestotliwosé
drgan czasteczek osrodka, natomiast A jest staly zwigzang z przenikalnoscig elektryczna,
osrodka. Podstawiajac (1.4) i (1.5) do wzoru (1.3) otrzymujemy dla 8 =~ 1:

dE 1 e*wp 3
— = —1)1 1.6
dl  4Tep 2c¢? (e-1) n(a—l) (1.6)

Wzér ten mozna wykorzysta¢ do obliczenia rzedu wielkosci energii traconej na emisje
promieniowania Czerenkowa przez elektron na drodze [. Na przykitad dla wody wynosi
ona kilka keV/cm, natomiast dla powietrza kilka eV /cm. Straty te sa zatem znikome
w poréwnaniu ze stratg energii na jonizacje.

Z réwnania 1.3 wynika, ze liczba fotonow czerenkowskich o dtugoéci fali w przedziale
(A1, A2) emitowanych przez elektron na drodze [ wynosi [23]:

l l 1
Nph =27« (A_l - ,\_2) (1 - 52n2> s (17)

gdzie o oznacza stala struktury subtelnej i wyraza sie wzorem o = e%/(2hce). Uwzgled-
niajac (1.2) otrzymujemy:

l [\ .
Ny = 2Tl ()\—1 — )\—2) sin?0 (1.8)

Na przyktad w powietrzu na poziomie morza n = 1,00029 [24], energia progowa elek-
tronu konieczna do emisji promieniowania Czerenkowa wynosi E,, = 21 MeV, a maksy-
malny kat emisji 0,,,, = arccos(1/n) = 1,38°. Zatem elektron poruszajacy sie z pred-
koscia relatywistyczna produkuje w tym osrodku w zakresie Swiatta widzialnego (200-
700 nm) blisko 100 ph/m.

Podsumowujac opisane wyzej rownania otrzymujemy nastepujace zaleznosci:

d’E d’FE

xX W

dldw dldA

o AP (1.9)

15



dszh = const dQNph

dldw ' dldA

A2 (1.10)

1.2 Promieniowanie Czerenkowa w wielkich pekach at-
mosferycznych

Gdy wysokoenergetyczna czastka przechodzi przez atmosfere, produkowane sg liczne
czastki natadowane, gltownie elektrony i pozytony, o energiach dostatecznie duzych, by
emisja promieniowania Czerenkowa byla mozliwa. Dlatego promieniowanie to jest od lat
wykorzystywane w badaniach wielkich pekow atmosferycznych.

1.2.1 Wielkie peki atmosferyczne

Wielkie peki atmosferyczne sg to kaskady czagstek powstajacych na skutek wejsécia
czastki promieniowania kosmicznego w atmosfere. Rodzaj oddzialywan i powstajacych
w kaskadzie czastek zalezy od czastki inicjujacej pek.

foton vy hadron s Fe..)
- jndra atomowe
&
0
e+ _ rl:" 2
e ¥ n
- T nukleeny,
e+ kaskada EM 4 Ki elc.
44 jadra atomowe
7 v kaskada EM 0 Y
e o
et 4 - nukieony, Y
e e K ete. - & T
i a et bl A
e g et €
€ W o

]

‘
u
' kaskada EM

Rysunek 1.3. Schematy pekéw atmosferycznych: po lewej zapoczatkowanego przez foton, po prawej
zapoczatkowanego przez hadron. Rysunek wedtug [25].

Jezeli jest to foton, ktorego energia przekracza minimalng wymagang do kreacji par
(1,022 MeV), w polu jader powietrza tworzy on pare elektron-pozyton. Kazda z powsta-
tych czastek moze emitowaé¢ promieniowanie hamowania, na skutek ktorego powstaja
kolejne fotony. Jesli energia czastki przekracza energie krytyczna (86 MeV), straty ener-
gii na promieniowanie hamowania sa wicksze niz straty na jonizacje. Powstajace fotony
moga wytwarzaé pary elektron-pozyton, ktore emituja fotony itd. W ten sposéb tworzy
sie kaskada elektromagnetyczna. Strata energii elektronu na promieniowanie hamowania
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na drodze dx wynosi:

dE E

dr Xy
gdzie X, oznacza dhugosé radiacyjng dla elektronu. Natomiast $rednia droga, ktora prze-
bywa foton zanim wytworzy pare elektron-pozyton, wynosi 9/7X,. Kaskada rozwija sie
dopdki energia powstajacych fotonow, elektronéw i pozytondéw jest dostatecznie duza.
Gdy energia powstajacych par et jest réwna energii krytycznej, ilo§é¢ czastek w peku
osiaga maksimum. Wysoko$¢ n.p.m., na ktoérej to nastepuje, nazywana jest wysokoscia
maksimum peku i jest zalezna od energii pierwotnego fotonu.

Jezeli pek zostaje zainicjowany przez hadron, wowczas w wyniku oddzialtywan z jg-
drami powietrza powstaja nowe czastki. Sa to gtownie piony (ok. 90%), ale moga po-
wstawa¢ rowniez kaony (ok. 10%) i lekkie bariony (p, p, n, n)[25]. Piony i kaony sa
nietrwatle. Z rozpadu pionéw powstaja elektrony i pozytony, generujace kaskady elektro-
magnetyczne, oraz miony. Natomiast kaony tworza na skutek rozpadu piony oraz miony.
Mozliwe sa nastepujace rozpady|26]:

(1.11)

0 = v+ p—e +trv, KE—upt/t4u, Ky —at+7

™ aette +y pt—set+v.+v, KE—oat/m 440 K9 — 27"

T = u +u, K*r—rf4+at+77  KY) waf+ef+u,
Tt —=ut 4+, K* - 10+ et 4+, K 575 +u¥ 4+,

K*f—>n"+p*f+v, K —3q°
K*r—rm4+n0+7f K —sat+a +70

Powstajace czastki maja wiekszy ped poprzeczny niz czastki w kaskadzie elektro-
magnetycznej. Ponadto w jednym peku hadronowym powstaje wiele podkaskad elek-
tromagnetycznych. Dlatego taki pek jest szerszy niz pek zainicjowany przez foton. Peki
fotonowe i hadronowe réznia sie takze czasem trwania. Pek zapoczatkowany przez foton
rozwija sie kilka razy szybciej niz pek zainicjowany przez hadron.

Powstajace w wielkich pekach atmosferycznych czastki maja wystarczajaco wysokie
energie, aby emitowaé¢ promieniowanie Czerenekowa. Fotony czerenkowskie produkowane
sa na kazdej wysokosci peku, jesli tylko czastki naladowane maja odpowiednio wysokie
energie. W zwigzku z tym niosa informacje o rozwoju peku zaréwno przestrzennym
jak 1 czasowym, a dzieki temu takze o rodzaju i energii czastki, ktora przechodzac
przez atmosfere zainicjowata kaskade czastek wtornych.

1.2.2 Emisja promieniowania Czerenkowa w atmosferze

Zgodnie z informacjami z poprzedniego podrozdziatu, zaréwno kat emisji promie-
niowania Czerenkowa, jak i energia progowa zalezg od wspoélczynnika zalamania Swia-
tlta. W atmosferze ziemskiej wartos¢ tego wspotczynnika zmienia sie wraz z wysokoscia
n.p.m., zatem takze energia progowa i kat emisji swiatta czerenkowskiego bedzie zalezny
od wysokogci.
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Wspotezynnik zatamania $wiatta w atmosferze na poziomie morza mozna przedstawic¢
w postaci [24]:
n=1+mno, (1.12)

gdzie ny = 2,9 - 1074 Natomiast zmiane wspolczynnika zalamania mozna przedstawié
przez [24]:

= noe ", (1.13)
gdzie hg oznacza wysokos¢é w atmosferze, na ktorej cisnienie spada e-krotnie.

Korzystajac ze wzoru 1.1, dla n, < 1 otrzymujemy przyblizona warto$¢ progowej
energii kinetycznej na wysokosdci h: [24]

1
E, = moc? (\/% — 1) (1.14)

Natomiast kat emisji mozna przyblizy¢ przez:
62 1 1 1
l——=~cosl=—=——"—~—-(1—mn 1.15
2 B = B m Bl ™ (1.15)

Rysunek 1.4 przedstawia zaleznos¢ energii progowej elektronu w atmosferze od wy-
soko$ci n.p.m. obliczong wedlug wzoréw 1.13 i 1.14 oraz obliczong wedtug danych z pro-
gramu CORSIKA dla atmosfery w Armazones. Natomiast rysunek 1.5 przedstawia
zalezno$é kata emisji promieniowania Czerenkowa od energii elektronu przelatujacego
przez atmosfere obliczone wedtug wzoru 1.15. Na tym wykresie mozna odczyta¢ mak-
symalny kat emisji promieniowania Czerenkowa oraz energie progowa na pieciu réznych
wysokosciach w atmosferze.

—— na poziomie morza
—— h=5km

h=7 km
—— h=10km

h=20 km

10

T T

)

IR

Kat 0, ©

—— wg teorii

Energia progowa, MeV
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Rysunek 1.4. Zaleznoéc¢ energii progowej promie- Rysunek 1.5. Zaleznoéé¢ kata czerenkowskiego
niowania Czerenkowa dla elektronu w atmosferze od energii kinetycznej czastki przechodzacej
od wysokosci n.p.m. obliczona wedtug wzoréw 1.13 przez atmosfere na réznych wysokosciach n.p.m.
i 1.14, oraz wedlug danych o wspélczynniku za- wyznaczona ze wzoru 1.15.

lamania $wiatta w atmosferze w programie COR-

SIKA.
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1.2.3 Rozklad poprzeczny gestosci fotonow

Poprzeczny rozktad natezenia $wiatta Czerenkowa peku atmosferycznego silnie zalezy
od: typu i energii czastki promieniowania kosmicznego, kata, pod ktérym pada, oraz
wysokosci, na ktorej znajduje sie obserwator. Dlatego moze postuzy¢ do wyznaczania
wysokosci maksimum peku oraz do badania jego rozwoju podtuznego.

Rysynek 1.6 przedstawia rozktady poprzeczne gestosci fotonéw z pionowych pekow
gammowych dla trzech réznych energii pierwotnego fotonu oraz dla réznych wysokosci
obserwatorium. Dla réznych energii otrzymujemy wyraznie odmienny ksztalt krzywej
w malych odleglosciach od osi peku (ponizej 120-130 m). Natomiast w wiekszych od-
leglosciach od osi roznice gesto$ci fotonow dla roéznych wysokosci obserwacji sa tym
wieksze im wyzsza energia pierwotnej czastki.

o
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— 3500ma.s.l

== 2500 ma.s.l
== 1500 ma.s.l.

°

Energia =1 TeV
—_— 3500mas.l
[Ten --- 2500masl.
1500 ma.s.l.

o

100

Energia = 30 TeV
— 3500mas.l

== 2500 mas.l
4 == 1500 ma.s.l.
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Rysunek 1.6. Rozklady poprzeczne gestosci fotonow dla pionowych pekow fotonowych o réznych

energiach dla trzech wysokosci obserwatorium. Wykresy pochodza z pracy [27].

Dla pekéw zainicjowanych przez czastke o energii 100 GeV-10 TeV rozklad po-
przeczny gestosci fotonow (Q(r)) mozna opisaé przez funkcje [28]:

[ph/m?’]

Parametr b zalezy od rozwoju peku, natomiast C jest miarg strumienia fotonéw cze-
renkowskich i zalezy od wielkosci peku tzn. liczby elektronéw i pozytonéw na danym
poziomie obserwacji.

Dla tych energii gesto$¢ fotonow w poblizu osi peku jest znacznie mniejsza niz
dla wyzszych energii. Krzywa Q(r) musi wiec mie¢ inne nachylenie w matych odlegto-
Sciach od osi niz w wiekszych (rys.1.7). Dlatego parametry wzoru 1.16 sa wyznaczane
osobno dla matych, osobno dla duzych odlegto$ci od osi peku. Roznica w nachyleniu
krzywej zalezy od energii peku, kata zenitalnego oraz wysokosci n.p.m. Dla pekoéw o ka-
cie zenitalnym bliskim 0° rejestrowanych na duzej wysokosci n.p.m. r6znica ta jest zni-
koma [28].

Natomiast dla wyzszych energii poprzeczny rozktad gestosci fotonéw w pekach mozna
stosunkowo dobrze opisa¢ przy uzyciu funkcji wykltadniczej. Dla $wiatla widzialnego

Q(r)=C-e"r (1.16)
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Rysunek 1.7. Rozklady poprzeczne gestosci fotonéw (z zakresu 200-650 nm) dla pekéw zainicjowa-
nych przez czastki o energiach ponizej 10 TeV. Na gorze poréwnanie rozktadéw dla réznych wartosci
kata zenitalnego przy stalej energii i wysokosci. Na §rodku poréwnanie gestosci fotonéw dla réznych
wysoko$ci n.p.m. przy stalej energii i zerowym kacie zenitalnym. Na dole rozktady gestosci dla réz-
nych energii inicjujacej czastki przy stalym kacie zenitalnym i wysokosci n.p.m. Linie ciagle pokazuja
wyniki dopasowania krzywej ze wzoru 1.16. Wykresy zaczerpniete z pracy [28].

produkowanego w wysokoenergetycznych pekach spetniona jest zalezno$cé:
Q(r)=C-r  [ph/m’] (1.17)

Wzor ten jest speliony w odlegtosci 100 m< » < 500 m. C i v sg rézne dla r6znych
czastek inicjujgcych pek i dla réznych energii inicjujgcej czastki i dla roznych gtebokosci
w atmosferze. Zaleza ponadto od kata zenitalnego peku 6.[29]

Dla peku zainicjowanego przez naladowane pierwotne czastki promieniowania ko-
smicznego o energii 101°-10'® eV mozna znalez¢ lepsze dopasowanie warto$ci gestoéci
$wiatta Czerenkowa do symulacji, uzywajac funkcji [30]:

Q(r) = A(r+mr)™", (1.18)
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ro jest stale i wynosi 50 m. Zalezno$é ta moze by¢ uzyta dla 100 m < r < 350 m.
Parametry A i 7 zaleza od typu i energii czastki pierwotnej oraz kata 6 [30].

Mierzona gestosé fotondéw zalezy jednak nie tylko od parametrow peku, lecz takze
od tego jak swiatto jest pochlaniane w atmosferze, czyli od wtasciwosci atmosfery, takich
jak temperatura, wilgotnosé, sktad, zachmurzenie. Zatem wynik pomiaréw swiatta Crze-
renkowa z pekow atmosferycznych jest zalezny od miejsca i czasu, w ktorych prowadzimy
obserwacje (klimat i pora roku). Skale réznic pokazuje rys. 1.8, przedstawiajacy wyniki
symulacji dla réznych modeli atmosfery [31]|. Nalezy zwrocié uwage, ze dla klimatu tro-
pikalnego réznica pory roku przestaje mie¢ znaczenie ze wzgledu na mata zmiennosé
parametrow atmosfery [32]. Pokazuje to rys. 1.9. Wplyw zachmurzenia na gestosé foto-
now zostanie omowiony w dalszej czesci pracy.
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Rysunek 1.8. Rozklady poprzeczne gestosci foto- Rysunek 1.9. Zmiana temperatury wraz
néw czerenkowskich (w zakresie 300-600 nm) dla pe- z wysokoscia dla réznych atmosfer. Na go-
kow zainicjowanych przez czastke v o energii 101! eV. rze poréwnanie réoznych modeli atmosfery wy-

dla r6znych modeli atmosfery. Peki byly symulowane konanych w programie MODTRAN, na dole
w programie CORSIKA 5.71 (2000 pekéw na kazdy poréwnanie profili atmosfery stworzonych

model atmosfery), wysoko$¢ obserwacji — 2200 m na podstawie pomiaréw radiosondy w oko-

n.p.m. Wykres wedlug pracy [31]. licach Windhuk w Namibii latem i zimg
do tropikalnego modelu atmosfery. Wykres we-
dtug [32].

1.2.4 Rozklady czasowe

Czas propagacji fotonu, ktory zostal wyemitowany z pionowego peku w okolicach
jego osi na wysokosci h i dotarl do ziemi w odlegtosci r od osi peku, mozna wyrazic¢
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wzorem [29]:

V2 2 h
t(h,r) = % 1+ E(no —1)(1 —ehhay b (1.19)

gdzie hg to stata okreslajaca wysokos¢ n.p.m., dla ktorej cidnienie jest e-krotnie mniej-
sze niz na poziomie morza, ng — wspotczynnik zalamania Swiatta na poziomie morza.
Rownanie uwzglednia zmienno$¢ wspoteczynnika zalamania $wiatta.
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Rysunek 1.10. Sredni czas opoznienia fotonoéw czerenkowskich w zaleznosci od odleglosci od osi
peku dla pekéw zainicjowanych przez czastki o energii ponizej 10 TeV. Na gorze poréwnanie czasu
opdznienia fotonéw dla réznych wartosci kata zenitalnego przy stalej energii i wysokosci. Na srodku
poréwnanie czasu opoéznienia fotonéw dla réznych wysoko$ci n.p.m. przy stalej energii i zerowym
kacie zenitalnym. Na dole czas opdznienia fotonéw dla réznych energii inicjujacej czastki przy stalym
kacie zenitalnym i wysokosci n.p.m. Linie ciagte pokazuja wyniki dopasowania krzywej ze wzoru 1.20.
Wykresy wg pracy [28].

Czas przybycia fotonéw czerenkowskich bez uwzgledniania wysokosci, z ktorej po-
chodza, mozna wyrazi¢ nastepujacym wzorem [28]:

t(r) = lpe™™, (1.20)
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gdzie [y, n 1 p sa parametrami odmiennymi dla réznych czastek inicjujacych, réznych
energii peku itp. Rysunek 1.10 przedstawia przewidywane rozklady czasowe dla réznych
pekow. Wykresy prezentujg czas opdznienia fotonéw czerenkowskich (wzgledem pierw-
szego fotonu z peku docierajacego do poziomu obserwacji) dla roznych energii czastki
inicjujacej pek, réoznych katow zenitalnych oraz réznych wysokos$ci n.p.m. Punkty to
wyniki symulacji Monte Carlo $rednich czas6w opo6znienia $wiatta, a linie pokazuja wy-
niki dopasowania przy pomocy wzoru 1.20. Jak wida¢, funkcja o podanym wyzej wzorze
dobrze pasuje do wynikow symulacji.

1.2.5 Rozklad dlugosci fal $wiatla czerenkowskiego w pekach

Swiatto Czerenkowa w wielkich pekach atmosferycznych jest emitowane w zakresie
widzialnym i bliskiego ultrafioletu (250 < A < 700 nm). Wedlug rownania 1.10 liczba
emitowanych fotonéw jest odwrotnie proporcjonalna do kwadratu dtugosci fali. Za-
tem najwiecej fotonéw bedzie produkowanych w zakresie ultrafioletu. Rozktad dtugosci

fali obserwowanego $wiatta nieco sie \ _ —
. e . L. i — e
jednak rozni [25]. Roznice te sa spo- 29[ | — 200 GeV

B — 100 GeV
wodowane przez: :  EoGoV

150
— rozpraszanie Rayleighta na cza-

steczkach o wielkosci poréwny- §
walnej z dtugoscia fali

-
}=3
o
Ty

— rozpraszanie Miego na aerozo-
lach, chmurach i pytach

50

— absorpcji promieniowania ultra-
fioletowego przez ozon

— absorpcji - promieniowania pod- Rysunek 1.11. Widmo foton6éw czerenkowskich dla pe-
czerwonego przez HyO i COs. kéw zainicjowanych przez czastki v o réznej energii.
Linia ciaggla oznacza fotony wyemitowane na wysoko-

Na rysunku 1.11 wida¢ poréwna- g 10 km, natomiast linia przerywana fotony zareje-
nie widma $wiatla Czerenkowa wy- strowane na wysokosci 2200 m n.p.m. Wykres pochodzi

produkowanego na wysokogci 10 km  # [25].

do $wiatla, ktore zostalo zarejestrowane na wysokosci 2200 m n.p.m. (przy uwzglednie-
niu wymienionych wyzej efektow). Pojawia sie maksimum w okolicach 330 nm niezalez-
nie od energii czastki inicjujacej pek. Dla fotonow wyprodukowanych na innej wysokosci
maksimum emisji promieniowania czerenkowa przesuwa sie. Jest wiec zalezne od wyso-
kosci maksimum peku.
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1.3 Zastosowanie promieniowania Czerenkowa w ob-
serwacjach wielkich pekéw atmosferycznych

1.3.1 Estymacja energii

Istnieje korelacja miedzy rozktadem poprzecznym gestosci fotonéw czerenkowskich
a rozktadem poprzecznym gestosci czastek w peku. Ponadto gestosé fotonéow w odlegtosci
200 m od osi w peku zainicjowanym przez wy-
sokoenergetyczny foton v daje sie sparametry-
zowac liniowa funkcja jego energii [33]. W in-
nych odlegtoéciach od osi zalezno$é¢ ta nie-
znacznie odbiega od liniowej, ale mozna ja la-
two wykorzysta¢ do wyznaczania energii pier-
wotnych. Tak np. dla Q(400) i Q(175) wy-

102

101

Gestosé fotonow czerenkowskich [m™2]

i nosi [33]: s
400) \
Ey= (1,29 40, 37)1018(%> [eV] (1.21)
102
Ey=400 - Q(175)0’95 [TeV] (1.22)
101 102 103 ., , L . ..
Energia [GeV] Gestosé fotonow nadaje sie wiec do estymacji

Rysunek 1.12. Zalezno$¢ gestosci foto- energii pierwotnego kwantu gamma.
néw czerenkowskich (w zakresie 300-550 nm, W przypadku pekéw hadronowych o ener-
na wysokoci 1705 m n.p.m.) od energii czastki  giach ponizej 10" €V energia czastki pierwot-
inicjujacej pek dla réznych czastek pierwot- nej nie zalezy liniowo od gestosci fotonow cze-
nych w odleglosci 125 m od osi peku. Wykres  yopkowskich [25]. W kaskadzie zapoczatkowa-
pochodzi z [25]. . . e,
nej przez hadron produkowane jest mniej Swia-
tta Czerenkowa niz w kaskadzie elektromagnetycznej zapoczatkowanej przez foton o tej
samej energii. Wynika to z faktu, ze prog energetyczny promieniowania czerenkowskiego
jest wyzszy dla nukleondéw niz dla elektronu, a ponadto kaskada elektromagnetyczna
rozwija sie szybciej niz pek hadronowy o tej samej energii, zatem w pekach fotonowych
produkowanych jest wiecej czastek. Roznica w ilosci produkowanego swiatta jest tym
wieksza im mniejsza jest energia pierwotnej czastki [34]. Przedstawia to rysunek 1.12.

1.3.2 Technika obrazéw

Poniewaz peki zainicjowane przez hadron rozwijaja sie inaczej niz peki zapoczat-
kowane przez wysokoenergetyczny kwant ~, rozktad katowy $wiatta Czerenkowa réw-
niez bedzie odmienny dla r6znych rodzajow pekéw. Rysunek 1.13 przedstawia tory cza-
stek w peku protonowym oraz w peku gammowym w plaszczyznie prostopadiej do kie-
runku peku. Jak wida¢, pek zainicjowany przez foton jest bardziej regularny (okragly”)
od peku protonowego. Czastki w pekach hadronowych mogg poruszaé sie pod wiekszymi
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katami od osi peku niz w przypadkach zapoczatkowanych przez pierwotne gammy i dla-
tego rozklady katowe $wiatla czerenkowskiego w pierwszym przypadku sa szersze. R6z-
nice te sa wykorzystywane w tak zwanej technice obrazéw, ktéra polega na pomiarze
rozkladu katowego Swiatta Czerenkowa przy pomocy teleskopéow czerenkowskich (Ima-
ging Air Cherenkov Telescope — TACT). Urzadzenia te sktadaja sie ze zwierciadta (badz
zwierciadel) oraz umieszczonej w plaszczyznie ogniskowej teleskopu kamery (matryca
fotopowielaczy rejestrujaca odbite od reflektora fotony czerenkowskie). Przy pomocy
[ACT mierzymy dwuwymiarowy rozklad katowy $wiatta czerenkowskiego, ktore pada
na ograniczong powierzchnie teleskopu. Takie rozktady nazywamy obrazami peku, a ich
parametry zaleza od typu i energii czastki pierwotnej oraz odlegltosci teleskopu od osi
peku. Obrazy pekow zainicjowanych przez fotony gamma maja zwykle ksztaltt eliptyczny
— tylko w przypadku, kiedy o$ peku uderza w teleskop oczekujemy obrazu o ksztalcie
kota.

. 5

Rysunek 1.13. Tory czastek w pekach atmosferycznych o energiach 100 GeV widoczne w plaszczyz-
nie prostopadlej do osi peku. Z lewej pek zainicjowany przez czastke ~, z prawej pek zainicjowany
przez proton. Rysunek wziety z [25].

1.3.3 Parametry obrazéow

Zarejestrowane obrazy pekOw opisuje sie przy pomocy odpowiednich parametrow
(tzw. parametrow Hillasa), ktore wylicza sie na podstawie sygnatu z pikseli, ktore prze-
trwaly tzw. czyszczenie. Poza $wiattem generowanym przejsciem peku w atmosferze
na teleskop padaja réwniez fotony tta nocnego nieba i one generuja sygnalt we wszystkich
pikselach. Czyszczenie polega na eliminacji do dalszej analizy tych pikseli, na ktorych
sygnal jest zbyt maty i z duzym prawdopodobienstwem generowany przez tto nocnego
nieba lub szumy elektroniki.

Parametry Hillasa dla przyktadowego obrazu zostaly przedstawione na rysunku 1.14.
Por6éwnanie ich wartosci daje mozliwos¢ wskazania pekéw, ktore z duzym prawdopodo-
bienstwem sg zainicjowane przez czastke gamma. Parametrami uzywanymi do opisu
obrazu peku sa;
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§rodek ciezkos$ci obrazu — oznaczo-
ny na rysunku literg C — jest
wyznaczany na podstawie wiel-
kosci sygnatu z pikseli, ktore
przetrwaly czyszczenie.

lenght jest to potowa dlugosé osi
wielkiej elipsy, ktora obliczamy
jako odchylenie standardowe
rozktadu sygnaléw rzutowanych
na te os.

width jest to polowa dlugosé¢ osi
malej elipsy, ktora obliczamy
jako odchylenie standardowe

Rysunek 1.14. Podstawowe parametry obrazu peku rozktadu sygnalow rzutowanych
na teleskopie czerenkowskim. Parametry width i length
opisuja ksztalt obrazu peku, natomiast parametry c,
miss 1 azwidth jego orientacje i polozenie na kamerze.
Rysunek pochodzi z [35].

na te os.

miss stanowi odlegltos¢ miedzy pro-
sta, na ktorej lezy o§ wielka
elipsy, a kierunkiem obserwacji (w przypadku obserwacji typu ON to $rodek ka-
mery — punkt M na rysunku); jest miarg kierunku przychodzenia peku.

distance to odleglo$¢ miedzy srodkiem ciezkosci obrazu (C) a kierunkiem obserwacji
(w przypadku obserwacji typu ON to srodek kamery — punkt M na rysunku);
reprezentuje odleglos¢ osi peku od teleskopu.

alpha jest katem miedzy linia, na ktorej lezy o$ wielka elipsy, a linia taczaca punkty C
i M.

azwidth — azymutalna szeroko$é obrazu — to szeroko$é¢ mierzona wzdtuz linii prostopa-
dlej do linii taczacej srodek pola widzenia (M) ze srodkiem ciezkosci obrazu (C).

® stanowi kat pomiedzy linig, na ktorej lezy o$ wielka elipsy, a osig X kamery.

size (nie oznaczony na rysunku) jest to suma sygnalow z pikseli, ktore pozostalty po czysz-
czeniu; nazywa sie ja czasem wielkoscia obrazu.

Otrzymane parametry wykorzystuje sie do rekonstrukeji peku — jego energii, wysoko-
Sci maksimum rozwoju oraz kierunku z jakiego przybyta czastka. Wyznaczenia kierunku
oraz odlegltosci peku od teleskopu na podstawie danych z jednego teleskopu daje mato
doktadne wyniki, zatem takze rekonstrukcja wysoko$ci maksimum peku oraz jego ener-
gii bedzie niezbyt doktadna w takim przypadku. Uzywajac danych z co najmniej dwodch
teleskopow mozna zdecydowanie doktadniej wyznaczy¢ kierunek peku i jego odleglosé
od teleskopéw (rysunek 1.15 pokazuje metode wyznaczania tych parametrow). Dlatego
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tez w badaniach promieniowania gamm bierze si¢ pod uwage jedynie te zdarzenia, ktore
zostaly zarejestrowane przez przynajmniej dwa teleskopy — w takim przypadku réwniez
energia i potozenie maksimum peku sa lepiej zrekonstruowane.

punkt zderzenia
/ ek
\ - przychodzenia pgku
\
N \
\ T -
a) b)

Rysunek 1.15. Metoda wyznaczania miejsca, w ktorym o$ peku uderza w ziemie (a) oraz kierunku,
z ktorego nadlatuje pek (b). W pierwszym przypadku poszukuje sie punktu przeciecia osi wielkich
obrazéw pekow z uwzglednieniem potozenia teleskopow. W drugim przypadku szuka sie przeciecia osi
wielkich natozonych obrazow pekow w plaszczyznie kamery (metoda punktu przeciecia). Dokladniejsza
metoda wyznaczania kierunku, wykorzystujaca parametr disp zostanie opisana w dalszej czeSci pracy.
Oba rysunki wedlug [25].

1.3.4 Separacja gamm i hadronéw

Parametry Hillasa moga postuzy¢ do rozrézniania pekéw zainicjowanych przez fo-
tonny od tych zainicjowanych przez hadrony. Poniewaz rozktady katowe czastek natado-
wanych z takich pekow sa rozne, zatem rozkltady parametrow width i length dla pekow
gammowych i hadronowych réwniez beda odmienne.

Zgodnie z informacjami z podrozdziatu 1.2, peki hadronowe zawieraja wiele podka-
skad elektromagnetycznych, a ponadto jeszcze wiele innych czastek, ktore nie wystepuja
w pekach fotonowych. Dlatego takie peki sg szersze od pekéw zainicjowanych przez czas-
tki gamma, a ksztalt ich obrazow jest bardziej nieregularny. Mozna sie spodziewac, ze
rozktad parametru width bedzie mial maksimum przy wyzszych warto$ciach dla pekow
hadronowych niz dla gammowych. Ponadto rozktady width i length beda dla pekéw
zainicjowanych przez hadron szersze od tych rozkladow dla pekéw fotonowych.

Rysunek 1.16 przedstawia znormalizowane rozktady tych parametrow dla pekow za-
inicjowanych przez czastke gamma i przez proton. Jak wida¢ dla pekéw zainicjowanych
przez hadron rozktady sa szersze. Ponadto rozktad parametru length ma inny ksztatt
dla pekow gammowych.
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Rysunek 1.16. Rozklady parametrow width (po lewej) ilength (po prawej) dla pekoéw zainicjowanych
przez fotony o energii z przedziatu od 300 GeV do 150 TeV i dla pekdéw zainicjowanych przez protony

o energii z przedziatu od 800 GeV do 450 TeV.
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Rysunek 1.17. Rozklady wysokos$ci maksimum
dla pekéw zainicjowanych przez fotony o energii z
przedziatu od 300 GeV do 150 TeV i dla pekéw za-
inicjowanych przez protony o energii z przedziatu
od 800 GeV do 450 TeV.

20

Inna wielko$cia, ktoéra moze postuzy¢
do odro6znienia pekéw gammowych od ha-
dronowego tta jest wysoko$¢ maksimum
peku. Okresla sie ja przy uzyciu wyzna-
czonego potozenia osi peku oraz kata, pod
ktorym mierzony jest Srodek ciezkosci ob-
razu (C) na kazdym z teleskopow|25].
Kierunek przychodzenia pekéw hadrono-
wych, ktore sg ponadto bardziej zfluktu-
owane, jest mniej precyzyjnie okreslony
niz tych zapoczatkowanych przez wysoko-
energetyczne fotony. Zatem rozklady wy-
sokosci maksimum dla pekéw zainicjowa-
nych przez hadron beda szersze niz dla pe-
kow zapoczatkowanych przez foton.

Rysunek 1.17 pokazuje uzyskane z moich symulacji znormalizowane rozktady wy-
sokosci maksimum dla pekoéw zainicjowanych przez fotony o energii miedzy 300 GeV
a 150 TeV i przez protony o energii miedzy 800 GeV a 450 TeV. Widaé, ze rozktad
wysokosci maksimum pekéw protonowych jest szerszy.
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Rozdzial 2

Pochlanianie 1 rozpraszanie Swiatla

Swiatto przechodzac przez atmosfere ulega rozproszeniu, ktorego wielkosé i kierunek
zalezy od dtugosci fali oraz wielkosci czastek osrodka, przez ktory przechodzi. Rozpra-
szanie na czastkach malych — mniejszych od dlugosci fali padajacej — opisal w latach
1871-1899 John William Strutt lord Rayleigh. W taki sposob swiatlo widzialne jest
rozpraszane na molekutach atmosfery. Teorie rozpraszania na czgstkach o dowolnych
rozmiarach przedstawil Gustav Mie w 1908 roku. Przy jej pomocy mozna opisa¢ rozpra-
szanie swiatta na zawartych w powietrzu aerozolach oraz kroplach wody, a wiec takze
chmurach.

2.1 Rozpraszanie Rayleigha

W teorii Rayleigha przyjmuje sie, ze czasteczki osrodka sa sferycznie symetryczne,
ich §rednice sa znacznie mniejsze (co najmniej 10-20 razy) od dlugosci fali padajacego
Swiatta, czastki nie absorbujg $wiatta. Fala $wietlna padajac na czasteczki osrodka wpra-
wia w drgania zawarte w nich elektrony, powodujac powstawanie dipoli elektrycznych.
Dipole te staja sie emiterami promieniowania.

Rozwazmy pojedynczy elektron, na ktéry pada fala elektromagnetyczna porusza-
jaca sie wzdtuz osi X (rysunek 2.1). Pod wplywem pola elektrycznego wiazki, wyno-
szacego E = FEjcos(wt), elektron drga w kierunku osi Z z czestotliwoscia fali elektro-
magnetycznej. Pole fali rozproszonej w uktadzie wspotrzednych sferycznych wyraza sie
wzorem:

v,
E, = Ey(m* — 1) v  sin ¢ cos(wt — kr), (2.1)

r
gdzie m oznacza wzgledny wspotczynnik zatamania Swiatta tzn. stosunek wspotczynnika
zalamania Swiatla dla materialu czastki (traktowanego jako osrodek ciagly) do wspol-
czynnika zalamania §wiatlta w osrodku m = n.,/n.s V.. oznacza objetosé¢ czastki roz-
praszajacej, r — odlegtosé¢, w ktorej obserwujemy rozproszenie, ¢ — kat rozpraszania, a k
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jest wektorem falowym padajacego $wiatta. Natezenie §wiatta rozproszonego (I) bedzie
wynosito [36], [37]:

, T2 sin? V2
Adr?
Powyzsze wzory sg prawdziwe w przypadku, gdy m? — 1 jest bardzo male. W innym
przypadku rozproszenie zalezy nie tylko od wielkosci czastki rozpraszajacej ale takze

od jej ksztaltu. Dla czastek sferycznych otrzymujemy [37]:

I—1 3(m2 — 1)\ 72sin? V2 . (m? —1)2 7% sin? pd"
SO m2 42 Xz 0 (m2 22 Az

I = Iy(m? — 1) (2.2)

(2.3)

gdzie Iy oznacza natezenie Swiatta padajacego, a d jest $rednica czastki rozpraszajacej.
Po scatkowaniu po wszystkich kierunkach otrzymamy wartosci catkowitego strumie-
nia energii (®) $wiatla rozproszonego na pojedynczej czastce [37]:

T 2_q T2Y/2 2 24773 2 _1 2
q):/ I (S(m )> VC"'27T ,sin P inody = (m ) W2 (24)
0

m?2+2 A4 r2 A4 m2 + 2

Swiatlo rozproszone napotyka nastepnie kolejne czastki osrodka, ktore rowniez je
rozpraszaja. Strumien ulega wiec ostabieniu. Jeéli przez N oznaczymy liczbe czastek
w jednostce objetosci, ostabienie strumie-
nia energii promieniowania przechodza-
cego przez jednostke powierzchni po przej-
Sciu przez pewng cienky warstwe o grubo-
Sci dx wynosi:

de = —yodx (2.5)
O(z) = P(0)e 7, (2.6)

gdzie wspolczynnik tlumienia ~ mozna
wyrazié przez:

UTINV2 (m2 - 1)2

4 219
Rysunek 2.1. Zastosowany uktad wspolrzed- A me
nych. Niebieska falista linia oznacza kierunek pa- Dla $wiatla niespolaryzowanego roz-
dania sw1at1g, a niebieskie pionowe strzatki — kie- kiad katowy natezenia $wiatta dla rozpra-
runek drgania elektronu. . . . .

szania Rayleigha uzyskuje sie rozktadajac
wiazke na dwie sktadowe o prostopadlej polaryzacji. Rozt6zmy wiazke na sktadowa
o polaryzacji w kierunku osi Z (Ip;) i sktadowa o polaryzacji w kierunku osi Y (Ipg).
Ze wzoru 2.3 otrzymujemy natezenie Swiatta w plaszczyznie XY:

v = (2.7)

1(0) =

9m2V2 [m?—17° .
Tz/\fz [mz T 2} (Zoy sin® (77 /2) + Igz cos®(6)) (2.8)
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Zatem natezenie Swiatta rozproszonego na kulistej czastce o Srednicy d w kierunku
tworzacym kat 6 z kierunkiem padania $wiatta wynosi [37]:

(m — 1)2 T4
(m 4+ 2)2 8A\1r2

1(0) = (14 cos?(0)) (2.9)

OT2V2 [m? — 1
O 22\t [m? 42

]2 (1+ cos(0)) = Iy

Natezenie $wiatla rozproszonego jest odwrotnie proporcjonalne do czwartej potegi
dtugosci fali padajacego $wiatla. Rozklad katowy $wiatla rozproszonego jest syme-
tryczny wzgledem emitujacej czastki. Emisja w przod i w tyl jest rownie prawdopo-
dobna.

2.2 Rozpraszanie Miego

Teoria Miego dotyczy rozpraszania swiatta na czastkach o dowolnych rozmiarach.
Stosuje sie ja do czastek wiekszych niz 0,2 dtugosci fali $wiatta padajacego, gdyz dla mniej-
szych mozna zastosowa¢ opisang wyzej teorie Rayleigha. W teorii Miego zaktada sie,
ze czastki sa kuliste 1 moga absorbo-
wal $wiatto. Kazda czastka traktowana
jest jak multipol wzbudzony $wiattem z
padajacym. Nalezy uwzgledni¢ réznice
w fazie emitowanego promieniowania.

Rozmiar czastki uwzglednia si¢ wprowa-
dzajac parametr © = 2Tan,s/A, gdzie a
oznacza $rednice czastki, a n,; — wspol- e,
czynnik zalamania Swiatla w osrodku ja
Plaszczyzna

otaczajacym. .

Pole elektromagnetyczne wokot czastki Czasteczka o A,
rozpraszajacej jest suma wektorowg pol e/ 4’
fali padajacej i fali rozproszonej: E.., = el
E,+ E. i H,.,, = H, + H,. Natomiast @
wewnatrz kulistej czastki mamy pole fali
zalamanej.

Poszukiwane sa pola harmoniczne
Byew(r,w) = Byew(r)e™™" wewnatrz i Swiatto padajace
E.ew(r,w) = FE.ow(r)e™™! na zewnatrz
kulki, ktore spelniaja rownania Maxwella
z odpowiednimi warunkami brzegowymi.
Przyjmijmy, ze czastka znajduje sie w poczatku uktadu wspotrzednych, fala padajaca
ma kierunek zgodny z osig Z, natomiast o§ X jest zgodna z kierunkiem polaryzacji fali
padajacej (rysunek 2.2). Po odpowiednich obliczeniach mozna otrzymaé¢ wartosci nate-
zenia pol rozproszonych we wspotrzednych sferycznych [39]:

Rysunek 2.2. Wykorzystany uktad wspolrzed-
nych. Rysunek pochodzi z [38§].
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Ey(0,0,7) = CZ‘PiEn (it (b)) (kr)r(0) — burhD (kr)m,(0)),  (2.10)
E (0,0,7) = SIWZE (bah ) (ker) 7 (0) — ianz (W) (kr)m,(0)),  (2.11)
E(0,0,1) = ?zifZEnn(n+1)mnxhg>(kr)7rn(9) sin, (2.12)
Hy(0,0,7) = Sm“"ZE i (WD) (k)70 (0) — anzh® (kr)ma(6)),  (2.13)
H,(0,0,1) = COS@ZE iy (W) (k1) (0) — anh®P (kr)7, (), (2.14)
Ho0,07) — ism‘piEnn(H1)bnxhg>(/<r)7rn(9) sin 6, (2.15)

wi k2r?
’u n=1

gdzie spotczynniki a, i b, sa wyrazone wzrorami [40]:

P (ma) (@) — (@), (ma)) (216)

U 2D (ma)wga (@) — bl (@) [mag,(ma))’

- ﬂnJMWMH@%C@Y—wudxﬂmmhﬁn@Y (217
pum2hi (ma) g (2)) — ph (@) [maj,(mz))

w ktorych j, oznacza sferyczne funkcje Bessela pierwszego rodzaju, a Y - sferyczne
funkcje Hankela (rysunek 2.3), py i p oznaczaja przenikalnos¢é magnetyczna prozni i
przenikalno$¢ magnetyczna osrodka, a m — wzgledny wspotczynnik zalamania $wiatta
rowny stosunkowi wspoétczynnika zatamania $wiatla wewnatrz kulki do tegoz wspol-
czynnika na zewnatrz kulki, k oznacza liczbe falowg fali $wietlnej padajacej w osrodku
otaczajacym kulke, a znak ’ oznacza rozniczkowanie funkcji po jej zmiennej.
Natomiast E,, wynosi:
2n +1

E, =1"E )
' “n(n+1)

(2.18)
gdzie Fy oznacza amplitude fali padajacej.
Funkcje 7, i 7,, definiowane sg przez wielomiany Legendre’a w nastepujacy sposob [40]:
1 dP, d?P,
(2.19)

™S T e K7

sinf df
W przyblizeniu dalekiego pola, czyli gdy rozwazamy pole rozproszone w duzej odlegltosci
od rozpraszajacej kulki (kr> 1), Ep i E,, staja sie sktadowymi réwnolegla i prostopadta
do plaszczyzny rozpraszania Fy = ) i B, = ;. Mozna wowczas obliczy¢ rozklady na-
tezenia $wiatta rozproszonego dla polaryzacji réwnolegtej i prostopadtlej do ptaszczyzny
obserwacji [38]:
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Rysunek 2.3. Sferyczne funkcje Bessela pierwszego (po lewej) i drugiego rodzaju (po prawej). Sfe-
ryczne funkcje Hankela stanowig ich kombinacje w postaci Y = Jn + 1Yn. Rysunek wziety z [40].

B B MNgs = 2n+1 .
(N 60,0=0) = IO(27T7=)2 Zzn(n . (anTn(0) sin 0 — by, (0))  (2.20)

MNgs = 2n+ 1 ,
I, (\O,p=T/2) = I 1 a,m,(0) — b,7,(0)sin 2.21
L0 =T/ = I S i (anm0) — ba(0)sind) (221

Na rysunku 2.4 przedstawione sa przykladowe rozklady natezen $wiatta rozproszo-
nego na czastce wiekszej od dlugosci fali Swiatlta padajacego. Jak widaé¢, niezaleznie
od polaryzacji $wiatta, rozproszenie w przod jest znacznie bardziej prawdopodobne niz
rozproszenie w tyt.

20
120 _gppg-. 60

120
a 150 M-/ 5
1008,
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330 210" o 330 20 i o 330
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Rysunek 2.4. Rozklad katowy natezenia §wiatla o dlugosci fali A = 488 nm na czastce kulistej
o érednicy a = 600 nm. Linia czerwona oznacza $wiatlo o polaryzacji rownolegtej (1}(¢)), linia niebieska
- $wiatto o polaryzacji prostopadtej (I, (6)), a linia czarna $wiatto niespolaryzowane. Rysunki r6znia
sie tylko zakresem skali radialnej. Wykres pochodzi z [38].
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Teorie Miego mozna stosowaé¢ zaréwno dla dowolnie duzych, jak i dowolnie ma-
tych czastek rozpraszajacych. Rozwazmy czastke o srednicy d < \. Jezeli wspolezyn-
niki a, i b, przyblizymy biorac we wzorach 2.16 i 2.17 tylko pierwsze wyrazy roz-

am
b

Rysunek 2.5. Rozklad katowy natezenia Swia-
tla o dlugosci fali A = 488 nm na czastce o §red-
nicy a = 30 nm obliczony wedlug teorii Miego
(bez przyblizen). Linia czerwona oznacza rozktad
natezenia dla $wiatla spolaryzowanego réwnole-
gle, linia niebieska — dla §wiatta spolaryzowanego
prostopadle, a linia czarna — dla Swiatta niespola-
ryzowanego. Linig przerywang oznaczono rozktad
uzyskany przez teorie Rayleigha. Wykres pocho-
dzi 7 [38].

winiecia funkcji Bessela i Hankela w szereg
potegowy, otrzymujemy:
203 m? — 1

3 m2+2

ap = —

(2.22)

Poniewaz |m|r < 1, mozemy przyjaé
a, > b,. Stad i ze wzordéw 2.20 i 2.21,
mamy

I = |an|” A2 cos? 0

]L = |(]Jn|2 )\2

(2.23)
(2.24)

Dla $wiatta niespolaryzowanego otrzy-
mujemy:
2

2 _
L cos26) (2.25)

m2 4 2

T4ds
~ a2’

Jest to wzor pochodzacy z teorii Ray-
leigha. Na rysunku 2.5 pokazany jest
rozktad natezenia $wiatta rozproszonego
na czastce mniejszej od dhugosci fali Swia-
tta padajacego obliczony wedtug teorii

Miego oraz wedtug teorii Rayleigha. Wida¢, ze dla swiatta niespolaryzowanego teoria
Rayleigha jest dobrym przyblizeniem teorii Miego dla matych czastek rozpraszajacych.

2.2.1 Przekroje czynne

Catkowite przekroje czynne na rozpraszanie, na absorpcje i na ekstynkcje wedlug

teorii Miego wyrazaja si¢ wzorami [40]:

27T

Cror = ﬁ2(2n+1)(yan12+\bn\2) (2.26)
n=1
27T

Caw = 25 2+ D(Reflan| + ul}) — (2.27)
n=1

Cea:t Croz + Cabs (228)

gdzie k = 2mn,¢/\, a ny¢ — wspolczynnik zalamania $wiatta w osrodku.
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Rysunek 2.6. Efektywnos$¢ ekstynkcji jako funkcja odwrotnosci dlugosci fali §wiatta dla réznych
wielkosci kropel wody rozpraszajacych swiatto. Wykres pochodzi z [40].

Zdefiniujmy efektywnos¢ ekstynkeji jako stosunek przekroju czynnego na ekstynk-
cje do geometrycznego przekroju czastki rozpraszajacej: Qert = Cept/(ma?). Rysunek 2.6
przedstawia efektywno$c¢ ekstynkeji jako funkcje odwrotnosci dtugosci fali $wiatta dla roz-
nej wielkosci kropel wody rozpraszajacych swiatto widzialne w powietrzu. Gdy czastka
rozpraszajaca jest znacznie mniejsza niz dtugosé¢ padajacego $wiatta, efektywnosé eks-
tynkcji jest znacznie mniejsza niz 1. Jednakze dla czastek wiekszych zachowuje sie ina-
czej.

W przedziale dtugosci fali, w ktorym woda stabo absorbuje swiatto (0,5-5 pm™1),
efektywnosc¢ ekstynkceji dla kropli o @ = 1 pm oscyluje wokot dwojki. Pojawiaja sie regu-
larne minima i maksima zwane struktura interferencyjng. Wedtug teorii Miego rozpro-
szenie $wiatta do przodu jest znacznie bardziej prawdopodobne niz rozproszenie swiatta
w tyt. Wiekszo$¢ §wiatta rozproszonego porusza sie wiec w kierunku zgodnym z kierun-
kiem fali padajacej. Interferencja tak rozproszonego swiatta z fala padajaca powoduje
powstawanie miniméw i maksimow w efektywnosei ekstynkeji.[40]

Dla mniejszych dtugosci fali przekréj czynny na ekstynkcje dazy do dwukrotnosci
przekroju czastki rozpraszajacej. 7Z tego wynika, ze kropla wplywa na Swiatto prze-
chodzace poza jej fizycznym brzegiem. Jest to niezgodne z obserwacjami i nosi nazwe
sparadoksu ekstynkcji” (ang. extinction paradox). Nalezy zauwazy¢, ze calkowity prze-
kroj czynny nie uwzglednia asymetrii rozpraszania. Swiatto liczy sie jako usuniete z wigzki
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padajacej, nie zaleznie od tego, jak maly byl kat rozproszenia. Tymczasem im wieksza
jest czastka rozpraszajaca, tym intensywniej swiatlto rozpraszane jest do przodu. Po-
nadto moze sie zdarzy¢, ze fala rozproszona powrdci do wigzki padajacej na skutek wie-
lokrotnego rozproszenia. Zatem $wiatto rozproszone nie koniecznie jest utracone z wigzki
padajacej.|38][40]

2.3 Ekstynkcja

Ekstynkcja opisuje ostabienie natezenia fali $wietlnej przechodzacej przez osrodek
na skutek absorpcji i rozpraszania. Mozna wyrazi¢ je wzorem:

[ =1Ie® (2.29)

gdzie I oznacza natezenie fali padajacej, a I — natezenie Swiatta po przejsciu przez osro-
dek, natomiast ¢ jest wspotczynnikiem ekstynkeji. Zatem

= n (?) (2.30)

W atmosferze ziemskiej warto$¢ wspotezynnika ekstynkeji zalezy od wysokosci n.p.m.,
gdyz $wiatto powstajace w wyzszych warstwach atmosfery przebywa dhuzsza droge we-
wnatrz niej niz Swiatto powstajace nizej. Jak wynika z poprzednich podrozdziatéow, roz-
praszanie $wiatta w atmosferze silnie zalezy od jego czestotliwosci. Dlatego wspotezyn-
nik ekstynkcji (uwzgledniajacy zar6wno rozpraszanie jak i absorpcje swiatla) jest rozny
dla réznych czestotliwosci $wiatla. Zmienia sie tez pod wpltywem zmian wlasciwodci at-
mosfery w danym miejscu i czasie, takich jak temperatura, gestos$c¢, ilos¢ zanieczyszczen.

0.8 08

0.6 0.6

I
iy

0.4 —— h=5000 m 0.4 —=— lambda = 250 nm
—— h =10000 m —=&— lambda = 350 nm
0.2 0.2

h =50000 m lambda = 500 nm
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dlugosc fali, nm h, km
a) b)

Rysunek 2.7. Tlumienie §wiatla przechodzacego przez atmosfere ziemska w klimacie tropikalnym:
a) zaleznos¢ od dlugosci fali padajacego swiatta dla réznych wysokosci n.p.m. b) zaleznosé od wyso-
kosci, na ktorej powstaje swiatto (a zatem od jego drogi w atmosferze) dla roznych dtugosci fali pa-
dajacego swiatta. Wykresy wykonatam na podstawie danych o atmosferach z programu sim _telarray.
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Wykresy na rysunku 2.7 przedstawiaja zaleznos$¢ oslabienia natezenia Swiatta w at-
mosferze od dlugosci fali oraz wysokosci n.p.m., na ktorej $wiatto rozpoczyna droge
przez atmosfere. W zakresie widzialnym (300-700 nm) przezroczystosé¢ atmosfery jest
wicksza dla wiekszych dlugosci fali $wiatta oraz silnie zalezy od drogi przebytej w at-
mosferze. Dla podczerwieni zalezno$é od dlugosci fali staje sie ostro zmienna, gdyz jest
to obszar linii absorpcyjnych czastek tlenu O, natomiast maleje znaczenie drogi przeby-
tej w atmosferze. Swiatlo w zakresie dalekiego ultrafioletu powstajace na wysokosciach
wiekszych niz 6-7 km n.p.m. jest prawie catkowicie ttumione.

2.4 Chmury

Chmury sa skupiskami unoszacych sie w powietrzu kropelek wody lub krysztatkéw
lodu. Powstaja na skutek kondensacji pary wodnej w atmosferze, gdy temperatura spada
ponizej temperatury punktu rosy — punktu, w ktorym para wodna osigga stan nasycenia
w atmosferze. Gdy temperatura spada ponizej 0° C, powstaja chmury gradowe zlozone
z krysztatkow lodu. Chmury tworza sie gléwnie w troposferze na wysokosci od kilkuset
metréow do ok. 10 km. Istniejg tez chmury powstajace w wyzszych warstwach atmosfery —
w stratosferze (na wysokosci 20-50 km), a nawet w mezosferze (na wysokosci 70-80 km),
nie sa one jednak rozwazane w tej pracy ze wzgledu na znikomy wplyw jaki mogtyby wy-
wiera¢ na $wiatlo czerenkowskie tworzone w wielkich pekach atmosferycznych. Srednia
wysokosé pierwszego oddziatania w peku hadronowym wynosi okoto 16-18 km, a w peku
gammowym okoto 22-23 km. Zatem nawet jesli pek zacznie si¢ rozwija¢ powyzej 20 km,
to liczba jego czastek jest mata, a i atmosfera nie sprzyja tworzeniu $wiatta Czerenkowa
(maly wspolezynnik zalamania $wiatta).

Znajdujace sie w atmosferze ziemskiej chmury ostabiaja natezenie swiatta docieraja-
cego do powierzchni Ziemi. W chmurach wodnych zachodza inne zjawiska niz w chmu-
rach ztozonych z krysztatkow lodu. Nalezy je wiec opisa¢ roznymi modelami. Oba modele
przedstawiam wedtug [41].

2.4.1 Model chmury wodnej

Chmura wodna ztozona jest z niewielkich kropel o zwykle kulistym ksztalcie. Od-
stepstwo od tego ksztattu zdarza sie np. w chmurach deszczowych, gdy zbyt duze krople
zostaja zdeformowane przez grawitacje. W niedeszczowej chmurze mamy wiele kulistych
kropel o promieniu od kilku do kilkudziesieciu pm. Rozklad dtugosci promieni tych
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kropel mozna przedstawié¢ jako funkcje f(a), ktora spetnia warunki:

/OOO fla)da =1 (2.31)
F(ay,a9) = [? f(a)da (2.32)
(2.33)

gdzie F(ay,as) okresla, jaka czes¢ ilosci kropel w jednostce objetosci stanowia te o pro-
mieniu z przedziatu (a;,as). W wiekszosci przypadkow funkcje f(a) mozna zdefiniowaé
nastepujaco:

f(a) = Na'e ", (2.34)
gdzie N jest stata normalizacyjna okre$long przez funkcje Gamma:
ab Tl
Ne ——M— 2.35
T+ 1)af™ (2.35)
T(p) = / e du, (2.36)
0

W ten sposob mozna opisaé rozktad wielkosci kropel wody w chmurze przy uzyciu dwoch
parametrow: ag — okreslajacego poltozenie maksimum, oraz u — okreélajacego szerokosé
rozkladu. Na podstawie powyzszych wzorow mozna obliczy¢é moment zwykly n-tego
rzedu dla rozktadu f:

() = /0 " 0" f(a)da = (%) % (2.37)

Odpowiednie momenty zwykte postuza do obliczenia $redniej objetosci kropli ((V)),
$redniego pola powierzchni ((3)) oraz $redniej masy kropli((W)).

4T I(p+4)
V) = —((a3)) = == 7 2.38
(V) = S = it gy (238)
I'(p+3)
SV =47 ({g?)) = —=2 T/ 2.39
(5) = 47 () = 3 gy (239)
I'(p+4)
WH) =p((V)) = —=—= 2.40
(W) = p{V)) = 5o (2.40)
gdzie p oznacza gestos¢ wody, a vy, So 1 wy wyrazaja sie wzorami:
4T ag
Vg = 3% so = 47 aZ wo = pug (2.41)
Kolejnym waznym parametrem jest efektywny promien kropli definiowany przez:
3
g =300 _ 3V (2.42)

(@) (%)
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Jest on proporcjonalny do stosunku $redniej objetosci kropli do §redniego pola jej
powierzchni. Powyzsze parametry postuza do wyznaczenia wspotczynnika ekstynkcji
w chmurze. Dla ustalonej wysokosci mozna go okresli¢ wzorem:

Cegt = N/ f(a)Cepnda, (2.43)
0

gdzie N oznacza liczbowa gesto$¢ kropli w chmurze, a C,y; — przekrdj czynny na eks-
tynkcje wyliczony wedtug teorii Miego. Dla kropli wody i $wiatta widzialnego mozna go
przyblizy¢ przez (punkt 2.2.1):

)Y

Cpt = 3 (2.44)

Wykorzystujac zwiazek miedzy gestosciami liczbowa i objetosciowa (C,, ktora mowi,
jaka jest objetos¢ kropel wody w jednostce objetosci chmury):

N = (2.45)
(V)
oraz wzory 2.42, 2.43 1 2.44 otrzymujemy:
N (X C, (X 3C,
Oext = < > = < > (246)

2 2(V)  2ay

Wartoséc¢ C, mozna wyrazi¢ poprzez “wodnos¢” chmury C,, — gestos¢ wody w stanie
cieklym zawartej w chmurze — wzorem: C, = C,,/p. Wielkosé¢ C,, jest zwykle bardzo mata
ok. 0,1 g/m? lub nawet jeszcze mniejsza. Ostatecznie otrzymujemy wzor na ekstynkcje
w chmurze:

3Cy,

2pacy’
ktory jest poprawny tylko dla $wiatta widzialnego i stosunkowo duzych rozmiaréw kropli.
Aby rozszerzy¢ jego stosowalnosé do zakresu bliskiej podczerwieni nalezy wprowadzié¢
pewna poprawke. Ostatecznie wspolczynnik ekstynkeji w chmurze wodnej wyraza sie

WZzorem: 30
14
= 2.48
o= G {1+ 249

gdzie k = 27T/, a v jest parametrem nieznacznie zaleznym od szerokosci rozkltadu
wielkoSci czastek w chmurze.
Ostabienie natezenia Swiatta po przejsciu przez chmure o grubosci h wynosi:

(2.47)

Oegt =

I = Ipexp(—hoey) (2.49)

Grubosci chmur tworzonych w atmosferze ziemskiej wynosza zazwyczaj od kilkudziesie-
ciu metrow do kilku kilometrow.
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2.4.2 Model chmury lodowej

Chmura lodowa sktada sie z krysztatkow przyjmujacych rézne wielkosci i ksztalty.
Opisanie wtasciwosci optycznych takiej chmury staje sie przez to znacznie trudniejsze.
Ze wzgledu na réznorodnos¢ ksztattow i wewnetrzna strukture krysztatkow lodu, nie
mozna zastosowa¢ tu teorii Miego. Krysztatki lodu sa zazwyczaj znacznie wicksze niz
dhugos¢ padajacego na nie swiatta. Dlatego mozna przyjaé, ze przekroj czynny na eks-
tynkcje nie jest zalezny ani do dlugosci fali padajacego $wiatta, ani od wspotezynnika
zalamania $wiatta wewnatrz krysztatka.

Crut = 25 (2.50)

gdzie s oznacza powierzchnie przekroju krysztatu w kierunku prostopadtym do padaja-
cego Swiatta. Dla wielu identycznych krysztatkow o liczbowej gestosci N otrzymujemy
warto$¢ wspotczynnika ekstynkeji:

Oeqt = 2N's (2.51)

Zazwyczaj jednak chmura sktada si¢ z réznych krysztatkow, zarowno co do wielkosci
jak i ksztaltu i utozenia w przestrzeni. Dlatego maja one rozne przekroje w kierunku
padajacego Swiatla. W powyzszym wzorze wartos¢ s nalezy zamieni¢ na jej $rednia
dla wszystkich krysztatkéw w chmurze:

(s)
Ozt = 2N (s) = 2C,——+ (2.52)
(V)
gdzie (V') oznacza $rednia objetosé krysztatka lodu, a C, — objetosciowa gestos¢ takich
krysztatkow. Zdefiniujmy efektywny promien krysztatka lodu jako
3{V)
Qef = W (253)
gdzie (>°) oznacza $rednie pole powierzchni krysztatku. Po wstawieniu powyzszego
wzoru do rownania 2.52 wspotezynnik ekstynkeji przyjmuje wartosé:

3C,
2(Lef

Ocxt =

(2.54)

gdzie C, oznacza objetosciowa gesto$é¢ krysztatkow lodu w chmurze. Otrzymany wzor
wydaje sie mniej skomplikowany niz ten dla chmury wodnej. Nalezy jednak pamietac,
ze dla prawdziwej chmury jest on tylko pierwszym przyblizeniem.
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Rozdzial 3

Teleskopy czerenkowskie

Powstanie teleskopéw czerenkowskich umozliwito pomiary wysokoenergetycznego
promieniowania gamma ze zrodel kosmicznych przy pomocy eksperymentéow naziem-
nych. Istniejace dzi§ uktady teleskopow (H.E.S.S [2] [11], MAGIC [12], VERITAS [13]
[4]) odkryly w ostatnich latach wiele zrodet takiego promieniowania zaréwno w naszej
Galaktyce (centrum Galaktyki, pozostatosci po supernowych, mglawice pulsarowe, czy
tez uklady podwojne) jak i poza nig (aktywne jadra galaktyk, galaktyki gwiazdotwor-
cze, rozblyski gamma) [42]|. Do dzi§ odkryto przy pomocy techniki obrazéw ponad 220
obiektow emitujacych promieniowanie gamma o energiach powyzej 50 GeV [43]. Dotych-
czasowe sukcesy zachecaja do rozwijania tej techniki badawczej.

I potkula pétnocna

wwwww

teleskopy:

23mLST @
12mMST o
(MAGIC)  ©

I
4154 LSTs, 15 MSTs.

250 m

teleskopy:

23-MLST @
12-MMST  ©
4-MSST =

pétkula potudniowa

L
41STs, 25 MSTs, 70 SSTs

< | 1000 m

Rysunek 3.1. Planowane uklady teleskopoéw CTA. Z lewej na potkuli pétnocnej, z prawej na potkuli
potudniowej. Rysunek wedlug strony CTA [44].

CTA (Cherenkov Telescope Array) to miedzynarodowy projekt budowy dwoch obser-
watoriow sktadajacych sie z teleskopow czerenkowskich najnowszej generacji umozliwia-
jacych pomiary promieniowania gamma w szerszym zakresie energii (20 GeV - 300 TeV)
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[44] i z kilkakrotnie lepsza czutoscia niz obecnie pracujace uklady teleskopow [45].
Kazde z obserwatoriow CTA bedzie zlokalizowane na innej potkuli ziemskiej i dlatego
mozliwe bedzie obserwowanie obiektow na catym niebie. Obserwatorium na poétkuli po-
tudniowej bedzie stuzy¢ gltownie do obserwacji zrodet wysokoenergetycznego promienio-
wania gamma z plaszczyzny (w tym rowniez z centrum) naszej galaktyki. Obserwatorium
na potkuli potnocnej bedzie przeznaczone do badan aktywnych jader galaktyk (AGN)
oraz procesu formowania sie gwiazd i ich ewolucji [46].

W celu przeprowadzenia efektywnych obserwacji w wymaganym zakresie energii pier-
wotnych zostang uzyte teleskopy o réznych rozmiarach:

LST (Large-Sized Telescope) — najwieksze teleskopy — majace srednice 23 m — beda shu-
7y¢ do pomiarow najnizszych energii (od 20 GeV). W kazdym z uktadéw znajda sie
cztery takie teleskopy [47].

MST (Medium-Sized Telescope) — érednie teleskopy dwoch rodzajow: jedne o $rednicy
11,5 m (DC-MST), drugie o $rednicy 9,7 m (SC-MST). Pokryja sredni zakres
energii (0,1-10 TeV). Bedzie ich 25 na potkuli potudniowej i 15 na potkuli pétnocne;j
[47], [44].

SST (Small-Sized Telescope) — male teleskopy o érednicy 4,3 m umozliwia detekcje
najwyzszych energii promieniowania gamma (do 300 TeV). Zostanie zbudowanych
i rozmieszczonych az 70 takich teleskopow na potkuli potudniowej. [44]

3.1 SST

W pekach wytworzonych przez wysokoenergetyczne fotony gamma (E>1 TeV) pro-
dukowane jest duzo swiatta Czerenkowa, ktore na duzej powierzchni ma wysoka gestosé.

Rysunek 3.2. Prototypy malych teleskopéw CTA. Od lewej: SST-1M znajdujacy sie w Krakowie,
SST-2M ASTRI umieszczony w Serra la Nave we Wtoszech oraz SST-2M GCT ustawiony w Meudon
we Francji. Dwa pierwsze zdjecia pochodza ze strony CTA [44], natomiast trzecie z [48].
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Dlatego do jego detekcji zostana uzyte teleskopy o matej powierzchni luster rozmiesz-
czone na powierzchni kilku kilometréw kwadratowych.

Stworzono trzy rézne prototypy matego teleskopu: SST-1M (posiadajacy jedno lu-
stro) oraz ASTRI i GCT (posiadajace dwa lustra). Ich parametry techniczne przedsta-
wione s3 w tabeli 3.1. W maju 2018 roku zapadta decyzja, ze w CTA zostanie wykorzy-
stany tylko jeden rodzaj malego teleskopu. W tym samym roku rozpoczeto opracowa-
nie jego projektu przy wspoétpracy wszystkich zespoléw zajmujacych si¢ prototypami.
W czerwcu 2019 roku zdecydowano, ze CTA-SST bedzie bazowal na projekcie ASTRI
7z uwzglednieniem doswiadczen uzyskanych 7z pozostatych projektow.[44|

Tabela 3.1. Najwazniejsze paramtery SST. Dane wedtug strony CTA [44].

SST
ASTRI | GCT | SST-1M
pelny zakres energii 1-300 TeV
zakres energii (dla max. czutosci) 5-300 TeV
konstrukcja optyczna Schwarzschild-Couder Davies-Cotton
srednica pierwszego reflektora 43 m 4 m 4 m
$rednica drugiego reflektora 1,8 m 2m —
efektywna powierzchnia luster 8 m? 8,9 m? 7,5 m?
ogniskowa 2,15 m 2,28 m 9,6 m
catkowita masa 19t 11¢ 8,6t
pole widzenia 10,5° 8,3° 8,8°
ilos¢ pikseli na kamerze 2368 2048 1296
wielkos¢ piksela 0,19° 0,17° 0,24°
typ fotodetektora SiPM SiPM SiPM
szybkos¢ odezytu zdarzen ~0,3kHz | 0,4 kHz ~0,6 kHz
(przed rejestracja przez uktad)
szybkodé przes‘ylania.danych 2 Gb/s 3.2 Gb/s
(przed rejestracja)
czas zmiany ustawienia 60 s
precyzja ustawienia <77

3.1.1 Teleskop z jednym lustrem

SST-1M zostal zaproponowany przez naukowcow z Polski i Szwajcarii. Wyposazony
w cyfrowa kamere spelia wszystkie wymagania projektu CTA. Ponadto jest lekki (naj-
1Zzejszy 7 wszystkich proponowanych), tatwy w transporcie i obstudze.

Konstrukcja teleskopu sktada sie z kilku elementéw: masztu podtrzymujacego ka-
mere, czaszy, w ktorej znajduja sie lustra, wiezy podpierajacej cata konstrukcje oraz
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przeciwwagi przymocowanej do czaszy. Kazdy element wykonany jest gléwnie ze stalo-
wych rur. Maszt zostal dodatkowo wzmocniony cienkimi naprezonymi pretami wykona-
nymi rowniez ze stali. Calosé tworzy zwarta i stosunkowo lekka konstrukcje — przy wy-
sokosci 9,3 m teleskop wazy niecale 9 ton. Bardziej szczegétowy opis budowy takiego
teleskopu mozna znalezé w [49).

Reflektor SST1-M ma §rednice 4 m i

incidentray N sktada sie z 18 szesciokatnych luster. Calko-
on axis off axis "

wita powierzchnia luster wynosi 9,42 m?, jednak
ze wzgledu na cien rzucany przez kamere i pod-
trzymujacy ja maszt efektywna powierzchnia lu-
ster wynosi! 7,5 m?. Teleskop zbudowany jest we-
dtug konstrukeji Davisa-Cottona [51], tzn. lustra
sg rozmieszczone na sferze o promieniu dwukrot-
nie mniejszym niz promien ich krzywizny [46].
Kazde lustro ma profil sfery o promieniu 11,2 m.
Zbudowane jest ze szkta pokrytego warstwag alu-
minium i dwutlenku krzemu. Umozliwia to osig-
gniecie wspolezynnika odbicia $wiatta 90% [51].

Alternatywa dla szklanych luster s lu-
stra kompozytowe wytwarzane z materiatu
SMC (sheet moulding compound). W tym
wypadku  warstwy lustra utworzone sa
z wzmacnianego wiloknami materiatu termo-
utwardzalnego, uformowanego w wysokiej tem-
peraturze i pod wysokim ci$nieniem w stalo-
wej matrycy [52]. Dla osiagniecia wymaganych
wlasgciwosci optycznych, srodkowa warstwe lu-
stra wytwarza sie z polimeru. Rézne typy polime-
row sa obecnie poddawane badaniom. Wstepne
Rysunek 3.3. Lustra w SST-1M, na gérze  testy wykazaly, 7ze najlepszy bedzie poliweglan
uktad wedtug konstrukcji Daviesa-Cottona .

i lub PSS-1000 [50]. Ten typ lustra nie jest obec-
(schemat pochodzi z [46] ), na dole szklane . . i
nie wykorzystywany w prototypie teleskopu, by¢

lustro wykorzystywane w prototypie SST-
1M. Zdjecie zaczerpniete z [50). moze jednak zostanie ostatecznie uzyty w ma-

lych teleskopach CTA.

Poniewaz swiatto Czerenkowa z peku atmosferycznego docierajace do ziemi ma mak-
simum w okolicy 330 nm, a jego btysk trwa od kilku do kilkunastu nanosekund, do za-
rejestrowania peku potrzeba odpowiednio szybkiego fotodetektora czulego na fotony
o malej dtugodci fali oraz odpowiednio szybkiej elektroniki do przetwarzania powstaja-
cego sygnatu.

!Tak wg strony CTA [44], natomiast wg [51] 6,47 m?.
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Kamera teleskopu SST-1M sktada sie z plaszczyzny fotodetekeji (photon detector
plane — PDP) wyposazonej w detektory potprzewodnikowe SiPM (Silicon Photomulti-
pliers) oraz systemu rejestracji i odezytu danych (DigiCam).

Ptaszczyzna fotodetekcji sktada sie z 1296 pikseli zgrupowanych w 108 modulow.
Kazdy piksel zostal utworzony z fotodetektora SiPM i tulei doprowadzajacej do niego
$wiatto. Kazdy modut polaczony jest z przedwzmacniaczem oraz z plyta kontroli (slow
control board — SCB) monitorujacg parametry kazdego detektora i stabilizujaca jego
prace.

System DigiCam przetwarza sygnal analogowy z PDP w sygnat cyfrowy, na podsta-
wie ktorego podejmowana jest decyzja o tym, czy dany przypadek ma by¢ zarejestro-
wany. Przetwarzanie sygnalu wykonane jest przez dwunastobitowy konwerter (Flash
Analogue-to-Digital Converter — FADC) o czestotliwosei 250 MHz. Decyzja o zapisy-
waniu mierzonego przypadku (czyli warunek przekroczenia progu) jest podejmowana
na podstawie wielko$ci sumy sygnatow z pewnych grup pikseli (zwanych klastrami) w ko-
pii obrazu o nizszej rozdzielczosci. Jesli zdarzenie zostanie zakwalifikowane do rejestra-
cji, jest zapisywane i przesytane do centralnego systemu danego teleskopu z predkoscia
10 Gh/s [53].

3.1.2 Teleskopy z dwoma lustrami

Alternatywa dla SST-1M sa dwa rodzaje teleskopoéw z para luster: ASTRI (Astrofi-
sica con Specchi a Tecnologia replicante Italiana) i GCT (Gamma-ray Cherenkov Tele-
scope). W porownaniu do SST-1M, w ktorym kamera musi by¢ umieszczona w ognisko-
wej reflektora, sa one bardziej zwarte. Poza
tym produkcja kamer do takich teleskopow
jest prostsza i tansza, a kamery te majg duze
pole widzenia i mniejsze aberracje niz kamera
dla SST-1M [54]. Z drugiej strony konstruk-
cja teleskopu wymaga niesferycznych ksztal-
tow luster, a takie trudniej wyprodukowac. Po-
nadto drugie lustro rzuca ciefi na pierwsze, a
to zmniejsza jego efektywna powierzchnie [46].

W obu wymienionych tu typach telesko-
pow reflektory utozone sg wedlug konstruk-
cji Schwarzschilda-Coudera (rysunek 3.4). Ka-

mery obu teleskopéw bazuja na detektorach Rysunek 3.4. Schemat przedstawiajacy uto-
SiPM zenie luster wedlug konstrukcji Swarzschilda-

Coudera. Obrazek pochodzi z [46].

b
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ASTRI ma wieksza Srednice pierwszego re-
flektora — 4,3 m. Jest on zbudowany z 18 szesciokatnych luster, natomiast drugi reflektor
jest jednoczesciowy. Kamera uzywa do tworzenia sygnatu niestandardowych specjalizo-
wanych uktadéow scalonych (ASICs). [44]
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W GCT oba reflektory sktadaja sie z szesciu luster o ksztalcie ptatka (na obecnie
dostepnych zdjeciach maja one jednak ksztalt kola). Kamera uzywa niestandardowych
specjalizowanych ukladow scalonych (ASICs) o nazwie TARGET (TeV array readout
with GSa/s sampling and event trigger) [55] umozliwiajacych zapis sygnaltu z czestotli-
woscia probkowania 10%/s. |44]

3.2 MST

MST wykorzystuje zmodyfikowang konstrukcje Davisa-Cottona. Reflektor tego te-
leskopu ma $rednice 12 m i ogniskowa 16 m. Skltada sie z 90 szesciokatnych luster
sterowanych systemem aktywnej kontroli luster. Parametry techniczne tego teleskopu

Tabela 3.2. Najwazniejsze paramtery MST. Dane wedtug umieszczone sg w tabeli 3.2.

strony CTA [44]. Prototyp znajduje sie od 2012
MST roku w Berlinie.
Nectar- Kamera MST bedzie miata
FlashCam Cam duze pole widzenia — prawie 8°.
pelny zakres energii 0,08-50 TeV Obecnie rozwijane sa dwa typy
zakres energii 1o Ty kamery dla tego teleskopu:
(dla max. czulosci) ’ NectarCam — Kamera ta uzy-
, zmodyfikowan wa analogowego ASIC
konstrukeja optyczna DavigS—CottOIf 0 nazwie Ngectarg. Ponadto
srednica reflektora 11,5 m sktada sie z tych sa-
efektywna powierzchnia luster 88 m? mych elementow co ka-
ogniskowa 16 m mera teleskopu LST opi-
catkowita masa 82 t sana w nastepnym pod-
pole widzenia 7,5° 7,7° rozdziale.

ilogé Piksel}i/na‘u kamerze 176%) 18550 FlashCam - Plaszczyza fo-
wielkos¢ piksela 0,17 0,17 todetekeji (PDP) tej ka-

typ fotodetektora PMT PMT .
mery sklada sie z fo-
szybkosé odc?ytu Z(.iarzer’l 6 kiz 7 KTy topowielaczy PMT (pho—
(przed rejestracja) tomultiplier tubes) po-
szybkoé¢ przesytania danych 12 Gb/s grupowanych w moduty
(przed rejestracja) po 12 sztuk. Kazdy mo-
czas zmiany ustawienia 90 s dul  wyposazony jest
precyzja ustawienia <7 w przedwzmacniacz oraz

mikrokontroler monitorujacy jego funkcje. Sygnal analogowy jest w sposob ciagty
przetwarzany na cyfrowy za pomoca dwunastobitowego konwertera FADC o cze-
stotliwosci 250 MHz i przesytamy do elektroniki odczytujacej (ROS), a nastepnie
do systemu gromadzacego dane (DAQ).[44]
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Rysunek 3.5. Wieksze teleskopy CTA. Z lewej prototyp LST na La Palmie (zdjecie pobrane ze strony
CTA [44]). Z prawej model MST wg strony CTA [44].

3.3 LST

Poniewaz peki atmosferyczne o niz-
szych energiach produkuja mniejsze
ilogci swiatta Czerenkowa, do ich de-
tekcji potrzebny jest teleskop o du-
zej powierzchni zwierciadta. W ta-
kim przypadku nie mozna zastoso-
wac konstrukeji Davisa-Cottona, przy
ktorej wystapityby zbyt duze roz-
nice w czasie docierania foton6w odbi-
tych od $§rodka i najbardziej zewnetrz-
nych czedci reflektora. Z tego powodu
gtowna struktura, na ktorej rozmiesz-
czone sg lustra w tym teleskopie, ma
ksztalt paraboliczny.

LST to najwiekszy z planowa-
nych w CTA teleskopéw, ktorych
uktad bedzie mierzy¢ promieniowanie
gamma w zakresie 20-150 GeV z bar-
dzo wysoka czutoécig. Ponadto tele-
skop ten osiggnie dobra czutosé¢ po-
miaréw w zakresie energii kilku TeV,
ktory pokrywa sie czesciowo z zakre-

Tabela 3.3. Najwazniejsze paramtery LST. Dane

wedtug strony CTA [44].

LST
pelny zakres energii 20-3000 GeV
zakres energu} . 920-150 GV
(dla max. czutosci)
konstrukcja optyczna paraboliczna
drednica reflektora 23 m
efektywna powierzchnia luster 370 m?
ogniskowa 28 m
catkowita masa 103 t
pole widzenia 4,3°
ilos¢ pikseli na kamerze 1855
wielkos¢ piksela 0,1°
typ fotodetektora PMT
szybkpsc od?zytu zdarzen 7 kHz
(po rejestracji przez uklad)
szybkos¢ przes.ylania.danych 24 Gh /s
(przed rejestracja)
czas zmiany ustawienia 30 s
precyzja ustawienia <147
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sem $rednich teleskopow (MST)[44]. Prototyp LST znajduje sie od 2018 roku na La Pal-
mie, jego pelna specyfikacje techniczng zawiera tabela 3.3. [44]

Konstrukcja teleskopu

Poniewaz calosé¢ teleskopu wazy ponad 100 ton, jego konstrukecja musi by¢ dostatecz-
nie wytrzymala. Podstawa teleskopu LST zbudowana jest ze stalowych rur, natomiast
jego czasza utworzona jest z wtokien weglowych wzmacnianych plastikiem (CFRP) oraz
ze stalowych i aluminiowych rur. Podstawa stoi na sze$ciu rownoodlegtych wozkach po-
ruszajacych sie po okragtej szynie [56]. Konstrukcja trzymajaca kamere sktada sie z pra-
wie parabolicznego huku, wzmocnionego przez dwa zestawy stabilizujacych go pretow.
Calos¢ wykonana jest z tego samego materiatu co czasza teleskopu (CFRP).

System optyczny

Reflektor LST sktada sie ze 198 szeSciokatnych luster, kazde o powierzchni 2 m?. Lu-
stra zbudowane sg z dwoch warstw szklanych, miedzy ktérymi umieszczona jest warstwa
aluminiowa [56]. W warstwie aluminiowej znajduje sie kilka szczelin umozliwiajacych
swobodny przeptyw powietrza i wody. Réwniez w dolnej warstwie lustra umieszczono
dwie dziury w celu unikniecia osadzania sie wody wewnatrz i niszczenia struktury lu-

Rysunek 3.6. Lustra w LST. Z lewej ulozenie 198 luster w teleskopie, §rodek pozostaje pusty
ze wzgledu na cieri rzucany przez kamere. Z prawej — lustro uzywane w prototypie LST, w dolnym
rogu widaé¢ otwor na kamere CMOS. Obrazek zaczerpniety z [57].

ster. Powierzchnia odbijajaca pokryta jest piecioma warstwami ochronnymi: chromu,
aluminium, dwutlenku krzemu, dwutlenku hafnu i ponownie dwutlenku krzemu.
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Kazde lustro ma sferyczny profil o krzywiznie zaleznej od miejsca zajmowanego przez
dane lustro w teleskopie — tak by zachowaé jego paraboliczna strukture [57].

Ustawieniem luster steruje system Aktywnej Kontroli Luster (Active Mirror Control
— AMC) umozliwiajacy zmiane ich utozenia w dowolnym czasie, a takze ich precyzyjne
ukierunkowanie na kamere. Kazde z luster wyposazone jest w mata kamere CMOS znaj-
dujaca sie w jednym z rogow lustra w specjalnie przygotowanym do tego otworze (rys. 3.6
— dolny rog lustra). Kamera ta skierowana jest na odpowiedni punk na kamerze teleskopu
(generowany przez laser). Dzigki temu mozna kontrolowaé¢ utozenie luster [56].

Kamera

Kamera teleskopu sktada sie z 265 moduléw klasycznych fotopowielaczy PMT. Kazdy
taki modul wyposazony jest w siedem kanaloéw, zatem kamera posiada ich 1855 — tyle
ile ma pikseli. Kazdy kanal (PMT) stuzy jako fotodetektor konwertujac sygnal $wietlny
na impuls elektryczny. Dla poprawienia wydajnosci kazdy taki fotodetektor wyposazony
jest w dodatkowe urzadzenie skupiajace $wiatto (concentrator), co optymalizuje pole
widzenia i geometrie fotodetektora. Caltkowite pole widzenia kamery wynosi 4,3° [44].

Kazdy piksel zawiera odpowiednig elektronike do odczytu sygnatu. Elektronika ba-
zuje na tych samych rozwigzaniach, ktore byly wczesniej zastosowane w teleskopach
MAGIC (DRS4). Jej doktadniejszy opis mozna znalezé w [3|. Sygnal analogowy otrzy-
mywany z fotodetektora jest przetwarzany przez odpowiedni algorytm w celu znalezienia
bardzo krotkich ale zwartych blyskow $wietlnych [44] (trwajacych nie dluzej niz 30 ns)
[58].
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Rozdzial 4

Opis symulacji Monte Carlo

Tematyka mojej pracy wymagalta przeprowadzenia licznych symulacji wielkich pekow
atmosferycznych (WPA) o wysokich energiach oraz symulacji odpowiedzi detektorow,
czyli teleskopow rejestrujacych obrazy tych pekoéw. Nastepnie musiatam przeprowadzic¢
standardowg analize otrzymanych danych. Do kazdego z tych celow postuzyt inny pro-
gram.

4.1 CORSIKA

Do symulacji wysokoenergetycznych pekéw atmosferycznych uzytam programu COR-
SIKA w wersji 7.4005 [59], [26]. Program ten umozliwia symulowanie pekéw zainicjowa-
nych przez rozne czastki: fotony, protony, jadra i wiele innych. Do mojej pracy potrzebne
byly symulacje pekow fotonowych i protonowych.

CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) to powszechnie uzywany pro-
gram, w ktorym uwzglednione sg procesy fizyczne zachodzgce podczas rozwoju peku.
W szczegdlnosei generowana jest dlugo$é toru lotu kazdej powstalej w peku czastki
az do jej zderzenia z jadrami atomowymi w atmosferze lub do jej rozpadu w przypadku
czastki nietrwatej [26]. Do symulacji mozna uzy¢ siedmiu réznych fenomenologicznych
modeli oddziatywan hadronéw o wysokich energiach oraz trzech r6znych modeli oddzia-
lywan hadron6w niskoenergetycznych [59]. Przy symulacji rozpadéw program uwzgled-
nia wszystkie kanaty az do poziomu prawdopodobienstwa rozpadu przez ten kanal wy-
noszacego 1% [26]. Doktadny opis programu CORSIKA mozna znalezé w [26] 1 [59].

Przy wykonywaniu symulacji programem CORSIKA uzytam nastepujacych opcji:

1. Model oddzialywan wysokoenergetycznych hadronow — QGSJET-II (Quark Gluon
String model with JETS) - opisuje oddzialywanie hadron6w w oparciu o regge’owska
teorie pola (RTF) uwzgledniajac efekty nieliniowe w pojedynczych zderzeniach.
Wersja QGSJET-I1-04 uzyta w symulacjach zawiera przekroje czynne wg danych
z LHC. Wiecej na temat tego modelu mozna znalezé w |60], |61], [62], [63].

ol



Model oddziatywan niskoenergetycznych hadronow — URQMD (Ultra-relativistic
Quantum Molecular Dynamics) — opisuje elastyczne i nieelastyczne oddzialywania
miedzy hadronami o pedach mniejszych niz 80 GeV /c. Informacje na jego temat
znajduja sie w [64], [65].

Promieniowanie Czerenkowa — Program symuluje nie tylko czastki peku, ale takze
promieniowanie Czerenkowa powstajace w atmosferze podczas przelotu tych cza-
stek. Dodatkowa opcja IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescopes), udo-
stepnia mozliwos¢ wprowadzenia teleskopéw czerenkowskich do symulacji.
Uzycie opcji IACT sprowadza sie do tego, iz w pliku wyjSciowym zapisywane sa
wylacznie fotony, ktore trafia w zdefiniowane teleskopy (w karcie wejsciowej nalezy
poda¢ ich polozenie i promien).

. Zakrzywiona atmosfera — uwzglednia krzywizne atmosfery, co jest istotne zwtasz-

cza przy duzych katach zenitalnych pekow atmosferycznych.

Kat widzenia — opcja umozliwiajagca symulowanie kierunku przychodzenia czastek
pierwotnych z pewnego kata brytowego (w przedziale miedzy katem wewnetrznym
a zewnetrznym). 7Z reguly kat widzenia wybiera sie w symulacjach tta hadrono-
wego, gdyz jego czastki moga nadlatywac z dowolnego kierunku. Uzywany w symu-
lacjach kat widzenia okresla sie najczesciej wokot kierunku ustawienia teleskopu.

Zewnetrzne pliki atmosfer (atmoprof.dat) — parametry uzywanej atmosfery zapi-
sane sa w zewnetrznym pliku i czytane przez odpowiednie makra napisane w je-
zyku C.

W karcie wejsciowej programu nalezy poda¢ parametry pekéw potrzebne do ich sy-
mulacji, takie jak:

rodzaj czastek inicjujacych symulowane peki — w moim przypadku byty to
gammy i protony

zakres energii czgstek — nalezy podac¢ najwiekszg i najmniejszg wartos¢ energii
przyjmowang przez symulowane czastki pierwotne

nachylenie ich widma - wyktadnik potegi widma, wedlug ktorego bedzie sy-
mulowana energia czastki inicjujacej pek

kat zenitalny — mozna podac¢ najwieksza i najmniejsza wartosé¢ kata zenitalnego
symulowanych pekéw. Program bedzie wybieral wartos¢ z rozktadu rownomiernego
cosinusOw katow z podanego przedziatu. Podanie tej samej wartosci jako najwiek-
szej 1 najmniejszej spowoduje symulacje pekow wyltacznie o podanej wartosci kata
zenitalnego.

azymut — podobnie jak przy kacie zenitalnym podaje si¢ warto$¢ najmniejsza
i najwieksza, program losuje wartos¢ z rozktadu rownomiernego kata w zadanym
przedziale. Dla azymutu ¢ = 0° o$ peku wskazuje poinoc, dla ¢ = 90° — zachod

02



— rodzaj atmosfery - nalezy podaé¢ nazwe pliku z parametrami atmosfery

— pole magnetyczne Ziemi

— w programie nalezy poda¢ dwie skladowe pola
magnetycznego dla wybranej lokalizacji geograficznej: Bx — sktadows pozioma
w kierunku polnocnym oraz By — sktadowa pionowsa skierowana ku dotowi.

— wysoko$é poziomu gruntu — nalezy podaé, na jakiej wysoko$ci n.p.m. znaj-
duje sie obserwatorium. Program bedzie symulowal rozwoj peku tylko do podane;]

wysokosci.
RUNNR 200103
PRMPAR 1
ERANGE 300.
EVTNR 1
NSHOW 10000
DATBAS yes
ESLOPE 2.0
THETAP 20.
PHIP 0
SEED 1104
SEED 1105
SEED 1106
SEED 1107
OBSLEV 2500.E2
MAGNET 21371
ECUTS 03
LONGI T
CWAVLG 250.
CSCAT 20
CERSIZ 8.
CERFIL N
VIEWCONE 0.
DIRECT wyniki/
TELESCOPE  141.1F2
TELESCOPE  -0.0E2
TELESCOPE  257.0E2
TELESCOPE  0.0E2
TELESCOPE  257.0E2
TELESCOPE ~ -257.0E2
TELESCOPE  -0.0E2
TELFIL

150000.

20.

12
22
32
42

-8.924
0.3
10.

700.
1100.E2

0.0E2
128.3E2
143.1E2
-128.3E2
-143.1E2
-143.1E2
-424.6E2

o O O o

0.02
F

5.00E2
5.00E2
5.00E2
5.00E2
5.00E2
5.00E2
5.00E2

evtelescope200103.gz:100:100:1
ATMOSPHERE 26

n

0.02

F

2.80E2
2.80E2
2.80E2
2.80E2
2.80E2
2.80E2
2.80E2

numer pliku

rodzaj czastki inicjujgcej pek

zakres energii czastki

nr pierwszego peku w pliku

liczba symulowanych pekdéw

zapis uzytych parametréw do pliku (format .dbase)

nachylenie widma energetycznego

zakres kata zenitalnego

zakres azymutu

inicjalizator generatora liczb losowych dla hadronowej czesci peku
inicjalizator generatora liczb losowych dla EM czesci peku
inicjalizator generatora liczb losowych dla fotondw czerenkowskich
ta sama liczba dla losowego przesuniecia uktadu teleskopdéw
wysokos$¢ obserwatorium (w cm n.p.m.)

pole magnetyczne dla Armazones [H,Z] (w uT)
niskoeenergetyczne obciecie energii kinetycznej dla had, u, eiy
probkowanie rozktadu podtuznego ilosci czgstek natadowanych
(tzn. krok prébkowania w jednostkach grubosci osrodka, czyli g-m'z)
zakres dtugosci fali S$wiatta Czerenkowa w nm

krotnos¢ pekdw i zasieg

maksymalna liczba fotonéw Czerenkowa w jednej wigzce

zapis fotonéw czerenkowskich w osobnym pliku

kat widzenia

katalog, do ktérego zapisywane bedg dane wyjsciowe
potozenie 1. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 2. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 3. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 4. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 5. teleskopu (wspédtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 6. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien
potozenie 7. teleskopu (wspdtrzedne x, y, z) i jego promien

plik wyjsciowy danych z teleskopéw (w formacie .eventio)
rodzaj atmosfery

Rysunek 4.1. Przyktadowa karta wejsciowa programu CORSIKA. Z prawej strony podatam krotki

opis poszczegblnych parametréow.

53



— polozenia i rozmiary teleskopéw czerenkowskich — nalezy podaé¢ wspoét-
rzedne (x,y,z) polozenia oraz zgrubny promien kazdego teleskopu w centymetrach.

— zakres §wiatta Czerenkowa — dolny i gérny limit wartodci dtugosci fali $wiatta
Czerenkowa. Program przyjmuje wartoéci od 100 nm do 700 nm.

— maksymalna liczebno$§é wigzki fotonéw — program symuluje kilka fotonow
czerenkowskich w wigzce poruszajacej sie wzdluz jednej prostej okreslonej przez kat
emisji fc w stosunku do kierunku czastki natadowanej oraz losowy kat w ptasz-
czyznie prostopadtej do 6s. Parametr okresla maksymalna ilos¢ fotonow w takiej
wigzce. Ze wzgledu na duza ilos¢ powstajacych w peku fotonoéw takie grupowanie
przyspiesza symulacje oraz zmniejsza rozmiar plikow wyjsciowych programu.

Ponadto nalezy podac liczby wazne dla samych symulacji nieopisujace pekéow (np. numer
pierwszego peku w pliku, liczby inicjujace generator liczb losowych itp.). Przyktadowa
karte wejsciowa do programu CORSIKA przedstawia rysunek 4.1. Powyzszy opis pa-
rametrow podalam na podstawie [59]. Wartosci wykorzystanych w moich badaniach
parametrow poszczegdlnych symulacji zostang podane w nastepnych rozdziatach.

4.2 Sim_telarray

Do symulacji odpowiedzi teleskopoéw wykorzystatam program sim _telarray. Program
ten, na podstawie informacji o powstatych fotonach czerenkowskich (ich kierunku, miej-

Tabela 4.1. Parametry teleskopu i jego kamery zasto-

sowane w symulacjach.

prod-3 \ prod-2

rodzaj teleskopu SST-1M
konstrukcja optyczna Davies-Cotton
dhugo$¢ ogniskowej 5,6 m
catkowita rzutowana 9
. . 9,4 m
powierzchnia luster
pole widzenia kamery 9,9° 8,99°
wielkos¢ piksela 0,237° 0,238°
liczba pikseli 1296 1285
typ fotopowielacza SiPM
sposob rejestracji DigitalSum

prog rejestracji

357 ADC | 127 ADC
w 21 pikselach

scu i czasie uderzenia w ziemie
oraz wysokosci ich powstania),
symuluje zaré6wno ich pochtania-
nie w atmosferze jak i procesy
zachodzace w teleskopie od mo-
mentu odbicia od zwierciadla po-
przez rejestracje przez fotodetek-
tor az do zapisu uzyskanego sy-
gnatu z uwzglednieniem szumoéw
elektroniki i symulacji odpowie-
dzi uktadu wyzwalania (trigger)
teleskopu.

W  programie sim _telarray
kazdy rodzaj teleskopu mozna
skonfigurowa¢ osobno, podajac
zarowno wlasciwosci optyczne sa-

mych teleskopow jak i ich kamer oraz warunki rejestracji i zapisu sygnatu. [66]
Do symulacji chmury catkowicie nieprzezroczystej uzytam modelu teleskopu wedtug
tzw. produkeji 2-giej (opcja CTA-prod2), natomiast do symulacji chmur o réznych prze-
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zroczystosciach — modelu wedlug produkcji 3-ciej (opcja CTA-prod3). Okreslaja one
wlasciwosci teleskopow CTA uzytych w symulacjach, wykorzystujac konfiguracje tele-
skopow z plikow odpowiednio ,,ULTRA-5" i ,ULTRA-6". Konfiguracje te r6znig sie wla-
sno$ciami kamery i warunkiem rejestracji sygnatu (wielkoscia progu) dla pojedynczego
teleskopu. Uzyte w symulacjach wtasciwosci teleskopow i kamer pokazuje tabela 4.1.
Do decyzji o tym, czy dany pek bedzie zarejestrowany, uzytam opcji DigitalSumTrig-
ger. W tym przypadku do rejestracji nie jest uzywany sygnal wejsciowy dyskryminatora
(analogowy), a jedynie sygnal cyfrowy. Rejestracja odbywa sie dwupoziomowo:
1. poziom pierwszy (L0) — po przetworzeniu sygnatu z analogowego na cyfrowy war-
tos¢ amplitudy jest sumowana w grupach po trzy piksele (tzw. tryplety).

2. poziom drugi (L1) — sygnal jest sumowany w klastrach ztozonych z 7 trypletow,
a otrzymana wartos¢ poréwnywana do ustalonego progu. Prog wynosit 127 ADC
(sa to jednostki uzyskane z przetwornika cyfrowo-analogowego, czyli z ang. analog
to digital converter; 127 ADC oznacza 25,4 $redniej amplitudy sygnalu pojedyn-
czego fotoelektronu) dla produkeji 2-giej i 357 ADC dla produkeji 3-ciej.
Podobnie jak CORSIKA (przy odpowiedniej opcji) sim _telarray czerpie informacje
o atmosferze z zewnetrznych plikéw. Znajduja sie w nich tabele wartosci ekstynkeji
w zaleznosci od wysokosci n.p.m. i od dtu- 7km  5km
goéci fali $wietlnej. Uzylam tych plikow
w celu wprowadzenia chmury do symulo-

-
<
T

wanej atmosfery. ok ___\\Q
. . s o~ é .

Kazda tak}a 'tabela ?awlera'0k010 40 r6z- §1oﬁ - \_\\\
nych wysokosci powyzej poziomu gruntu. 27 E T |
W celu dodania chmury wstawialam w ta- g 1e°c B
bele trzy lub cztery dodatkowe kolumny ;—gmé zzzz

Z 10"

powyzej dolnej krawedzi chmury (jej wy-
sokos¢ okresla wysokosé chmury) i w obre- 10°¢
bie jej szerokosci (ostatnia kolumna na gor-
nej krawedzi chmury). Wartos¢ ekstynkeji
dla chmury byta obliczona wedlug wzoru

— 10 TeV
—5TeV
—2TeV

vl b b P v bl v P ey g
100 200 300 400 500 600 700
t [g/(cm?)

2.48 i dodawana do ekstynkcji atmosfery
(bez chmury) we wszystkich kolumnach
od dolnej krawedzi chmury wtacznie. Po-
niewaz sim_telarray wartosci ekstynkcji

Rysunek 4.2. Rozklady podluzne wertykal-
nych pekéw zapoczatkowanych przez fotony
gamma o réznych energiach. Zaznaczono wysoko-
§ci 5 km n.p.m. i 7 km n.p.m., na ktérych zostaty
umieszczone chmury.

dla wysokosci pomiedzy podanymi w tabeli uzyskuje przez interpolacje liniowg z dwoch
sasiadujacych wartosci, wartosci ekstynkcji atmosfery bez chmury w dodatkowych ko-
lumnach wyliczytam tg wtasnie metoda.

W moich badaniach skupitam sie na mozliwoséci rejestracji pekow fotonowych
przez SST-1M. Teleskopy te sa przeznaczone do pomiaréw w zakresie energii powyzej
1 TeV. Rysunek 4.2 prezentuje rozktady podtuzne pekoéw fotonowych sporzadzone w celu
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wyboru wysokosci symulowanych chmur. Pokazane sa na nich wyznaczone na podstawie
dodatkowych symulacji srednie liczby fotonéw czerenkowskich produkowanych na kazde
10 g/cm? w zaleznosci od glebokoséei w atmosferze.

Jesli chmura znajduje sie znacznie ponad wysokoscig maksimum rozwoju peku, wow-
czas wickszosé fotonow czerenkowskich powstaje ponizej chmury. Zatem ma ona nie-
wielki wptyw na rejestracje peku. Jezeli chmura znajduje si¢ znacznie ponizej maksimum
rozwoju peku, wowczas wiekszosé fotondéw czerenkowskich powstaje powyzej chmury i
cale docierajace do powierzchni ziemi $wiatlo jest rowno sttumione. Najciekawsza jest
wiec sytuacja, gdy chmura znajduje sie mniej wiecej na wysokosci maksimum rozwoju
peku. Wysokosei 5 km i 7 km odpowiadajg sredniej wysoko$ci maksimum peku o energii
odpowiednio okoto 100 TeV i 10 TeV, jak wida¢ na wykresie na rysunku 4.2. Dlatego te
wtasnie wysokosci zostaly uzyte w moich badaniach.

4.3 Chimp/MARS

Dane otrzymane w programie sim _telarray zostaly przekonwertowane programem
chimp do formatu obstugiwanego przez MARS-a (MAGIC Analysis and Reconstruc-
tion Software). Program ten zostal stworzony przez grupe MAGIC (Major Atmospheric
Gamma Imaging Cherenkov telescopes) do rekonstrukeji pekow na podstawie danych
z teleskopow oraz niezbednych symulacji Monte Carlo. [67], [68], |7]

4.3.1 Czyszczenie

Wiekszos¢ pikseli na kamerze teleskopu nie zarejestruje $wiatta z peku atmosferycz-
nego, a jedynie tto nocnego nieba i szumy elektroniki. Dlatego przed analiza nalezy wy-
bra¢ piksele, w ktorych sygnat pochodzi gtoéwnie od fotonoéw czerenkowskich. Zastosowa-
tam czyszczenie dwupasmowe. W pierwszym kroku program okresla piksele rdzeniowe,
szukajac zwartych grup po 2, 3 lub 4 sasiadujace ze sobg piksele, na ktorych sygnat
przekracza wartos¢ progowa. Sygnal z tych pikseli powinien miesci¢ sie w wyznaczonym
przedziale czasowym. |67]

Nastepnie program poszukuje brzeznych pikseli nalezacych do obrazu. W tym celu
sprawdza, ktore z pikseli sasiadujacych z rdzeniowymi (lub oddzielonych od rdzenia
co najwyzej jednym pikselem) zarejestrowaly odpowiednio duzy sygnal (prog jest nizszy
niz przy okreslaniu rdzenia).

Na podstawie tak uzyskanego obrazu liczony jest gradient czasowy wzdtuz jego gtow-
nej osi. W drugim kroku obraz jest ponownie czyszczony przez wybor sygnatu w ogra-
niczonym oknie czasowym z mniejszym progiem niz w pierwszym kroku.
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4.3.2 Rekonstrukcja stereo

Kazde zdarzenie, ktore przezyto czyszczenie, poddawane jest dalszej analizie w celu
odtworzenia rzeczywistych parametréow peku atmosferycznego. W pierwszej kolejno-
Sci obliczane sa parametry Hillasa dla kazdego teleskopu [5]. Wstepna rekonstrukeje
kierunku peku oblicza sie¢ na podstawie punktu przeciecia gtéwnych osi elips Hillasa,
na kazdym z rejestrujacych dane zdarzenie teleskopow. Tak uzyskany kierunek stuzy
do obliczenia innych parametréow peku takich jak wysoko§¢ maksimum rozwoju peku i
parametr zderzenia (odlegtosé miedzy osia peku a teleskopem). [67]

4.3.3 Separacja gamm i hadronéw

Wiekszo$¢ pekéw rejestrowanych przez naziemne teleskopy nie jest inicjowanych
przez foton tylko przez hadron (najczesciej proton, bo tych jest najwiecej w promieniowa-
niu  kosmicznym). Takie peki stanowig tlo, ktore nalezy oddzielic od pekow
fotonowych. Do tego celu stuzy algorytm o nazwie las losowy (Random Forest). Po-
zwala on potaczy¢ parametry ksztaltu obrazu, czas przybycia peku i parametry stereo
w jeden parametr, na podstawie ktorego podejmujemy decyzje, czy przypadek jest zaini-
cjowany przez wysokoenergetyczny foton, czy tez hadron. Losowy las sktada sie z wielu
drzew decyzyjnych skonstruowanych dla probki danych zwanej treningowa (ztozonej
z gamm i hadronéw). Drzewo buduje sie w nastepujacy sposob [6]:

1. Wybieramy zbiér parametrow P, ktore postuzg do wyrdznienia pierwotnych gamm.

2. Losujemy jeden (lub kilka) z parametrow z tego zbioru i dzielimy probke danych
na dwie czesci zaleznie od tego, czy warto$¢ wylosowanego parametru jest wicksza
czy mniejsza od pewnej wybranej wartosci (w przypadku kilku wylosowanych pa-
rametrow wybieramy ten, ktory daje najlepsza wartosé ciecia), okreslonej na pod-
stawie indeksu Giniego. Indeks ten pochodzi z ekonomii i jest miarg nieréwnosci
dwoch rozkladow. W przypadku separacji gamm i hadronéw mozna wyrazi¢ go
wzorem: NN

v 4iVh

QGini - 4WW; (41)
gdzie N oznacza ilos¢ wszystkich zdarzen w danej czesci probki, IV, — ilos¢ gamm,
a Nj, — ilos¢ hadronéw. Przyjmuje on wartos¢ 0 w przypadku, gdy w probcee znaj-
duja si¢ tylko gammy lub tylko hadrony (N, = 0 lub N, = 0). Indeks Giniego
dla ciecia probki liczymy dodajac Qgin; dla obu podprobek i dzielac przez 2. Naj-
lepsza wartosé ciecia wybieramy przez minimalizacje tak obliczonego indeksu Gi-
niego.

3. Dla kazdej z uzyskanych czesci probki losujemy parametr ze zbioru P i okre§lamy
jego wartos¢ poprzez minimalizacje indeksu Giniego. W oparciu o te warto$é¢ dzie-
limy kazda z czesci na kolejne dwie czesci. Czynnosci te powtarzamy, az do uzy-
skania podprobki ztozonej z samych gamm lub samych hadronow.
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Po stworzeniu wielu takich drzew, mo-
zemy wykorzysta¢ je do oceniania, czy pek
atmosferyczny opisany pewnym zestawem
parametrow ze zbioru P jest zainicjowany
przez foton czy przez hadron. W tym celu
znajdujemy na drzewie galaz odpowiadajaca
warto$ciom parametrow tego peku (schemat
takiego dziatania przedstawiony jest na ry-
sunku 4.3) i sprawdzamy czy prowadzi ona

Vigngt engthcl_/
/
Vidis wdthm/
;

t ¥ t do gamm czy hadronéw. W pierwszym przy-
S s padku pek otrzymuje wartos¢ h; = 0, w dru-
v gim wartos¢ h; = 1. Dla réznych drzew war-

tos¢ ta moze by¢ rozna, dlatego ostateczny
wynik okreslamy przez obliczenie Srednie]

k 4.3. Przykt tuz . .
Rysunek 4.3. Przykladowe drzewo sluzace z wartosci dla wszystkich drzew:

do klasyfikacji zdarzenia v o parametrach:
Vienght, Vwidth 1 Vsize. Galaz wyznaczona przez

n
te parametry prowadzi do hadronéw. Zatem b= § : @ ( 4 2)
zdarzenie v otrzyma warto$¢ 1. Schemat po- n’
. =1
chodzi 7z [6].

gdzie n oznacza liczbe drzew. Parametr h nazywa sie hadronness (dostownie: hadrono-
wos$¢) 1 okresla jak bardzo podobne do peku hadronowego jest dane zdarzenie. 6]

Odpowiednie ciecie w hadronness pozwala wyeliminowaé¢ z danych wiekszos¢ proto-
nowego tla.

4.3.4 Rekonstrukcja kierunku (metoda disp)

Do rekonstrukeji kierunku przy uzyciu danych z jednego teleskopu stuzy parametr
disp. Wykorzystanie go moze takze poprawi¢ rekonstrukcje z dwoch teleskopow, dlatego
jest wykorzystywany takze w przypadku rejestracji peku przez kilka teleskopow. [25]

Parametr disp oznacza odleglo$¢ miedzy $rodkiem ciezkosci obrazu a oszacowana
(z danych) lub znana (z symulacji) pozycja zrodta na kamerze. Oblicza sie go przy uzyciu
nastepujacego wzoru [69]:

width
length’

gdzie width i length sa parametrami obrazu zdefiniowanymi w podpunkcie 1.3.3.

Wartosé disp dla jednego obrazu daje dwa mozliwe polozenia zrodta (z dwoch stron
elipsy — rysunek 4.4a). Gdy mamy obrazy z dwoch teleskopow, najpierw obliczamy disp
dla kazdego z nich, nastepnie odleglto$ci miedzy mozliwymi potozeniami zrodta obliczo-
nymi dla r6znych obrazow (linie przerywane na rysunku 4.4b) i wybieramy najmniejsza
z tych odlegtosci. Ostateczny kierunek zrodtla to érednia z wybranej pary polozen wazona
liczba fotoelektronéw w kazdym z obrazow.

disp =1 (4.3)
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polozenie zrodla

a) b)

Rysunek 4.4. Rekonstrukcja kierunku z wykorzystaniem parametru disp: a) dla jednego teleskopu,
b) dla dwoch teleskopéw. Rysunek na podstawie [25].

4.3.5 Estymacja energii

Estymacja energii odbywa sie dwuetapowo. Najpierw tworzone sa tablice LUT (z ang.
look-up tables) okreslajace zaleznosci miedzy energia peku, jego odlegtoscia od teleskopu
oraz gestoscig fotonow mierzong przez ten teleskop. Tablice tworzy sie dla probki da-
nych (symulowanych wysokoenergetycznych fotonéw), a nastepnie wykorzystuje przy re-
konstrukcji energii pozostatych pekow. Rekonstruowana energia obliczana jest najpierw
osobno dla kazdego teleskopu, nastepnie wyliczana jest $rednia z wartosci uzyskanych
dla wszystkich teleskopow wazona odwrotnoscia niepewnosci kazdej z nich. [67]

Do rekonstruowania energii pekow rozwijajacych sie w obecno$ci chmury zastosowa-
tam tablice LUT obliczone dla bezchmurnego nieba. Korekta tak otrzymanych wynikow
zostaje wprowadzona w dalszej analizie danych. Dzieki temu nie trzeba tworzy¢ tablic
osobno dla kazdej chmury. Aby stworzy¢ LUT dla danych w obecnosci chmury o znanej
wysokosci i przezroczystosci nalezaloby wykonaé czasochtonne symulacje. W przypadku
innych parametréw chmury symulacje nalezatoby powtorzyc.

4.4 Parametry uzyte w symulacjach

Opisane ponizej symulacje wielkich pekéow atmosferycznych zostaty wykorzystane
zaréwno do badania wpltywu chmury nieprzezroczystej, jak i wptywu chmur o znanych
przezroczystosciach, ktory zostanie przedstawiony w nastepnych rozdziatach.

Symulacje programem CORSIKA przeprowadzitam w 2015 roku. Wowczas nie za-
padta jeszcze decyzja, gdzie zostang umiejscowione teleskopy CTA. Dlatego moje sy-
mulacje zostaly wykonane dla rozwazanej w tamtym czasie lokalizacji — Armazones

59



Tabela 4.2. Najwazniejsze parametry symulacji pekow atmosferycznych w programie CORSIKA.

rodza] czastki y proton
zakres energii 0,3-150 TeV 0,8-450 TeV
nachylenie widma -2.0
kat zenitalny 20°
kat azymutalny 0°
pole magnetyczne Bx =21,371 puT; By = —8,924 T
zakres promieniowania Czerenkowa 250-700 nm
zasieg 1100 m 1600 m
krotnosé pekow 20 30
kat widzenia 0° 12°
liczba pekow (uwzgledniajac krotnosé) 108 2,3-108
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Rysunek 4.5. Wykorzystany w symulacjach
uktad teleskopéw. Na wykresie zaznaczono po-
duktady wykorzystane w badaniach innych
chmur.

w Chile potozonego na wysokosci 2500 m n.p.m.
Jednakze pole magnetyczne i wtasciwosci at-
mosfery w tym miejscu sa podobne do tych
w wybranej lokalizacji potudniowego CTA,
czyli Paranal lezacego na Pustyni Atacama
takze w Chile (wysoko$¢ 2100 m n.p.m.).

Podstawowe parametry symulacji zostaly
pokazane w tabeli 4.2. Poniewaz symulacje
pekow atmosferycznych o tak wysokich ener-
giach sa bardzo czasochtonne, te same peki
byly wykorzystywane wielokrotnie — potoze-
nie osi jednego peku wzgledem uktadu telesko-
pow bylo w programie generowane wielokrot-
nie. Parametr okreslajacy, ile razy zostal uzyty
ten sam pek, nosi nazwe krotnos$¢ peku. Zasieg
oznacza maksymalna mozliwa odlegtos¢ peku
od punktu o wspoétrzednych (0, 0).

Symulowany uktad teleskopow sktadat sie z siedmiu SST-1M. Sposob ich rozmieszeze-
nia przedstawia rysunek 4.5. Odleglosci miedzy sgsiednimi teleskopami wynosza
od ok. 190 m do ok. 360 m, sa wiec podobne do planowanych w potudniowym CTA (190-
300 m [70]). W badaniach wplywu nieprzezroczystej chmury wykorzystatam wszystkie
z symulowanych siedmiu teleskopéw. Przy badaniu innych chmur, opisanym w nastep-
nych rozdzialach, uwzglednione zostaly tylko wybrane teleskopy — zaznaczono je na ry-

sunku (jako osobne uktady).
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Rozdzial 5

Wplyw chmur na gestos$¢ fotonow
czerenkowskich

Obserwacje przy uzyciu teleskopow czerenkowskich wykonuje sie najczesciej przy bez-
chmurnym niebie. Obecno$é chmur zmniejsza liczbe fotonéw czerenkowskich docieraja-
cych do detektora przez ich absorpcje i rozproszenie na czasteczkach chmury. Powoduje
to nie tylko zmniejszenie czestosci rejestracji pekow atmosferycznych, lecz takze znie-
ksztalcenie obrazow zarejestrowanych pekow.

W obecnym rozdziale omoéwie wpltyw chmur na obserwowana na ziemi gesto$¢ pro-
mieniowania Czerenkowa z wielkich pekéw atmosferycznych. Wiekszos¢ wynikow przed-
stawionych w tym rozdziale zaprezentowatam na konferencji Gamma2016 w Heidelbergu.
Zostala takze opublikowana w materiatach pokonferencyjnych [71]. Rozwazane beda za-
rowno chmury wodne jak i lodowe o dwoch wartoséciach przezroczystosci 0,4 i1 0,7 oraz
chmura catkowicie nie przepuszczajaca swiatla. Przezroczystos¢ chmur obliczylam we-
dtug modeli przedstawionych w punkcie 2.4. Ze wzoréw 2.48 i 2.54 wynika, ze zar6wno
dla chmur wodnych jak i lodowych zalezy ona od efektywnego promienia (a.r) cza-
stek tworzacych chmure (kropel wody lub krysztatkow lodu) oraz od zawartosci wody
w chmurze i grubosci chmury. Ponadto przezroczysto$é¢ chmury wodnej zalezy takze
nieznacznie od dlugosci fali padajacego $wiatta. W moich badaniach przyjetam stala
warto$¢ a.y oraz grubodci chmury, natomiast C,, i C, byly dobierane tak, by otrzymac
wybrang do symulacji catkowita przezroczystosé chmury. Pojawiajace sie we wzorze 2.48
parametr v oraz gestos¢ wody przyjetam jako stale, v = 1,1; p = 1 g/cm3. Przed symu-
lacjami nalezato dobra¢ odpowiednie wartosci parametréw as i h.

5.1 Parametry chmury

Wspoétezynnik ekstynkeji dla chmur wodnych rosnie ze wzrostem dtugoscei fali swiatta.
Zaleznos¢ te pokazuje rysunek 5.1 dla réznych wielkosci efektywnego promienia kropel
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wody. Poniewaz zmiany wartosci sa niewielkie, na wykresie zostata przedstawiona eks-
tynkcja dla réznych dhugodci fali w stosunku do ekstynkeji dla A = 200 nm. Wzrost war-
tosci wspolezynnika ekstynkeji jest tym silniejszy im mniejsze sa krople wody w chmurze.
Znaczacy wzrost otrzymujemy tylko dla najmniejszej badanej wartosci efektywnego pro-
mienia kropel wody a.f = 2 um — wynosi on okoto 12% dla A = 1000 nm. Dla a.; = 4 ym
wzrost wartosci ekstynkcji nie przekracza
8%, a dla a.; > 6 nie przekracza 6% w za-
kresie dlugosci fali swiatta do 1000 nm.

-
-
N

-
"y

E Z czego wynika, ze takze przezroczystosé
g chmury nie bedzie odbiega¢ od badanych
B8 wartosci T dla 200 nm o wiecej niz kilka
3 procent.

1.02

Zalezno$¢ caltkowitej przezroczystosci
chmury od wielko$ci kropel wody w niej
zawartych dla réznej zawartosci wody
w chmurze przedstawia rysunek 5.2. Nie-
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Rysunek 5.1. Wzgledny wspoélczynnik ekstynkcji bieskie lini : S :
eskie linie pokazuja zaleznosci obliczone
jako funkcja dlugosci fali $wiatla. Zaleznosé poka- P Ja

zana dla réznych wielkosci kropel wody w chmurze dla A = 200 nr'n7 a Cze_rw'one linie d%a A=
przy stalej wodnosci chmury. 700 nm. Jak wida¢, réznice wartosci prze-

zroczystosci dla tych dhugosci fali Swiatta
sg minimalne. Przezroczystos¢ chmury silnie zalezy od efektywnego promienia kropel
wody, zwlaszcza przy malej wodnosci chmury (C,,). Dla ustalonej wartosci a.; chmura
o wiekszej zawartosci wody bedzie mniej przezroczysta. Wszystkie linie na wykresie zo-
staty obliczone dla chmury o grubosci 100 m.
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Rysunek 5.2. Zalezno$¢ calkowitej przezroczy- Rysunek 5.3. Zalezno$é catkowitej przezroczy-
stosci chmury od efektywnego promienia kropel stosci chmury od jej grubosci dla réznej wodno-
wody dla réznej wodnosci chmury i réznych dhu-  $éci chmury i réznych dlugosci fali przy stalym
gosci fali §wiatla. Wszystkie linie zostaty obliczone a.f =4 pm.

dla chmury o grubosci 100 m.
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Rysunek 5.3 prezentuje zaleznos¢ przezroczystosci chmury od jej grubosci. Przed-
stawiono zalezno$ci dla roznych dlugosci fali swiatta i dla r6znej wodnosci chmury.
Jak mozna sie byto spodziewaé, przezroczysto$¢ chmury maleje ze wzrostem grubodci,
a przy ustalonej grubo$ci chmura o mniejszej zawartosci wody jest bardziej przezroczy-
sta. Zalezno$¢ od dtugosci fali Swiatta jest niewielka.

7 powyzszych rozwazan wynika, ze do symulacji najlepiej byto wybra¢ chmure o nie-
wielkiej grubogdci, gdyz taka moze uzyskaé¢ duzg przezroczystosé. Daje to mozliwos$é zba-
dania wplywu na gestosé fotonow zaréwno chmur o duzej jak i malej przezroczystosci.
Natomiast do poréwnania z chmurg lodowa najlepiej wybra¢ chmure o niewielkim pro-
mieniu efektywnym kropel wody, gdyz woéwczas roéznica miedzy chmura wodng a lodowa
jest wieksza. W moich badaniach nad gestoscia $wiatla przyjetam nastepujace wartosci:
aef =4 pm i h =100 m.

5.2 Parametry symulacji do wyznaczania gestosci Swia-
tla Czerenkowa

Symulacje, ktorych wyniki przedstawiam w tym rozdziale, zostaly wykonane progra-
mem CORSIKA z odpowiednia modyfikacja w celu uwzglednienia wplywu rozprasza-
nia Swiatla w atmosferze i na chmurach oraz zapisu gestosci fotonow w zewnetrznych
plikach. W symulacjach do badan gestosci fotonéw nie uzywatam innych programow
niz CORSIKA. Poprawka kodu opiera sie na modelu chmury przedstawionym w punk-
cie 2.4. Wartos¢ ekstynkeji dla chmury wodnej zostata podana dla dlugosci fali $wiatta
200 nm, jednak réznice w przezroczysto$ci chmury wynikajace z zaleznosci od dlugo-
$ci fali $wietlnej sg mniejsze niz 2% dla T = 0,7 oraz mniejsze niz 5% dla T = 0,4
w przedziale 200-700 nm.

Tabela 5.1. Najwazniejsze parametry symulacji pekow atmosferycznych. Pole magnetyczne opisane
jest przez sktadowa horyzontalng w kierunku poéinocnym (Bx) i sktadowa wertykalng (By).

rodzaj czastki v
energia 10 TeV
nachylenie widma -2,7
kat zenitalny 0°
azymut 0°
pole magnetyczne Bx =109 uT; By = —-249 uT
zakres promieniowania Czerenkowa 250-700 nm
kat widzenia 0°
liczba pekow 200

Gestosé swiatta czerenkowskiego w zaleznosci od odlegtosci od osi peku wyznaczy-
tam z liczby fotonéw padajacych na idealne detektory ustawione w jednej linii, kazdy
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w odlegtosci 5 metréw od poprzedniego. Pojedynczy detektor miat powierzchnie 25 m?2.

Poniewaz symulacje zaczetam wykonywa¢ w 2015 roku, kiedy nie bylo jeszcze wia-
domo, gdzie zostanie postawiona sie¢ teleskopéw CTA, uzytam atmosfery dla Aar polo-
zonego na wysokosci 1640 m n.p.m., gdyz bylo to wowczas jedno z miejsc rozwazanych
jako lokalizacja teleskopow CTA. Obecnie przyjeta przez CTA lokalizacja to Paranal
lezace na wysokosci 2100 m n.p.m. Przy tak wysokiej energii peku swiatto jest produko-
wane nawet na wysokoéci ponizej 2000 m n.p.m. Zatem mozna sie spodziewaé, ze przy
tej energii pekoéw na wiekszej wysokosci niz badane 1640 m obserwowano by mniejsza
gestosé¢ fotonow czerenkowskich w poblizu osi peku. Najwazniejsze parametry symulacji
zostaly przedstawione w tabeli 5.1.

Tabela 5.2. Zestawienie grup symulacji. Ty, oznacza przezroczysto$¢ chmury wodnej,
T) — przezroczysto$¢ chmury lodowej, a RM — rozpraszanie Rayleigha i Miego.

numer grupy 1 2 3a | 3b | 3¢ | 3d | 3e
RM -+ 1+ 1+ 1+ + 71+

Ty — — - 07|04 | — —

T, — — 0 — - 10,704

Symulacje przeprowadzone byly w trzech grupach: a) bez uwzgledniania pochtaniania
w atmosferze, b) z uwzglednieniem rozpraszania Rayleigha i Miego (RM), ¢) z uwzgled-
nieniem rozpraszania RM oraz rozpraszania na chmurze. Przedstawia to tabela 5.2.
W kazdej grupie zostalo wysymulowanych 500 pekéw o energii 10 TeV.

5.3 Chmury wodne

Rysunek 5.4 przedstawia zaleznos¢ gestosci fotonéw od odlegtosci od osi peku dla roz-
nych chmur oraz bezchmurnego nieba. Z wykresu wida¢, ze w odleglosciach rzedu kil-
kuset metrow strata fotonéw wynikajaca z samego rozpraszania Rayleigha i Miego jest
poréwnywalna do straty wynikajacej z obecnosci chmury o T = 0,4 na wysokosci
7 km n.p.m. (okolice maksimum rozwoju peku w omawianym przypadku). Jednak moze
to by¢ zalezne od badanego zakresu dtugosci fali swiatta, gdyz zaréwno rozpraszanie
Rayleigha, jak i przezroczysto$¢ chmury zaleza od dtugosci fali padajacego swiatta.

Linia pozioma na rysunku odpowiada gestosci 50 fotonéw na metr kwadratowy.
W obecnosci chmur powierzchnia, na ktorej gestosé fotonow jest wieksza od tej liczby,
wynosi 85%, 75% 1 60% tej otrzymanej dla bezchmurnego nieba, odpowiednio dla chmury
oT =07T=04i1iT = 0. Zatem nawet w przypadku caltkowicie nieprzezroczystej
chmury (ktéra praktycznie nie jest mozliwa) daloby sie zarejestrowa¢ $wiatto Czeren-
kowa 7z pekéw atmosferycznych o energii 10 TeV.

Stosunek érednich gestosci fotonéw z uwzglednieniem pochlaniania w atmosferze
do $rednich gestosci wszystkich wyprodukowanych w peku fotonow (gestosé wzgledna)
przedstawiony jest na rysunku 5.5.
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Rysunek 5.4. Rozklad poprzeczny gestosci fo-
tonéw w warunkach bezchmurnego nieba oraz
w obecno$ci réznych chmur.

Rysunek 5.5. Wzgledna gestosé fotonow cze-
renkowskich po uwzglednieniu rozpraszania RM
i chmur.

Jak wida¢, nawet w przypadku bezchmurnego nieba zaledwie ok. 65% $wiatla z peku
dociera do detektora w odleglosci wiekszej niz ok. 150 m od osi peku, reszta jest tracona
z powodu rozproszenia Rayleigha i Miego. Wplyw tego rozpraszania na gestos$¢ fotonow
czerenkowskich jest wiekszy niz wptyw chmury o przezroczystosci 0,7.

W odlegtosci ok. 100-150 m od osi peku (czyli odlegtosciach, w ktorych wiekszosé
fotonow pochodzi z maksimum peku) nastepuje minimum lokalne gestosci wzglednej
we wszystkich omawianych przypadkach. Jest ono wyraZzniejsze dla bardziej nieprzezro-
czystej chmury. W wiekszej odlegtosci od osi peku wzgledna gestosé fotonow juz tylko
nieznacznie maleje wraz z odlegtoscia.

5.4 Chmury lodowe

Model chmury lodowej zastosowany w moich symulacjach rézni sie od modelu chmury
wodnej przede wszystkim tym, ze wspotczynnik ekstynkeji nie zalezy od dtugosci fali.
Ponadto nie wykorzystuje wodnosci chmury,
a jedynie objetosciows gestos¢ krysztal-
kow. Parametry chmury zostaty dobrane
tak, aby uzyska¢ te sama przezroczystosc
co dla chmur wodnych: 0,4 1 0,7.

Wyniki obliczen gestosci fotonow z ka-
skad elektromagnetycznych w obecnosci
chmur lodowych przedstawiam przez po-
rOwnanie ich do wynikéw otrzymanych
dla chmur wodnych. Wzgledne ro6znice
przedstawia rysunek 5.6. W przypadku
chmury wodnej ekstynkcja ro$nie z dhu-
goscig fali Swiatta, a zatem chmura silniej

hy=7km, h =7,1 km
—— dla chmurygT=0,7
—— dla chmury T=0,4
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Rysunek 5.6. Wzgledne réznice w gestosci foto-

néw czerenkowkich w przypadku tlumienia $wiatla
przez chmure wodna i przez chmure lodowa.
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ttumi $wiatto o wyzszej dltugosci fali. Natomiast chmura lodowa wszystkie dtugosci fali
Swietlnej tlumi tak samo. Poniewaz przezroczystosé chmur wodnych okreslitam dla dtu-
gosci fali 200 nm, a badalam zakres fali 250-700 nm, wiec chmura wodna wszystkie
badane dlugosci fali ttumi silniej niz lodowa. Zatem mozna sie spodziewac, ze gestosci
fotonéow przy chmurze wodnej beda mniejsze niz przy chmurze lodowe;j.

Wykres na rysunku 5.6 potwierdza te przewidywania, przynajmniej dla odlegtosci
wiekszych niz 200 m. Roznice gestosci nie sa jednak duze — miedzy 2% a 6%.

Wzgledne réznice posiadaja minimum lokalne w mniej wiecej tym samym miejscu co
minimum stosunku gestosci fotonow w obecnosci chmur do gestosci fotonéow przy bez-
chmurnym niebie, czyli w odlegtosciach, dla ktorych wiekszosé fotonéw pochodzi z mak-
simum peku.
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Rozdzial 6

Chmura calkowicie nieprzezroczysta

Rozwazana w tym rozdziale chmura umieszczona zostala na wysokosci 7 km n.p.m.
Jest to Srednia wysokos$¢ maksimum rozwoju pionowego peku o energii 10 TeV.

6.1 Rejestracja pekéw

6.1.1 Proég energetyczny

Peki atmosferyczne sg symulowane tak, by ich widmo byto proporcjonalne do E—2.
Oznacza to, ze najwiecej symulowanych pekéw jest w najnizszym przedziale energii. Jed-
nakze niskoenergetyczne peki moga wyprodukowaé zbyt mato fotonéw, by zostaly zare-
jestrowane przez teleskopy. Dlatego otrzymany rozktad energii zarejestrowanych pekoéw
ma inny ksztalt niz E=2 — w poblizu najnizszych energii liczba rejestrowanych pekow jest
znacznie mniejsza. W rozktadzie tworzy sie maksimum, a wartos¢ energii, dla ktoérej ono
wystepuje, nazywana jest progiem energetycznym, jesli wyktadnik symulowanego widma
ma wartos¢ mierzona dla mglawicy Kraba. Dalsze obliczenia sa prowadzone po przewa-
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Rysunek 6.1. Histogramy pokazujace rozkltady energii zarejestrowanych pekow: a) obserwowanych
przy bezchmurnym niebie, b) obserwowanych w obecnosci catkowicie nieprzezroczystej chmury.
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zeniu symulowanych przypadkow do widma Kraba zaprezentowanego w pracy [72].

Gdy nad teleskopami znajduje sie chmura, liczba fotonéw czerenkowskich docieraja-
cych do detektorow jest znacznie zmniejszona. Swiatto z pekow o energii bliskiej progowej
dla warunkéw bezchmurnego nieba zostaje sttumione przez chmure tak, ze peki takie
sa znacznie rzadziej rejestrowane — prog energetyczny przesuwa sie w kierunkow wyz-
szych energii. Przesuniecie maksimum rozktadu energii przedstawia rysunek 6.1, na kto-
rym pokazane sg rozklady energii rejestrowanych pekéw w przypadku bezchmurnego
nieba i w obecnosci chmury o T = 0.

Dla tak silnie ttumigcej chmury energia progowa detekcji przesuwa sie z okoto 600 GeV
do okoto 4 TeV. Jednakze nawet catkowicie nieprzezroczysta chmura nie uniemozliwia
zarejestrowania wysokoenergetycznych pekéw atmosferycznych przy uzyciu malej sieci
(7) malych teleskopow.

6.1.2 Efektywna powierzchnia

Efektywna powierzchnia rejestracji oznacza stosunek liczby zarejestrowanych pekow
(w danym przedziale energetycznym) do liczby wysymulowanych pekéw (w tym samym
przedziale) pomnozony przez catkowita symulowana powierzchnie padania osi pekow.
Mozna zapisa¢ to wzorem:

10°
Niej(E)

A= 9V
T Noym(E)

-TR?,  (6.1)

-
<

gdzie R oznacza parametr nazwany zasie-
giem (podrozdziat 4.4).

—=- bez chmury

-
o

-~ chmura T=0

Rysunek 6.2 przedstawia poréwnanie
efektywnej powierzchni rejestracji w przy-
L padku bezchmurnego nieba do tejze po-

10° E10:;ev 10°  wierzchni w przypadku chmury nieprze-
zroczystej dla uktadu siedmiu telesko-

Rysunek 6.2. Efekt.yw.na. powierzchr,lie.m rejestr;.ic.ji pow przy warunku, ze liczone byly tylko
przy bezchmurnym niebie i w obecnosci catkowicie . . . ..
. . peki zarejestrowane przez co najmnie]
nieprzezroczystej chmury. .
dwa z nich.

Efektywna powierzchnia, m?
- *

-
)

Jak wida¢, efektywna powierzchnia rejestracji w przypadku obecnosci chmury jest
znacznie mniejsza glownie dla energii ponizej progowej (ok. 4 TeV) np. dla energii 1 TeV
jest az 500 razy mniejsza w obecnosci chmury niz przy bezchmurnym niebie. Dla energii
wyzszych efekt nie jest juz tak silny — dla energii 10 TeV, A.; jest juz tylko czterokrot-
nie mniejsza w obecnosci chmury niz przy bezchmurnym niebie, a dla energii 100 TeV
juz tylko trzykrotnie mniejsza.
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6.2 Rekonstrukcja pekéw

Po zarejestrowaniu peku przez co najmniej dwa teleskopy wykonywana jest rekon-
strukcja jego parametrow. Mozna sie spodziewac, ze obecno$¢ chmury i wynikajace z niej
znaczne zmniejszenie docierajacego do detektora swiatta Czerenkowa istotnie wplynie
na jakos¢ rekonstrukcji.

6.2.1 Bias i rozdzielczo$¢ energetyczna

Najwazniejszym parametrem peku jest jego energia. Wzgledna roznica miedzy rze-
czywista a rekonstruowang energia peku nazywana jest biasem energetycznym. Jego war-
tos¢ jest obliczana dla kazdego zrekonstruowanego przypadku, ale zwykle prezentowany
i wykorzystywany do analizy danych jest Sredni bias wyznaczony dla poszczegolnych
przedzialow energetycznych w nastepujacy sposob:

1. Rysujemy rozklad wartosci
Erz - Erek

E’I’Z

dla réznych przedzialow energetycznych (E,.). E,., oznacza energie rzeczywista
(taka jaka byla symulowana), a F,. — energie rekonstruowana. Wybratam 5 prze-
dzialoéw energetycznych na kazda dekade rozmieszczonych réwnomiernie w loga-
rytmicznej skali energii.

(6.2)

2. Do kazdego histogramu dopasowujemy funkcje Gaussa na przedziale, w ktorym
rozkltad jest symetryczny.

3. Srednia otrzymanej funkcji Gaussa jest biasem energetycznym, a odchylenie stan-
dardowe tej funkcji — rozdzielczoécig energetyczna.

Rysunek 6.3 przedstawia opisane wyzej rozktady dla przypadku bezchmurnego nieba.
Czerwonymi liniami oznaczytam funkcje Gaussa dopasowane do otrzymanych histogra-
mow.

Por6éwnanie biaséw w warunkach pelnego zachmurzenia do tych przy bezchmurnym
niebie pokazuje rysunek 6.4. Dla najnizszych energii liczba rejestrowanych przypadkow
w obecno$ci chmury jest tak mata, ze uniemozliwia wyznaczenie wartosci biasu. Dlatego
wykres zaczyna sie dopiero od energii bliskiej 1 TeV.

Dla catkowicie nieprzezroczystej chmury bias przyjmuje ogromne wartosci, dla energii
ponizej 2 TeV przekraczaja one 100%. Jednakze dla wyzszych energii bias znacznie
maleje — dla 4 TeV wynosi juz niewiele ponad 20%, a dla 100 TeV spada ponizej 10%.
Sa to jednak wciaz duze warto$ci w poréwnaniu do warunkéw bezchmurnego nieba.
Przedstawione wartosci biasu nie moga by¢ w prosty sposéb poréwnywane w wynikami,
ktore prezentuje w rozdziale 7, poniewaz dotycza innego uktadu teleskopow (inna liczba
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Rysunek 6.3. Przykladowe histogramy stuzace do wyznaczania rozdzielczosci energetycznej
i biasu. Czerwonymi liniami narysowalam funkcje Gaussa dopasowana do rozkladéw zmiennej

AE = (E,, —

E,cr)/Eyr. otrzymanych z symulacji.

i whasnosci teleskopow) oraz innego progu rejestracji dla pojedynczego teleskopu.

Dla T = 1 jedynie dla najnizszej energii bias jest znaczny — siega —20%. Wysoka
wartos$¢ biasu dla niskich energii wynika z efektow progowych. Dla pozostaltych rozpatry-

—# hez chmury

—# chmura T=0

10°

M|
10°
E., GeV

10°

Rysunek 6.4. Bias energetyczny dla uktadu
7-miu teleskopéw przy bezchmurnym niebie i
w obecnodci calkowicie nieprzezroczystej chmury
na wysokosci 7 km.
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wanych przedzialow energetycznych bias nie przekracza 5%, co §wiadczy o poprawnosci
metody rekonstrukcji energii.

Mozna sie spodziewac, ze rozdzielczo$¢ energetyczna takze znacznie sie pogorszy
w obecnodci chmury. Przedstawia to rysunek 6.5. W przypadku chmury nieprzezroczy-
stej rozdzielczo$é¢ energetycznej dla dwoch najnizszych energii nie dato sie wyznaczy¢
ze wzgledu na zbyt mala statystyke, a dla trzeciej wartosci (ok. 1 TeV) btad byt tak duzy,
ze kilkakrotnie przewyzszat sama warto$¢. Dlatego na wykresie 6.5 wartosci dla chmury
zaczynaja sie od energii powyzej 1,5 TeV.

Jak widaé¢, rozdzielczo$¢ energetyczna w warunkach zachmurzenia pogorszyta sie
kilkakrotnie, dla wszystkich przedzialow energii powyzej 2 TeV. Jedynie dla energii
okoto 1,5 TeV wartos¢ rozdzielczosci energetycznej dla chmury jest bliska wartosci dla bez-
chmurnego nieba. Ponadto dla wyzszych energii btad wyznaczonej wartosci jest porow-
nywalny z samg wartoscia.

6.2.2 Rozdzielczo$é katowa

Rozdzielczosé katowa okreslana jest na podstawie rozktadu 6. Parametr ten okresla
odlegtosé katowa pomiedzy rekonstruowanym a rzeczywistym (w tym przypadku symu-
lowanym) kierunkiem fotonu gamma. W celu wyznaczenia rozdzielczosci katowe] nalezy
wykonac¢ nastepujace czynnosci:

1'41 —= bez chmury

1. Sporzadzié¢ rozklad parametru 6. ‘. 12 —=- chmura T=0
’
2. Utworzy¢ nowy, tzw. kumula- %‘085_
tywny histogram zawierajacy sumy @ |
kolejnych przedzialow histogramu %0'6;
z poprzedniego punktu. Zatem §0.4;—
pierwszy przedzial nowego histo- ~ oz2F

gramu jest taki sam jak sta- ob i N L
rego, drugi przedzial zawiera sume 10’ £ cer 0’

ierwszego i drugiego przedziatu
P dg' h'g g0 b . Rysunek 6.6. Rozdzielczoi¢ katowa ukladu
poprzedniego histogramu,  trzeci 7-miu teleskopéw przy bezchmurnym niebie

sume pierwszych trzech przedzia- i w obecnosci calkowicie nieprzezroczystej
tow itd. chmury.

3. Znormalizowaé nowy histogram do jedynki. Rozdzielczosé katowa to takie 6, dla kto-
rego zawarto$¢ klasy wynosi 0,68 w tak stworzonym histogramie, tzn. 68% wszyst-
kich badanych pekéw przyjmuje € o wartosci mniejszej lub réownej rozdzielczosci
katowej.
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Rysunek 6.6 przedstawia rozdzielczosé katowa przy bezchmurnym niebie i w obecno-
§ci nieprzezroczystej chmury. W tym drugim przypadku otrzymatam za malg statystyke,
by wyznaczy¢ wartosci dla najnizszych energii, dlatego wykres zaczyna sie od energii
bliskiej 1 TeV. Jak wida¢, rozdzielczosé katowa w obecnosci chmury znacznie sie pogor-
szyta — dla nizszych energii wartos¢ jest dwukrotnie wicksza i szybciej maleje z energia
niz w przypadku bezchmurnego nieba.

Wartoéci rozdzielczosci katowej dla bezchmurnego nieba sa znacznie wieksze niz te pre-
zentowane w rozdziale 7, jednakze tam analizuje inny uklad teleskopow o innych wila-
snosciach (produkcja 3.) i innym progu rejestracji sygnatu.

6.3 Separacja gamm i hadronow

Przez poréownanie odpowiednich parametréw pekow mozna oddzieli¢ peki gammowe
od hadronowego tta. W tym punkcie przeanalizuje, jak zmieniaja sie te parametry
pod wplywem nieprzezroczystej chmury i czy separacja gamm i hadronéw jest w ta-
kim przypadku mozliwa.

6.3.1 Parametry width i length

Tytulowe parametry naleza do tzw. parametrow Hillasa [5] opisanych w punkcie 1.3.3.
Oznaczaja odpowiednio dlugos¢ malej i wielkiej potosi elipsy dopasowanej analitycznie
do obrazu peku. Dla kazdego obrazu peku zarejestrowanego przez indywidualne tele-
skopy sa one wyznaczane osobno. Dlatego do analizy postuzyly wartosci $érednich skalo-
wanych dtugosci potosi elips Hillasa. Wylicza si¢ je korzystajac ze skalowanych dtugosci
potosi matych (SW) i skalowanych dlugosci potosi wielkich (SL). W celu ich wyzna-
czenia wylicza sie dla kazdego teleskopu $rednie wartosci parametru width ({(width))
i parametru length ((length)) oraz ich odchylenia standardowe (o, i 0;) w réznych
przedzialach parametru size. Wartosci te wyznacza sie z symulacji pekoéw zainicjowa-
nych przez pierwotne fotony gamma, ale stosuje do wszystkich analizowanych obrazow.
Nastepnie dla kazdego przypadku obliczamy SW i SL ze wzorow [2], [73], [74]:

_ length — (length)

width — (width) I | (6.3)

Ow g1

SW =

uzywajgc $rednich i odchylen standardowych dla wlasciwego przedzialu parametru size.
Rozktad wartosci skalowanych poétosi z jednego teleskopu dla pekéw gammowych jest
zblizony do rozktadu normalnego (o $redniej 0 i odchyleniu standardowym 1), nato-
miast dla protonéw juz nie. Dlatego parametry te nadaja sie do rozrézniania gamm
od hadron6ow. Wartosci $rednie dla kazdego zrekonstruowanego przypadku wylicza sie
7€ WZOru:

MSW = 2a SW MSL = M) (6.4)

Ntel Niel
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gdzie n;e; oznacza liczbe teleskopow, na ktoérych sg wyczyszczone obrazy pekow.

Do wyznaczenia MSW i MSL dla chmury uzytam $rednich wartosci parametrow
width i length ((width), (lenght)) oraz ich odchyleri standardowych (o, 0;) wyznaczo-
nych dla bezchmurnego nieba.

iy
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Rysunek 6.7. Rozklad skalowanych dtugosci matych poétosi elips Hillasa (M SW): a) przy bezchmur-
nym niebie, b) w obecnodci catkowicie nieprzezroczystej chmury. Oba histogramy sa znormalizowane
do 1.

Na rysunku 6.7 pokazuje rozktad MSW w calym przedziale energii: z lewej strony
przy bezchmurnym niebie, a z prawej strony przy catkowicie nieprzezroczystej chmurze.
Jak widaé¢, zarowno rozktad dla protonow jak i dla gamm ulega poszerzeniu pod wpty-
wem chmury, a wartos¢ maksimum nieznacznie przesuwa sie w kierunku wyzszych warto-
§ci. Zeby okresli¢ mozliwosé separacji gamm i hadronéw obliczam wspotezynnik jakosei
(ang. Q-factor) wedtug wzoru: Q = fg/\/f_p, gdzie f, oznacza jaka cze$¢ pekoéw gammo-
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0.8F — gammy 0.6F — gammy
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Rysunek 6.8. Rozklad skalowanych dltugosci wielkich poétosi elips Hillasa u$rednionych po wszystkich
teleskopach (M SL): a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecnosci catkowicie nieprzezroczystej chmury.
Oba wykresy sg znormalizowane do 1.

wych przezyla cigcia w MSW, a f, — jaka czes¢ pekoéw protonowych przezyla te cigcia.
Wartos$¢ najlepszego wspotezynnika @ (tabela 6.1) dla danych z chmura maleje niemal
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dwukrotnie w poréwnaniu do danych dla bezchmurnego nieba, jednakze separacja gamm
i hadronéow powinna byé¢ mozliwa.

Rozktad MSL (rys. 6.8) zachowuje si¢ podobnie do rozktadu M SW. W przypadku
obserwacji w obecnosci chmury rozktady poszerzaja sie, a warto$¢ maksimum prze-
suwa sie w kierunku wyzszych wartosci. Ten drugi efekt jest wyrazniejszy niz w przy-
padku parametru width, przez co wartos¢ najlepszego wspotczynnika Q jest nawet wiek-
sza dla danych z chmurg niz dla bezchmurnego nieba. Separacja gamm i hadronow jest
wiec mozliwa.

Tabela 6.1. Poréwnanie wartoSci najlepszego wspolczynnika Q oraz ciecia,
przy ktérym jest uzyskiwany, dla obserwacji z chmura i bez chmury.

width length
Q | ciecie | Q | ciecie
bez chmur | 3,33 | -0,45 | 1,14 | 1,25
T=0 1,93 -0,2 | 1,71 | 0,2

6.3.2 Gleboko$é maksimum peku (X,,q,)

Parametr X,,,, oznacza gleboko$¢ w atmosferze, na ktorej wystepuje maksimum
rozwoju peku. Jest ona zalezna od energii peku i w przypadku kaskad elektromagne-
tycznych zmienia sie proporcjonalnie do logarytmu z energii. Poniewaz chmura znacznie
wplywa na rekonstrukcje energii, nalezy sie spodziewa¢, ze gtebokos¢ rekonstruowanego
maksimum peku réwniez ulegnie zmianie przy obserwacjach w czasie zachmurzenia.
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0.003 0.012F
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Rysunek 6.9. Rozklad glebokosci w atmosferze, na ktorej znajduje sie zrekonstruowane maksimum
rozwoju obserwowanych pekoéw: a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecnosci catkowicie nieprzezro-
czystej chmury na wysokosci 7 km (ok. 420 g - m~2). Oba wykresy sa znormalizowane do 1.

Dodatni bias energetyczny oznacza, ze rekonstruowana energia jest zanizona. Zatem
rekonstruowane maksimum rozwoju peku bedzie réwniez nizej w atmosferze. Ponadto
chmura wycina wszystkie fotony powyzej wysokosci 7 km (glebokosci okoto 420 g-m™2),
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wiec zrekonstruowane maksimum bedzie ponizej tej wysokosci. Jak widaé¢, na wykresie
na rysunku 6.9, zgodnie z przewidywaniami maksimum rozwoju peku przesuneto sie
w kierunku wiekszych glebokosci. Efekt ten jest silniejszy dla gamm niz dla protonéow.
By¢ moze jest to spowodowane wicksza glebokoscia pierwszego oddziatywania w pekach
protonowych lub obecnoscia w nich mionow, ktore glebiej wchodza w atmosfere.

6.3.3 Parametr 6>

Poniewaz peki gammowe docieraja z jednego kierunku, a peki protonowe stanowia
rownomiernie roztozone tlo, rozktad zrekonstruowanego parametru 62 dla protonow jest
bardziej plaski niz dla gamm. Rozklady te przedstawia rysunek 6.10.

[ — protony 25 — gammy
100 20
[ — gammy — protony

]
AL LN RAL | RARRLARRRARN LARNN

; . 006 0.08 0.1
a) 0 b)
Rysunek 6.10. Rozklad parametru 6?: a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecnosci catkowicie
nieprzezroczystej chmury. Histogramy zostaly znormalizowane do jedynki, a nastepnie histogramy
dla protonéw przeskalowane tak, aby uzyska¢ zblizone liczebnosci klas histograméw dla gamm i
protonéw w okolicy §2=0,05.

o

Na prezentowanych wykresach przeskalowalam liczbe przypadkéw protonowych tak,
aby latwiej dalo sie porownaé ksztalty obu wykresow. Jak wida¢, roznica w ksztalcie
rozktadu pekéw protonowych i gammowych jest widoczna réwniez przy obserwacjach
przy zachmurzonym niebie i dlatego ten parametr moze by¢ uzywany podczas selekcji
przypadkow wysokoenergetycznych gamm z obserwowanych zrodet.

6.4 Podsumowanie

Obecno$¢ hipotetycznej catkowicie nieprzezroczystej chmury na wysokosci 7 km
n.p.m. podczas obserwacji pekow atmosferycznych znaczaco wplywa na zdolnosé de-
tekcji pekéw oraz parametry zarejestrowanych obrazow.

Dla energii ponizej kilku TeV efektywne obserwacje mala siecig (w moich badaniach
siedmiu) malych teleskopéow nie sa mozliwe. Zbyt mato pekow daje sie zrekonstruowac,

75



drastycznie spada efektywna powierzchnia, nie mozna wyznaczy¢ biasu ani rozdzielczo$ci
katowe;j.

Detekcja pekdéw o energii powyzej 4 TeV jest mozliwa nawet przy catkowicie nieprze-
zroczystej chmurze, jednakze parametry eksploatacyjne sieci teleskopow ulegaja znacz-
nemu pogorszeniu (rozdzielczo$¢ energetyczna i katowa). Dlatego obserwacje w obec-
noéci chmur wymagaja przeprowadzenia dodatkowych czasochtonnych symulacji, ktore
uwzgledniaja warunki atmosferyczne, albo zastosowania specjalnej metody analizy da-
nych, ktora pozwoli na odtworzenie poprawnych widm Zrédel kosmicznych obserwowa-
nych w czasie zachmurzenia. W kolejnym rozdziale przedstawie taka metode.
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Rozdzial 7

Chmury o réznej przezroczystosci -

uklad 5 teleskopow

7.1 Parametry symulacji

Do badania chmur o czedciowej przezroczystosci uzytam tych samych wynikéow symu-
lacji programem CORSIKA co do badania chmury caltkowicie nieprzezroczystej. Ich pa-
rametry znajduja sie w podrozdziale 4.4. W tej czesci pracy uwzgledniam tylko dane

z wybranych pieciu teleskopow. Ich uktad
przedstawia rysunek 7.1, a ustawienie
wzgledem pozostalych teleskopoéw bytlo
pokazane na rysunku 4.5 (uktad II).
Badatam chmury o catkowitych prze-
zroczystosciach: 0,8; 0,6; 0,4 oraz 0,2
znajdujace sie na roznych wysokosciach:
5 km n.p.m. oraz 7 km n.p.m. Wysoko-
Sci zostaly tak dobrane, by odpowiadaly
maksimum rozwoju peku o energii odpo-
wiednio 100 TeV i 10 TeV. Nie symulowa-
tam wyzszych chmur, poniewaz dla energii
powyzej 5 TeV nawet calkowicie nieprze-
zroczysta chmura na wysokosci 10 km ma
znikomy wplyw (rzedu 10%) na gestosé
fotonow czerenkowskich [75], [76]. W celu
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Rysunek 7.1. Rozmieszczenie detektoréw na ziemi
dla uktadu 5 teleskopéw SST1-M.

sprawdzenia poprawno$ci metody analizy danych zebranych w warunkach zachmurze-
nia, przeprowadzitam tez symulacje chmury o przezroczystosci 0,7 na wysokosci 6 km.
Zarowno wysokos¢ tej chmury jak i jej przezroczystosé znajduje sie doktadnie posrodku
wartosci dla chmur uzytych do opracowania metody analizy danych w warunkach za-
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chmurzenia. Dlatego najlepiej nadaje sie do sprawdzenia poprawnosci tej metody. Ba-
dane przeze mnie chmury mialy grubo$¢ 500 m, a do oryginalnych tablic ekstynkcji, ktore
sg uzywane w symulacjach CTA, wstawialam dodatkowe kolumny wewnatrz chmury
rozmieszczone co 125 m wysokosci n.p.m. — trzy dla chmury na wysokosci 5 km, gdyz
wartosci dla 5,5 km znajduja sie w plikach atmosfery, oraz cztery dla chmur na wyso-
kosci 6 km i 7 km, gdyz nalezato dodaé¢ takze kolumny dla wysokosci 6,5 km i 7,5 km.
Ekstynkcje atmosfery odpowiadajace czystemu niebu w dodatkowych kolumnach uzy-
skatam poprzez interpolacje liniowa z dwoch sasiednich wartodci, a ekstynkcje dla kazdej
chmury obliczytam wedlug modelu chmury wodnej opisanego w podrozdziale 2.4 i do-
datam do wszystkich wartosci powyzej wysokosci chmury (tzn. jej dolnej krawedzi).

Do analizy otrzymanych wynikow uzytam programéw MARS i chimp, ktérych opis
zamie$citam w rozdziale 4. Zastosowalam dwupasmowe czyszczenie obrazu (opis w pod-
rozdziale 4.3.1) o poziomach 8-4 fotoelektrony i 5-2,5 fotoelektronu.

Wiekszos¢ wynikéw opisanych w tym rozdziale zostala opublikowana w ,,Astroparticle
Physics” [20].

7.2 Wplyw chmur na rejestrowane peki

Mozna si¢ spodziewaé, ze obecnos¢ chmur znaczaco wptynie na liczbe rejestrowanych
pekéw oraz na ksztalt ich obrazéw. W tym podrozdziale przeanalizuje zaréwno wptyw
chmur na rejestracje pekdéw oraz parametry ich obrazéw jak i na rekonstrukcje energii.

7.2.1 Proég energetyczny
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Rysunek 7.2. Oczekiwane rozktady energii fotonéw gamma z mgtawicy Kraba rejestrowane w wa-
runkach bezchmurnego nieba oraz w obecnosci chmur o réznej przezroczystosci. Po lewej dla chmur
na wysokosci 5 km, po prawej dla chmur na wysokosci 7 km.

Rysunek 7.2 przedstawia rozklady energii dla symulacji z chmurami i bez chmury
otrzymane dla danych przewazonych do widma z mglawicy Kraba dla energii powyzej
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300 GeV (widmo Kraba dla gamm wedlug [72]). W obecnosci chmur rejestrowanych
jest mniej pekoéw o nizszych energiach. Prég energetyczny przesuwa sie w kierunku wyz-
szych wartos$ci wraz ze zmniejszaniem sie przezroczystosci chmury. Dla bezchmurnego
nieba wynosi on okolo 300 GeV, natomiast w obecnosci chmur o przezroczystosciach
0,8; 0,6; 0,4; 0,2 wzrasta odpowiednio do okoto 350 GeV, 460 GeV, 700 GeV i 1500 GeV
dla chmury na wysoko$ci 5 km oraz odpowiednio do okoto 350 GeV, 450 GeV, 660 GeV
i 1100 GeV dla chmur na wysokosci 7 km. Zatem peki o energiach wyzszych niz 2 TeV
sg przypadkami powyzej energii progowej nawet w obecnosci bardzo nieprzezroczystych
chmur.

7.2.2 Parametry Hillasa: width, length

Obecno$¢ chmur wptywa takze na ksztalt obrazu peku. Chmura pochtania i rozpra-
sza tylko te fotony, ktore powstaty powyzej niej. Rozktad katowy czastek natadowanych
w peku staje sie wezszy wraz ze wzrostem wysokosci. Podobnie kat emisji $wiatta cze-
renkowskiego maleje z wysokoscia. Te dwa efekty tlumacza dlaczego w obrazie peku
obserwowanego w obecnosci chmur beda rejestrowane mniejsze sygnaty gltéwnie na pik-
selach blizszych kierunkowi pierwotnego fotonu gamma. W przypadku, kiedy kierunek
osi teleskopu odpowiada kierunkowi na zrodto (obserwacje typu ON), sa to piksele blizsze
srodkowi kamery.
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Rysunek 7.3. Rozklad parametru length dla symulacji fotonéw gamma z chmura na wysokosci
5 km i bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje wartosci tego parametru dla pekéw w caltym badanym
przedziale energetycznym, rysunek srodkowy — jedynie dla pekéw o energii okoto 4 TeV, a rysunek
po prawej — jedynie dla pekéw o energii okoto 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaja wartosé
Srednia z rozkladu. Wszystkie histogramy zostaly znormalizowane do 1.

Mozna by sie spodziewad, ze w przypadku, kiedy zaden sygnal na tych pikselach nie
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Rysunek 7.4. Rozklad parametru length dla symulacji fotonéw gamma z chmura na wysokosci
7 km i bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje wartosci tego parametru dla pekéw w calym badanym
przedziale energetycznym, rysunek srodkowy — jedynie dla pekéw o energii okoto 4 TeV, a rysunek
po prawej — jedynie dla pekéw o energii okoto 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaja wartosé
$rednig z rozkladu. Wszystkie histogramy zostaly znormalizowane do 1.

jest rejestrowany, dtugosci potosi wielkich elips Hillasa ulegna zmniejszeniu. Rysunki 7.3
i 7.4 pokazuja, jak zmienia sie parametr length w obecnosci chmur na jednym z tele-
skopow (teleskop 4.). Jak wida¢ na wykresie przedstawiajacym caly symulowany zakres
energetyczny, znacznie zmniejsza si¢ ilo§¢ pekow o matym length, pojawia sie tez lekka
nadwyzka najwyzszych wartosci tego parametru, tym wieksza im bardziej pochtaniajaca

0 4 10 20 40 100 200 pe.

Rysunek 7.5. Obraz peku o energii 50 TeV widziany na trzecim teleskopie w warunkach bezchmur-
nego nieba (lewa strona) oraz w obecnosci chmury o T = 0,2 znajdujacej sie na wysokosci 5 km (prawa
strona). Elipsa na prawym obrazku ma wieksza p6to§ wielka niz elipsa na lewym rysunku.



jest chmura. W obecno$ci chmur rejestrowanych jest znacznie mniej pekéw o niskiej
energii, a te maja zwykle mate wartosci parametru length, ponadto warto$¢ tego sa-
mego parametru moze by¢ wieksza dla danych z chmura niz dla danych otrzymanych
przy bezchmurnym niebie. Chmura powoduje wieksze ostabienie sygnatu rejestrowa-
nego przez kamere teleskopu w poblizu jej $rodka niz w dalszej czesci. Rozklad sy-
gnalow wzdtuz wielkiej osi elipsy Hillasa bedzie wiec bardziej plaski. Dlatego w takim
przypadku elipsa dopasowana do danych uzyskanych w obecnosci chmury bedzie miata
wieksza dtugos¢ potosi wielkiej niz elipsa dla danych uzyskanych bez chmury. Przyktad
peku, dla ktorego tak sie dzieje, przedstawia rysunek 7.5.
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Rysunek 7.6. Rozklad parametru width dla symulacji fotonéw gamma z chmurg na wysokosci 5 km i
bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje wartosci tego parametru dla pekéw w calym badanym przedziale
energetycznym, rysunek srodkowy — jedynie dla pekéw o energii okoto 4 TeV, a rysunek po prawej
— jedynie dla pekéw o energii okolo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaja wartosé Srednig
z rozktadu. Wszystkie histogramy zostaly znormalizowane do 1.

W wybranych przedzialach energetycznych: okoto 4 TeV (3,27-5,28 TeV) i okoto
40 TeV (35,75-57,66) roznice w rozktadach dla czystego nieba i dla zachmurzenia sa
niewielkie. Jedynie dla chmury o T = 0,2 na wysoko$ci 5 km rozktad parametru length
odbiega wyraznie od rozktadu dla bezchmurnego nieba w obu przedzialach energetycz-
nych. Dla nizszego 7z tych przedziatow maksimum rozktadu w obecnosci chmur na wy-
sokosci b km zmniejsza sie wraz z przezroczysto$cia chmury. Natomiast dla wyzszego
przedzialu znacznie zwiekszaja sie wartosci Srednie z rozktadu wraz ze zmniejszaniem
przezroczystosci chmury. Dla chmury na wysokoSci 7 km zaréwno réznice maksimum
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jak i sredniej z rozktadu sa nieznaczne nawet dla najnizszej przezroczystoSci.
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Rysunek 7.7. Rozklad parametru width dla symulacji fotonéw gamma z chmurg na wysokosci 7 km i
bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje wartosci tego parametru dla pekéw w calym badanym przedziale
energetycznym, rysunek srodkowy — jedynie dla pekéw o energii okoto 4 TeV, a rysunek po prawej
— jedynie dla pekéw o energii okolo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaja wartosé¢ Srednig
z rozkladu. Wszystkie histogramy zostaly znormalizowane do 1.

Zmiany dlugosci maltych poétosi elips Hillasa dla chmur na wysokosci 5 km sg jesz-
cze mniejsze. Rozktady poszerzaja sie, ale ich maksimum przesuwa sie tylko nieznacznie.
Podobnie jak w przypadku parametru length, dla pekow o energiach okoto 4 TeV potoze-
nie maksimum rozktadu parametru width przesuwa si¢ w kierunku mniejszych wartosci
wraz ze zmniejszaniem sie przezroczystosci chmury, cho¢ warto$é srednia zmienia sie
nieznacznie. Natomiast dla chmury na wysokosci 7 km potozenie maksimum tego roz-
ktadu jest wyraznie wieksze dla bardziej ttumigcej Swiatto chmury zaré6wno dla nizszych
jak i wyzszych energii pekow. Tak samo przesuwa sie wartos¢ srednia rozktadu. Efekt
zwiekszania sie parametru width w zwiazku z wystepowaniem chmur wynika z faktu,
iz rejestrowane obrazy zawieraja mniejszy sygnat, ale réwniez sg one mniej skoncentro-
wane. Rozklady sa przedstawione na rysunkach 7.6 1 7.7.

7.2.3 Bias energetyczny

Bias energetyczny (definicja w punkcie 6.2.1) obliczony dla symulacji bez chmur
i z chmurami zostal przedstawiony w postaci punktéw na wykresie na rysunku 7.10
umieszczonym w punkcie 7.4.2. W przypadku bezchmurnego nieba (czarne punkty na wy-
kresie) bias jest ujemny dla pekéw o energii mniejszej niz 1 TeV. Oznacza to, ze energia
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zrekonstruowana jest wieksza niz energia rzeczywista peku. Mozna to wyttumaczy¢ efek-
tami progowymi oraz brakiem symulacji ponizej energii 300 GeV, co moze skutkowaé
w zakresie najnizszych energii nieprawidtowymi wartosciami elementéw macierzy mi-
gracji energii uzywanej przy rekonstrukeji.

Poniewaz do rekonstrukeji energii dla danych z chmurami (kolorowe punkty na ry-
sunku 7.10) uzywam tablic LUT (Look Up Table) uzyskanych dla bezchmurnego nieba,
nalezy sie spodziewaé¢ duzego biasu, zwtaszcza dla mniej przezroczystych chmur, w zakre-
sie energii wyzszych od progowych. Rzeczywiscie, dla chmury o przezroczystosci T = 0,8
umieszczonej na wysokosci 5 km bias wynosi okoto 20%, a dla chmury o T = 0,2 jego
warto$¢ siega 80%.

Peki o energiach mniejszych niz 100 TeV osiagaja maksimum rozwoju powyzej
5 km n.p.m. Zatem, gdy chmura znajduje sie na wysokos$ci 5 km, wiekszosé¢ fotonow
z takich pekow wyprodukowana jest powyzej chmury i zdecydowana wickszosé $wiatta
z peku jest rownomiernie ttumiona. Dlatego bias dla chmur na tej wysokoéci nie jest za-
lezny od energii dla wartosci powyzej progu. Dla niskich energii nie dalo sie wyznaczy¢
biasu dla danych z chmurami z powodu zbyt malej statystyki.

Gdy chmura znajduje sie na wysokosci 7 km, peki o energii powyzej 10 TeV maja
maksimum ponizej chmury. Zatem stosunek liczby fotonéw pochtanianych przez chmure
do ilosci wyprodukowanego $wiatta bedzie zalezal od wysokosci, na ktorej znajduje sie
maksimum peku, a ta maleje z energia. Dlatego wielkos¢ biasu energetycznego w tym
przypadku zalezy od energii. Dla wszystkich badanych przezroczystosci chmur bias
maleje z energia powyzej wartosci progowej charakterystycznej dla calkowitej prze-
zroczystosci chmury. Natomiast ponizej wartosci progowej bias ro$nie wraz z energia,
gdyz w tym przypadku efekty progowe dominuja.

7.3 Stosowane metody analizy danych zebranych w wa-
runkach zachmurzenia

Obecno$¢ chmur moze wplywa¢ na pomiary $wiatta Czerenkowa z pekéw atmosfe-
rycznych na dwa sposoby. Po pierwsze ostabia ilo$é¢ $wiatlta docierajacego do telesko-
pow, przez co sygnal moze byé¢ zbyt staby do zarejestrowania lub zrekonstruowania
peku, z ktérego pochodzi. Efekt ten powoduje zmniejszenie efektywnej powierzchni oraz
czestosci rejestracji pekow, a w konsekwencji zwiekszenie progu energetycznego [77].
Po drugie zachmurzenie moze powodowa¢ deformacje obrazow, gdy swiatto z peku nie
jest tlumione réwnomiernie. Utrudnia do oddzielenie pekéw gammowych od protono-
wego tla [76] 1 moze rowniez wplywaé na rozdzielczosé katowa i energetyczna.

Metody korekcji rekonstruowanej energii peku oraz strumienia pierwotnych czastek
z danych zabranych w obecno$ci niskich chmur byly juz opracowywane dla wczesniej-
szych projektow. Do pomiaréw warunkoéw atmosferycznych wykorzystywany byt LIDAR
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(Light Detection and Ranging). Urzadzenie to sklada sie z lasera, lustra skupiajacego i
detektora. Wysyla ono pulsacyjne sygnaly laserowe i mierzy swiatto rozproszone w tyt
(skupione przez lustro na detektorze) [17]. Dzieki temu mozna uzyskaé¢ informacje na te-
mat przezroczystosci atmosfery w zaleznosci od wysokosci, ktore umozliwiaja poprawe
rekonstrukcji danych zebranych w warunkach zachmurzenia. Warunki atmosferyczne
byly mierzone we wczesniejszych eksperymentach: MAGIC ([12]|), VERITAS ([13], [4])
i HE.S.S. ([2], [11]). LIDAR zbudowany dla projektu MAGIC moze mierzy¢ chmury
o grubosci 100-200 m w skali czasowej rzedu minut [17]. Budowa podobnego urzadze-
nia (Raman LIDAR) jest rowniez przewidywana w planowanym potudniowym obser-
watorium CTA [78], [79], [80], [81], [82], [83]. Jego parametry maja by¢ poréwnywalne
z parametrami wspomnianego wyzej LIDAR~u dla MAGIC-a lub nawet lepsze [82]. Ra-
man LIDAR oprocz rozproszenia Rayleigha bedzie mierzy¢ réwniez zjawisko Ramana —
rozproszenie nieelastyczne na czasteczkach atmosfery.

W pracach dotyczacych obserwacji w obecnosci chmur w obserwatorium H.E.S.S.
(|11], [14]) wykazano, ze przy obserwacjach w obecnosci niskich chmur mozna spo-
dziewac sie biasu energetycznego oraz mniejszej efektywnej powierzchni rejestracji, je-
zeli rekonstrukcja opiera sie na wynikach symulacji dla bezchmurnego nieba. Jednakze
uwzglednienie obecnosci chmury w atmosferze (pomiary przezroczystosci przy uzyciu
LIDAR-u) w symulacjach Monte Carlo daje mozliwos¢é poprawnego zrekonstruowania
energii dla pekow o E < 10 TeV [11]. Natomiast dla pomiaréw duzymi teleskopami
w obecnosci niskiej chmury, mozna oszacowaé rzeczywiste parametry peku na podsta-
wie samych danych bez pomiaréw warunkéw atmosferycznych. Skutecznos$é tej metody
zalezy jednak w duzej mierze od wspotczynnika przezroczystosci chmury [84]. D. Hil-
debrand przedstawitla podobng metode z wykorzystaniem pomiaréw przezroczystosci
atmosfery przy uzyciu samego teleskopu czerenkowskiego (FACT) [85], [86].

W MAGIC-u roéwniez wprowadzono metody analizy danych zebranych w warun-
kach zachmurzenia [15], [16], [17], [18]. Jezeli zanieczyszczenie w atmosferze potozone
jest nizej niz 5,5 km, wéwczas maksimum pekoéw o energii ponizej 1 TeV wypada po-
nad ta wysokoScig. Dlatego w przypadku obserwacji teleskopem MAGIC-1 ($rednica
17 m) w obecnosci niskiej chmury o przezroczystosci mniejszej niz 40%, uwzgledniano
wylacznie korekte ilosci docierajacego do teleskopu §wiatta, gdyz deformacja obrazow
pekow byta w takim przypadku znikoma [15]. Inna metode analizy dla MAGIC-a opra-
cowali C. Fruck i M. Gaug. Metoda wykorzystuje pomiary przezroczystosci chmury
przy uzyciu LIDAR-u. Polega ona na skalowaniu rekonstruowanej energii przez przezro-
czystos¢ chmury; ponadto przewidywana efektywna powierzchnia rejestracji jest szaco-
wana przed przeskalowaniem energii. Dla energii pekéw ponizej ~10 TeV i nisko potozo-
nej chmury (< 7 km) maksimum rozwoju peku lezy powyzej chmury, zatem wiekszosé
peku rozwinie sie powyzej niej [17], [18].

Jednakze dla wysokoenergetycznych pekéw maksimum rozwoju moze znajdowac sie
ponizej chmury lub na jej wysokosci. Skutkuje to deformacjg obrazéow pekow. Jest ona
mniejsza dla pekow, ktorych obrazy zarejestrowano w poblizu ich osi, gdyz w takim
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przypadku wiekszo$¢é zaobserwowanego $§wiatta Czerenkowa pochodzi z wysokosci bli-
skiej poziomu obserwacji. Sita tego efektu zalezy od wysokosci i przezroczystosci chmury
[87]. Mozliwosé separacji gamm od hadronéow w przypadku wysokoenergetycznych pekow
obserwowanych w obecnosci chmur byla juz badana [76]. Pokazano, ze separacja gamm
przy uzyciu parametrow SL i SW (definicje w punkcie 6.3.1) jest bardziej efektywna je-
§li wspotezynniki skalowania ((width),(length), o, 0;) zastosowane do ich wyznaczenia
zostana uzyskane z symulacji uwzgledniajacych obecnosé¢ chmur niz gdy uzyskuje sie je
z symulacji bezchmurnego nieba.

Stosowane dotychczas metody analizy danych dotyczyly innych rodzajow teleskopow
o wiekszych $rednicach niz uzywane w moich symulacjach (MAGIC — 17 m $rednicy,
VERITAS - 12 m, HESS — 13 m oraz LST - 23 m w CTA). Takie teleskopy sa bardziej
czule na peki o energii w zakresie od kilkudziesieciu GeV do okoto 30 TeV, natomiast
w mojej pracy rozwazam peki do energii ponad 100 TeV.

7.4 Analiza danych z teleskopow SST-1M zebranych
w warunkach zachmurzenia

Bez dobrej rekonstrukeji energii pekéw nie jest mozliwe poprawne odtworzenie ob-
serwowanego widma. Energie zrekonstruowana przy pomocy tablic dla bezchmurnego
nieba nalezy wiec poprawi¢ tak, by dobrze opisywala wartosci rzeczywiste. W tym celu
wprowadzam korekte oparta na definicji biasu, ktory wyznaczytam z symulacji dla bez-
chmurnego nieba. Metode obliczania takiej poprawki opisze w nastepnym punkcie.

7.4.1 Aproksymacja biasu

Chmura o przezroczystosci T ttumi wigzke przechodzacych przez nig fotonéw o czyn-
nik 1 — T. Jednakze wplywa tylko na te fotony, ktore powstaly powyzej niej. Dlatego
do wyznaczenia przewidywanego biasu potrzebna jest informacja, ile fotonéw tworzo-
nych jest powyzej wysokosci chmury.

Aby zdoby¢ te informacje, nalezalo sporzadzi¢ rozktady dwuwymiarowe liczby fo-
tondéw w peku w zaleznosci od glebokosci w atmosferze, na ktorej foton jest produko-
wany (t), i odleglosci od osi peku, w ktorej dociera do powierzchni gruntu (R). Rozktady
zostaly wykonane na podstawie dodatkowych symulacji pekow o ustalonych energiach
pierwotnej czastki: 0,5 TeV, 1 TeV, 2 TeV, 3 TeV, 5 TeV, 10 TeV, 20 TeV, 50 TeV
i 100 TeV. Przyktadowe rozktady dla dwoch wybranych energii przedstawiam na ry-
sunku 7.8.

Po scatkowaniu tych rozktadéw otrzymujemy Srednie catkowite liczby fotonow wy-
produkowanych powyzej wysokosci H. Uwzgledniane byly tylko fotony dla R > 80 m,
poniewaz w takiej sytuacji profile opisanych wyzej rozkladéw dwuwymiarowych sg po-
dobne dla wszystkich symulowanych energii, a dla badanego tu uktadu zawsze co naj-
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Rysunek 7.8. Srednia liczba produkowanych w peku fotonéw w zaleznosci od gtebokosci w atmosferze
i odlegtosci od osi peku, w ktorej foton trafia w ziemie, wyznaczona dla wysokosci obserwatorium
2500 m n.p.m. Po lewej dla energii 5 TeV, a po prawej dla energii 20 TeV.

mniej jeden z rejestrujacych pek detektorow (zarejestrowaé pek musza co najmniej dwa
teleskopy) jest w odlegtosci wiekszej niz 80 m od osi peku.
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Rysunek 7.9. Zaleznos$¢ Fy;, od energii wyzna-
czona na podstawie symulacji MC dla kilku wyso-
kosci n.p.m.

Erz N E’r‘ek o

b(E,., T, H) z

1— [T . Fab(ErzaH) +1- (1 — Fab(Erza H))]

F.(E, H) oznacza stosunek liczby fo-
tonow wyprodukowanych powyzej wyso-
kosci H w peku o energii czastki ini-
cjujacej rownej E do wszystkich wypro-
dukowanych w peku fotonow, ktore do-
tarty do ziemi w odlegtoéci wiekszej niz
80 m od osi peku. Wartosci tej funkeji
obliczone dla osmiu wysokosci od 3 km
do 10 km n.p.m. przedstawiam na ry-
sunku 7.9. Postuzyty one do wyznaczenia
przyblizonej wartosci biasu.

Prostym przyblizeniem bedzie przyje-
cie, ze fotony wyprodukowane powyzej
chmury biora udzial w rekonstrukeji ener-
gii z waga T, a fotony wyprodukowane po-
nizej chmury z waga 1.

(7.1)

Taki wzor nie uwzglednia efektow progowych, dlatego nalezy do niego doda¢ bias
w warunkach bezchmurnego nieba obliczony dla nizszych energii E,,-7(E,., T, H), gdzie
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T oznacza catkowita przezroczysto$é atmosfery zdefiniowana w nastepujacy sposob:
(B, T,H)=1—(1—-T)F,(E,., H) (7.2)

Poniewaz energia progowa zalezy od parametréw chmury, przy uwzglednianiu efek-
tow progowych mnoze energie rzeczywista przez catkowita przezroczystosé chmury.
W celu poprawy zgodnosci aproksymacji przedstawionej wzorem 7.1 z wynikami sy-
mulacji chmur nalezy do podanego wzoru wprowadzié¢ stata A. Moze ona by¢ rozumiana
jako wspotczynnik uwzgledniajacy wiasciwosci wybranego uktadu teleskopow. Zatem
ostateczny wzor na bias ma postac:

WE,.,,T,H) = A-(1—T)Fu(E.,H)+b(E,, -7(E.,T,H),1,0)=  (7.3)
= 1- TA(Erm T7 H) + b(Erz : T(Erz; T7 H>7 17 0)7 (74)

gdzie 74 oznacza skorygowang catkowita przezroczystos¢ atmosfery, ktora rézni sie
od 7 jedynie wprowadzeniem czynnika A, przez ktory mnozymy wartosé¢ (1 —T) w prze-
ksztalconym wzorze na bias 7.1. Dla badanego tu uktadu pieciu teleskopow A = 1,2
pozwala najlepiej opisa¢ biasy zaréwno dla chmur na wysokosci 5 km n.p.m.
jak 1 7 km n.p.m. Wzér 7.4 pozwala na wyznaczenie przewidywanego (w warunkach
zachmurzenia) biasu energetycznego wylacznie na podstawie symulacji czystego nieba
oraz znajomosci parametréw chmury takich jak jej catkowita przezroczystosé i wysokosc,
na ktorej sie znajduje.

7.4.2 Wiyniki aproksymacji biasu

Wartosci biasu obliczonego ta metoda zostaly pokazane na rysunku 7.10 w postaci
kolorowych linii (przerywanych dla chmury na wysokosci 5 km i ciaglych dla chmury
na wysokosci 7 km). Dodatkowo sprawdzitam, czy opisana aproksymacja biasu zapewnia
poprawne wyniki dla innych chmur, i dlatego na jednym z tych wykreséw umiescitam
punkty uzyskane z symulacji chmury o T = 0,7 na wysokosci 6 km oraz krzywa ozna-
czajacg wartosci biasu obliczone ze wzoru 7.4 dla takiej chmury.

Do obliczenia biasu dla chmur potrzebna jest wartosé¢ biasu dla bezchmurnego nieba
w przeskalowanej energii. Dla wyzszych energii warto$¢ tego biasu jest w przyblizeniu
stala, jednak dla nizszych energii juz nie. Dlatego w tym przypadku wartosci biasu
dla T = 1 w przeskalowanej energii zostaly wyznaczone przez dopasowanie do obli-
czonego biasu w warunkach bezchmurnego nieba wielomianu czwartego stopnia od lo-
garytmu z energii. Czarne linie na wykresach oznaczaja krzywe przyblizajace wartosé
biasu dla T = 1.

Jak wida¢ na wykresach, uzyskujemy dobra zgodnosé¢ aproksymacji biasu z wyni-
kami symulacji dla chmur o T > 0,4 polozonych na wysokosci 5 km i 7 km. Rowniez
dla chmury, dla ktorej sprawdzatam poprawnos$¢ metody, dla T > 0,7 na wysokosci 6 km
obliczony ta metoda bias jest zgodny z wynikami symulacji.
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Rysunek 7.10. Bias energetyczny dla obserwacji w warunkach zachmurzenia i przy bezchmurnym
niebie (kolor czarny). Po lewej dla chmur na wysokosci 5 km o roznych przezroczystosciach. Dodatkowo
na tym wykresie umiescitam takze wyniki dla chmury na wysokosci 6 km i przezroczystosci T = 0,7.
Po prawej dla chmur o réznych przezroczystosciach na wysokosci 7 km. Punktami oznaczytam wyniki
symulacji, natomiast liniami — warto$ci obliczone wedlug wzoru 7.4.

7.4.3 Rozdzielczo$é energetyczna po korekcji

Znajac warto$¢ biasu, mozna wyznaczy¢ energie skorygowana korzystajac z zalezno-
Sci:

Erek
1 —b(Eyor, T, H)

Eyor = (7.5)

Jednakze wartos¢ biasu nalezatoby obliczy¢ dla energii skorygowanej, przez co pro-
ste obliczenie energii z tego wzoru staje sie niemozliwe. Mozna natomiast obliczy¢
E,.r. dla wybranych wartosci FEj,,.

0.8 —a— H=6km, T=0,7

tosci. Dla niskich energii konieczne jest
dopasowanie krzywej wyzszego rzedu.

o aoF ~=-H=5km,T=06 | Dla energii powyzej warto$ci progowej
E 0'7;'\. -----‘H=5km,T=0,8 1 . z 2 1 E dl E b d .
S Lol e H-7kmT-0p | zaleznost log(Ero,) od log(Erer) bedzie
g —=—H=7km,T=08 | w przyblizeniu liniowa, zatem mozna
3 05 —a T=1 . . .

£ ja wyznaczy¢ przez dopasowanie odpo-
g 04 wiedniej linii trendu do obliczonych war-
8
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Rysunek 7.11. Rozdzielczo$é energetyczna obli-  Przyblizalam taka krzywa.
czona po korekcji energii rekonstruowanej dla chmur Po obliczeniu skorygowanej energii

oT >0,6. mozna wyznaczy¢ rozdzielczo$¢ ener-
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getyczna (standardowo zdefiniowana rozdzielczo$¢ energetyczna przed korekcja nie
bytaby tu uzyteczna ze wzgledu na duzy bias energetyczny). Obliczytam ja
jako odchylenie standardowe funkeji Gaussa dopasowanej do rozkladéw wartosci
(Er. — Egor)/E,.. w kazdym przedziale energii rzeczywistej. Wyniki pokazuje rysu-
nek 7.11. Wartosci tak obliczonej rozdzielczosci energetycznej dla obserwacji z chmura
sa zblizone do wartosci uzyskanych dla obserwacji przy bezchmurnym niebie dla energii
powyzej 2 TeV. Nieznacznie odbiegaja od nich jedynie wartosci dla chmury o T = 0,6
polozonej na wysokosci 7 km. Warto zauwazy¢, ze dla niskich energii rozdzielczo$¢ ener-
getyczna silnie zalezy od energii, poniewaz wzgledne fluktuacje gestosci fotonéw czeren-
kowskich rowniez zalezg od energii [88], [89].

7.4.4 Rozdzielczo$é katowa

Rysunek 7.12 przedstawia wptyw chmur na rozdzielczo$é katowa (definicja w punk-
cie 6.2.2). WartoSci rozdzielczoéci katowej uzyskanej dla danych z chmura (kolorowe
ciagle linie na wykresie) ukltadaja sie wzdtuz podobnej krzywej, co rozdzielczosci katowe
obliczone dla obserwacji przy bezchmurnym niebie (czarna linia). Dla nizszych energii
rozdzielczos¢ katowa maleje z energia, a dla wyzszych stabilizuje sie w okolicach warto-
sci 0,1°. Krzywe dla chmur sa jednak przesuniete w kierunku wyzszych energii. Zatem
mozna opisa¢ warto$¢ rozdzielczosci katowej dla chmury przez wartos¢ dla bezchmurnego
nieba obliczona dla nizszej energii. Prostym sposobem przyblizenia moze by¢ przeskalo-
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Rysunek 7.12. Rozdzielczo$¢ katowa w obecnosci chmur i przy bezchmurnym niebie (czarne punkty
i linie ciagte). Po lewej wartosci dla chmur na wysokosci 5 km, po prawej — na wysokosci 7 km.
Przerywanymi liniami oznaczytam przyblizenie rozdzielczosci katowej dla chmur przez rozdzielczosé
katowa przy bezchmurnym niebie w energii skalowanej przez catkowity przezroczystosé¢ atmosfery 74.

wanie energii przez wspotczynnik 74 zdefiniowany w poprzednim punkcie. Otrzymujemy
zatem wzoOr:

09(E7T7H) EUQ(E'TA(EvTaH)vlaO)a (76>

gdzie oo(F, T, H) oznacza rozdzielczos¢ katowa dla energii F uzyskang w obecnosci
chmury o przezroczystosci T na wysokosci H.
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Otrzymane ta metoda wartosci oznaczytam na rysunku 7.12 liniami przerywanymi.
Jak widaé¢, dla chmur o T > 0,4 sa one dobrym przyblizeniem rozdzielczosci katowej
uzyskanej z pelnych symulacji chmur. Jedynie dla chmury o T = 0,2 tak obliczone
krzywe odbiegaja od danych z symulacji.

7.4.5 Aproksymacja efektywnej powierzchni

Efektywna powierzchnie rejestracji (zdefiniowana w punkcie 6.1.2) wyznaczona
dla wszystkich pekow, ktore zostaly zrekonstruowane, przedstawia rysunek 7.13 (li-
nie ciggle) jako funkcje energii rzeczywistej. Na wykresie umiescitam linie dla T = 1
(czarna linia) oraz dla chmur na wysokosci 5 km. Zmniejszenie efektywnej powierzchni
w obecnosci chmur wynika gtéwnie ze spadku czestosci rejestracji pekow, ktory jest spo-
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- 5 13[
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Rysunek 7.13. Efektywna powierzchnia reje- Rysunek 7.14. Stosunek efektywnej po-
stracji przy bezchmurnym niebie i dla chmur wierzchni rejestracji obliczonej wedtug wzoru 7.7
na wysokosci 5 km uzyskana w symulacjach do tej uzyskanej z symulacji.

(punkty i linie ciaggle) oraz przyblizona przez ska-

lowanie energii (linie przerywane).

wodowany zmniejszeniem gestosci fotondow czerenkowskich docierajacych do poziomu
obserwacji. Peki obserwowane w obecnosci chmury imituja peki o nizszej energii, zatem
efektywng powierzchnie dla obserwacji z chmurami mozna przyblizy¢ przez wartosé tejze
dla bezchmurnego nieba w skalowanej energii:

Aef,km"<E7T7H) = Aef(E ' TA(E7T7H)7 170) (77)

Wyniki takiego przeskalowania zostaly pokazane na rysunku 7.13 w postaci linii prze-
rywanych. Rysunek 7.14 przedstawia stosunek tak obliczonych efektywnych powierzchni
do tych uzyskanych bezposrednio z symulacji. Dla energii wiekszej niz 2 TeV i niemal
wszystkich chmur o T > 0,4 (niebieskie i zielone krzywe) przyblizone wartosci odbiegaja
od uzyskanych w symulacjach o mniej niz 20%. Dla chmury na wysokosci 5 km i T = 0,4
wzgledne réznice sg wieksze.
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7.4.6 Separacja gamm i hadronéw

W celu identyfikacji obrazéw pierwotnych fotondéw gamma postuzytam sie parame-
trem hadronness opisanym w punkcie 4.3.3. Przyjmuje on wyzszg wartos¢ dla pekow,
ktorych parametry obrazéw wskazuja na zainicjowanie peku przez hadron, a mniejsza
dla pekéw, ktorych parametry wskazuja na zainicjowanie peku przez czastke gamma.
Dlatego ciecie w hadronness powoduje oczyszczenie probki danych z pekow, ktore
nie przypominaja pekow zapoczatkowanych przez foton. W dalszej analizie uzytam ta-
kich cie¢ w hadronness, po ktorych przezywa 95% zrekonstruowanych pekow gammo-
wych z symulacji dla bezchmurnego nieba (G95). Te same wartosci cie¢ zostaly uzyte
w przypadku symulacji z chmurami. W zwigzku z tym dla symulacji z chmurami spadta
ich efektywno$c.

£ F i
Z so- - T=1 g
- F
=z s0F =T=08 E
E = T=06 I
=T=04
: = T=02 g
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Rysunek 7.15. Stosunek pekéw przezywajacych ciecia G95 do wszystkich zrekonstruowanych pekéw.
Po lewej dla chmur na wysokoéci 5 km, po prawej dla chmur na wysokosci 7 km.

Rysunek 7.15 przedstawia stosunek liczby pekoéw gammowych przezywajacych ciecia
do wszystkich zrekonstruowanych pekéw gammowych dla réznych chmur w zaleznosci
od energii rekonstruowanej. Dla chmur na wysokosci 5 km efektywno$¢ cie¢ drastycznie
maleje dla T < 0,4. Spada ponizej 80% przy energii niewiele wiekszej niz 1 TeV, a ponizej
50% dla energii okoto 10 TeV. Dla chmur na wysokosci 7 km spadek efektywnosci cieé¢
G95 nie jest az tak duzy, jednak dla chmury o T = 0,4 siega ona okoto 70% dla energii
od 1 TeV do 50 TeV.

Ze wzgledu na efektywno$é cie¢ w hadronness dalszg analize ograniczam do chmur
oT >0,6.

Dodatkowym parametrem, ktory jest wykorzystywany przy decydowaniu czy pier-
wotng czastka jest wysokoenergetyczny foton z kierunku obserwowanego zrodla, jest 62.
Bazujac na otrzymanych wartosciach rozdzielczosci katowej (rys. 7.12) wybralam war-
tos¢ ciecia 6% = 0,025 deg?. Takie samo ciecie stosuje dla wszystkich chmur i dla kazdej
energii.
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7.5 Rekonstrukcja widma

Po skorygowaniu energii i odtworzeniu efektywnej powierzchni mozna odtworzy¢
widmo obserwowanego zrodtla.

7.5.1 Metoda analizy danych zebranych w obecnosci chmury

Do odtworzenia widma uzytam efektywnej powierzchni rejestracji po wszystkich cie-
ciach wyznaczonej z symulacji jako funkcja energii rekonstruowanej. Jest ona zdefinio-
wana nastepujaco:

dNrek,c(Erek7 T7 H)

Ae re EreaTaH =A 5
4 k< g ) 0 stym(-Erek)

(7.8)

gdzie Ay oznacza calkowita powierzchnie, na ktora symulowane byly peki,
ANk o((Erex, T, H)) — liczbe zrekonstruowanych pekow o energii rekonstruowanej w prze-
dziale (E,ci, Erer + dEyer), ktore przezyly wszystkie ciecia, a dNgyp (Erer) — liczbe wy-
symulowanych pekow o energii rzeczywistej w przedziale (Fyeg, Erer + dE,er). Liczby
symulowanych przypadkéw zostaly przewazone do widma Kraba. Algorytm odtwarzania
widma wyglada nastepujaco:

1. Dla kazdego gammowego peku, ktéry przezyt ciecia w hadronness i 62, obli-
czam energie skorygowana na podstawie energii rekonstruowanej metoda opisang
w punkcie 7.4.3 (bazujac na aproksymacji biasu dla konkretnej wysokosci i prze-
zroczystosci chmury).

2. Na podstawie symulacji czystego nieba obliczam efektywna powierzchnie dla prze-
skalowanej energii: Acf rek(Ekor - Ta(Ekor, T, H), 1,0).

3. Korzystajac z energii rzeczywiste] przewazam kazde zdarzenie do widma Kraba
(symulowane byto widmo o innym nachyleniu).

4. Na podstawie symulacji w warunkach czystego nieba obliczam rézniczkowy stru-
mien (F(r, )) w kazdym przedziale energii korygowanej rowny:

F(T, H) — C- Zni/Aef, rek:(Ekor : TA(EkorvTa H)a 17 O); (79)

gdzie C jest staly normalizacyjng okreslona przez parametry symulacji, a n; ozna-
cza wage danego peku wynikajaca z faktu, ze symulowane widmo byto inne niz
widmo Kraba. Sumowanie odbywa sie po wszystkich przypadkach, ktore prze-
trwaly zastosowane ciecia.
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Zmienne Eyor i TA(Egor, T, H) zostaly wyznaczone przy uzyciu tej samej funkeji —
Fu(E, H), zatem metode mozna tatwo rozszerzy¢ na chmury o innej wysokosci i prze-
zroczystosci niz symulowane.

Rozwazalam jedynie proste, jednowarstwowe chmury, ktorych przezroczystosé
nie zmienia si¢ z czasem. Jednak opisana metoda analizy danych moze by¢ tatwo roz-
szerzona na przypadki bardziej skomplikowanych chmur.

W przypadku chmury o zmiennej przezroczystosci, czas obserwacji mozna podzieli¢
na czesci, w ktorych chmura moze by¢ traktowana jako niezmienna. Nastepnie nalezy ob-
liczy¢ skorygowang energie i efektywng powierzchnie rejestracji osobno dla kazdego prze-
dzialu czasowego. Ostatecznie widmo mozna wyznaczy¢ uzywajac Sredniej efektywnej
powierzchni wazonej efektywnym czasem obserwacji dla kazdego przedziatu czasowego.

W przypadku chmury wielowarstwowej, catkowita przezroczystos¢ atmosferyczna
mozna wyznaczy¢ uzywajac funkcji Fy;, biorac pod uwage jej zmiennosé z wysokoscia.
Mozna podzieli¢ atmosfere na M warstw na ro6znych wysokosciach H; oraz obliczy¢ cal-
kowita przezroczysto$é¢ atmosfery dla peku o energii E wedtug wzoru:

T(E) =Y (L((Hiwr + Hi)/2)(Fa( B, Hy) = Fup(E. His))) (7.10)

i=1

gdzie Ty,(H;) oznacza catkowita przezroczystosé kazdej z niezaleznych chmur ponizej wy-
sokosci H;. Wplyw wielowarstwowej chmury na efektywnosé separacji gamm i hadronow
powinien byé¢ mniejszy niz chmury jednowarstwowej, jezeli catkowita suma T,(H;) jest
wieksza lub rowna niz catkowita przezroczysto$¢ chmury jednowarstwowej. Zatem opi-
sana tu metoda odtworzenia widma obserwowanego Zr6dta powinna poprawnie dzialaé
takze dla wielowarstwowych chmur.

7.5.2 Sprawdzenie poprawnosci metody

Rysunek 7.16a przedstawia widmo obliczone wedlug opisanej wyzej metody dla ob-
serwacji w obecnosci chmur (kolorowe linie ciggle i kropkowane). Ciggla czarna linia
oznacza wyniki uzyskane dla bezchmurnego nieba. W obliczeniach uzytam efektywnej
powierzchni wyznaczonej po rekonstrukeji pekow i separacji gamm i hadronow (Acy, rer)
wyznaczonej dla czystego nieba, a dla chmur zastosowalam opisang wyzej aproksymacje
(Act, rek(Eror - Ta(Ekor, T, H), 1,0)). Jak wida¢ na wykresie, w przedziale energii od okoto
1 TeV do okoto 80 TeV wyznaczone widmo przy bezchmurnym niebie odpowiada zato-
zonemu.

Omawiane wczesniej zmienne: rozdzielczo$¢ katowa, rozdzielczosé energetyczna, efek-
tywna powierzchnia rejestracji i efektywnos$¢ cie¢ w hadronness, majg wplyw na wy-
znaczane widmo. Jednak rozdzielczo$¢ katowa jest decydujaca przy wyborze cie¢ w 62.
Ciecia te wplywaja zaréwno na liczbe zdarzern wybranych jako gammowe, jak i na efek-
tywna powierzchnie rejestracji po separacji gamm i hadronéw. Dodatkowo rozdzielczosé
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Rysunek 7.16. a) Widmo Kraba dla obserwacji w obecnosci chmur obliczone wedtug opisanej tu
metody (linie kolorowe) oraz dla bezchmurnego nieba (czarna ciggta linia). Czarna kropkowana li-
nia oznacza widmo uzyte do normalizacji. Krzywe przerywane zostaly otrzymane bez uwzgledniania
zadnych poprawek na obecno$é chmur. b) Stosunek strumienia obliczonego wedlug zaprezentowanej
metody do strumienia uzyskanego dla symulacji MC przy bezchmurnym niebie.

katowa jest dobrze przyblizona zaprezentowana tu metoda dla chmur o T > 0,6; a po-
nadto dla energii wickszych od 2 TeV prawie nie zalezy od energii. Zatem ciecia w 6>
nie powinny mie¢ wplywu na rekonstrukcje widma.

Rysunek 7.16b pokazuje stosunek widma obliczonego zaprezentowana tu metoda
do widma uzyskanego z symulacji dla bezchmurnego nieba. Dla energii ponizej 2 TeV,
gdzie dominuja efekty progowe, odtworzone widmo dla chmur jest zanizone o mniej
niz 20%.

Dla energii w przedziale od okolo 2 TeV do okoto 30 TeV widmo dla chmur jest
w przyblizeniu proporcjonalne do widma dla bezchmurnego nieba. Jedynie dla chmur
na wysokosci 7 km niedoszacowanie widma lekko maleje z energia. Silniej zanizone jest
widmo dla mniej przezroczystych chmur (zielone linie na wykresie), jednak wciaz o nie
wiecej niz 20%. Jest to znaczaca poprawa w poréwnaniu do analizy przy braku korekcji,
kiedy widmo dla chmur na wysokosci 7 km jest zanizone o okoto 30%-50% (kolorowe prze-
rywane linie na wykresie). Przy standardowej analizie danych niedoszacowanie widma
rowniez lekko maleje ze wzrostem energii.

Dla energii powyzej 30 TeV niedoszacowanie widma dla chmur rosnie z energig. Jest
to spowodowane gtownie przez spadek efektywnosci cie¢ w hadronness w tym przedziale
energii. Jedynie dla chmury o duzej przezroczystosci (T = 0,8), znajdujacej sie na duzej
wysokosci (7 km) zastosowanie opisanej metody analizy prowadzi do niedoszacowania
widma na poziomie mniejszym niz 20% nawet w przypadku energii powyzej 30 TeV.
W przypadku chmur na nizszej wysokosci lub o mniejszej przezroczystosci, metoda ta
pracuje tylko dla energii ponizej 30 TeV.

Nalezy podkresli¢, ze réwniez dla chmury o T = 0,71 H = 6 km (czerwona linia
na wykresie) doktadnosé wyznaczonego widma jest w granicach 20%. Potwierdza to po-
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prawnos¢ zarowno proponowanej metody analizy danych jak i stosowanych aproksymacji
na bias oraz efektywna powierzchnie rejestracji po cieciach.

Rysunek 7.17 przedstawia stosunek wzglednych niepewnosci statystycznych uzyska-
nego widma dla obserwacji z chmurami do tych wuzyskanych dla obserwacji
przy bezchmurnym niebie. Do ich wyzna-
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. . . - — T=08 — T=06,H="7k
czenia wykorzystalam symulacje pekow L "
R g N R T=08 - T=06;H=5km,
protonowych. W kazdym przedziale ener- 1.8 — 107 H - 6 km
gii skorygowanej obliczytam wielkos¢: 5. I —=T=08 —~ T=06;H=7km, bez korekgji
IThal 8
= [\
N, R
_ gl LRI,
AFip gy = : (7.11) =M
Npr‘ot < N
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gdzie N, oznacza ilos¢ pe¢kéw gammo-
wych, ktore przezyty ciecia w hadronness
i 02, a Nyt 0znacza ilo§¢ pekéow protono-
wych po tych samych cigciach. Obliczenie Rysunek 7.17. Stosunek wzglednych niepewno-
stosunku tej wartosci do wartosci dla bez-  sci statystycznych strumienia fotonéw z Kraba
chmurnego nieba pozwala wyeliminowa¢ dla obserwacji w obecnosci chmur do wzglednych
zalezno$¢ niepewnosci od czasu obserwa- niepewnos$ci statystycznych dla obserwacji przy
.. bezchmurnym niebie.

cji.

Por6éwnanie linii ciagtych do przerywanych pokazuje, ze stosujac opisang w tej pracy
metode analizy danych otrzymujemy mniejsze niepewnosci statystyczne uzyskanego wid-
ma. Jedynie dla najnizszych energii jest odwrotnie. Wynika to z biasu energetycznego.
Energia fotonéow i protondéw po korekcji jest wyzsza niz bez niej. Fotony i protony
w najnizszych przedziatach energii skorygowanej maja w rzeczywistosci wyzsze ener-
gie, a dla tych separacja gamm od hadronéw jest lepsza.

7.6 Podsumowanie

Opisana przeze mnie metoda analizy danych nie wymaga specjalnych symulacji
Monte Carlo dla obserwacji z r6znymi chmurami. Potrzebna jest jedynie znajomo$¢ wy-
sokosci 1 catkowitej przezroczystosci chmury (mozna je uzyskaé np. z danych z LIDAR-u)
oraz zaleznoéci od energii peku stosunku $redniej liczby fotonéw produkowanych powyzej
wysokosci chmury do wszystkich wyprodukowanych w peku fotonow (trafiajacych w zie-
mie dalej niz 80 m od osi peku) dla wybranej lokalizacji obserwatorium. Te zaleznosci
mozna tatwo wyznaczy¢ z symulacji przy znajomosci profilu atmosfery oraz wysokosci,
na ktorej znajduje sie obserwatorium.

Zakres energii, w ktorym metoda pracuje, ograniczony jest przez dwa efekty. Pierw-
szym jest efekt progowy, powodujacy, ze metody nie mozna stosowaé dla energii mniej-
szej niz okoto 2-3 TeV. W tym zakresie energii spadek czestosci rejestracji i rekonstrukeji
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pekéw nie jest dostatecznie dobrze opisany przez skalowanie energii. Ponadto rozdziel-
czosci energetyczna i katowa ulegaja znacznemu pogorszeniu w poblizu progu. Drugim
efektem ograniczajacym zakres stosowania metody jest znieksztalcenie obrazéw pekow
dla bardzo wysokich energii, gdy chmura znajduje sie na wysokosci 7 km, co skutkuje
znacznym zmniejszeniem efektywnosci cie¢ w hadronness w tym zakresie energii, gdy
uzywamy wartosci optymalizowanych dla czystego nieba.

W obecnosci chmur bias energetyczny jest bardzo dobrze opisany przy uzyciu funkeji
Fu(E, H) dla chmur o przezroczystosci wickszej niz 0,5. Podobnie rozdzielczosé katowa
moze by¢ przyblizona przez skalowanie energii calkowita przezroczystoscia atmosfery
jedynie dla chmur o przezroczystosci T > 0,4. Po uzyciu takiego samego skalowania
energii dla efektywnej powierzchni rejestracji uzyskujemy przeszacowanie jej wartosci
o mniej niz 20% (w poréwnaniu do wartosci uzyskanej z symulacji MC dla bezchmurnego
nieba) dla energii powyzej 2 TeV i chmur o przezroczystosci T > 0,4 i wysokosci 7 km
oraz chmury o T > 0,6 i wysokosci 5 km.

W przedziale od 2 TeV do 30 TeV odtworzone ta metoda widmo odbiega od uzyska-
nego z danych dla bezchmurnego nieba o mniej niz 20%. Metoda dobrze dziala dla chmur
o przezroczystosci wiekszej lub rownej 0,6. Skuteczno$é metody zostala przetestowana
takze dla chmury na wysokosci pomiedzy 5 km a 7 km. Dla wyzej polozonej chmury
poprawka jest mniejsza, gdyz bazuje na czesci $wiatlta wyprodukowanej powyzej chmury.
Jest to zgodne z przewidywaniami w pracy |76] — wyzej polozone chmury maja mniejszy
wplyw na obserwacje pekoéw atmosferycznych przy wysokich energiach. W przypadku
nizej potozonych chmur wiekszo$¢ powstajacych w peku fotonoéw czerenkowskich thu-
miona jest w podobny sposob, co skutkuje mniejsza deformacja obrazéw peku, zatem
korekcja wynikéw jest prostsza.
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Rozdzial 8

Chmury o réznej przezroczystosci -
uklad 2 teleskopow

W tym rozdziale sprawdze, jak opracowana metoda dziala dla innego uktadu tele-
skopow. Bede rozwazaé¢ poduklad ztozony z dwoch teleskopoéw — pierwszego i czwar-
tego z poprzednio rozwazanego uktadu (rysunek 7.1 w poprzednim rozdziale). Odleglosé
miedzy wybranymi teleskopami wynosi 190 m. Do opisywanych tu badan uzytam tych
samych symulacji i tych samych parametréw chmur co w rozwazaniach uktadu pieciu
teleskopow.

8.1 Prog energetyczny

Rysunek 8.1 pokazuje rozktady energii dla symulacji uktadu dwoch teleskopow otrzy-
mane po przewazeniu danych do widma z mglawicy Kraba (dla energii powyzej 300 GeV,
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Rysunek 8.1. Oczekiwane rozktady energii fotonéw gamma z mgtawicy Kraba rejestrowane w wa-
runkach bezchmurnego nieba oraz w obecnosci chmur o réznej przezroczystosci. Po lewej dla chmur

na wysokosci 5 km, po prawej dla chmur na wysokosci 7 km.
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wg [72]). Poréwnujac je do wykreséw na rysunku 7.2 mozna zauwazy¢, ze uktad dwoch te-
leskopow rejestruje znacznie mniej pekow, a wartosci progu energetycznego (na poziomie
rejestracji) dla tego uktadu sa wyzsze niz dla uktadu pieciu teleskopéow. Dla bezchmur-

1800, — nego nieba prog wynosi 330 GeV, na-
1600 x —+— H=5km tomiast dla chmur na wysokosci 5 km:
3 100k 2 elestopy 420 GeV, 580 GeV, 800 GeV i 1600 GeV,
£ 1200 N I a dla chmur na wysokosci 7 km: 400 GeV,
%10003— \‘;\\ 550 GeV, 750 GeV i 1400 GeV odpowied-
g soo;— ‘\‘{.x‘ nio dla przezroczystosci 0,8; 0,6; 0,4 1 0,2.
= suu;— \Q;--h__‘_ Wysoko$é chmury w zakresie 5-7 km
& 400; ““\,\;:::_“ _______ ma niewielki wptyw na wielko$é¢ progu, je-
2035"\..H\.‘.u..‘.\.‘H|.."...‘.\.‘.u..w..‘ dynie dla chmury o przezroczystosci 0,2
02 03 04 05 06 07 08 09 1 jest on znaczniejszy. Poréwnanie do war-

tosci dla 5 teleskopow pokazuje rysu-
nek 8.2. Jedynie dla najmniej przezro-
czystej chmury roznica miedzy progiem
dla chmury na wysoko$ci 5 km a tym dla chmury na wysokosci 7 km jest mniejsza
dla uktadu dwoch teleskopow niz dla pieciu. W pozostatych przypadkach réznica ta jest
wieksza dla mniejszego uktadu.

Rysunek 8.2. Por6éwnanie wartosci progoéw
energetycznych dla obu uktadéw teleskopow.

8.2 Korekcja wynikdéw z chmura,

Do otrzymanych danych zastosowatam te sama metode korekcji wynikow, ktora pre-
zentowalam w poprzednim rozdziale. Stala pojawiajgca sie we wzorze na skorygowana
catkowita przezroczystos¢ atmosfery dla uktadu dwoch teleskopow przyjmuje wartosé
A = 1,15, nieco mniejsza niz dla uktadu 5 teleskopow (1.2).

8.2.1 Wiyniki aproksymacji biasu

Na rysunku 8.3 przedstawiam bias energetyczny uzyskany dla obserwacji dwoma te-
leskopami (punkty na wykresie) oraz wyniki obliczen prezentowana w tej pracy metoda
korekeji (linie na wykresie), czyli wedtug wzoru 7.4. W celu sprawdzenia poprawnosci
stosowanej aproksymacji, umiescitam na jednym z wykresow takze dane i wyniki aprok-
symacji biasu dla chmury na wysokosci 6 km i przezroczystosci T = 0,7. Wartosci biasu
r6znia sie nieznacznie od tych uzyskanych dla ukitadu pieciu teleskopow. Bias osiaga
duze wartosci dla wynikow z chmurami — od 20% dla chmur o T = 0,8 do ok. 80%
dla T = 0,2. Metoda aproksymacji biasu dziata dla chmur o T > 0,6 oraz dla chmury
o T = 0,4 na wysokosci 5 km. Dla T = 0,4 i H = 7 km wyniki uzyskane prezentowana
tu metoda wyraznie odbiegajg od wynikéw symulacji, zatem taka korekcja gorzej dziata
dla mniejszego uktadu teleskopow.

98



1 1

08l T e B oal

L A L

06— ‘ 0.6/

04 S T=1 04—

N = T=08 E

8 o2F —=T=06 | 8 o2

s —=-T-04 | & [

0’_ """" ——T=02 o‘_

0.2~ 0.2

L H=6km, T=0,7 C

-0.4— -0.4j
_0_6;51:\:\:;:;|\|\3-\5|\|\A\\l\q'!sl\l\;\ _0.%75I\\\‘I\I\-‘I\I\‘\\I\4!5I\I\‘I

log(E ,,/GeV) log(E ,/GeV)

Rysunek 8.3. Bias energetyczny dla obserwacji w warunkach zachmurzenia i przy bezchmurnym
niebie (kolor czarny). Po lewej dla chmur na wysokosci 5 km o roznych przezroczystosciach. Dodatkowo
na tym wykresie umiescitam takze wyniki dla chmury na wysokosci 6 km i przezroczystosci T = 0,7.
Po prawej dla chmur o réznych przezroczystosciach na wysokosci 7 km. Punktami oznaczytam wyniki
symulacji, natomiast liniami — warto$ci obliczone wedlug wzoru 7.4.

8.2.2 Rozdzielczo$é energetyczna po korekcji

Rysunek 8.4 przedstawia rozdzielczo$¢ energetyczna obliczong dla skorygowanych
wartosci  energii rekonstruowanej. Podobnie jak dla ukladu 5 teleskopow,
od energii 2 TeV rozdzielczo$¢ ener-
getyczna dla obserwacji z chmurami
jest zblizona do rozdzielczoSci energe-
tycznej dla bezchmurnego nieba, jed-
nak roznice sa wieksze niz dla wick-
szego uktadu teleskopow. Zwlaszcza
dla chmury o T = 0,6 na wy-
sokosci 7 km rozdzielczos¢ ener-
getyczna znacznie odbiega od roz-
dzielczosci uzyskanych dla obserwa-
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cji bez chmur. Rozdzielczo$¢ energe- E,., GeV

tyczna dla obserwacji przy bezchmur- Rysunek 8.4. Rozdzielczosé energetyczna obli-
nym niebie jest rowniez wyzsza niz czona po korekeji energii rekonstruowanej dla chmur
w przypadku poprzednio rozwazanego © T = 0,6.

uktadu.
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8.2.3 Rozdzielczosé katowa

Dla uktadu dwoch teleskopow wartosci rozdzielczoscei katowej, ktore przedstawitam
w postaci punktow i linii ciagglych na rysunku 8.5, uktadaja sie wzdtuz krzywej o fa-
listym ksztatcie. W przypadku bezchmurnego nieba rozdzielczos¢ katowa tego uktadu
maleje ze wzrostem energii w przedziale od 300 GeV do ok. 1 TeV, nastepnie wzrasta

0.6

C H=5km H=7km
r = T=1 - T=1
0.5 = T=08 -m- obliczonezT=1 0.5 = T=08 -m obliczonezT=1
E = T=06 -m-obliczonezT=1 = T=06 -m obliczonezT=1
04 =-T=04 -u-obliozone2T-1 0.4 = T=04 -m obliczonezT=1
r = T=02 m- obliczonezT=1 = obliczone z T = 1

o
1)

o
o

rozdzielczo$¢ katowa
rozdzielczosd katowa
o
(2]

o
-

Rysunek 8.5. Rozdzielczosé katowa w obecnosci chmur (kolorowe punkty i linie ciagte) i przy bez-
chmurnym niebie (czarne punkty i linie ciagte). Po lewej wartosci dla chmur na wysokosci 5 km,
po prawej — na wysokosci 7 km. Przerywanymi liniami oznaczytam przyblizenie rozdzielczosci katowej
dla chmur przez rozdzielczo$é¢ katowa przy bezchmurnym niebie w energii skalowanej przez catkowita
przezroczysto$é atmosfery 74.

w przedziale energii od ok. 1 TeV do ok. 20 TeV, a dla wyzszych energii ponownie maleje.
Sa to wyniki podobne do prezentowanych w artykule [90] dla ukladu czterech malych
teleskopow w odleglosciach ok. 200 m jeden od drugiego.

W celu wyjaénienia takiego ksztaltu otrzymanej krzywej, w oparciu o wyniki symu-
lacji sporzadzitam wykres pokazujacy, jaka czes¢ rejestrowanych pekéw o danej energii
daje obrazy o niewielkim kacie miedzy ich gltéwnymi osiami. Jest on przedstawiony
na rysunku 8.6 dla kilku wartosci badanego kata. Wartoséci malejg dla matych energii,
a szybko rosng dla energii od 1 TeV do 10 TeV.

Aby sprawdzi¢, czy wzrost rozdzielczosci katowej od energii nie jest wynikiem efektu
geometrycznego, wykonatam proste symulacje. Zaktadam, ze znam odlegtos¢ pomiedzy
teleskopami oraz ze kierunek gltownej osi oczekiwanego obrazu pokrywa sie z kierunkiem
wyznaczonym przez odcinek taczacy potozenie osi peku i sSrodka detektora. Symuluje po-
lozenie osi peku i sprawdzam, ile pekow trafia w uktad w odleglosci mniejszej niz R (Ng).
Dodatkowo licze peki, ktorych kat pomiedzy osiami gtéwnymi jest maty (Nigi<p). Zalez-
n0S¢ Niai<p/Nr 0d R przedstawiam na rysunku 8.7. Jest ona podobna do prezentowanej
na rysunku 8.6, chociaz w jednym przypadku dotyczy zaleznosci od energii, a w drugim
od odleglosci. R mozna rozumieé jako odleglo$é, ponizej ktorej kazdy pek wywota odpo-
wiedz uktadu wyzwalania pojedynczego teleskopu i dlatego w rzeczywistosci R jest sko-
relowana z energia. Wartosci przedstawione na rysunku 8.6 maleja dla matych odleglosci
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Rysunek 8.6. Zalezno$¢ od energii stosunku Rysunek 8.7. Zaleznosé¢ od odlegltosci R stosunku
liczby pekoéw o kacie miedzy gléwnymi osiami ob- liczby pekéw o kacie miedzy gléwnymi osiami obra-
razOw mniejszym od wybranego kata § do wszyst- z6w mniejszym od wybranego kata (3, trafiajacych
kich zarejestrowanych pekéw w danym przedziale w uklad teleskopéw w odleglo$ci mniejszej niz R,
energetycznym. do wszystkich pekéw uderzajacych w uktad w od-
legtosci mniejszej niz R od obu teleskopdw.

od teleskopow i wzrastaja od odlegtosci ok. 220 m, czyli niewiele wickszej niz odle-
gltos¢ miedzy teleskopami (200 m). Taki rezultat jest zrozumialy. Dla R < 200 m
bierzemy pod uwage tylko peki trafiajace miedzy teleskopy, tym blizej $rodka
ukladu im mniejsze bierzemy R. W takim przypadku osie pekéw spelniajacych
warunek malego kata miedzy osiami teleskopu musza mieé¢ stosunkowo mate war-
tosci potozenia na osi Y. Pokazuje to rysunek 8.8. Kolorem czerwonym ozna-
czono pole, w ktéore moga trafia¢c peki spetlmiajace warunek matego kata mie-
dzy osiami obrazow (tzn. miedzy liniami laczacymi o$ peku z kazdym z telesko-
pow), natomiast na niebiesko i fioletowo zakreslono obszar znajdujacy sie w od-
leglosci mniejszej niz R od poszezegolnych teleskopow (dla trzech wartosci R).

I NI AT WA PN IR SN A A A [ T N NS NS NN N WS W [ I W NS NS NEE EEEE RS R
—800 -600 —400 200 0 200 400 600 800 b —800 -600 —400 200 O 200 400 600 B0O —800 600 —400 200 0 200 400 600 800
Rysunek 8.8. Pole, w ktore trafiaja peki o matych katach miedzy osiami obrazéow (kolor czerwony),

oraz pole w odleglosci mniejszej niz R od poszczegolnych teleskopéow (kolory niebieski i fioletowy):
a) dla R <200 m b) dla R =200 m ¢) dla R > 200 m.
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Zielone kotka oznaczaja teleskopy. Jak wida¢, dla matego R obszar, w ktérym odleglosé¢
od obu teleskopow jest mniejsza niz R, jest niewielki (rys. 8.8a). Czerwone pole stanowi
wiekszg jego czesé niz dla R = 200 m (rys. 8.8b). Gdy R > 200 m uwzgledniamy takze
peki trafiajace poza obszar miedzy teleskopami, a tam powierzchnia czerwonego pola
rosnie wraz z oddalaniem sie od teleskopu (rys. 8.8c).

Efekty geometryczne moga powodowaé¢ wzrost rozdzielczo$ci katowej w przedziale
2-20 TeV.

Dla obserwacji z chmurami wartos$ci rozdzielczosci katowej dla nizszych energii sa
wieksze, a dopiero dla wyzszych energii uktadaja sie wzdluz podobnej falistej krzywej jak
dla bezchmurnego nieba, co wynika z faktu, ze rejestrowane w warunkach zachmurzenia
peki o energiach wyzszych przypominaja te o nizszych energiach mierzone w doskonatych
warunkach atmosferycznych.

W celu aproksymacji rozdzielczosci katowej dla obserwacji w warunkach zachmurze-
nia zastosowalam te sama metode co w poprzednim rozdziale. Wyniki przedstawitam
w postaci linii kropkowanych na rysunku 8.5. Jak wida¢, metoda dobrze dziata dla chmur
o przezroczystosci T > 0,4. Dla przezroczystosci 0,4 wartosci rozdzielczosci katowej sa
zawyzone w przedziale, w ktorym ona rosnie, natomiast dla przezroczystosci T = 0,2
wartosci obliczone jeszcze mocniej odbiegaja od wynikéw symulacji, w szczegdlnosci
dla chmury na wysokosci 7 km, gdyz w tym przypadku nawet ksztalt krzywej dla chmur
jest odmienny niz tej dla bezchmurnego nieba.

8.2.4 Aproksymacja efektywnej powierzchni

Na rysunku 8.9 prezentuje efektywna powierzchnie rejestracji dla uktadu 2 telesko-
pow wyznaczona dla pekow, ktore zostaly zrekonstruowane (linie ciagle). Pokazalam
linie dla bezchmurnego nieba oraz dla chmur o przezroczystosci T > 0,6 na wysokosci
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Rysunek 8.9. Efektywna powierzchnia rejestra- Rysunek 8.10. Stosunek efektywnej po-
cji przy bezchmurnym niebie i dla chmur na wyso- wierzchni rejestracji obliczonej wedtug wzoru 7.7
kosci 5 km uzyskana w symulacjach (punkty i linie do tej uzyskanej z symulacji.

ciagte) oraz przyblizona przez skalowanie energii

(linie przerywane).
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5 km. Liniami przerywanymi oznaczytam wyniki aproksymacji efektywnej powierzchni
przez skalowanie energii. Rysunek 8.10 przedstawia stosunek tak uzyskanych efektyw-
nych powierzchni rejestracji do tych otrzymanych z symulacji. Jak wida¢, dla energii
miedzy 1 TeV a 100 TeV przyblizone wartosci nie odbiegaja od symulowanych o wiecej
niz 23% dla chmur o T > 0,6.

8.2.5 Separacja gamm i hadronéw

Podobnie jak w poprzednim rozdziale do oddzielenia obrazéw pekéw fotonowych po-
stuzytam sie takimi cieciami w hadronness, ktore przezywa 95% pekow gammowych
z symulacji dla bezchmurnego nieba. Efektywnos¢ takich cie¢ maleje w przypadku ob-
serwacji z chmurami.

100 100
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Rysunek 8.11. Stosunek pekéw przezywajacych ciecia G95 do wszystkich zrekonstruowanych pekdw.
Po lewej dla chmur na wysokosci 5 km, po prawej dla chmur na wysokosci 7 km.

Rysunek 8.11 przedstawia stosunek liczby pekéw przezywajacych ciecia G95 do wszyst-
kich zrekonstruowanych pekéw. Dla chmur na wysokosci 5 km efektywnosé cie¢ maleje
z energia, tym szybciej im bardziej nieprzezroczysta jest chmura. Dla chmury o T = 0,8
efektywnosc¢ spada nieznacznie — do 90%, dla T = 0,6 do 85% dla energii kilkudziesieciu
TeV, dla T = 0,4 do 50% juz dla energii 20 TeV, a dla T = 0,2 ponizej 30% juz dla energii
2 TeV. Dla chmur na wysokosci 7 km zmniejszenie efektywnosci cie¢ w hadronness nie
jest tak duze, jedynie dla T = 0,2 efektywnos¢ zbliza sie niekiedy do 30%, a dla T = 0,4
przyjmuje poziom okoto 70% dla energii 1-50 TeV.

Ze wzgledu na efektywnosé cie¢ w hadronness dalsza analize przeprowadzam jedynie
dla chmur o T > 0,6.

Bazujac na otrzymanych wartosciach rozdzielczosci katowej, wybratam wartosé ciecia
6? = 0,04 deg?. Takie samo ciecie stosuje dla wszystkich chmur i dla kazdej energii.
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8.3 Rekonstrukcja widma

Wryniki rekonstrukeji widma dla ukladu dwoch teleskopow przedstawiam na ry-
sunku 8.12a. Kolorowe linie ciagte i kropkowane oznaczaja zrekonstruowane widmo
dla obserwacji w warunkach zachmurzenia, a czarna ciagta linia — widmo dla obserwacji
przy bezchmurnym niebie. Czarna kropkowana linia oznacza widmo o nachyleniu widma
Kraba uzyte do normalizacji, natomiast linie przerywane oznaczaja widmo dla chmur
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Rysunek 8.12. a) Widmo Kraba obliczone dla bezchmurnego nieba (czarna linia) i dla chmur (linie
kolorowe). W przypadku T < 1 widmo zostalo wyznaczone przy uzyciu skorygowanej energii i efek-
tywnej powierzchni wedtug metody opisanej w punkcie 7.5. Czarna kropkowana linia oznacza widmo
uzyte do normalizacji. Krzywe przerywane zostaly otrzymane bez uwzgledniania zadnych poprawek
na obecno$¢ chmur. b) Stosunek strumienia obliczonego wedlug zaprezentowanej metody korekcji
do strumienia uzyskanego dla symulacji MC przy bezchmurnym niebie.

uzyskane standardowa metoda analizy danych. Jak wida¢, w przedziale energii 1-80 TeV
uzyskatam dobra rekonstrukcje widma dla obserwacji przy bezchmurnym niebie. Wyniki
dla chmur sg zblizone do wartosci dla bezchmurnego nieba.

Na rysunku 8.12b pokazany jest stosunek strumienia uzyskanego opisana w tej pracy
metoda do strumienia otrzymanego dla symulowanych obserwacji przy bezchmurnym
niebie. Uzyskane wyniki sa podobne to tych dla uktadu 5 teleskopéw. Zrekonstruowane
widmo w przedziale energii 1-30 TeV odbiega od uzyskanego dla bezchmurnego nieba
o nie wiecej niz 20% dla chmur o T > 0,6.

W przedziale 1-30 TeV zrekonstruowane widmo dla chmur jest w przyblizeniu propor-
cjonalne do widma dla bezchmurnego nieba, silniej zanizone dla mniej przezroczystych
chmur. Nawet dla chmur na wysoko$ci 7 km nie wida¢ zmniejszania niedoszacowania
widma ze wzrostem energii jak w przypadku wiekszego uktadu teleskopéw. Dla wyzszych
energii niedoszacowanie widma rosnie z energia, tak samo jak dla ukladu 5 teleskopow.

Roéwniez dla chmury o T = 0,7 na wysokosci 6 km otrzymane widmo nie r6zni sie
o wiecej niz 20% od widma dla bezchmurnego nieba.
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Na rysunku 8.13 przedstawiony jest 22

stosunek wzglednych niepewnosci staty- L 1;22 ------ 1;32:;;:2
stycznych dla obserwacji w obecnosci i :I:E; ——T=06-|:|==?'t:| ——
chmur do wzglednych niepewnogci staty- £ ' — '
stycznych dla obserwacji przy bezchmur- % 16} _
nym niebie. Z poréwnania linii ciagghych i u.§1.4:—.: \\\ /
przerywanych wida¢, ze przy uzyciu opi- < | T

sanej tu metody analizy danych otrzymu- s

jemy mniejsze wzgledne niepewnosci sta- 1‘:— ¥

tystyczne niz przy standardowej analizie.
Roznice sa jednak znacznie mniejsze niz
dla wiekszego uktadu teleskopow. Zgodnie Rysunek 8.13. Stosunck wzglednych niepew-
z przewidywaniem dla uktadu 2 telesko- nosci statystycznych dla obserwacji w obecnosci

; . A . chmur do wzglednych niepewnosci statystycznych
poW niepewnosci statystyczne sg wicksze dla obserwacji przy bezchmurnym niebie.
niz dla uktadu 5 teleskopow.
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8.4 Podsumowanie

Przetestowanie prezentowanej tu metody na ukltadzie 2 teleskopéw potwierdza wnio-
ski wyciagniete dla uktadu 5 teleskopoéw. Metoda dobrze pracuje w przedziale energii
od okoto 2 TeV do okoto 30 TeV. Dla nizszych energii rozdzielczo$¢ katowa i energetyczna
7Znaczaco sie pogarsza, spada czestosé rejestracji i rekonstrukeji pekow. Dla energii wyz-
szych drastycznie spada efektywnos$é cie¢ w hadronness, gdy uzywamy wartosci ciec¢
optymalizowanych dla czystego nieba.

Przy uzyciu funkcji F,;, mozna dobrze opisa¢ bias dla chmur o przezroczystosci wiek-
szej niz 0,5. Rozdzielczosé katowa i efektywna powierzchnie rejestracji mozna przyblizyé
przez skalowanie energii dla chmury o przezroczystosci T' > 0,6.

W przedziale energii 1-30 TeV odtworzone ta metoda widmo nie odbiega od warto-
$ci dla bezchmurnego nieba o wiecej niz 20%. Takze w przypadku uktadu 2 teleskopow
metode przetestowatam dla chmury na wysokosci pomiedzy 5 km a 7 km oraz przezro-
czystosci miedzy 0,6 a 0,8. Rowniez w tym przypadku otrzymatam dobre oszacowanie
widma dla podanego wyzej przedziatu energii.
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Rozdzial 9
Wnioski

W mojej pracy doktorskiej wykazatam, ze metody analizy danych z teleskopow cze-
renkowskich da sie usprawnic¢ tak, by umozliwialy otrzymanie prawidtowych widm zrodet
promieniowania kosmicznego obserwowanych podczas zachmurzenia. Jest to niezwykle
wazne w przypadku obserwacji stabych 7rodel, dla ktérych czas obserwacji potrzebny
do znalezienia sygnatu ze Zrodta moze by¢ bardzo dlugi.

Nawet calkowicie nieprzezroczysta chmura nie uniemozliwia obserwacji wysokoener-
getycznych wielkich pekow atmosferycznych przy uzyciu malej sieci matych teleskopow.
Obecno$¢ takiej chmury powoduje znaczace ostabienie parametréw eksploatacyjnych
sieci teleskopow (rozdzielczosé energetyczna i katowa). Prog energetyczny znaczaco ro-
$nie — dochodzi do 4 TeV dla uktadu siedmiu teleskopéw. Dla energii ponizej progowej
drastycznie spada efektywna powierzchnia rejestracji i rosnie wielkosé¢ biasu energetycz-
nego. Dla energii powyzej 10 TeV réznice wyzej opisanych parametrow nie sg juz tak
wielkie. Poza tym wykorzystanie parametréow Hillasa umozliwia separacje gamm i ha-
dronéw, jak to zostato pokazane w podrozdziale 6.3.

W przypadku chmur o wiekszych przezroczysto$ciach prog energetyczny zalezy
od przezroczystosci i wysokosci chmury. W obecnosci takiej chmury znaczgco zmniej-
sza sie gestos¢ fotonoéw docierajacych do ziemi z wielkich pekéw atmosferycznych, pozo-
staje jednak wystarczajaco duza, by detekcja pekéw atmosferycznych o energi 10 TeV
byta mozliwa (rozdzial 5).

Aby odtworzy¢ widmo zrédta obserwowanego w warunkach zachmurzenia wystarczy
wprowadzenie przebadanej przeze mnie metody analizy danych, nie potrzeba przepro-
wadzac¢ czasochtonnych symulacji uwzgledniajacych chmury.

Przedstawiona przeze mnie metoda wymaga jedynie wyznaczenia funkcji Fy, (za-
leznosci od energii stosunku liczby fotonéow powstajacych powyzej chmury do wszyst-
kich wyprodukowanych w peku fotonow), wysokosci i przezroczystosci chmury (danej
np. z LIDAR-u) oraz symulacji pekéw dla bezchmurnego nieba. Funkcje F,, wyznacza sie
na podstawie dodatkowych symulacji dla zadanego poziomu obserwacji przy ustalonych
energiach pierwotnych fotonéw gamma. Dodatkowo nalezy ustali¢ jedynie wartosé¢ pa-
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rametru A dla danego uktadu teleskopéw oraz najlepszych cie¢ w 6% i hadronness.

Metoda jest podobna do tej przedstawionej przez M. Gauga i C. Frucka ([17], [18]),
ktora rowniez opiera sie na skalowaniu energii. Jednak oni wykorzystuja $redni profil emi-
sji Swiatta oszacowany w okolicy maksimum peku i skalujg energie przez profil przezro-
czystosci chmury — ja skaluje przez catkowita przezroczystosé atmosfery zalezng od ener-
gii i wykorzystuje funkcje F,;, do aproksymacji biasu. Ponadto moje badania dotycza
mniejszych teleskopoéw i wyzszych energii, co determinuje mozliwe wzgledne potozenia
poziom6ow chmur i maksimow pekow. Dla duzych teleskopéw (czyli mniejszych ener-
gii), rzeczywiste chmury leza zwykle ponizej maksimum peku, co skutkuje mniejszymi
zmianami rejestrowanych obrazow pekow. W przypadku analizowanych przeze mnie ma-
tych teleskopéw, energie rejestrowanych fotonéw gamma sg na tyle duze, ze peki maja
maksima w okolicach wysokosci wystepowania rzeczywistych chmur. W efekcie rejestro-
wane obrazy moga by¢ znieksztalcone, co skutkuje zmniejszona efektywnosci selekcji
przypadkow pierwotnych fotonow z tta hadronowego.

Przy uzyciu funkcji F,, mozna poprawnie opisa¢ bias energetyczny dla chmur o prze-
zroczystosci T > 0,6. Przez skalowanie energii mozna przyblizy¢ rozdzielczosé energe-
tyczna dla chmur o T > 0,4 oraz efektywna powierzchnie rejestracji dla chmur o T > 0,6
(lub nawet 0,4 w przypadku wiekszego uktadu teleskopow).

Metode mozna stosowaé do odtwarzania widma badanego zrodta dla chmur o przezro-
czystosci T' > 0,6. Zarowno dla sieci 5 teleskopow jak i 2 teleskopéw moja metoda dziata
poprawnie w przedziale energii 2-30 TeV. Mozna ja tez tatwo rozszerzy¢ na chmury wie-
lowarstwowe lub o zmiennej przezroczystosci. Takie badania chciatlabym przeprowadzié
w przyszlosci.

Przetestowalam te metode takze na chmurze znajdujacej sie na wysokosci pomiedzy
5 km a 7 km (wykorzystywanymi do opracowania metody) i w tym przypadku prezen-
towana analiza réwniez umozliwia odtworzenie widma badanego zrodta z doktadnoscia
do 20% w przedziale energii 2-30 TeV. Jest to warto$¢ poréwnywalna z doktadnoscia wy-
znaczania widma przy zalozeniu dokladnosci wyznaczenia energii na poziomie 12,5%.
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