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Streszczenie

Teleskopy czerenkowskie s¡ od lat wykorzystywane w astro�zyce naziemnej. Kilka
grup badawczych (H.E.S.S., MAGIC, VERITAS) zbudowaªo ukªady teleskopów, by
szuka¢ ¹ródeª promieniowania kosmicznego w naszej Galaktyce i poza ni¡. Inna grupa �
CTA (Cherenkov Telescope Array) � planuje budow¦ dwóch kolejnych ukªadów telesko-
pów czerenkowskich na póªnocnej i poªudniowej póªkuli Ziemi.

W naziemnych eksperymentach du»e znaczenie maj¡ warunki atmosferyczne.
W standardowej analizie danych wykorzystuje si¦ symulacje p¦ków z uwzgl¦dnieniem
odpowiedniego pro�lu atmosfery. Wykonanie takich symulacji dla ró»nych warunków
pogodowych byªoby kªopotliwe i czasochªonne, jednak prosta poprawka metod analizy
danych pozwala odtworzy¢ poprawne widmo ¹ródeª promieniowania kosmicznego po-
mimo obserwacji przeprowadzonych w warunkach zachmurzenia.

W mojej pracy doktorskiej pokazuj¦ najpierw wpªyw chmur na g¦sto±¢ ±wiatªa Cze-
renkowa z wielkich p¦ków i na detekcj¦ p¦ków gammowych przez teleskopy czerenkow-
skie. W moich symulacjach wprowadziªam chmury o przezroczysto±ci od 0 do 0.8 na wy-
soko±ci 5 km i 7 km. W obecno±ci chmur pogarsza si¦ rozdzielczo±¢ k¡towa i ener-
getyczna, znacz¡co ro±nie próg energetyczny, jednak»e detekcja wysokoenergetycznych
p¦ków (kilka TeV) jest mo»liwa nawet w przypadku caªkowicie nieprzezroczystej chmury.

W dalszych rozdziaªach prezentuj¦ metod¦ poprawy rekonstrukcji energii i efektywnej
powierzchni dla obserwacji w obecno±ci chmur. Moja metoda wymaga jedynie znajomo-
±ci wysoko±ci i przezroczysto±ci chmury (mo»na je mierzy¢ np. za pomoc¡ LIDAR-u) oraz
wiedzy jak cz¦±¢ ±wiatªa Czerenkowa produkowana powy»ej chmury zale»y od energii
fotonu inicjuj¡cego p¦k.

Do symulacji wielkich p¦ków atmosferycznych u»yªam programu CORSIKA, a do sy-
mulacji odpowiedzi ukªadu detektorów programu sim_telarray. Symulacje wykonaªam
dla maªolicznych ukªadów maªych teleskopów CTA (SST-1M) umieszczonych w pobli»u
planowanego poªudniowego obserwatorium CTA (pustynia Atacama w Chile).

Pokazuj¦, »e moja metoda pozwala poprawnie oszacowa¢ bias energetyczny dla ob-
serwacji w obecno±ci chmur o przezroczysto±ci wi¦kszej lub równej 0.6. Rozdzielczo±¢
energetyczna i efektywna powierzchnia rejestracji mog¡ by¢ przybli»one przez skalowa-
nie energii dla chmur o wystarczaj¡co du»ej przezroczysto±ci (odpowiednio co najmniej
0.6 i 0.4). Zarówno dla ukªadu dwóch jak i pi¦ciu teleskopów metoda ta dziaªa dla p¦-
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ków o energii 2-30 TeV. Mo»e te» by¢ ªatwo rozszerzona na przypadek wielowarstwowych
chmur.

Moja metoda umo»liwia rekonstrukcj¦ widma ¹ródeª promieniowania gamma o ener-
gii 2-30 TeV z dokªadno±ci¡ 20%. Odpowiada to dokªadno±ci rekonstruowanego widma
przy zaªo»eniu dokªadno±ci rekonstruowanej energii na poziomie 12.5%.

Wi¦kszo±¢ wyników przedstawionych w tej pracy zostaªa opublikowana w Astropar-
ticle Physics 120, 102450 (rok 2020).
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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 pro�le
is taken into account. Making simulations for di�erent 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 in�uence of di�erent 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
signi�cantly 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 e�ective 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 IACT (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
e�ective 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.
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For both arrays of �ve 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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Wst¦p

Wykorzystanie teleskopów czerenkowskich umo»liwia badanie ¹ródeª promieniowa-
nia kosmicznego w eksperymentach naziemnych. Pierwsze sukcesy tej techniki pojawiªy
si¦ ju» w 1989 roku w obserwatorium im. F. Whipple'a w USA [1]. Od tamtej pory
naziemna astronomia jest ci¡gle rozwijana. Kilka mi¦dzynarodowych grup badawczych
(H.E.S.S [2], MAGIC [3], VERITAS [4]) zbudowaªo i wykorzystuje ukªady teleskopów
czerenekowskich, które poszukuj¡ ¹ródeª promieniowania gamma w naszej Galaktyce i
poza ni¡. Kolejna grupa, jak¡ jest CTA, planuje budow¦ dwóch nowych obserwatoriów
na póªnocnej i poªudniowej póªkuli Ziemi.

Promieniowania gamma docieraj¡ce do atmosfery ze ¹ródeª kosmicznych nie mo»e
w stanie niezmienionym dotrze¢ do poziomu obserwacji i dlatego zastosowana technika
pomiaru jest do±¢ skomplikowana (omawiam j¡ w rozdziale 4). Jednym z zasadniczych
problemów wyst¦puj¡cych przy obserwacjach teleskopami czerenkowskimi jest uzyskanie
jak najlepszej efektywno±ci selekcjonowania promieniowania gamma od tªa, czyli gªównie
hadronów promieniowania kosmicznego [5], [6], [2]. Niestety tych ostatnich jest zwykle
kilka rz¦dów wielko±ci wi¦cej ni» przypadków ze znanych lub potencjalnych ¹ródeª ko-
smicznych. Ponadto, jak pokazali±my w pracach [7], [8], [9], [10], w przypadku niskich
energii cze±¢ tªa jest bardzo trudno redukowalna, w szczególno±ci wtedy gdy wi¦kszo±¢
rejestrowanego ±wiatªa pochodzi z pojedynczych podkaskad p¦ków hadronowych.

W eksperymentach naziemnych bardzo wa»ne s¡ warunki atmosferyczne. Ilo±¢ produ-
kowanego ±wiatªa Czerenkowa jest zale»na od pro�lu atmosfery cho¢by z powodu zmiany
wspóªczynnika zaªamania ±wiatªa wraz z wysoko±ci¡. Ponadto atmosfera absorbuje i roz-
prasza ±wiatªo czerenkowskie. Pogoda mo»e wi¦c znacz¡co wpªywa¢ na efektywny czas
obserwacji, gdy» obecno±¢ chmur zmniejsza ilo±¢ promieniowania Czerenkowa dociera-
j¡c¡ do ziemi, co osªabia cz¦sto±¢ rejestracji i utrudnia lub nawet uniemo»liwia analiz¦
zebranych danych. Dlatego warunki atmosferyczne s¡ monitorowane w czasie ekspery-
mentów w obserwatoriach H.E.S.S. ([2], [11]), MAGIC ([12]) i VERITAS ([4], [13]).

W standardowej analizie danych wykorzystuje si¦ wyniki symulacji komputerowych
uwzgl¦dniaj¡cych ekstynkcj¦ atmosfery w rejonie, w którym maj¡ by¢ prowadzone ob-
serwacje. Pro�l atmosfery uzyskuje si¦ przez u±rednienie pomiarów przeprowadzonych
w ró»nym czasie. Przeprowadzanie osobnych symulacji dla ró»nych warunków atmosfe-
rycznych w danej lokalizacji byªoby kªopotliwe, poniewa» symulacje te s¡ czasochªonne,
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a ich wyniki zajmuj¡ ogromne pojemno±ci pami¦ci dyskowej. Jednak wprowadzenie od-
powiedniej analizy danych umo»liwia odtworzenie widma ¹ródeª kosmicznych obserwo-
wanych w warunkach zachmurzenia bez takich dodatkowych symulacji. Takie metody
byªy ju» rozwijane i implementowane do programów analizuj¡cych dane w obecnie pra-
cuj¡cych eksperymentach (H.E.S.S. [11], [14]; MAGIC [15], [16], [17], [18]). Dokªadniej
opisuj¦ je w rozdziale 7.

W mojej rozprawie przedstawi¦ now¡ metod¦ analizy danych zebranych w warunkach
zachmurzenia, która wymaga jedynie znajomo±ci caªkowitej przezroczysto±ci chmury i
wysoko±ci, na której si¦ ona znajduje, oraz wiedzy, jak dla danego poziomu obserwa-
cji ±rednia cz¦±¢ ±wiatªa czerenkowskiego z p¦ku produkowana powy»ej chmury zale»y
od energii fotonu gamma wchodz¡cego w atmosfer¦. Symulacje przeprowadziªam dla ma-
ªolicznych sieci maªych teleskopów CTA (SST1-M) umieszczonych w pobli»u jego po-
ªudniowej lokalizacji. Wprawdzie planowane poªudniowe obserwatorium CTA zostanie
wybudowane w Paranal na pustyni Atacama w Chile, gdzie zachmurzenie pojawia si¦
rzadko � okoªo 96% nocy jest bezchmurna [19], jednak wyniki mojej pracy mo»na wy-
korzysta¢ tak»e w innych eksperymentach.

Trzy pierwsze rozdziaªy pracy stanowi¡ wprowadzenie do tematu � opisuj¡ promie-
niowanie Czerenkowa, wielkie p¦ki atmosferyczne, teorie rozpraszania ±wiatªa w atmos-
ferze oraz teleskopy, które maj¡ by¢ wykorzystywane w obserwatorium CTA.

Nast¦pny rozdziaª po±wi¦cony jest opisowi przeprowadzonych przeze mnie symulacji
oraz standardowej analizy danych stosowanej przy obserwacjach teleskopami czerenkow-
skimi.

W kolejnych rozdziaªach (5-8) prezentuj¦ wyniki moich symulacji. W rozdziale 5. po-
kazuj¦ wpªyw chmur na g¦sto±¢ fotonów czerenkowskich obserwowan¡ na ziemi, a w roz-
dziale 6. wpªyw caªkowicie nieprzezroczystej chmury na wyniki obserwacji maª¡ sieci¡
maªych teleskopów CTA. W rozdziale 7. rozwa»am obserwacje przy u»yciu sieci pi¦ciu
teleskopów w obecno±ci ró»nych chmur i prezentuj¦ opracowan¡ przeze mnie metod¦
analizy danych dla takich obserwacji. Natomiast w rozdziale 8. przedstawiam wyniki sy-
mulacji dla ukªadu dwóch teleskopów oraz stosuj¦ do nich moj¡ metod¦ analizy danych.

Rozdzaª 9. zawiera wnioski z przeprowadzonych bada«. Wi¦kszo±¢ wyników prezen-
towanych w tej pracy zostaªa ju» opublikowana w Astroparticle Physics [20].
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Rozdziaª 1

Promieniowanie Czerenkowa

Promieniowanie Czerenkowa jest zjawiskiem powszechnie wykorzystywanym dzi±
w badaniach promieniowania kosmicznego. Zostaªo odkryte i opisane w 1934 r. przez ro-
syjskiego �zyka P. A. Czerenkowa, który zaobserwowaª je w wodzie bombardowanej wy-
sokoenergetycznymi elektronami [21]. Teori¦ Czerenkowa rozwin¦li nast¦pnie I. Frank i
I. Tamm opisuj¡c przej±cie elektronów tak»e w innych o±rodkach. Jeszcze wcze±niej, bo
ju» w 1904 r., emisj¦ promieniowania przez cz¡stk¦ poruszaj¡c¡ si¦ szybciej ni» ±wiatªo
przewidziaª Sommerfeld. Rozwa»aª on jednak cz¡stk¦ w pró»ni, wi¦c po ogªoszeniu teorii
wzgl¦dno±ci jego badania zostaªy zapomniane. Przypomniano je dopiero podczas bada«
promieniowania Czerenkowa w latach trzydziestych [22].

1.1 Emisja promieniowanie Czerenkowa przez pojedyn-
cz¡ cz¡stk¦

Promieniowanie Czerenkowa emitowane jest podczas przechodzenia cz¡stki naªado-
wanej przez o±rodek, w którym porusza si¦ ona szybciej ni» ±wiatªo. Przej±cie takie
powoduje polaryzacj¦ atomów o±rodka i emisj¦ promieniowania elektromagnetycznego.
Gdy cz¡stka porusza si¦ z pr¦dko±ci¡ mniejsz¡ ni» ±wiatªo, spolaryzowane atomy ukªa-
daj¡ si¦ symetrycznie wzgl¦dem niej i emisja promieniowania nie nast¦puje. Natomiast
gdy pr¦dko±¢ cz¡stki jest wi¦ksza ni» pr¦dko±¢ ±wiatªa w danym o±rodku, ukªad spo-
laryzowanych atomów nie jest symetryczny � wytwarza si¦ zmienne pole elektryczne i
nast¦puje emisja promieniowania (rys. 1.1).

Zatem, »eby zjawisko to zaszªo, pr¦dko±¢ cz¡stki musi wynosi¢ co najmniej c/n,
gdzie n jest wspóªczynnikiem zaªamania ±wiatªa w danym o±rodku. Jest to równowa»ne
warunkowi, »e energia kinetyczna cz¡stki musi przekroczy¢ warto±¢ progow¡ równ¡:

Epr = m0c
2

 1√
1− 1

n2

− 1

 , (1.1)
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Rysunek 1.1. Cz¡stka naªadowana ujemnie poruszaj¡ca si¦ w danym o±rodku a) z pr¦dko±ci¡ pod-
±wietln¡, b) z pr¦dko±ci¡ nad±wietln¡. Na pierwszym obrazku wida¢ symetryczne rozmieszczenie atomów
o±rodka, natomiast w drugim przypadku ªadunki dodatnie atomów skierowane s¡ na poruszaj¡c¡ si¦
cz¡stk¦, która ju» zd¡»yªa wyprzedzi¢ te atomy. Symetria wzdªu» toru cz¡stki zostaje wi¦c zaburzona.

gdzie m0 oznacza mas¦ spoczynkow¡ cz¡stki.

θ

A B C D

E

Rysunek 1.2. Emisja promieniowania Czeren-
kowa przez cz¡stk¦ naªadowan¡ przechodz¡c¡
po linii prostej kolejno przez punkty A, B, C
i D. Okr¦gami oznaczono zasi¦g promieniowania
elektromagnetycznego wyemitowanego z ka»dego
z tych punktów, gdy cz¡stka znajduje si¦ w punk-
cie D. Promieniowanie Czerenkowa jest emito-
wane prostopadle do stycznych do tych okr¦gów
(strzaªki rysowane przerywan¡ lini¡).

Rozwa»my cz¡stk¦ naªadowan¡ poru-
szaj¡c¡ si¦ ze staª¡ pr¦dko±ci¡ v > c/n.
Na rysunku 1.2 przedstawiono tor takiej
cz¡stki i emitowane przez o±rodek pro-
mieniowanie w ró»nych punktach toru.
Cz¡stka pokona odcinek AD w czasie ∆t.
W tym samym czasie ±wiatªo wyemito-
wane w punkcie A przeb¦dzie odcinek
AE = c/n∆t.

K¡t θ widoczny na rysunku 1.2 mo»na
wyznaczy¢ ze wzoru:

cos θ =
AE

AD
=
c/n∆t

v∆t
=

1

βn
, (1.2)

gdzie β = v/c. Zatem promieniowanie
Czerenkowa emitowane jest w sto»ku o k¡-
cie rozwarcia 2 arc cos(1/(βn)) [21].

Caªkowita energia wypromieniowana
przez elektron na drodze l wyra»a si¦ wzo-
rem [23]:

dE

dl
=

1

4πε0
e2

c2
µ

∫
βn>1

ωdω

(
1− 1

β2n2

)
, (1.3)
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gdzie ω jest cz¦stotliwo±ci¡ emitowanego promieniowania, µ � wzgl¦dn¡ przenikalno±¢
magnetyczn¡ o±rodka, a ε0 � przenikalno±¢ elektryczn¡ pró»ni. Poniewa» dla powietrza
µ = 1, 00000037, mo»na przyj¡¢, »e jest w przybli»eniu jedynk¡, i pomin¡¢ j¡ w dalszych
obliczeniach.

Warto±¢ wspóªczynnika zaªamania ±wiatªa jest zale»na od cz¦stotliwo±ci. Relacj¦ t¦
mo»na przybli»y¢ wzorami [23]:

n2(ω) = 1 +

(
A

ω2
0 − ω2

)
(1.4)

n2(0) = ε = 1 +

(
A

ω2
0

)
, (1.5)

gdzie ε oznacza wzgl¦dn¡ przenikalno±¢ elektryczn¡ o±rodka, a ω0 � ±redni¡ cz¦stotliwo±¢
drga« cz¡steczek o±rodka, natomiast A jest staª¡ zwi¡zan¡ z przenikalno±ci¡ elektryczn¡
o±rodka. Podstawiaj¡c (1.4) i (1.5) do wzoru (1.3) otrzymujemy dla β ≈ 1:

dE

dl
=

1

4πε0
e2ω2

0

2c2
(ε− 1) ln

(
ε

ε− 1

)
(1.6)

Wzór ten mo»na wykorzysta¢ do obliczenia rz¦du wielko±ci energii traconej na emisj¦
promieniowania Czerenkowa przez elektron na drodze l. Na przykªad dla wody wynosi
ona kilka keV/cm, natomiast dla powietrza kilka eV/cm. Straty te s¡ zatem znikome
w porównaniu ze strat¡ energii na jonizacj¦.

Z równania 1.3 wynika, »e liczba fotonów czerenkowskich o dªugo±ci fali w przedziale
(λ1, λ2) emitowanych przez elektron na drodze l wynosi [23]:

Nph = 2πα
(
l

λ1
− l

λ2

)(
1− 1

β2n2

)
, (1.7)

gdzie α oznacza staª¡ struktury subtelnej i wyra»a si¦ wzorem α = e2/(2hcε0). Uwzgl¦d-
niaj¡c (1.2) otrzymujemy:

Nph = 2πα
(
l

λ1
− l

λ2

)
sin2θ (1.8)

Na przykªad w powietrzu na poziomie morza n = 1, 00029 [24], energia progowa elek-
tronu konieczna do emisji promieniowania Czerenkowa wynosi Epr = 21 MeV, a maksy-
malny k¡t emisji θmax = arc cos(1/n) = 1, 38◦. Zatem elektron poruszaj¡cy si¦ z pr¦d-
ko±ci¡ relatywistyczn¡ produkuje w tym o±rodku w zakresie ±wiatªa widzialnego (200-
700 nm) blisko 100 ph/m.

Podsumowuj¡c opisane wy»ej równania otrzymujemy nast¦puj¡ce zale»no±ci:

d2E

dldω
∝ ω

d2E

dldλ
∝ λ−3 (1.9)
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d2Nph

dldω
= const.

d2Nph

dldλ
∝ λ−2 (1.10)

1.2 Promieniowanie Czerenkowa w wielkich p¦kach at-
mosferycznych

Gdy wysokoenergetyczna cz¡stka przechodzi przez atmosfer¦, produkowane s¡ liczne
cz¡stki naªadowane, gªównie elektrony i pozytony, o energiach dostatecznie du»ych, by
emisja promieniowania Czerenkowa byªa mo»liwa. Dlatego promieniowanie to jest od lat
wykorzystywane w badaniach wielkich p¦ków atmosferycznych.

1.2.1 Wielkie p¦ki atmosferyczne

Wielkie p¦ki atmosferyczne s¡ to kaskady cz¡stek powstaj¡cych na skutek wej±cia
cz¡stki promieniowania kosmicznego w atmosfer¦. Rodzaj oddziaªywa« i powstaj¡cych
w kaskadzie cz¡stek zale»y od cz¡stki inicjuj¡cej p¦k.

Rysunek 1.3. Schematy p¦ków atmosferycznych: po lewej zapocz¡tkowanego przez foton, po prawej
zapocz¡tkowanego przez hadron. Rysunek wedªug [25].

Je»eli jest to foton, którego energia przekracza minimaln¡ wymagan¡ do kreacji par
(1,022 MeV), w polu j¡der powietrza tworzy on par¦ elektron-pozyton. Ka»da z powsta-
ªych cz¡stek mo»e emitowa¢ promieniowanie hamowania, na skutek którego powstaj¡
kolejne fotony. Je±li energia cz¡stki przekracza energi¦ krytyczn¡ (86 MeV), straty ener-
gii na promieniowanie hamowania s¡ wi¦ksze ni» straty na jonizacj¦. Powstaj¡ce fotony
mog¡ wytwarza¢ pary elektron-pozyton, które emituj¡ fotony itd. W ten sposób tworzy
si¦ kaskada elektromagnetyczna. Strata energii elektronu na promieniowanie hamowania
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na drodze dx wynosi:
dE

dx
= − E

X0

, (1.11)

gdzie X0 oznacza dªugo±¢ radiacyjn¡ dla elektronu. Natomiast ±rednia droga, któr¡ prze-
bywa foton zanim wytworzy par¦ elektron-pozyton, wynosi 9/7X0. Kaskada rozwija si¦
dopóki energia powstaj¡cych fotonów, elektronów i pozytonów jest dostatecznie du»a.
Gdy energia powstaj¡cych par e± jest równa energii krytycznej, ilo±¢ cz¡stek w p¦ku
osi¡ga maksimum. Wysoko±¢ n.p.m., na której to nast¦puje, nazywana jest wysoko±ci¡
maksimum p¦ku i jest zale»na od energii pierwotnego fotonu.

Je»eli p¦k zostaje zainicjowany przez hadron, wówczas w wyniku oddziaªywa« z j¡-
drami powietrza powstaj¡ nowe cz¡stki. S¡ to gªównie piony (ok. 90%), ale mog¡ po-
wstawa¢ równie» kaony (ok. 10%) i lekkie bariony (p, p̄, n, n̄)[25]. Piony i kaony s¡
nietrwaªe. Z rozpadu pionów powstaj¡ elektrony i pozytony, generuj¡ce kaskady elektro-
magnetyczne, oraz miony. Natomiast kaony tworz¡ na skutek rozpadu piony oraz miony.
Mo»liwe s¡ nast¦puj¡ce rozpady[26]:

π0 → γ + γ µ− → e− + ν̄e + νµ K± → µ+/− + νµ K0
S → π+ + π−

π0 → e++e−+γ µ+ → e+ + νe + ν̄µ K± → π+/− + π0 K0
S → 2π0

π− → µ− + ν̄µ K± → π± + π± + π∓ K0
L → π± + e∓ + νe

π+ → µ+ + νµ K± → π0 + e± + νe K0
L → π± + µ∓ + νµ

K± → π0 + µ± + νµ K0
L → 3π0

K± → π0 + π0 + π± K0
L → π+ + π− + π0

Powstaj¡ce cz¡stki maj¡ wi¦kszy p¦d poprzeczny ni» cz¡stki w kaskadzie elektro-
magnetycznej. Ponadto w jednym p¦ku hadronowym powstaje wiele podkaskad elek-
tromagnetycznych. Dlatego taki p¦k jest szerszy ni» p¦k zainicjowany przez foton. P¦ki
fotonowe i hadronowe ró»ni¡ si¦ tak»e czasem trwania. P¦k zapocz¡tkowany przez foton
rozwija si¦ kilka razy szybciej ni» p¦k zainicjowany przez hadron.

Powstaj¡ce w wielkich p¦kach atmosferycznych cz¡stki maj¡ wystarczaj¡co wysokie
energie, aby emitowa¢ promieniowanie Czerenekowa. Fotony czerenkowskie produkowane
s¡ na ka»dej wysoko±ci p¦ku, je±li tylko cz¡stki naªadowane maj¡ odpowiednio wysokie
energie. W zwi¡zku z tym nios¡ informacje o rozwoju p¦ku zarówno przestrzennym
jak i czasowym, a dzi¦ki temu tak»e o rodzaju i energii cz¡stki, która przechodz¡c
przez atmosfer¦ zainicjowaªa kaskad¦ cz¡stek wtórnych.

1.2.2 Emisja promieniowania Czerenkowa w atmosferze

Zgodnie z informacjami z poprzedniego podrozdziaªu, zarówno k¡t emisji promie-
niowania Czerenkowa, jak i energia progowa zale»¡ od wspóªczynnika zaªamania ±wia-
tªa. W atmosferze ziemskiej warto±¢ tego wspóªczynnika zmienia si¦ wraz z wysoko±ci¡
n.p.m., zatem tak»e energia progowa i k¡t emisji ±wiatªa czerenkowskiego b¦dzie zale»ny
od wysoko±ci.
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Wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa w atmosferze na poziomie morza mo»na przedstawi¢
w postaci [24]:

n = 1 + η0, (1.12)

gdzie η0 = 2, 9 · 10−4. Natomiast zmian¦ wspóªczynnika zaªamania mo»na przedstawi¢
przez [24]:

ηh = η0e
−h/hs , (1.13)

gdzie hs oznacza wysoko±¢ w atmosferze, na której ci±nienie spada e-krotnie.
Korzystaj¡c ze wzoru 1.1, dla ηh � 1 otrzymujemy przybli»on¡ warto±¢ progowej

energii kinetycznej na wysoko±ci h: [24]

Epr = m0c
2

(
1√
2ηh
− 1

)
(1.14)

Natomiast k¡t emisji mo»na przybli»y¢ przez:

1− θ2

2
≈ cos θ =

1

βn
=

1

β(1 + ηh)
≈ 1

β
(1− ηh) (1.15)

Rysunek 1.4 przedstawia zale»no±¢ energii progowej elektronu w atmosferze od wy-
soko±ci n.p.m. obliczon¡ wedªug wzorów 1.13 i 1.14 oraz obliczon¡ wedªug danych z pro-
gramu CORSIKA dla atmosfery w Armazones. Natomiast rysunek 1.5 przedstawia
zale»no±¢ k¡ta emisji promieniowania Czerenkowa od energii elektronu przelatuj¡cego
przez atmosfer¦ obliczone wedªug wzoru 1.15. Na tym wykresie mo»na odczyta¢ mak-
symalny k¡t emisji promieniowania Czerenkowa oraz energi¦ progow¡ na pi¦ciu ró»nych
wysoko±ciach w atmosferze.

Rysunek 1.4. Zale»no±¢ energii progowej promie-
niowania Czerenkowa dla elektronu w atmosferze
od wysoko±ci n.p.m. obliczona wedªug wzorów 1.13
i 1.14, oraz wedªug danych o wspóªczynniku za-
ªamania ±wiatªa w atmosferze w programie COR-
SIKA.

Rysunek 1.5. Zale»no±¢ k¡ta czerenkowskiego
od energii kinetycznej cz¡stki przechodz¡cej
przez atmosfer¦ na ró»nych wysoko±ciach n.p.m.
wyznaczona ze wzoru 1.15.
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1.2.3 Rozkªad poprzeczny g¦sto±ci fotonów

Poprzeczny rozkªad nat¦»enia ±wiatªa Czerenkowa p¦ku atmosferycznego silnie zale»y
od: typu i energii cz¡stki promieniowania kosmicznego, k¡ta, pod którym pada, oraz
wysoko±ci, na której znajduje si¦ obserwator. Dlatego mo»e posªu»y¢ do wyznaczania
wysoko±ci maksimum p¦ku oraz do badania jego rozwoju podªu»nego.

Rysynek 1.6 przedstawia rozkªady poprzeczne g¦sto±ci fotonów z pionowych p¦ków
gammowych dla trzech ró»nych energii pierwotnego fotonu oraz dla ró»nych wysoko±ci
obserwatorium. Dla ró»nych energii otrzymujemy wyra¹nie odmienny ksztaªt krzywej
w maªych odlegªo±ciach od osi p¦ku (poni»ej 120-130 m). Natomiast w wi¦kszych od-
legªo±ciach od osi ró»nice g¦sto±ci fotonów dla ró»nych wysoko±ci obserwacji s¡ tym
wi¦ksze im wy»sza energia pierwotnej cz¡stki.

Rysunek 1.6. Rozkªady poprzeczne g¦sto±ci fotonów dla pionowych p¦ków fotonowych o ró»nych
energiach dla trzech wysoko±ci obserwatorium. Wykresy pochodz¡ z pracy [27].

Dla p¦ków zainicjowanych przez cz¡stk¦ o energii 100 GeV-10 TeV rozkªad po-
przeczny g¦sto±ci fotonów (Q(r)) mo»na opisa¢ przez funkcj¦ [28]:

Q(r) = C · e−b·r [ph/m2] (1.16)

Parametr b zale»y od rozwoju p¦ku, natomiast C jest miar¡ strumienia fotonów cze-
renkowskich i zale»y od wielko±ci p¦ku tzn. liczby elektronów i pozytonów na danym
poziomie obserwacji.

Dla tych energii g¦sto±¢ fotonów w pobli»u osi p¦ku jest znacznie mniejsza ni»
dla wy»szych energii. Krzywa Q(r) musi wi¦c mie¢ inne nachylenie w maªych odlegªo-
±ciach od osi ni» w wi¦kszych (rys.1.7). Dlatego parametry wzoru 1.16 s¡ wyznaczane
osobno dla maªych, osobno dla du»ych odlegªo±ci od osi p¦ku. Ró»nica w nachyleniu
krzywej zale»y od energii p¦ku, k¡ta zenitalnego oraz wysoko±ci n.p.m. Dla p¦ków o k¡-
cie zenitalnym bliskim 0◦ rejestrowanych na du»ej wysoko±ci n.p.m. ró»nica ta jest zni-
koma [28].

Natomiast dla wy»szych energii poprzeczny rozkªad g¦sto±ci fotonów w p¦kach mo»na
stosunkowo dobrze opisa¢ przy u»yciu funkcji wykªadniczej. Dla ±wiatªa widzialnego
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Rysunek 1.7. Rozkªady poprzeczne g¦sto±ci fotonów (z zakresu 200-650 nm) dla p¦ków zainicjowa-
nych przez cz¡stki o energiach poni»ej 10 TeV. Na górze porównanie rozkªadów dla ró»nych warto±ci
k¡ta zenitalnego przy staªej energii i wysoko±ci. Na ±rodku porównanie g¦sto±ci fotonów dla ró»nych
wysoko±ci n.p.m. przy staªej energii i zerowym k¡cie zenitalnym. Na dole rozkªady g¦sto±ci dla ró»-
nych energii inicjuj¡cej cz¡stki przy staªym k¡cie zenitalnym i wysoko±ci n.p.m. Linie ci¡gªe pokazuj¡
wyniki dopasowania krzywej ze wzoru 1.16. Wykresy zaczerpni¦te z pracy [28].

produkowanego w wysokoenergetycznych p¦kach speªniona jest zale»no±¢:

Q(r) = C · r−γ [ph/m2] (1.17)

Wzór ten jest speªniony w odlegªo±ci 100 m< r < 500 m. C i γ s¡ ró»ne dla ró»nych
cz¡stek inicjuj¡cych p¦k i dla ró»nych energii inicjuj¡cej cz¡stki i dla ró»nych gª¦boko±ci
w atmosferze. Zale»¡ ponadto od k¡ta zenitalnego p¦ku θ.[29]

Dla p¦ku zainicjowanego przez naªadowane pierwotne cz¡stki promieniowania ko-
smicznego o energii 1015-1018 eV mo»na znale¹¢ lepsze dopasowanie warto±ci g¦sto±ci
±wiatªa Czerenkowa do symulacji, u»ywaj¡c funkcji [30]:

Q(r) = A(r + r0)
−η, (1.18)
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r0 jest staªe i wynosi 50 m. Zale»no±¢ ta mo»e by¢ u»yta dla 100 m ≤ r ≤ 350 m.
Parametry A i η zale»¡ od typu i energii cz¡stki pierwotnej oraz k¡ta θ [30].

Mierzona g¦sto±¢ fotonów zale»y jednak nie tylko od parametrów p¦ku, lecz tak»e
od tego jak ±wiatªo jest pochªaniane w atmosferze, czyli od wªa±ciwo±ci atmosfery, takich
jak temperatura, wilgotno±¢, skªad, zachmurzenie. Zatem wynik pomiarów ±wiatªa Cze-
renkowa z p¦ków atmosferycznych jest zale»ny od miejsca i czasu, w których prowadzimy
obserwacje (klimat i pora roku). Skal¦ ró»nic pokazuje rys. 1.8, przedstawiaj¡cy wyniki
symulacji dla ró»nych modeli atmosfery [31]. Nale»y zwróci¢ uwag¦, »e dla klimatu tro-
pikalnego ró»nica pory roku przestaje mie¢ znaczenie ze wzgl¦du na maª¡ zmienno±¢
parametrów atmosfery [32]. Pokazuje to rys. 1.9. Wpªyw zachmurzenia na g¦sto±¢ foto-
nów zostanie omówiony w dalszej cz¦±ci pracy.

Rysunek 1.8. Rozkªady poprzeczne g¦sto±ci foto-
nów czerenkowskich (w zakresie 300-600 nm) dla p¦-
ków zainicjowanych przez cz¡stk¦ γ o energii 1011 eV.
dla ró»nych modeli atmosfery. P¦ki byªy symulowane
w programie CORSIKA 5.71 (2000 p¦ków na ka»dy
model atmosfery), wysoko±¢ obserwacji � 2200 m
n.p.m. Wykres wedªug pracy [31].

Rysunek 1.9. Zmiana temperatury wraz
z wysoko±ci¡ dla ró»nych atmosfer. Na gó-
rze porównanie ró»nych modeli atmosfery wy-
konanych w programie MODTRAN, na dole
porównanie pro�li atmosfery stworzonych
na podstawie pomiarów radiosondy w oko-
licach Windhuk w Namibii latem i zim¡
do tropikalnego modelu atmosfery. Wykres we-
dªug [32].

1.2.4 Rozkªady czasowe

Czas propagacji fotonu, który zostaª wyemitowany z pionowego p¦ku w okolicach
jego osi na wysoko±ci h i dotarª do ziemi w odlegªo±ci r od osi p¦ku, mo»na wyrazi¢
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wzorem [29]:

t(h, r) =

√
h2 + r2

c

{
1 +

hs
h

(n0 − 1)(1− e−h/hs)
}
, (1.19)

gdzie hs to staªa okre±laj¡ca wysoko±¢ n.p.m., dla której ci±nienie jest e-krotnie mniej-
sze ni» na poziomie morza, n0 � wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa na poziomie morza.
Równanie uwzgl¦dnia zmienno±¢ wspóªczynnika zaªamania ±wiatªa.

Rysunek 1.10. �redni czas opó¹nienia fotonów czerenkowskich w zale»no±ci od odlegªo±ci od osi
p¦ku dla p¦ków zainicjowanych przez cz¡stki o energii poni»ej 10 TeV. Na górze porównanie czasu
opó¹nienia fotonów dla ró»nych warto±ci k¡ta zenitalnego przy staªej energii i wysoko±ci. Na ±rodku
porównanie czasu opó¹nienia fotonów dla ró»nych wysoko±ci n.p.m. przy staªej energii i zerowym
k¡cie zenitalnym. Na dole czas opó¹nienia fotonów dla ró»nych energii inicjuj¡cej cz¡stki przy staªym
k¡cie zenitalnym i wysoko±ci n.p.m. Linie ci¡gªe pokazuj¡ wyniki dopasowania krzywej ze wzoru 1.20.
Wykresy wg pracy [28].

Czas przybycia fotonów czerenkowskich bez uwzgl¦dniania wysoko±ci, z której po-
chodz¡, mo»na wyrazi¢ nast¦puj¡cym wzorem [28]:

t(r) = l0e
n/rp , (1.20)
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gdzie l0, n i p s¡ parametrami odmiennymi dla ró»nych cz¡stek inicjuj¡cych, ró»nych
energii p¦ku itp. Rysunek 1.10 przedstawia przewidywane rozkªady czasowe dla ró»nych
p¦ków. Wykresy prezentuj¡ czas opó¹nienia fotonów czerenkowskich (wzgl¦dem pierw-
szego fotonu z p¦ku docieraj¡cego do poziomu obserwacji) dla ró»nych energii cz¡stki
inicjuj¡cej p¦k, ró»nych k¡tów zenitalnych oraz ró»nych wysoko±ci n.p.m. Punkty to
wyniki symulacji Monte Carlo ±rednich czasów opó¹nienia ±wiatªa, a linie pokazuj¡ wy-
niki dopasowania przy pomocy wzoru 1.20. Jak wida¢, funkcja o podanym wy»ej wzorze
dobrze pasuje do wyników symulacji.

1.2.5 Rozkªad dªugo±ci fal ±wiatªa czerenkowskiego w p¦kach

�wiatªo Czerenkowa w wielkich p¦kach atmosferycznych jest emitowane w zakresie
widzialnym i bliskiego ultra�oletu (250 ≤ λ ≤ 700 nm). Wedªug równania 1.10 liczba
emitowanych fotonów jest odwrotnie proporcjonalna do kwadratu dªugo±ci fali. Za-
tem najwi¦cej fotonów b¦dzie produkowanych w zakresie ultra�oletu. Rozkªad dªugo±ci

Rysunek 1.11. Widmo fotonów czerenkowskich dla p¦-
ków zainicjowanych przez cz¡stki γ o ró»nej energii.
Linia ci¡gªa oznacza fotony wyemitowane na wysoko-
±ci 10 km, natomiast linia przerywana fotony zareje-
strowane na wysoko±ci 2200 m n.p.m. Wykres pochodzi
z [25].

fali obserwowanego ±wiatªa nieco si¦
jednak ró»ni [25]. Ró»nice te s¡ spo-
wodowane przez:

� rozpraszanie Rayleighta na cz¡-
steczkach o wielko±ci porówny-
walnej z dªugo±ci¡ fali

� rozpraszanie Miego na aerozo-
lach, chmurach i pyªach

� absorpcji promieniowania ultra-
�oletowego przez ozon

� absorpcji promieniowania pod-
czerwonego przez H2O i CO2.

Na rysunku 1.11 wida¢ porówna-
nie widma ±wiatªa Czerenkowa wy-
produkowanego na wysoko±ci 10 km
do ±wiatªa, które zostaªo zarejestrowane na wysoko±ci 2200 m n.p.m. (przy uwzgl¦dnie-
niu wymienionych wy»ej efektów). Pojawia si¦ maksimum w okolicach 330 nm niezale»-
nie od energii cz¡stki inicjuj¡cej p¦k. Dla fotonów wyprodukowanych na innej wysoko±ci
maksimum emisji promieniowania czerenkowa przesuwa si¦. Jest wi¦c zale»ne od wyso-
ko±ci maksimum p¦ku.
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1.3 Zastosowanie promieniowania Czerenkowa w ob-
serwacjach wielkich p¦ków atmosferycznych

1.3.1 Estymacja energii

Istnieje korelacja mi¦dzy rozkªadem poprzecznym g¦sto±ci fotonów czerenkowskich
a rozkªadem poprzecznym g¦sto±ci cz¡stek w p¦ku. Ponadto g¦sto±¢ fotonów w odlegªo±ci

Rysunek 1.12. Zale»no±¢ g¦sto±ci foto-
nów czerenkowskich (w zakresie 300-550 nm,
na wysoko±ci 1705 m n.p.m.) od energii cz¡stki
inicjuj¡cej p¦k dla ró»nych cz¡stek pierwot-
nych w odlegªo±ci 125 m od osi p¦ku. Wykres
pochodzi z [25].

200 m od osi w p¦ku zainicjowanym przez wy-
sokoenergetyczny foton γ daje si¦ sparametry-
zowa¢ liniow¡ funkcj¡ jego energii [33]. W in-
nych odlegªo±ciach od osi zale»no±¢ ta nie-
znacznie odbiega od liniowej, ale mo»na j¡ ªa-
two wykorzysta¢ do wyznaczania energii pier-
wotnych. Tak np. dla Q(400) i Q(175) wy-
nosi [33]:

E0 = (1, 29± 0, 37)1018

(
Q(400)

107

)1,03

[eV] (1.21)

E0 = 400 ·Q(175)0,95 [TeV] (1.22)

G¦sto±¢ fotonów nadaje si¦ wi¦c do estymacji
energii pierwotnego kwantu gamma.

W przypadku p¦ków hadronowych o ener-
giach poni»ej 1015 eV energia cz¡stki pierwot-
nej nie zale»y liniowo od g¦sto±ci fotonów cze-
renkowskich [25]. W kaskadzie zapocz¡tkowa-
nej przez hadron produkowane jest mniej ±wia-

tªa Czerenkowa ni» w kaskadzie elektromagnetycznej zapocz¡tkowanej przez foton o tej
samej energii. Wynika to z faktu, »e próg energetyczny promieniowania czerenkowskiego
jest wy»szy dla nukleonów ni» dla elektronu, a ponadto kaskada elektromagnetyczna
rozwija si¦ szybciej ni» p¦k hadronowy o tej samej energii, zatem w p¦kach fotonowych
produkowanych jest wi¦cej cz¡stek. Ró»nica w ilo±ci produkowanego ±wiatªa jest tym
wi¦ksza im mniejsza jest energia pierwotnej cz¡stki [34]. Przedstawia to rysunek 1.12.

1.3.2 Technika obrazów

Poniewa» p¦ki zainicjowane przez hadron rozwijaj¡ si¦ inaczej ni» p¦ki zapocz¡t-
kowane przez wysokoenergetyczny kwant γ, rozkªad k¡towy ±wiatªa Czerenkowa rów-
nie» b¦dzie odmienny dla ró»nych rodzajów p¦ków. Rysunek 1.13 przedstawia tory cz¡-
stek w p¦ku protonowym oraz w p¦ku gammowym w pªaszczy¹nie prostopadªej do kie-
runku p¦ku. Jak wida¢, p¦k zainicjowany przez foton jest bardziej regularny (�okr¡gªy�)
od p¦ku protonowego. Cz¡stki w p¦kach hadronowych mog¡ porusza¢ si¦ pod wi¦kszymi
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k¡tami od osi p¦ku ni» w przypadkach zapocz¡tkowanych przez pierwotne gammy i dla-
tego rozkªady k¡towe ±wiatªa czerenkowskiego w pierwszym przypadku s¡ szersze. Ró»-
nice te s¡ wykorzystywane w tak zwanej technice obrazów, która polega na pomiarze
rozkªadu k¡towego ±wiatªa Czerenkowa przy pomocy teleskopów czerenkowskich (Ima-
ging Air Cherenkov Telescope � IACT). Urz¡dzenia te skªadaj¡ si¦ ze zwierciadªa (b¡d¹
zwierciadeª) oraz umieszczonej w pªaszczy¹nie ogniskowej teleskopu kamery (matryca
fotopowielaczy rejestruj¡ca odbite od re�ektora fotony czerenkowskie). Przy pomocy
IACT mierzymy dwuwymiarowy rozkªad k¡towy ±wiatªa czerenkowskiego, które pada
na ograniczon¡ powierzchni¦ teleskopu. Takie rozkªady nazywamy obrazami p¦ku, a ich
parametry zale»¡ od typu i energii cz¡stki pierwotnej oraz odlegªo±ci teleskopu od osi
p¦ku. Obrazy p¦ków zainicjowanych przez fotony gamma maj¡ zwykle ksztaªt eliptyczny
� tylko w przypadku, kiedy o± p¦ku uderza w teleskop oczekujemy obrazu o ksztaªcie
koªa.

Rysunek 1.13. Tory cz¡stek w p¦kach atmosferycznych o energiach 100 GeV widoczne w pªaszczy¹-
nie prostopadªej do osi p¦ku. Z lewej p¦k zainicjowany przez cz¡stk¦ γ, z prawej p¦k zainicjowany
przez proton. Rysunek wzi¦ty z [25].

1.3.3 Parametry obrazów

Zarejestrowane obrazy p¦ków opisuje si¦ przy pomocy odpowiednich parametrów
(tzw. parametrów Hillasa), które wylicza si¦ na podstawie sygnaªu z pikseli, które prze-
trwaªy tzw. czyszczenie. Poza ±wiatªem generowanym przej±ciem p¦ku w atmosferze
na teleskop padaj¡ równie» fotony tªa nocnego nieba i one generuj¡ sygnaª we wszystkich
pikselach. Czyszczenie polega na eliminacji do dalszej analizy tych pikseli, na których
sygnaª jest zbyt maªy i z du»ym prawdopodobie«stwem generowany przez tªo nocnego
nieba lub szumy elektroniki.

Parametry Hillasa dla przykªadowego obrazu zostaªy przedstawione na rysunku 1.14.
Porównanie ich warto±ci daje mo»liwo±¢ wskazania p¦ków, które z du»ym prawdopodo-
bie«stwem s¡ zainicjowane przez cz¡stk¦ gamma. Parametrami u»ywanymi do opisu
obrazu p¦ku s¡:
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Rysunek 1.14. Podstawowe parametry obrazu p¦ku
na teleskopie czerenkowskim. Parametry width i length
opisuj¡ ksztaªt obrazu p¦ku, natomiast parametry α,
miss i azwidth jego orientacj¦ i poªo»enie na kamerze.
Rysunek pochodzi z [35].

±rodek ci¦»ko±ci obrazu � oznaczo-
ny na rysunku liter¡ C � jest
wyznaczany na podstawie wiel-
ko±ci sygnaªu z pikseli, które
przetrwaªy czyszczenie.

lenght jest to poªowa dªugo±¢ osi
wielkiej elipsy, któr¡ obliczamy
jako odchylenie standardowe
rozkªadu sygnaªów rzutowanych
na t¦ o±.

width jest to poªowa dªugo±¢ osi
maªej elipsy, któr¡ obliczamy
jako odchylenie standardowe
rozkªadu sygnaªów rzutowanych
na t¦ o±.

miss stanowi odlegªo±¢ mi¦dzy pro-
st¡, na której le»y o± wielka

elipsy, a kierunkiem obserwacji (w przypadku obserwacji typu ON to ±rodek ka-
mery � punkt M na rysunku); jest miar¡ kierunku przychodzenia p¦ku.

distance to odlegªo±¢ mi¦dzy ±rodkiem ci¦»ko±ci obrazu (C) a kierunkiem obserwacji
(w przypadku obserwacji typu ON to ±rodek kamery � punkt M na rysunku);
reprezentuje odlegªo±¢ osi p¦ku od teleskopu.

alpha jest k¡tem mi¦dzy lini¡, na której le»y o± wielka elipsy, a lini¡ ª¡cz¡c¡ punkty C
i M.

azwidth � azymutalna szeroko±¢ obrazu � to szeroko±¢ mierzona wzdªu» linii prostopa-
dªej do linii ª¡cz¡cej ±rodek pola widzenia (M) ze ±rodkiem ci¦»ko±ci obrazu (C).

ΦΦΦ stanowi k¡t pomi¦dzy lini¡, na której le»y o± wielka elipsy, a osi¡ X kamery.

size (nie oznaczony na rysunku) jest to suma sygnaªów z pikseli, które pozostaªy po czysz-
czeniu; nazywa si¦ j¡ czasem wielko±ci¡ obrazu.

Otrzymane parametry wykorzystuje si¦ do rekonstrukcji p¦ku � jego energii, wysoko-
±ci maksimum rozwoju oraz kierunku z jakiego przybyªa cz¡stka. Wyznaczenia kierunku
oraz odlegªo±ci p¦ku od teleskopu na podstawie danych z jednego teleskopu daje maªo
dokªadne wyniki, zatem tak»e rekonstrukcja wysoko±ci maksimum p¦ku oraz jego ener-
gii b¦dzie niezbyt dokªadna w takim przypadku. U»ywaj¡c danych z co najmniej dwóch
teleskopów mo»na zdecydowanie dokªadniej wyznaczy¢ kierunek p¦ku i jego odlegªo±¢
od teleskopów (rysunek 1.15 pokazuje metod¦ wyznaczania tych parametrów). Dlatego
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te» w badaniach promieniowania gamm bierze si¦ pod uwag¦ jedynie te zdarzenia, które
zostaªy zarejestrowane przez przynajmniej dwa teleskopy � w takim przypadku równie»
energia i poªo»enie maksimum p¦ku s¡ lepiej zrekonstruowane.

Rysunek 1.15. Metoda wyznaczania miejsca, w którym o± p¦ku uderza w ziemi¦ (a) oraz kierunku,
z którego nadlatuje p¦k (b). W pierwszym przypadku poszukuje si¦ punktu przeci¦cia osi wielkich
obrazów p¦ków z uwzgl¦dnieniem poªo»enia teleskopów. W drugim przypadku szuka si¦ przeci¦cia osi
wielkich naªo»onych obrazów p¦ków w pªaszczy¹nie kamery (metoda punktu przeci¦cia). Dokªadniejsza
metoda wyznaczania kierunku, wykorzystuj¡ca parametr disp zostanie opisana w dalszej cz¦±ci pracy.
Oba rysunki wedªug [25].

1.3.4 Separacja gamm i hadronów

Parametry Hillasa mog¡ posªu»y¢ do rozró»niania p¦ków zainicjowanych przez fo-
tonny od tych zainicjowanych przez hadrony. Poniewa» rozkªady k¡towe cz¡stek naªado-
wanych z takich p¦ków s¡ ró»ne, zatem rozkªady parametrów width i length dla p¦ków
gammowych i hadronowych równie» b¦d¡ odmienne.

Zgodnie z informacjami z podrozdziaªu 1.2, p¦ki hadronowe zawieraj¡ wiele podka-
skad elektromagnetycznych, a ponadto jeszcze wiele innych cz¡stek, które nie wyst¦puj¡
w p¦kach fotonowych. Dlatego takie p¦ki s¡ szersze od p¦ków zainicjowanych przez cz¡s-
tki gamma, a ksztaªt ich obrazów jest bardziej nieregularny. Mo»na si¦ spodziewa¢, »e
rozkªad parametru width b¦dzie miaª maksimum przy wy»szych warto±ciach dla p¦ków
hadronowych ni» dla gammowych. Ponadto rozkªady width i length b¦d¡ dla p¦ków
zainicjowanych przez hadron szersze od tych rozkªadów dla p¦ków fotonowych.

Rysunek 1.16 przedstawia znormalizowane rozkªady tych parametrów dla p¦ków za-
inicjowanych przez cz¡stk¦ gamma i przez proton. Jak wida¢ dla p¦ków zainicjowanych
przez hadron rozkªady s¡ szersze. Ponadto rozkªad parametru length ma inny ksztaªt
dla p¦ków gammowych.
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Rysunek 1.16. Rozkªady parametrów width (po lewej) i length (po prawej) dla p¦ków zainicjowanych
przez fotony o energii z przedziaªu od 300 GeV do 150 TeV i dla p¦ków zainicjowanych przez protony
o energii z przedziaªu od 800 GeV do 450 TeV.

Rysunek 1.17. Rozkªady wysoko±ci maksimum
dla p¦ków zainicjowanych przez fotony o energii z
przedziaªu od 300 GeV do 150 TeV i dla p¦ków za-
inicjowanych przez protony o energii z przedziaªu
od 800 GeV do 450 TeV.

Inn¡ wielko±ci¡, która mo»e posªu»y¢
do odró»nienia p¦ków gammowych od ha-
dronowego tªa jest wysoko±¢ maksimum
p¦ku. Okre±la si¦ j¡ przy u»yciu wyzna-
czonego poªo»enia osi p¦ku oraz k¡ta, pod
którym mierzony jest ±rodek ci¦»ko±ci ob-
razu (C) na ka»dym z teleskopów[25].
Kierunek przychodzenia p¦ków hadrono-
wych, które s¡ ponadto bardziej z�uktu-
owane, jest mniej precyzyjnie okre±lony
ni» tych zapocz¡tkowanych przez wysoko-
energetyczne fotony. Zatem rozkªady wy-
soko±ci maksimum dla p¦ków zainicjowa-
nych przez hadron b¦d¡ szersze ni» dla p¦-
ków zapocz¡tkowanych przez foton.

Rysunek 1.17 pokazuje uzyskane z moich symulacji znormalizowane rozkªady wy-
soko±ci maksimum dla p¦ków zainicjowanych przez fotony o energii mi¦dzy 300 GeV
a 150 TeV i przez protony o energii mi¦dzy 800 GeV a 450 TeV. Wida¢, »e rozkªad
wysoko±ci maksimum p¦ków protonowych jest szerszy.
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Rozdziaª 2

Pochªanianie i rozpraszanie ±wiatªa

�wiatªo przechodz¡c przez atmosfer¦ ulega rozproszeniu, którego wielko±¢ i kierunek
zale»y od dªugo±ci fali oraz wielko±ci cz¡stek o±rodka, przez który przechodzi. Rozpra-
szanie na cz¡stkach maªych � mniejszych od dªugo±ci fali padaj¡cej � opisaª w latach
1871-1899 John William Strutt lord Rayleigh. W taki sposób ±wiatªo widzialne jest
rozpraszane na molekuªach atmosfery. Teori¦ rozpraszania na cz¡stkach o dowolnych
rozmiarach przedstawiª Gustav Mie w 1908 roku. Przy jej pomocy mo»na opisa¢ rozpra-
szanie ±wiatªa na zawartych w powietrzu aerozolach oraz kroplach wody, a wi¦c tak»e
chmurach.

2.1 Rozpraszanie Rayleigha

W teorii Rayleigha przyjmuje si¦, »e cz¡steczki o±rodka s¡ sferycznie symetryczne,
ich ±rednice s¡ znacznie mniejsze (co najmniej 10-20 razy) od dªugo±ci fali padaj¡cego
±wiatªa, cz¡stki nie absorbuj¡ ±wiatªa. Fala ±wietlna padaj¡c na cz¡steczki o±rodka wpra-
wia w drgania zawarte w nich elektrony, powoduj¡c powstawanie dipoli elektrycznych.
Dipole te staj¡ si¦ emiterami promieniowania.

Rozwa»my pojedynczy elektron, na który pada fala elektromagnetyczna porusza-
j¡ca si¦ wzdªu» osi X (rysunek 2.1). Pod wpªywem pola elektrycznego wi¡zki, wyno-
sz¡cego E = E0 cos(ωt), elektron drga w kierunku osi Z z cz¦stotliwo±ci¡ fali elektro-
magnetycznej. Pole fali rozproszonej w ukªadzie wspóªrz¦dnych sferycznych wyra»a si¦
wzorem:

Eϕ = E0(m
2 − 1)

πVcz
λ2r

sinϕ cos(ωt− kr), (2.1)

gdzie m oznacza wzgl¦dny wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa tzn. stosunek wspóªczynnika
zaªamania ±wiatªa dla materiaªu cz¡stki (traktowanego jako o±rodek ci¡gªy) do wspóª-
czynnika zaªamania ±wiatªa w o±rodku m = ncz/no±; Vcz oznacza obj¦to±¢ cz¡stki roz-
praszaj¡cej, r � odlegªo±¢, w której obserwujemy rozproszenie, ϕ � k¡t rozpraszania, a k
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jest wektorem falowym padaj¡cego ±wiatªa. Nat¦»enie ±wiatªa rozproszonego (I) b¦dzie
wynosiªo [36], [37]:

I = I0(m
2 − 1)2

π2 sin2 ϕV 2
cz

λ4r2
(2.2)

Powy»sze wzory s¡ prawdziwe w przypadku, gdy m2 − 1 jest bardzo maªe. W innym
przypadku rozproszenie zale»y nie tylko od wielko±ci cz¡stki rozpraszaj¡cej ale tak»e
od jej ksztaªtu. Dla cz¡stek sferycznych otrzymujemy [37]:

I = I0

(
3(m2 − 1)

m2 + 2

)2 π2 sin2 ϕV 2
cz

λ4r2
= I0

(m2 − 1)2

(m2 + 2)2
π4 sin2 ϕd6

4λ4r2
, (2.3)

gdzie I0 oznacza nat¦»enie ±wiatªa padaj¡cego, a d jest ±rednic¡ cz¡stki rozpraszaj¡cej.
Po scaªkowaniu po wszystkich kierunkach otrzymamy warto±ci caªkowitego strumie-

nia energii (Φ) ±wiatªa rozproszonego na pojedynczej cz¡stce [37]:

Φ =

∫ π

0

I0

(
3(m2 − 1)

m2 + 2

)2 π2V 2
cz

λ4
2πr2 sin2 ϕ

r2
sinϕdϕ =

24π3

λ4

(
m2 − 1

m2 + 2

)2

I0V
2
cz (2.4)

�wiatªo rozproszone napotyka nast¦pnie kolejne cz¡stki o±rodka, które równie» je
rozpraszaj¡. Strumie« ulega wi¦c osªabieniu. Je±li przez N oznaczymy liczb¦ cz¡stek

x

z

y

r
ϕ

θ

Rysunek 2.1. Zastosowany ukªad wspóªrz¦d-
nych. Niebieska falista linia oznacza kierunek pa-
dania ±wiatªa, a niebieskie pionowe strzaªki � kie-
runek drgania elektronu.

w jednostce obj¦to±ci, osªabienie strumie-
nia energii promieniowania przechodz¡-
cego przez jednostk¦ powierzchni po przej-
±ciu przez pewn¡ cienk¡ warstw¦ o grubo-
±ci dx wynosi:

dΦ = −γΦdx (2.5)

Φ(x) = Φ(0)e−γx, (2.6)

gdzie wspóªczynnik tªumienia γ mo»na
wyrazi¢ przez:

γ =
24π3NV 2

cz

λ4

(
m2 − 1

m2 + 2

)2

(2.7)

Dla ±wiatªa niespolaryzowanego roz-
kªad k¡towy nat¦»enia ±wiatªa dla rozpra-
szania Rayleigha uzyskuje si¦ rozkªadaj¡c

wi¡zk¦ na dwie skªadowe o prostopadªej polaryzacji. Rozªó»my wi¡zk¦ na skªadow¡
o polaryzacji w kierunku osi Z (I01) i skªadow¡ o polaryzacji w kierunku osi Y (I02).
Ze wzoru 2.3 otrzymujemy nat¦»enie ±wiatªa w pªaszczy¹nie XY:

I(θ) =
9π2V 2

cz

r2λ4

[
m2 − 1

m2 + 2

]2
(I01 sin2(π/2) + I02 cos2(θ)) (2.8)
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Zatem nat¦»enie ±wiatªa rozproszonego na kulistej cz¡stce o ±rednicy d w kierunku
tworz¡cym k¡t θ z kierunkiem padania ±wiatªa wynosi [37]:

I(θ) = I0
9π2V 2

cz

2r2λ4

[
m2 − 1

m2 + 2

]2
(1 + cos2(θ)) = I0

(m− 1)2

(m+ 2)2
π4d6

8λ4r2
(1 + cos2(θ)) (2.9)

Nat¦»enie ±wiatªa rozproszonego jest odwrotnie proporcjonalne do czwartej pot¦gi
dªugo±ci fali padaj¡cego ±wiatªa. Rozkªad k¡towy ±wiatªa rozproszonego jest syme-
tryczny wzgl¦dem emituj¡cej cz¡stki. Emisja w przód i w tyª jest równie prawdopo-
dobna.

2.2 Rozpraszanie Miego

Teoria Miego dotyczy rozpraszania ±wiatªa na cz¡stkach o dowolnych rozmiarach.
Stosuje si¦ j¡ do cz¡stek wi¦kszych ni» 0,2 dªugo±ci fali ±wiatªa padaj¡cego, gdy» dla mniej-
szych mo»na zastosowa¢ opisan¡ wy»ej teori¦ Rayleigha. W teorii Miego zakªada si¦,

Rysunek 2.2. Wykorzystany ukªad wspóªrz¦d-
nych. Rysunek pochodzi z [38].

»e cz¡stki s¡ kuliste i mog¡ absorbo-
wa¢ ±wiatªo. Ka»da cz¡stka traktowana
jest jak multipol wzbudzony ±wiatªem
padaj¡cym. Nale»y uwzgl¦dni¢ ró»nic¦
w fazie emitowanego promieniowania.
Rozmiar cz¡stki uwzgl¦dnia si¦ wprowa-
dzaj¡c parametr x = 2πano±/λ, gdzie a
oznacza ±rednic¦ cz¡stki, a no± � wspóª-
czynnik zaªamania ±wiatªa w o±rodku j¡
otaczaj¡cym.

Pole elektromagnetyczne wokóª cz¡stki
rozpraszaj¡cej jest sum¡ wektorow¡ pól
fali padaj¡cej i fali rozproszonej: Ezew =
Ep + Er i Hzew = Hp + Hr. Natomiast
wewn¡trz kulistej cz¡stki mamy pole fali
zaªamanej.

Poszukiwane s¡ pola harmoniczne
Ewew(r, ω) = Ewew(r)e−iωt wewn¡trz i
Ezew(r, ω) = Ezew(r)e−iωt na zewn¡trz
kulki, które speªniaj¡ równania Maxwella
z odpowiednimi warunkami brzegowymi.
Przyjmijmy, »e cz¡stka znajduje si¦ w pocz¡tku ukªadu wspóªrz¦dnych, fala padaj¡ca
ma kierunek zgodny z osi¡ Z, natomiast o± X jest zgodna z kierunkiem polaryzacji fali
padaj¡cej (rysunek 2.2). Po odpowiednich obliczeniach mo»na otrzyma¢ warto±ci nat¦-
»enia pól rozproszonych we wspóªrz¦dnych sferycznych [39]:
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Eθ(θ, ϕ, r) =
cosϕ

kr

∞∑
n=1

En
(
ianx(h(1)n )′(kr)τn(θ)− bnxh(1)n (kr)πn(θ)

)
, (2.10)

Eϕ(θ, ϕ, r) =
sinϕ

kr

∞∑
n=1

En
(
bnxh

(1)
n (kr)τn(θ)− ianx(h(1)n )′(kr)πn(θ)

)
, (2.11)

Er(θ, ϕ, r) =
cosϕ

k2r2

∞∑
n=1

Enn(n+ 1)ianxh
(1)
n (kr)πn(θ) sin θ, (2.12)

Hθ(θ, ϕ, r) =
sinϕ

kr

∞∑
n=1

En
(
ibnx(h(1)n )′(kr)τn(θ)− anxh(1)n (kr)πn(θ)

)
, (2.13)

Hϕ(θ, ϕ, r) =
cosϕ

kr

∞∑
n=1

En
(
ibnx(h(1)n )′(kr)πn(θ)− anxh(1)n (kr)τn(θ)

)
, (2.14)

Hr(θ, ϕ, r) =
k

ωµ

sinϕ

k2r2

∞∑
n=1

Enn(n+ 1)bnxh
(1)
n (kr)πn(θ) sin θ, (2.15)

gdzie spóªczynniki an i bn s¡ wyra»one wzrorami [40]:

an =
µm2jn(mx)[xjn(x)]′ − µ1jn(x)[mxjn(mx)]′

µm2h
(1)
n (mx)[xjn(x)]′ − µ1h

(1)
n (x)[mxjn(mx)]′

(2.16)

bn =
µ1m

2jn(mx)[xjn(x)]′ − µjn(x)[mxjn(mx)]′

µ1m2h
(1)
n (mx)[xjn(x)]′ − µh(1)n (x)[mxjn(mx)]′

, (2.17)

w których jn oznacza sferyczne funkcje Bessela pierwszego rodzaju, a h(1)n � sferyczne
funkcje Hankela (rysunek 2.3), µ1 i µ oznaczaj¡ przenikalno±¢ magnetyczn¡ pró»ni i
przenikalno±¢ magnetyczn¡ o±rodka, a m � wzgl¦dny wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa
równy stosunkowi wspóªczynnika zaªamania ±wiatªa wewn¡trz kulki do tego» wspóª-
czynnika na zewn¡trz kulki, k oznacza liczb¦ falow¡ fali ±wietlnej padaj¡cej w o±rodku
otaczaj¡cym kulk¦, a znak ' oznacza ró»niczkowanie funkcji po jej zmiennej.
Natomiast En wynosi:

En = inE0
2n+ 1

n(n+ 1)
, (2.18)

gdzie E0 oznacza amplitud¦ fali padaj¡cej.
Funkcje πn i τn de�niowane s¡ przez wielomiany Legendre'a w nast¦puj¡cy sposób [40]:

πn = − 1

sin θ

dPn
dθ

τn = −d2Pn
dθ2

, (2.19)

W przybli»eniu dalekiego pola, czyli gdy rozwa»amy pole rozproszone w du»ej odlegªo±ci
od rozpraszaj¡cej kulki (kr� 1), Eθ i Eϕ staj¡ si¦ skªadowymi równolegª¡ i prostopadª¡
do pªaszczyzny rozpraszania Eθ = E‖ i Eϕ = E⊥. Mo»na wówczas obliczy¢ rozkªady na-
t¦»enia ±wiatªa rozproszonego dla polaryzacji równolegªej i prostopadªej do pªaszczyzny
obserwacji [38]:
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Rysunek 2.3. Sferyczne funkcje Bessela pierwszego (po lewej) i drugiego rodzaju (po prawej). Sfe-
ryczne funkcje Hankela stanowi¡ ich kombinacj¦ w postaci h(1)n = jn + iyn. Rysunek wzi¦ty z [40].

I‖(λ, θ, ϕ = 0) = I0
λ/no±

(2πr)2
∞∑
n=1

i
2n+ 1

n(n+ 1)
(anτn(θ) sin θ − bnπn(θ)) (2.20)

I⊥(λ, θ, ϕ = π/2) = I0
λ/no±

(2πr)2
∞∑
n=1

i
2n+ 1

n(n+ 1)
(anπn(θ)− bnτn(θ) sin θ) (2.21)

Na rysunku 2.4 przedstawione s¡ przykªadowe rozkªady nat¦»e« ±wiatªa rozproszo-
nego na cz¡stce wi¦kszej od dªugo±ci fali ±wiatªa padaj¡cego. Jak wida¢, niezale»nie
od polaryzacji ±wiatªa, rozproszenie w przód jest znacznie bardziej prawdopodobne ni»
rozproszenie w tyª.

Rysunek 2.4. Rozkªad k¡towy nat¦»enia ±wiatªa o dªugo±ci fali λ = 488 nm na cz¡stce kulistej
o ±rednicy a = 600 nm. Linia czerwona oznacza ±wiatªo o polaryzacji równolegªej (I‖(θ)), linia niebieska
� ±wiatªo o polaryzacji prostopadªej (I⊥(θ)), a linia czarna ±wiatªo niespolaryzowane. Rysunki ró»ni¡
si¦ tylko zakresem skali radialnej. Wykres pochodzi z [38].
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Teori¦ Miego mo»na stosowa¢ zarówno dla dowolnie du»ych, jak i dowolnie ma-
ªych cz¡stek rozpraszaj¡cych. Rozwa»my cz¡stk¦ o ±rednicy d � λ. Je»eli wspóªczyn-
niki an i bn przybli»ymy bior¡c we wzorach 2.16 i 2.17 tylko pierwsze wyrazy roz-

Rysunek 2.5. Rozkªad k¡towy nat¦»enia ±wia-
tªa o dªugo±ci fali λ = 488 nm na cz¡stce o ±red-
nicy a = 30 nm obliczony wedªug teorii Miego
(bez przybli»e«). Linia czerwona oznacza rozkªad
nat¦»enia dla ±wiatªa spolaryzowanego równole-
gle, linia niebieska � dla ±wiatªa spolaryzowanego
prostopadle, a linia czarna � dla ±wiatªa niespola-
ryzowanego. Lini¡ przerywan¡ oznaczono rozkªad
uzyskany przez teori¦ Rayleigha. Wykres pocho-
dzi z [38].

wini¦cia funkcji Bessela i Hankela w szereg
pot¦gowy, otrzymujemy:

an = −i2x
3

3

m2 − 1

m2 + 2
(2.22)

Poniewa» |m|x � 1, mo»emy przyj¡¢
an � bn. St¡d i ze wzorów 2.20 i 2.21,
mamy

I‖ = |an|2 λ2 cos2 θ (2.23)

I⊥ = |an|2 λ2 (2.24)

Dla ±wiatªa niespolaryzowanego otrzy-
mujemy:

I =
π4d6

8λ4r2
I0

∣∣∣∣m2 − 1

m2 + 2

∣∣∣∣2 (1+cos2 θ) (2.25)

Jest to wzór pochodz¡cy z teorii Ray-
leigha. Na rysunku 2.5 pokazany jest
rozkªad nat¦»enia ±wiatªa rozproszonego
na cz¡stce mniejszej od dªugo±ci fali ±wia-
tªa padaj¡cego obliczony wedªug teorii

Miego oraz wedªug teorii Rayleigha. Wida¢, »e dla ±wiatªa niespolaryzowanego teoria
Rayleigha jest dobrym przybli»eniem teorii Miego dla maªych cz¡stek rozpraszaj¡cych.

2.2.1 Przekroje czynne

Caªkowite przekroje czynne na rozpraszanie, na absorpcj¦ i na ekstynkcj¦ wedªug
teorii Miego wyra»aj¡ si¦ wzorami [40]:

Croz =
2π
k2

∞∑
n=1

(2n+ 1)(|an|2 + |bn|2) (2.26)

Cabs =
2π
k2

∞∑
n=1

(2n+ 1)(Re{|an|+ |bn|})− Croz (2.27)

Cext = Croz + Cabs (2.28)

gdzie k = 2πno±/λ, a no± � wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa w o±rodku.
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Rysunek 2.6. Efektywno±¢ ekstynkcji jako funkcja odwrotno±ci dªugo±ci fali ±wiatªa dla ró»nych
wielko±ci kropel wody rozpraszaj¡cych ±wiatªo. Wykres pochodzi z [40].

Zde�niujmy efektywno±¢ ekstynkcji jako stosunek przekroju czynnego na ekstynk-
cj¦ do geometrycznego przekroju cz¡stki rozpraszaj¡cej: Qext = Cext/(πa

2). Rysunek 2.6
przedstawia efektywno±¢ ekstynkcji jako funkcj¦ odwrotno±ci dªugo±ci fali ±wiatªa dla ró»-
nej wielko±ci kropel wody rozpraszaj¡cych ±wiatªo widzialne w powietrzu. Gdy cz¡stka
rozpraszaj¡ca jest znacznie mniejsza ni» dªugo±¢ padaj¡cego ±wiatªa, efektywno±¢ eks-
tynkcji jest znacznie mniejsza ni» 1. Jednak»e dla cz¡stek wi¦kszych zachowuje si¦ ina-
czej.

W przedziale dªugo±ci fali, w którym woda sªabo absorbuje ±wiatªo (0,5-5 µm−1),
efektywno±¢ ekstynkcji dla kropli o a = 1 µm oscyluje wokóª dwójki. Pojawiaj¡ si¦ regu-
larne minima i maksima zwane struktur¡ interferencyjn¡. Wedªug teorii Miego rozpro-
szenie ±wiatªa do przodu jest znacznie bardziej prawdopodobne ni» rozproszenie ±wiatªa
w tyª. Wi¦kszo±¢ ±wiatªa rozproszonego porusza si¦ wi¦c w kierunku zgodnym z kierun-
kiem fali padaj¡cej. Interferencja tak rozproszonego ±wiatªa z fal¡ padaj¡c¡ powoduje
powstawanie minimów i maksimów w efektywno±ci ekstynkcji.[40]

Dla mniejszych dªugo±ci fali przekrój czynny na ekstynkcj¦ d¡»y do dwukrotno±ci
przekroju cz¡stki rozpraszaj¡cej. Z tego wynika, »e kropla wpªywa na ±wiatªo prze-
chodz¡ce poza jej �zycznym brzegiem. Jest to niezgodne z obserwacjami i nosi nazw¦
�paradoksu ekstynkcji� (ang. extinction paradox). Nale»y zauwa»y¢, »e caªkowity prze-
krój czynny nie uwzgl¦dnia asymetrii rozpraszania. �wiatªo liczy si¦ jako usuni¦te z wi¡zki
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padaj¡cej, nie zale»nie od tego, jak maªy byª k¡t rozproszenia. Tymczasem im wi¦ksza
jest cz¡stka rozpraszaj¡ca, tym intensywniej ±wiatªo rozpraszane jest do przodu. Po-
nadto mo»e si¦ zdarzy¢, »e fala rozproszona powróci do wi¡zki padaj¡cej na skutek wie-
lokrotnego rozproszenia. Zatem ±wiatªo rozproszone nie koniecznie jest utracone z wi¡zki
padaj¡cej.[38][40]

2.3 Ekstynkcja

Ekstynkcja opisuje osªabienie nat¦»enia fali ±wietlnej przechodz¡cej przez o±rodek
na skutek absorpcji i rozpraszania. Mo»na wyrazi¢ je wzorem:

I = I0e
−ε (2.29)

gdzie I0 oznacza nat¦»enie fali padaj¡cej, a I � nat¦»enie ±wiatªa po przej±ciu przez o±ro-
dek, natomiast ε jest wspóªczynnikiem ekstynkcji. Zatem

ε = ln

(
I0
I

)
(2.30)

W atmosferze ziemskiej warto±¢ wspóªczynnika ekstynkcji zale»y od wysoko±ci n.p.m.,
gdy» ±wiatªo powstaj¡ce w wy»szych warstwach atmosfery przebywa dªu»sz¡ drog¦ we-
wn¡trz niej ni» ±wiatªo powstaj¡ce ni»ej. Jak wynika z poprzednich podrozdziaªów, roz-
praszanie ±wiatªa w atmosferze silnie zale»y od jego cz¦stotliwo±ci. Dlatego wspóªczyn-
nik ekstynkcji (uwzgl¦dniaj¡cy zarówno rozpraszanie jak i absorpcj¦ ±wiatªa) jest ró»ny
dla ró»nych cz¦stotliwo±ci ±wiatªa. Zmienia si¦ te» pod wpªywem zmian wªa±ciwo±ci at-
mosfery w danym miejscu i czasie, takich jak temperatura, g¦sto±¢, ilo±¢ zanieczyszcze«.

a) b)

Rysunek 2.7. Tªumienie ±wiatªa przechodz¡cego przez atmosfer¦ ziemsk¡ w klimacie tropikalnym:
a) zale»no±¢ od dªugo±ci fali padaj¡cego ±wiatªa dla ró»nych wysoko±ci n.p.m. b) zale»no±¢ od wyso-
ko±ci, na której powstaje ±wiatªo (a zatem od jego drogi w atmosferze) dla ró»nych dªugo±ci fali pa-
daj¡cego ±wiatªa. Wykresy wykonaªam na podstawie danych o atmosferach z programu sim_telarray.
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Wykresy na rysunku 2.7 przedstawiaj¡ zale»no±¢ osªabienia nat¦»enia ±wiatªa w at-
mosferze od dªugo±ci fali oraz wysoko±ci n.p.m., na której ±wiatªo rozpoczyna drog¦
przez atmosfer¦. W zakresie widzialnym (300-700 nm) przezroczysto±¢ atmosfery jest
wi¦ksza dla wi¦kszych dªugo±ci fali ±wiatªa oraz silnie zale»y od drogi przebytej w at-
mosferze. Dla podczerwieni zale»no±¢ od dªugo±ci fali staje si¦ ostro zmienna, gdy» jest
to obszar linii absorpcyjnych cz¡stek tlenu O2, natomiast maleje znaczenie drogi przeby-
tej w atmosferze. �wiatªo w zakresie dalekiego ultra�oletu powstaj¡ce na wysoko±ciach
wi¦kszych ni» 6-7 km n.p.m. jest prawie caªkowicie tªumione.

2.4 Chmury

Chmury s¡ skupiskami unosz¡cych si¦ w powietrzu kropelek wody lub krysztaªków
lodu. Powstaj¡ na skutek kondensacji pary wodnej w atmosferze, gdy temperatura spada
poni»ej temperatury punktu rosy � punktu, w którym para wodna osi¡ga stan nasycenia
w atmosferze. Gdy temperatura spada poni»ej 0◦ C, powstaj¡ chmury gradowe zªo»one
z krysztaªków lodu. Chmury tworz¡ si¦ gªównie w troposferze na wysoko±ci od kilkuset
metrów do ok. 10 km. Istniej¡ te» chmury powstaj¡ce w wy»szych warstwach atmosfery �
w stratosferze (na wysoko±ci 20-50 km), a nawet w mezosferze (na wysoko±ci 70-80 km),
nie s¡ one jednak rozwa»ane w tej pracy ze wzgl¦du na znikomy wpªyw jaki mogªyby wy-
wiera¢ na ±wiatªo czerenkowskie tworzone w wielkich p¦kach atmosferycznych. �rednia
wysoko±¢ pierwszego oddziaªania w p¦ku hadronowym wynosi okoªo 16-18 km, a w p¦ku
gammowym okoªo 22-23 km. Zatem nawet je±li p¦k zacznie si¦ rozwija¢ powy»ej 20 km,
to liczba jego cz¡stek jest maªa, a i atmosfera nie sprzyja tworzeniu ±wiatªa Czerenkowa
(maªy wspóªczynnik zaªamania ±wiatªa).

Znajduj¡ce si¦ w atmosferze ziemskiej chmury osªabiaj¡ nat¦»enie ±wiatªa docieraj¡-
cego do powierzchni Ziemi. W chmurach wodnych zachodz¡ inne zjawiska ni» w chmu-
rach zªo»onych z krysztaªków lodu. Nale»y je wi¦c opisa¢ ró»nymi modelami. Oba modele
przedstawiam wedªug [41].

2.4.1 Model chmury wodnej

Chmura wodna zªo»ona jest z niewielkich kropel o zwykle kulistym ksztaªcie. Od-
st¦pstwo od tego ksztaªtu zdarza si¦ np. w chmurach deszczowych, gdy zbyt du»e krople
zostaj¡ zdeformowane przez grawitacj¦. W niedeszczowej chmurze mamy wiele kulistych
kropel o promieniu od kilku do kilkudziesi¦ciu µm. Rozkªad dªugo±ci promieni tych
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kropel mo»na przedstawi¢ jako funkcj¦ f(a), która speªnia warunki:∫ ∞
0

f(a)da = 1 (2.31)

F (a1, a2) =
∫ a2
a1
f(a)da (2.32)

(2.33)

gdzie F (a1, a2) okre±la, jak¡ cz¦±¢ ilo±ci kropel w jednostce obj¦to±ci stanowi¡ te o pro-
mieniu z przedziaªu (a1, a2). W wi¦kszo±ci przypadków funkcj¦ f(a) mo»na zde�niowa¢
nast¦puj¡co:

f(a) = Naµe−µ
a
a0 , (2.34)

gdzie N jest staª¡ normalizacyjn¡ okre±lon¡ przez funkcj¦ Gamma:

N =
aµ+1

Γ(µ+ 1)aµ+1
0

, (2.35)

Γ(µ) =

∫ ∞
0

xµ−1e−xdx, (2.36)

W ten sposób mo»na opisa¢ rozkªad wielko±ci kropel wody w chmurze przy u»yciu dwóch
parametrów: a0 � okre±laj¡cego poªo»enie maksimum, oraz µ � okre±laj¡cego szeroko±¢
rozkªadu. Na podstawie powy»szych wzorów mo»na obliczy¢ moment zwykªy n-tego
rz¦du dla rozkªadu f :

〈an〉 =

∫ ∞
0

anf(a)da =

(
a0
µ

)
Γ(µ+ n+ 1)

Γ(µ+ 1)
(2.37)

Odpowiednie momenty zwykªe posªu»¡ do obliczenia ±redniej obj¦to±ci kropli (〈V 〉),
±redniego pola powierzchni (〈Σ〉) oraz ±redniej masy kropli(〈W 〉).

(〈V 〉) =
4π
3

(
〈
a3
〉
) =

Γ(µ+ 4)

µ3Γ(µ+ 1)
v0 (2.38)

(〈Σ〉) = 4π(
〈
a2
〉
) =

Γ(µ+ 3)

µ2Γ(µ+ 1)
s0 (2.39)

(〈W 〉) = ρ(〈V 〉) =
Γ(µ+ 4)

µ3Γ(µ+ 1)
w0 (2.40)

gdzie ρ oznacza g¦sto±¢ wody, a v0, s0 i w0 wyra»aj¡ si¦ wzorami:

v0 =
4πa30

3
s0 = 4πa20 w0 = ρv0 (2.41)

Kolejnym wa»nym parametrem jest efektywny promie« kropli de�niowany przez:

aef =
〈a3〉
〈a2〉

=
3 〈V 〉
〈Σ〉

(2.42)
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Jest on proporcjonalny do stosunku ±redniej obj¦to±ci kropli do ±redniego pola jej
powierzchni. Powy»sze parametry posªu»¡ do wyznaczenia wspóªczynnika ekstynkcji
w chmurze. Dla ustalonej wysoko±ci mo»na go okre±li¢ wzorem:

σext = N

∫ ∞
0

f(a)Cextda, (2.43)

gdzie N oznacza liczbow¡ g¦sto±¢ kropli w chmurze, a Cext � przekrój czynny na eks-
tynkcj¦ wyliczony wedªug teorii Miego. Dla kropli wody i ±wiatªa widzialnego mo»na go
przybli»y¢ przez (punkt 2.2.1):

Cext =
Σ

2
(2.44)

Wykorzystuj¡c zwi¡zek mi¦dzy g¦sto±ciami liczbow¡ i obj¦to±ciow¡ (Cv, która mówi,
jaka jest obj¦to±¢ kropel wody w jednostce obj¦to±ci chmury):

N =
Cv
〈V 〉

(2.45)

oraz wzory 2.42, 2.43 i 2.44 otrzymujemy:

σext =
N 〈Σ〉

2
=
Cv 〈Σ〉
2 〈V 〉

=
3Cv
2aef

(2.46)

Warto±c¢ Cv mo»na wyrazi¢ poprzez �wodno±¢� chmury Cw � g¦sto±¢ wody w stanie
ciekªym zawartej w chmurze � wzorem: Cv = Cw/ρ. Wielko±¢ Cw jest zwykle bardzo maªa
ok. 0,1 g/m3 lub nawet jeszcze mniejsza. Ostatecznie otrzymujemy wzór na ekstynkcj¦
w chmurze:

σext =
3Cw
2ρaef

, (2.47)

który jest poprawny tylko dla ±wiatªa widzialnego i stosunkowo du»ych rozmiarów kropli.
Aby rozszerzy¢ jego stosowalno±¢ do zakresu bliskiej podczerwieni nale»y wprowadzi¢
pewn¡ poprawk¦. Ostatecznie wspóªczynnik ekstynkcji w chmurze wodnej wyra»a si¦
wzorem:

σext =
3Cw
2ρaef

{
1 +

ν

(kaef )2/3

}
(2.48)

gdzie k = 2π/λ, a ν jest parametrem nieznacznie zale»nym od szeroko±ci rozkªadu
wielko±ci cz¡stek w chmurze.

Osªabienie nat¦»enia ±wiatªa po przej±ciu przez chmur¦ o grubo±ci h wynosi:

I = I0exp(−hσext) (2.49)

Grubo±ci chmur tworzonych w atmosferze ziemskiej wynosz¡ zazwyczaj od kilkudziesi¦-
ciu metrów do kilku kilometrów.
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2.4.2 Model chmury lodowej

Chmura lodowa skªada si¦ z krysztaªków przyjmuj¡cych ró»ne wielko±ci i ksztaªty.
Opisanie wªa±ciwo±ci optycznych takiej chmury staje si¦ przez to znacznie trudniejsze.
Ze wzgl¦du na ró»norodno±¢ ksztaªtów i wewn¦trzn¡ struktur¦ krysztaªków lodu, nie
mo»na zastosowa¢ tu teorii Miego. Krysztaªki lodu s¡ zazwyczaj znacznie wi¦ksze ni»
dªugo±¢ padaj¡cego na nie ±wiatªa. Dlatego mo»na przyj¡¢, »e przekrój czynny na eks-
tynkcj¦ nie jest zale»ny ani do dªugo±ci fali padaj¡cego ±wiatªa, ani od wspóªczynnika
zaªamania ±wiatªa wewn¡trz krysztaªka.

Cext = 2s (2.50)

gdzie s oznacza powierzchni¦ przekroju krysztaªu w kierunku prostopadªym do padaj¡-
cego ±wiatªa. Dla wielu identycznych krysztaªków o liczbowej g¦sto±ci N otrzymujemy
warto±¢ wspóªczynnika ekstynkcji:

σext = 2Ns (2.51)

Zazwyczaj jednak chmura skªada si¦ z ró»nych krysztaªków, zarówno co do wielko±ci
jak i ksztaªtu i uªo»enia w przestrzeni. Dlatego maj¡ one ró»ne przekroje w kierunku
padaj¡cego ±wiatªa. W powy»szym wzorze warto±¢ s nale»y zamieni¢ na jej ±redni¡
dla wszystkich krysztaªków w chmurze:

σext = 2N 〈s〉 = 2Cv
〈s〉
〈V 〉

(2.52)

gdzie 〈V 〉 oznacza ±redni¡ obj¦to±¢ krysztaªka lodu, a Cv � obj¦to±ciow¡ g¦sto±¢ takich
krysztaªków. Zde�niujmy efektywny promie« krysztaªka lodu jako

aef =
3 〈V 〉
〈
∑
〉

(2.53)

gdzie 〈
∑
〉 oznacza ±rednie pole powierzchni krysztaªku. Po wstawieniu powy»szego

wzoru do równania 2.52 wspóªczynnik ekstynkcji przyjmuje warto±¢:

σext =
3Cv
2aef

(2.54)

gdzie Cv oznacza obj¦to±ciow¡ g¦sto±¢ krysztaªków lodu w chmurze. Otrzymany wzór
wydaje si¦ mniej skomplikowany ni» ten dla chmury wodnej. Nale»y jednak pami¦ta¢,
»e dla prawdziwej chmury jest on tylko pierwszym przybli»eniem.
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Rozdziaª 3

Teleskopy czerenkowskie

Powstanie teleskopów czerenkowskich umo»liwiªo pomiary wysokoenergetycznego
promieniowania gamma ze ¹ródeª kosmicznych przy pomocy eksperymentów naziem-
nych. Istniej¡ce dzi± ukªady teleskopów (H.E.S.S [2] [11], MAGIC [12], VERITAS [13]
[4]) odkryªy w ostatnich latach wiele ¹ródeª takiego promieniowania zarówno w naszej
Galaktyce (centrum Galaktyki, pozostaªo±ci po supernowych, mgªawice pulsarowe, czy
te» ukªady podwójne) jak i poza ni¡ (aktywne j¡dra galaktyk, galaktyki gwiazdotwór-
cze, rozbªyski gamma) [42]. Do dzi± odkryto przy pomocy techniki obrazów ponad 220
obiektów emituj¡cych promieniowanie gamma o energiach powy»ej 50 GeV [43]. Dotych-
czasowe sukcesy zach¦caj¡ do rozwijania tej techniki badawczej.

Rysunek 3.1. Planowane ukªady teleskopów CTA. Z lewej na póªkuli póªnocnej, z prawej na póªkuli
poªudniowej. Rysunek wedªug strony CTA [44].

CTA (Cherenkov Telescope Array) to mi¦dzynarodowy projekt budowy dwóch obser-
watoriów skªadaj¡cych si¦ z teleskopów czerenkowskich najnowszej generacji umo»liwia-
j¡cych pomiary promieniowania gamma w szerszym zakresie energii (20 GeV - 300 TeV)
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[44] i z kilkakrotnie lepsz¡ czuªo±ci¡ ni» obecnie pracuj¡ce ukªady teleskopów [45].
Ka»de z obserwatoriów CTA b¦dzie zlokalizowane na innej póªkuli ziemskiej i dlatego
mo»liwe b¦dzie obserwowanie obiektów na caªym niebie. Obserwatorium na póªkuli po-
ªudniowej b¦dzie sªu»y¢ gªównie do obserwacji ¹ródeª wysokoenergetycznego promienio-
wania gamma z pªaszczyzny (w tym równie» z centrum) naszej galaktyki. Obserwatorium
na póªkuli póªnocnej b¦dzie przeznaczone do bada« aktywnych j¡der galaktyk (AGN)
oraz procesu formowania si¦ gwiazd i ich ewolucji [46].

W celu przeprowadzenia efektywnych obserwacji w wymaganym zakresie energii pier-
wotnych zostan¡ u»yte teleskopy o ró»nych rozmiarach:
LST (Large-Sized Telescope) � najwi¦ksze teleskopy � maj¡ce ±rednice 23 m � b¦d¡ sªu-

»y¢ do pomiarów najni»szych energii (od 20 GeV). W ka»dym z ukªadów znajd¡ si¦
cztery takie teleskopy [47].

MST (Medium-Sized Telescope) � ±rednie teleskopy dwóch rodzajów: jedne o ±rednicy
11,5 m (DC-MST), drugie o ±rednicy 9,7 m (SC-MST). Pokryj¡ ±redni zakres
energii (0,1-10 TeV). B¦dzie ich 25 na póªkuli poªudniowej i 15 na póªkuli póªnocnej
[47], [44].

SST (Small-Sized Telescope) � maªe teleskopy o ±rednicy 4,3 m umo»liwi¡ detekcj¦
najwy»szych energii promieniowania gamma (do 300 TeV). Zostanie zbudowanych
i rozmieszczonych a» 70 takich teleskopów na póªkuli poªudniowej. [44]

3.1 SST

W p¦kach wytworzonych przez wysokoenergetyczne fotony gamma (E>1 TeV) pro-
dukowane jest du»o ±wiatªa Czerenkowa, które na du»ej powierzchni ma wysok¡ g¦sto±¢.

Rysunek 3.2. Prototypy maªych teleskopów CTA. Od lewej: SST-1M znajduj¡cy si¦ w Krakowie,
SST-2M ASTRI umieszczony w Serra la Nave we Wªoszech oraz SST-2M GCT ustawiony w Meudon
we Francji. Dwa pierwsze zdj¦cia pochodz¡ ze strony CTA [44], natomiast trzecie z [48].
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Dlatego do jego detekcji zostan¡ u»yte teleskopy o maªej powierzchni luster rozmiesz-
czone na powierzchni kilku kilometrów kwadratowych.

Stworzono trzy ró»ne prototypy maªego teleskopu: SST-1M (posiadaj¡cy jedno lu-
stro) oraz ASTRI i GCT (posiadaj¡ce dwa lustra). Ich parametry techniczne przedsta-
wione s¡ w tabeli 3.1. W maju 2018 roku zapadªa decyzja, »e w CTA zostanie wykorzy-
stany tylko jeden rodzaj maªego teleskopu. W tym samym roku rozpocz¦to opracowa-
nie jego projektu przy wspóªpracy wszystkich zespoªów zajmuj¡cych si¦ prototypami.
W czerwcu 2019 roku zdecydowano, »e CTA-SST b¦dzie bazowaª na projekcie ASTRI
z uwzgl¦dnieniem do±wiadcze« uzyskanych z pozostaªych projektów.[44]

Tabela 3.1. Najwa»niejsze paramtery SST. Dane wedªug strony CTA [44].

SST

ASTRI GCT SST-1M

peªny zakres energii 1-300 TeV

zakres energii (dla max. czuªo±ci) 5-300 TeV

konstrukcja optyczna Schwarzschild-Couder Davies-Cotton

±rednica pierwszego re�ektora 4,3 m 4 m 4 m

±rednica drugiego re�ektora 1,8 m 2 m �

efektywna powierzchnia luster 8 m2 8,9 m2 7,5 m2

ogniskowa 2,15 m 2,28 m 5,6 m

caªkowita masa 19 t 11 t 8,6 t

pole widzenia 10,5◦ 8,3◦ 8,8◦

ilo±¢ pikseli na kamerze 2368 2048 1296

wielko±¢ piksela 0,19◦ 0,17◦ 0,24◦

typ fotodetektora SiPM SiPM SiPM

szybko±¢ odczytu zdarze«
(przed rejestracj¡ przez ukªad)

>0,3 kHz >0,4 kHz >0,6 kHz

szybko±¢ przesyªania danych
(przed rejestracj¡)

2 Gb/s 3,2 Gb/s

czas zmiany ustawienia 60 s

precyzja ustawienia <7�

3.1.1 Teleskop z jednym lustrem

SST-1M zostaª zaproponowany przez naukowców z Polski i Szwajcarii. Wyposa»ony
w cyfrow¡ kamer¦ speªnia wszystkie wymagania projektu CTA. Ponadto jest lekki (naj-
l»ejszy z wszystkich proponowanych), ªatwy w transporcie i obsªudze.

Konstrukcja teleskopu skªada si¦ z kilku elementów: masztu podtrzymuj¡cego ka-
mer¦, czaszy, w której znajduj¡ si¦ lustra, wie»y podpieraj¡cej caª¡ konstrukcj¦ oraz
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przeciwwagi przymocowanej do czaszy. Ka»dy element wykonany jest gªównie ze stalo-
wych rur. Maszt zostaª dodatkowo wzmocniony cienkimi napr¦»onymi pr¦tami wykona-
nymi równie» ze stali. Caªo±¢ tworzy zwart¡ i stosunkowo lekk¡ konstrukcj¦ � przy wy-
soko±ci 9,3 m teleskop wa»y niecaªe 9 ton. Bardziej szczegóªowy opis budowy takiego
teleskopu mo»na znale¹¢ w [49].

Rysunek 3.3. Lustra w SST-1M, na górze
ukªad wedªug konstrukcji Daviesa-Cottona
(schemat pochodzi z [46] ), na dole szklane
lustro wykorzystywane w prototypie SST-
1M. Zdj¦cie zaczerpni¦te z [50].

Re�ektor SST1-M ma ±rednic¦ 4 m i
skªada si¦ z 18 sze±ciok¡tnych luster. Caªko-
wita powierzchnia luster wynosi 9,42 m2, jednak
ze wzgl¦du na cie« rzucany przez kamer¦ i pod-
trzymuj¡cy j¡ maszt efektywna powierzchnia lu-
ster wynosi1 7,5 m2. Teleskop zbudowany jest we-
dªug konstrukcji Davisa-Cottona [51], tzn. lustra
s¡ rozmieszczone na sferze o promieniu dwukrot-
nie mniejszym ni» promie« ich krzywizny [46].
Ka»de lustro ma pro�l sfery o promieniu 11,2 m.
Zbudowane jest ze szkªa pokrytego warstw¡ alu-
minium i dwutlenku krzemu. Umo»liwia to osi¡-
gni¦cie wspóªczynnika odbicia ±wiatªa 90% [51].

Alternatyw¡ dla szklanych luster s¡ lu-
stra kompozytowe wytwarzane z materiaªu
SMC (sheet moulding compound). W tym
wypadku warstwy lustra utworzone s¡
z wzmacnianego wªóknami materiaªu termo-
utwardzalnego, uformowanego w wysokiej tem-
peraturze i pod wysokim ci±nieniem w stalo-
wej matrycy [52]. Dla osi¡gni¦cia wymaganych
wªa±ciwo±ci optycznych, ±rodkow¡ warstw¦ lu-
stra wytwarza si¦ z polimeru. Ró»ne typy polime-
rów s¡ obecnie poddawane badaniom. Wst¦pne
testy wykazaªy, »e najlepszy b¦dzie poliw¦glan
lub PSS-1000 [50]. Ten typ lustra nie jest obec-
nie wykorzystywany w prototypie teleskopu, by¢
mo»e jednak zostanie ostatecznie u»yty w ma-
ªych teleskopach CTA.

Poniewa» ±wiatªo Czerenkowa z p¦ku atmosferycznego docieraj¡ce do ziemi ma mak-
simum w okolicy 330 nm, a jego bªysk trwa od kilku do kilkunastu nanosekund, do za-
rejestrowania p¦ku potrzeba odpowiednio szybkiego fotodetektora czuªego na fotony
o maªej dªugo±ci fali oraz odpowiednio szybkiej elektroniki do przetwarzania powstaj¡-
cego sygnaªu.

1Tak wg strony CTA [44], natomiast wg [51] 6,47 m2.

44



Kamera teleskopu SST-1M skªada si¦ z pªaszczyzny fotodetekcji (photon detector
plane � PDP) wyposa»onej w detektory póªprzewodnikowe SiPM (Silicon Photomulti-
pliers) oraz systemu rejestracji i odczytu danych (DigiCam).

Pªaszczyzna fotodetekcji skªada si¦ z 1296 pikseli zgrupowanych w 108 moduªów.
Ka»dy piksel zostaª utworzony z fotodetektora SiPM i tulei doprowadzaj¡cej do niego
±wiatªo. Ka»dy moduª poª¡czony jest z przedwzmacniaczem oraz z pªyt¡ kontroli (slow
control board � SCB) monitoruj¡c¡ parametry ka»dego detektora i stabilizuj¡c¡ jego
prac¦.

System DigiCam przetwarza sygnaª analogowy z PDP w sygnaª cyfrowy, na podsta-
wie którego podejmowana jest decyzja o tym, czy dany przypadek ma by¢ zarejestro-
wany. Przetwarzanie sygnaªu wykonane jest przez dwunastobitowy konwerter (Flash
Analogue-to-Digital Converter � FADC) o cz¦stotliwo±ci 250 MHz. Decyzja o zapisy-
waniu mierzonego przypadku (czyli warunek przekroczenia progu) jest podejmowana
na podstawie wielko±ci sumy sygnaªów z pewnych grup pikseli (zwanych klastrami) w ko-
pii obrazu o ni»szej rozdzielczo±ci. Je±li zdarzenie zostanie zakwali�kowane do rejestra-
cji, jest zapisywane i przesyªane do centralnego systemu danego teleskopu z pr¦dko±ci¡
10 Gb/s [53].

3.1.2 Teleskopy z dwoma lustrami

Alternatyw¡ dla SST-1M s¡ dwa rodzaje teleskopów z par¡ luster: ASTRI (Astro�-
sica con Specchi a Tecnologia replicante Italiana) i GCT (Gamma-ray Cherenkov Tele-
scope). W porównaniu do SST-1M, w którym kamera musi by¢ umieszczona w ognisko-

Rysunek 3.4. Schemat przedstawiaj¡cy uªo-
»enie luster wedªug konstrukcji Swarzschilda-
Coudera. Obrazek pochodzi z [46].

wej re�ektora, s¡ one bardziej zwarte. Poza
tym produkcja kamer do takich teleskopów
jest prostsza i ta«sza, a kamery te maj¡ du»e
pole widzenia i mniejsze aberracje ni» kamera
dla SST-1M [54]. Z drugiej strony konstruk-
cja teleskopu wymaga niesferycznych ksztaª-
tów luster, a takie trudniej wyprodukowa¢. Po-
nadto drugie lustro rzuca cie« na pierwsze, a
to zmniejsza jego efektywn¡ powierzchni¦ [46].

W obu wymienionych tu typach telesko-
pów re�ektory uªo»one s¡ wedªug konstruk-
cji Schwarzschilda-Coudera (rysunek 3.4). Ka-
mery obu teleskopów bazuj¡ na detektorach
SiPM.

ASTRI ma wi¦ksz¡ ±rednic¦ pierwszego re-
�ektora � 4,3 m. Jest on zbudowany z 18 sze±ciok¡tnych luster, natomiast drugi re�ektor
jest jednocz¦±ciowy. Kamera u»ywa do tworzenia sygnaªu niestandardowych specjalizo-
wanych ukªadów scalonych (ASICs). [44]
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W GCT oba re�ektory skªadaj¡ si¦ z sze±ciu luster o ksztaªcie pªatka (na obecnie
dost¦pnych zdj¦ciach maj¡ one jednak ksztaªt koªa). Kamera u»ywa niestandardowych
specjalizowanych ukªadów scalonych (ASICs) o nazwie TARGET (TeV array readout
with GSa/s sampling and event trigger) [55] umo»liwiaj¡cych zapis sygnaªu z cz¦stotli-
wo±ci¡ próbkowania 109/s. [44]

3.2 MST

MST wykorzystuje zmody�kowan¡ konstrukcj¦ Davisa-Cottona. Re�ektor tego te-
leskopu ma ±rednic¦ 12 m i ogniskow¡ 16 m. Skªada si¦ z 90 sze±ciok¡tnych luster
sterowanych systemem aktywnej kontroli luster. Parametry techniczne tego teleskopu

Tabela 3.2. Najwa»niejsze paramtery MST. Dane wedªug
strony CTA [44].

MST

FlashCam
Nectar-

Cam

peªny zakres energii 0,08-50 TeV

zakres energii

(dla max. czuªo±ci)
0,15-5 TeV

konstrukcja optyczna
zmody�kowany
Davies-Cotton

±rednica re�ektora 11,5 m

efektywna powierzchnia luster 88 m2

ogniskowa 16 m

caªkowita masa 82 t

pole widzenia 7,5◦ 7,7◦

ilo±¢ pikseli na kamerze 1764 1855

wielko±¢ piksela 0,17◦ 0,17◦

typ fotodetektora PMT PMT

szybko±¢ odczytu zdarze«

(przed rejestracj¡)
>6 kHz >7 kHz

szybko±¢ przesyªania danych

(przed rejestracj¡)
12 Gb/s

czas zmiany ustawienia 90 s

precyzja ustawienia <7�

umieszczone s¡ w tabeli 3.2.
Prototyp znajduje si¦ od 2012
roku w Berlinie.

Kamera MST b¦dzie miaªa
du»e pole widzenia � prawie 8◦.
Obecnie rozwijane s¡ dwa typy
kamery dla tego teleskopu:

NectarCam � Kamera ta u»y-
wa analogowego ASIC
o nazwie Nectar. Ponadto
skªada si¦ z tych sa-
mych elementów co ka-
mera teleskopu LST opi-
sana w nast¦pnym pod-
rozdziale.

FlashCam � Pªaszczyzna fo-
todetekcji (PDP) tej ka-
mery skªada si¦ z fo-
topowielaczy PMT (pho-
tomultiplier tubes) po-
grupowanych w moduªy
po 12 sztuk. Ka»dy mo-
duª wyposa»ony jest
w przedwzmacniacz oraz

mikrokontroler monitoruj¡cy jego funkcje. Sygnaª analogowy jest w sposób ci¡gªy
przetwarzany na cyfrowy za pomoc¡ dwunastobitowego konwertera FADC o cz¦-
stotliwo±ci 250 MHz i przesyªamy do elektroniki odczytuj¡cej (ROS), a nast¦pnie
do systemu gromadz¡cego dane (DAQ).[44]
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Rysunek 3.5. Wi¦ksze teleskopy CTA. Z lewej prototyp LST na La Palmie (zdj¦cie pobrane ze strony
CTA [44]). Z prawej model MST wg strony CTA [44].

3.3 LST

Tabela 3.3. Najwa»niejsze paramtery LST. Dane
wedªug strony CTA [44].

LST
peªny zakres energii 20-3000 GeV

zakres energii
(dla max. czuªo±ci)

20-150 GeV

konstrukcja optyczna paraboliczna
±rednica re�ektora 23 m

efektywna powierzchnia luster 370 m2

ogniskowa 28 m
caªkowita masa 103 t
pole widzenia 4,3◦

ilo±¢ pikseli na kamerze 1855
wielko±¢ piksela 0,1◦

typ fotodetektora PMT
szybko±¢ odczytu zdarze«
(po rejestracji przez ukªad)

>7 kHz

szybko±¢ przesyªania danych
(przed rejestracj¡)

24 Gb/s

czas zmiany ustawienia 30 s
precyzja ustawienia <14�

Poniewa» p¦ki atmosferyczne o ni»-
szych energiach produkuj¡ mniejsze
ilo±ci ±wiatªa Czerenkowa, do ich de-
tekcji potrzebny jest teleskop o du-
»ej powierzchni zwierciadªa. W ta-
kim przypadku nie mo»na zastoso-
wa¢ konstrukcji Davisa-Cottona, przy
której wyst¡piªyby zbyt du»e ró»-
nice w czasie docierania fotonów odbi-
tych od ±rodka i najbardziej zewn¦trz-
nych cz¦±ci re�ektora. Z tego powodu
gªówna struktura, na której rozmiesz-
czone s¡ lustra w tym teleskopie, ma
ksztaªt paraboliczny.

LST to najwi¦kszy z planowa-
nych w CTA teleskopów, których
ukªad b¦dzie mierzy¢ promieniowanie
gamma w zakresie 20-150 GeV z bar-
dzo wysok¡ czuªo±ci¡. Ponadto tele-
skop ten osi¡gnie dobr¡ czuªo±¢ po-
miarów w zakresie energii kilku TeV,
który pokrywa si¦ cz¦±ciowo z zakre-
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sem ±rednich teleskopów (MST)[44]. Prototyp LST znajduje si¦ od 2018 roku na La Pal-
mie, jego peªn¡ specy�kacj¦ techniczn¡ zawiera tabela 3.3. [44]

Konstrukcja teleskopu

Poniewa» caªo±¢ teleskopu wa»y ponad 100 ton, jego konstrukcja musi by¢ dostatecz-
nie wytrzymaªa. Podstawa teleskopu LST zbudowana jest ze stalowych rur, natomiast
jego czasza utworzona jest z wªókien w¦glowych wzmacnianych plastikiem (CFRP) oraz
ze stalowych i aluminiowych rur. Podstawa stoi na sze±ciu równoodlegªych wózkach po-
ruszaj¡cych si¦ po okr¡gªej szynie [56]. Konstrukcja trzymaj¡ca kamer¦ skªada si¦ z pra-
wie parabolicznego ªuku, wzmocnionego przez dwa zestawy stabilizuj¡cych go pr¦tów.
Caªo±¢ wykonana jest z tego samego materiaªu co czasza teleskopu (CFRP).

System optyczny

Re�ektor LST skªada si¦ ze 198 sze±ciok¡tnych luster, ka»de o powierzchni 2 m2. Lu-
stra zbudowane s¡ z dwóch warstw szklanych, mi¦dzy którymi umieszczona jest warstwa
aluminiowa [56]. W warstwie aluminiowej znajduje si¦ kilka szczelin umo»liwiaj¡cych
swobodny przepªyw powietrza i wody. Równie» w dolnej warstwie lustra umieszczono
dwie dziury w celu unikni¦cia osadzania si¦ wody wewn¡trz i niszczenia struktury lu-

Rysunek 3.6. Lustra w LST. Z lewej uªo»enie 198 luster w teleskopie, ±rodek pozostaje pusty
ze wzgl¦du na cie« rzucany przez kamer¦. Z prawej � lustro u»ywane w prototypie LST, w dolnym
rogu wida¢ otwór na kamer¦ CMOS. Obrazek zaczerpni¦ty z [57].

ster. Powierzchnia odbijaj¡ca pokryta jest pi¦cioma warstwami ochronnymi: chromu,
aluminium, dwutlenku krzemu, dwutlenku hafnu i ponownie dwutlenku krzemu.
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Ka»de lustro ma sferyczny pro�l o krzywi¹nie zale»nej od miejsca zajmowanego przez
dane lustro w teleskopie � tak by zachowa¢ jego paraboliczn¡ struktur¦ [57].

Ustawieniem luster steruje system Aktywnej Kontroli Luster (Active Mirror Control
� AMC) umo»liwiaj¡cy zmian¦ ich uªo»enia w dowolnym czasie, a tak»e ich precyzyjne
ukierunkowanie na kamer¦. Ka»de z luster wyposa»one jest w maª¡ kamer¦ CMOS znaj-
duj¡c¡ si¦ w jednym z rogów lustra w specjalnie przygotowanym do tego otworze (rys. 3.6
� dolny róg lustra). Kamera ta skierowana jest na odpowiedni punk na kamerze teleskopu
(generowany przez laser). Dzi¦ki temu mo»na kontrolowa¢ uªo»enie luster [56].

Kamera

Kamera teleskopu skªada si¦ z 265 moduªów klasycznych fotopowielaczy PMT. Ka»dy
taki moduª wyposa»ony jest w siedem kanaªów, zatem kamera posiada ich 1855 � tyle
ile ma pikseli. Ka»dy kanaª (PMT) sªu»y jako fotodetektor konwertuj¡c sygnaª ±wietlny
na impuls elektryczny. Dla poprawienia wydajno±ci ka»dy taki fotodetektor wyposa»ony
jest w dodatkowe urz¡dzenie skupiaj¡ce ±wiatªo (concentrator), co optymalizuje pole
widzenia i geometri¦ fotodetektora. Caªkowite pole widzenia kamery wynosi 4,3◦ [44].

Ka»dy piksel zawiera odpowiedni¡ elektronik¦ do odczytu sygnaªu. Elektronika ba-
zuje na tych samych rozwi¡zaniach, które byªy wcze±niej zastosowane w teleskopach
MAGIC (DRS4). Jej dokªadniejszy opis mo»na znale¹¢ w [3]. Sygnaª analogowy otrzy-
mywany z fotodetektora jest przetwarzany przez odpowiedni algorytm w celu znalezienia
bardzo krótkich ale zwartych bªysków ±wietlnych [44] (trwaj¡cych nie dªu»ej ni» 30 ns)
[58].

49



50



Rozdziaª 4

Opis symulacji Monte Carlo

Tematyka mojej pracy wymagaªa przeprowadzenia licznych symulacji wielkich p¦ków
atmosferycznych (WPA) o wysokich energiach oraz symulacji odpowiedzi detektorów,
czyli teleskopów rejestruj¡cych obrazy tych p¦ków. Nast¦pnie musiaªam przeprowadzi¢
standardow¡ analiz¦ otrzymanych danych. Do ka»dego z tych celów posªu»yª inny pro-
gram.

4.1 CORSIKA

Do symulacji wysokoenergetycznych p¦ków atmosferycznych u»yªam programu COR-
SIKA w wersji 7.4005 [59], [26]. Program ten umo»liwia symulowanie p¦ków zainicjowa-
nych przez ró»ne cz¡stki: fotony, protony, j¡dra i wiele innych. Do mojej pracy potrzebne
byªy symulacje p¦ków fotonowych i protonowych.

CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) to powszechnie u»ywany pro-
gram, w którym uwzgl¦dnione s¡ procesy �zyczne zachodz¡ce podczas rozwoju p¦ku.
W szczególno±ci generowana jest dªugo±¢ toru lotu ka»dej powstaªej w p¦ku cz¡stki
a» do jej zderzenia z j¡drami atomowymi w atmosferze lub do jej rozpadu w przypadku
cz¡stki nietrwaªej [26]. Do symulacji mo»na u»y¢ siedmiu ró»nych fenomenologicznych
modeli oddziaªywa« hadronów o wysokich energiach oraz trzech ró»nych modeli oddzia-
ªywa« hadronów niskoenergetycznych [59]. Przy symulacji rozpadów program uwzgl¦d-
nia wszystkie kanaªy a» do poziomu prawdopodobie«stwa rozpadu przez ten kanaª wy-
nosz¡cego 1% [26]. Dokªadny opis programu CORSIKA mo»na znale¹¢ w [26] i [59].

Przy wykonywaniu symulacji programem CORSIKA u»yªam nast¦puj¡cych opcji:

1. Model oddziaªywa« wysokoenergetycznych hadronów � QGSJET-II (Quark Gluon
String model with JETs) - opisuje oddziaªywanie hadronów w oparciu o regge'owsk¡
teori¦ pola (RTF) uwzgl¦dniaj¡c efekty nieliniowe w pojedynczych zderzeniach.
Wersja QGSJET-II-04 u»yta w symulacjach zawiera przekroje czynne wg danych
z LHC. Wi¦cej na temat tego modelu mo»na znale¹¢ w [60], [61], [62], [63].
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2. Model oddziaªywa« niskoenergetycznych hadronów � URQMD (Ultra-relativistic
Quantum Molecular Dynamics) � opisuje elastyczne i nieelastyczne oddziaªywania
mi¦dzy hadronami o p¦dach mniejszych ni» 80 GeV/c. Informacje na jego temat
znajduj¡ si¦ w [64], [65].

3. Promieniowanie Czerenkowa � Program symuluje nie tylko cz¡stki p¦ku, ale tak»e
promieniowanie Czerenkowa powstaj¡ce w atmosferze podczas przelotu tych cz¡-
stek. Dodatkowa opcja IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescopes), udo-
st¦pnia mo»liwo±¢ wprowadzenia teleskopów czerenkowskich do symulacji.
U»ycie opcji IACT sprowadza si¦ do tego, i» w pliku wyj±ciowym zapisywane s¡
wyª¡cznie fotony, które tra�¡ w zde�niowane teleskopy (w karcie wej±ciowej nale»y
poda¢ ich poªo»enie i promie«).

4. Zakrzywiona atmosfera � uwzgl¦dnia krzywizn¦ atmosfery, co jest istotne zwªasz-
cza przy du»ych k¡tach zenitalnych p¦ków atmosferycznych.

5. K¡t widzenia � opcja umo»liwiaj¡ca symulowanie kierunku przychodzenia cz¡stek
pierwotnych z pewnego k¡ta bryªowego (w przedziale mi¦dzy k¡tem wewn¦trznym
a zewn¦trznym). Z reguªy k¡t widzenia wybiera si¦ w symulacjach tªa hadrono-
wego, gdy» jego cz¡stki mog¡ nadlatywa¢ z dowolnego kierunku. U»ywany w symu-
lacjach k¡t widzenia okre±la si¦ najcz¦±ciej wokóª kierunku ustawienia teleskopu.

6. Zewn¦trzne pliki atmosfer (atmoprof.dat) � parametry u»ywanej atmosfery zapi-
sane s¡ w zewn¦trznym pliku i czytane przez odpowiednie makra napisane w j¦-
zyku C.

W karcie wej±ciowej programu nale»y poda¢ parametry p¦ków potrzebne do ich sy-
mulacji, takie jak:

� rodzaj cz¡stek inicjuj¡cych symulowane p¦ki � w moim przypadku byªy to
gammy i protony

� zakres energii cz¡stek � nale»y poda¢ najwi¦ksz¡ i najmniejsz¡ warto±¢ energii
przyjmowan¡ przez symulowane cz¡stki pierwotne

� nachylenie ich widma � wykªadnik pot¦gi widma, wedªug którego b¦dzie sy-
mulowana energia cz¡stki inicjuj¡cej p¦k

� k¡t zenitalny � mo»na poda¢ najwi¦ksz¡ i najmniejsz¡ warto±¢ k¡ta zenitalnego
symulowanych p¦ków. Program b¦dzie wybieraª warto±¢ z rozkªadu równomiernego
cosinusów k¡tów z podanego przedziaªu. Podanie tej samej warto±ci jako najwi¦k-
szej i najmniejszej spowoduje symulacje p¦ków wyª¡cznie o podanej warto±ci k¡ta
zenitalnego.

� azymut � podobnie jak przy k¡cie zenitalnym podaje si¦ warto±¢ najmniejsz¡
i najwi¦ksz¡, program losuje warto±¢ z rozkªadu równomiernego k¡ta w zadanym
przedziale. Dla azymutu φ = 0◦ o± p¦ku wskazuje póªnoc, dla φ = 90◦ � zachód
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� rodzaj atmosfery � nale»y poda¢ nazw¦ pliku z parametrami atmosfery

� pole magnetyczne Ziemi � w programie nale»y poda¢ dwie skªadowe pola
magnetycznego dla wybranej lokalizacji geogra�cznej: BX � skªadow¡ poziom¡
w kierunku póªnocnym oraz BZ � skªadow¡ pionow¡ skierowan¡ ku doªowi.

� wysoko±¢ poziomu gruntu � nale»y poda¢, na jakiej wysoko±ci n.p.m. znaj-
duje si¦ obserwatorium. Program b¦dzie symulowaª rozwój p¦ku tylko do podanej
wysoko±ci.

 

RUNNR 200103    numer pliku 

PRMPAR 1    rodzaj cząstki inicjującej pęk 

ERANGE 300. 150000.   zakres energii cząstki 

EVTNR 1    nr pierwszego pęku w pliku 

NSHOW 10000    liczba symulowanych pęków 

DATBAS yes    zapis użytych parametrów do pliku (format .dbase) 

ESLOPE -2.0    nachylenie widma energetycznego 

THETAP 20. 20.   zakres kąta zenitalnego 

PHIP 0 0   zakres azymutu 

SEED 1104 12 0  inicjalizator generatora  liczb losowych dla hadronowej części pęku 

SEED 1105 22 0  inicjalizator generatora liczb losowych dla EM części pęku 

SEED 1106 32 0  inicjalizator generatora liczb losowych dla fotonów czerenkowskich 

SEED 1107 42 0  ta sama liczba dla losowego przesunięcia układu teleskopów 

OBSLEV 2500.E2    wysokość obserwatorium (w cm n.p.m.) 

MAGNET 21.371 -8.924   pole magnetyczne dla Armazones [H,Z] (w μT) 

ECUTS 0.3 0.3 0.02 0.02 niskoeenergetyczne obcięcie energii kinetycznej dla had, μ, e i γ 

LONGI T 10. F F próbkowanie rozkładu podłużnego ilości cząstek naładowanych 

     (tzn. krok próbkowania w jednostkach grubości ośrodka, czyli g∙m
-2

) 

CWAVLG 250. 700.   zakres długości fali światła Czerenkowa w nm 

CSCAT 20 1100.E2 0.  krotność pęków i zasięg 

CERSIZ 8.    maksymalna liczba fotonów Czerenkowa w jednej wiązce 

CERFIL N    zapis fotonów czerenkowskich w osobnym pliku 

VIEWCONE 0.    kąt widzenia 

DIRECT wyniki/    katalog, do którego zapisywane będą dane wyjściowe 

TELESCOPE 141.1E2 0.0E2 5.00E2 2.80E2 położenie 1. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE -0.0E2 128.3E2 5.00E2 2.80E2 położenie 2. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE 257.0E2 143.1E2 5.00E2 2.80E2 położenie 3. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE 0.0E2 -128.3E2 5.00E2 2.80E2 położenie 4. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE 257.0E2 -143.1E2 5.00E2 2.80E2 położenie 5. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE -257.0E2 -143.1E2 5.00E2 2.80E2 położenie 6. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELESCOPE -0.0E2 -424.6E2 5.00E2 2.80E2 położenie 7. teleskopu (współrzędne x, y, z) i jego promień 

TELFIL evtelescope200103.gz:100:100:1  plik wyjściowy danych z teleskopów (w formacie .eventio) 

ATMOSPHERE 26 n   rodzaj atmosfery 

Rysunek 4.1. Przykªadowa karta wej±ciowa programu CORSIKA. Z prawej strony podaªam krótki
opis poszczególnych parametrów.
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� poªo»enia i rozmiary teleskopów czerenkowskich � nale»y poda¢ wspóª-
rz¦dne (x,y,z) poªo»enia oraz zgrubny promie« ka»dego teleskopu w centymetrach.

� zakres ±wiatªa Czerenkowa � dolny i górny limit warto±ci dªugo±ci fali ±wiatªa
Czerenkowa. Program przyjmuje warto±ci od 100 nm do 700 nm.

� maksymalna liczebno±¢ wi¡zki fotonów � program symuluje kilka fotonów
czerenkowskich w wi¡zce poruszaj¡cej si¦ wzdªu» jednej prostej okre±lonej przez k¡t
emisji θC w stosunku do kierunku cz¡stki naªadowanej oraz losowy k¡t w pªasz-
czy¹nie prostopadªej do θC . Parametr okre±la maksymalna ilo±¢ fotonów w takiej
wi¡zce. Ze wzgl¦du na du»¡ ilo±¢ powstaj¡cych w p¦ku fotonów takie grupowanie
przyspiesza symulacje oraz zmniejsza rozmiar plików wyj±ciowych programu.

Ponadto nale»y poda¢ liczby wa»ne dla samych symulacji nieopisuj¡ce p¦ków (np. numer
pierwszego p¦ku w pliku, liczby inicjuj¡ce generator liczb losowych itp.). Przykªadow¡
kart¦ wej±ciow¡ do programu CORSIKA przedstawia rysunek 4.1. Powy»szy opis pa-
rametrów podaªam na podstawie [59]. Warto±ci wykorzystanych w moich badaniach
parametrów poszczególnych symulacji zostan¡ podane w nast¦pnych rozdziaªach.

4.2 Sim_telarray

Do symulacji odpowiedzi teleskopów wykorzystaªam program sim_telarray. Program
ten, na podstawie informacji o powstaªych 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
dªugo±¢ ogniskowej 5,6 m
caªkowita rzutowana
powierzchnia luster

9,4 m2

pole widzenia kamery 9,9◦ 8,99◦

wielko±¢ piksela 0,237◦ 0,238◦

liczba pikseli 1296 1285
typ fotopowielacza SiPM
sposób rejestracji DigitalSum

próg rejestracji 357 ADC | 127 ADC
w 21 pikselach

scu i czasie uderzenia w ziemi¦
oraz wysoko±ci ich powstania),
symuluje zarówno ich pochªania-
nie w atmosferze jak i procesy
zachodz¡ce w teleskopie od mo-
mentu odbicia od zwierciadªa po-
przez rejestracj¦ przez fotodetek-
tor a» do zapisu uzyskanego sy-
gnaªu z uwzgl¦dnieniem szumów
elektroniki i symulacji odpowie-
dzi ukªadu wyzwalania (trigger)
teleskopu.

W programie sim_telarray
ka»dy rodzaj teleskopu mo»na
skon�gurowa¢ osobno, podaj¡c
zarówno wªa±ciwo±ci optyczne sa-

mych teleskopów jak i ich kamer oraz warunki rejestracji i zapisu sygnaªu. [66]
Do symulacji chmury caªkowicie nieprzezroczystej u»yªam modelu teleskopu wedªug

tzw. produkcji 2-giej (opcja CTA-prod2), natomiast do symulacji chmur o ró»nych prze-
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zroczysto±ciach � modelu wedªug produkcji 3-ciej (opcja CTA-prod3). Okre±laj¡ one
wªa±ciwo±ci teleskopów CTA u»ytych w symulacjach, wykorzystuj¡c kon�guracj¦ tele-
skopów z plików odpowiednio �ULTRA-5� i �ULTRA-6�. Kon�guracje te ró»ni¡ si¦ wªa-
sno±ciami kamery i warunkiem rejestracji sygnaªu (wielko±ci¡ progu) dla pojedynczego
teleskopu. U»yte w symulacjach wªa±ciwo±ci teleskopów i kamer pokazuje tabela 4.1.

Do decyzji o tym, czy dany p¦k b¦dzie zarejestrowany, u»yªam opcji DigitalSumTrig-
ger. W tym przypadku do rejestracji nie jest u»ywany sygnaª wej±ciowy dyskryminatora
(analogowy), a jedynie sygnaª cyfrowy. Rejestracja odbywa si¦ dwupoziomowo:

1. poziom pierwszy (L0) � po przetworzeniu sygnaªu z analogowego na cyfrowy war-
to±¢ amplitudy jest sumowana w grupach po trzy piksele (tzw. tryplety).

2. poziom drugi (L1) � sygnaª jest sumowany w klastrach zªo»onych z 7 trypletów,
a otrzymana warto±¢ porównywana do ustalonego progu. Próg wynosiª 127 ADC
(s¡ to jednostki uzyskane z przetwornika cyfrowo-analogowego, czyli z ang. analog
to digital converter; 127 ADC oznacza 25,4 ±redniej amplitudy sygnaªu pojedyn-
czego fotoelektronu) dla produkcji 2-giej i 357 ADC dla produkcji 3-ciej.

Podobnie jak CORSIKA (przy odpowiedniej opcji) sim_telarray czerpie informacje
o atmosferze z zewn¦trznych plików. Znajduj¡ si¦ w nich tabele warto±ci ekstynkcji

Rysunek 4.2. Rozkªady podªu»ne wertykal-
nych p¦ków zapocz¡tkowanych przez fotony
gamma o ró»nych energiach. Zaznaczono wysoko-
±ci 5 km n.p.m. i 7 km n.p.m., na których zostaªy
umieszczone chmury.

w zale»no±ci od wysoko±ci n.p.m. i od dªu-
go±ci fali ±wietlnej. U»yªam tych plików
w celu wprowadzenia chmury do symulo-
wanej atmosfery.

Ka»da taka tabela zawiera okoªo 40 ró»-
nych wysoko±ci powy»ej poziomu gruntu.
W celu dodania chmury wstawiaªam w ta-
bel¦ trzy lub cztery dodatkowe kolumny
powy»ej dolnej kraw¦dzi chmury (jej wy-
soko±¢ okre±la wysoko±¢ chmury) i w obr¦-
bie jej szeroko±ci (ostatnia kolumna na gór-
nej kraw¦dzi chmury). Warto±¢ ekstynkcji
dla chmury byªa obliczona wedªug wzoru
2.48 i dodawana do ekstynkcji atmosfery
(bez chmury) we wszystkich kolumnach
od dolnej kraw¦dzi chmury wª¡cznie. Po-
niewa» sim_telarray warto±ci ekstynkcji
dla wysoko±ci pomi¦dzy podanymi w tabeli uzyskuje przez interpolacj¦ liniow¡ z dwóch
s¡siaduj¡cych warto±ci, warto±ci ekstynkcji atmosfery bez chmury w dodatkowych ko-
lumnach wyliczyªam t¡ wªa±nie metod¡.

W moich badaniach skupiªam si¦ na mo»liwo±ci rejestracji p¦ków fotonowych
przez SST-1M. Teleskopy te s¡ przeznaczone do pomiarów w zakresie energii powy»ej
1 TeV. Rysunek 4.2 prezentuje rozkªady podªu»ne p¦ków fotonowych sporz¡dzone w celu
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wyboru wysoko±ci symulowanych chmur. Pokazane s¡ na nich wyznaczone na podstawie
dodatkowych symulacji ±rednie liczby fotonów czerenkowskich produkowanych na ka»de
10 g/cm2 w zale»no±ci od gª¦boko±ci w atmosferze.

Je±li chmura znajduje si¦ znacznie ponad wysoko±ci¡ maksimum rozwoju p¦ku, wów-
czas wi¦kszo±¢ fotonów czerenkowskich powstaje poni»ej chmury. Zatem ma ona nie-
wielki wpªyw na rejestracj¦ p¦ku. Je»eli chmura znajduje si¦ znacznie poni»ej maksimum
rozwoju p¦ku, wówczas wi¦kszo±¢ fotonów czerenkowskich powstaje powy»ej chmury i
caªe docieraj¡ce do powierzchni ziemi ±wiatªo jest równo stªumione. Najciekawsz¡ jest
wi¦c sytuacja, gdy chmura znajduje si¦ mniej wi¦cej na wysoko±ci maksimum rozwoju
p¦ku. Wysoko±ci 5 km i 7 km odpowiadaj¡ ±redniej wysoko±ci maksimum p¦ku o energii
odpowiednio okoªo 100 TeV i 10 TeV, jak wida¢ na wykresie na rysunku 4.2. Dlatego te
wªa±nie wysoko±ci zostaªy u»yte w moich badaniach.

4.3 Chimp/MARS

Dane otrzymane w programie sim_telarray zostaªy przekonwertowane programem
chimp do formatu obsªugiwanego przez MARS-a (MAGIC Analysis and Reconstruc-
tion Software). Program ten zostaª stworzony przez grup¦ MAGIC (Major Atmospheric
Gamma Imaging Cherenkov telescopes) do rekonstrukcji p¦ków na podstawie danych
z teleskopów oraz niezb¦dnych symulacji Monte Carlo. [67], [68], [7]

4.3.1 Czyszczenie

Wi¦kszo±¢ pikseli na kamerze teleskopu nie zarejestruje ±wiatªa z p¦ku atmosferycz-
nego, a jedynie tªo nocnego nieba i szumy elektroniki. Dlatego przed analiz¡ nale»y wy-
bra¢ piksele, w których sygnaª pochodzi gªównie od fotonów czerenkowskich. Zastosowa-
ªam czyszczenie dwupasmowe. W pierwszym kroku program okre±la piksele rdzeniowe,
szukaj¡c zwartych grup po 2, 3 lub 4 s¡siaduj¡ce ze sob¡ piksele, na których sygnaª
przekracza warto±¢ progow¡. Sygnaª z tych pikseli powinien mie±ci¢ si¦ w wyznaczonym
przedziale czasowym. [67]

Nast¦pnie program poszukuje brze»nych pikseli nale»¡cych do obrazu. W tym celu
sprawdza, które z pikseli s¡siaduj¡cych z rdzeniowymi (lub oddzielonych od rdzenia
co najwy»ej jednym pikselem) zarejestrowaªy odpowiednio du»y sygnaª (próg jest ni»szy
ni» przy okre±laniu rdzenia).

Na podstawie tak uzyskanego obrazu liczony jest gradient czasowy wzdªu» jego gªów-
nej osi. W drugim kroku obraz jest ponownie czyszczony przez wybór sygnaªu w ogra-
niczonym oknie czasowym z mniejszym progiem ni» w pierwszym kroku.
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4.3.2 Rekonstrukcja stereo

Ka»de zdarzenie, które prze»yªo czyszczenie, poddawane jest dalszej analizie w celu
odtworzenia rzeczywistych parametrów p¦ku atmosferycznego. W pierwszej kolejno-
±ci obliczane s¡ parametry Hillasa dla ka»dego teleskopu [5]. Wst¦pn¡ rekonstrukcj¦
kierunku p¦ku oblicza si¦ na podstawie punktu przeci¦cia gªównych osi elips Hillasa,
na ka»dym z rejestruj¡cych dane zdarzenie teleskopów. Tak uzyskany kierunek sªu»y
do obliczenia innych parametrów p¦ku takich jak wysoko±¢ maksimum rozwoju p¦ku i
parametr zderzenia (odlegªo±¢ mi¦dzy osi¡ p¦ku a teleskopem). [67]

4.3.3 Separacja gamm i hadronów

Wi¦kszo±¢ p¦ków rejestrowanych przez naziemne teleskopy nie jest inicjowanych
przez foton tylko przez hadron (najcz¦±ciej proton, bo tych jest najwi¦cej w promieniowa-
niu kosmicznym). Takie p¦ki stanowi¡ tªo, które nale»y oddzieli¢ od p¦ków
fotonowych. Do tego celu sªu»y algorytm o nazwie las losowy (Random Forest). Po-
zwala on poª¡czy¢ parametry ksztaªtu obrazu, czas przybycia p¦ku i parametry stereo
w jeden parametr, na podstawie którego podejmujemy decyzj¦, czy przypadek jest zaini-
cjowany przez wysokoenergetyczny foton, czy te» hadron. Losowy las skªada si¦ z wielu
drzew decyzyjnych skonstruowanych dla próbki danych zwanej treningow¡ (zªo»onej
z gamm i hadronów). Drzewo buduje si¦ w nast¦puj¡cy sposób [6]:

1. Wybieramy zbiór parametrów P, które posªu»¡ do wyró»nienia pierwotnych gamm.

2. Losujemy jeden (lub kilka) z parametrów z tego zbioru i dzielimy próbk¦ danych
na dwie cz¦±ci zale»nie od tego, czy warto±¢ wylosowanego parametru jest wi¦ksza
czy mniejsza od pewnej wybranej warto±ci (w przypadku kilku wylosowanych pa-
rametrów wybieramy ten, który daje najlepsz¡ warto±¢ ci¦cia), okre±lonej na pod-
stawie indeksu Giniego. Indeks ten pochodzi z ekonomii i jest miar¡ nierówno±ci
dwóch rozkªadów. W przypadku separacji gamm i hadronów mo»na wyrazi¢ go
wzorem:

QGini = 4
Nγ

N

Nh

N
, (4.1)

gdzie N oznacza ilo±¢ wszystkich zdarze« w danej cz¦±ci próbki, Nγ � ilo±¢ gamm,
a Nh � ilo±¢ hadronów. Przyjmuje on warto±¢ 0 w przypadku, gdy w próbce znaj-
duj¡ si¦ tylko gammy lub tylko hadrony (Nh = 0 lub Nγ = 0). Indeks Giniego
dla ci¦cia próbki liczymy dodaj¡c QGini dla obu podpróbek i dziel¡c przez 2. Naj-
lepsz¡ warto±¢ ci¦cia wybieramy przez minimalizacj¦ tak obliczonego indeksu Gi-
niego.

3. Dla ka»dej z uzyskanych cz¦±ci próbki losujemy parametr ze zbioru P i okre±lamy
jego warto±¢ poprzez minimalizacj¦ indeksu Giniego. W oparciu o t¦ warto±¢ dzie-
limy ka»d¡ z cz¦±ci na kolejne dwie cz¦±ci. Czynno±ci te powtarzamy, a» do uzy-
skania podpróbki zªo»onej z samych gamm lub samych hadronów.
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Rysunek 4.3. Przykªadowe drzewo sªu»¡ce
do klasy�kacji zdarzenia v o parametrach:
vlenght, vwidth i vsize. Gaª¡¹ wyznaczona przez
te parametry prowadzi do hadronów. Zatem
zdarzenie v otrzyma warto±¢ 1. Schemat po-
chodzi z [6].

Po stworzeniu wielu takich drzew, mo-
»emy wykorzysta¢ je do oceniania, czy p¦k
atmosferyczny opisany pewnym zestawem
parametrów ze zbioru P jest zainicjowany
przez foton czy przez hadron. W tym celu
znajdujemy na drzewie gaª¡¹ odpowiadaj¡c¡
warto±ciom parametrów tego p¦ku (schemat
takiego dziaªania przedstawiony jest na ry-
sunku 4.3) i sprawdzamy czy prowadzi ona
do gamm czy hadronów. W pierwszym przy-
padku p¦k otrzymuje warto±¢ hi = 0, w dru-
gim warto±¢ hi = 1. Dla ró»nych drzew war-
to±¢ ta mo»e by¢ ró»na, dlatego ostateczny
wynik okre±lamy przez obliczenie ±redniej
z warto±ci dla wszystkich drzew:

h =
n∑
i=1

hi
n
, (4.2)

gdzie n oznacza liczb¦ drzew. Parametr h nazywa si¦ hadronness (dosªownie: hadrono-
wo±¢) i okre±la jak bardzo podobne do p¦ku hadronowego jest dane zdarzenie. [6]

Odpowiednie ci¦cie w hadronness pozwala wyeliminowa¢ z danych wi¦kszo±¢ proto-
nowego tªa.

4.3.4 Rekonstrukcja kierunku (metoda disp)

Do rekonstrukcji kierunku przy u»yciu danych z jednego teleskopu sªu»y parametr
disp. Wykorzystanie go mo»e tak»e poprawi¢ rekonstrukcj¦ z dwóch teleskopów, dlatego
jest wykorzystywany tak»e w przypadku rejestracji p¦ku przez kilka teleskopów. [25]

Parametr disp oznacza odlegªo±¢ mi¦dzy ±rodkiem ci¦»ko±ci obrazu a oszacowan¡
(z danych) lub znan¡ (z symulacji) pozycj¡ ¹ródªa na kamerze. Oblicza si¦ go przy u»yciu
nast¦puj¡cego wzoru [69]:

disp = 1− width

length
, (4.3)

gdzie width i length s¡ parametrami obrazu zde�niowanymi w podpunkcie 1.3.3.
Warto±¢ disp dla jednego obrazu daje dwa mo»liwe poªo»enia ¹ródªa (z dwóch stron

elipsy � rysunek 4.4a). Gdy mamy obrazy z dwóch teleskopów, najpierw obliczamy disp
dla ka»dego z nich, nast¦pnie odlegªo±ci mi¦dzy mo»liwymi poªo»eniami ¹ródªa obliczo-
nymi dla ró»nych obrazów (linie przerywane na rysunku 4.4b) i wybieramy najmniejsz¡
z tych odlegªo±ci. Ostateczny kierunek ¹ródªa to ±rednia z wybranej pary poªo»e« wa»ona
liczb¡ fotoelektronów w ka»dym z obrazów.
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Rysunek 4.4. Rekonstrukcja kierunku z wykorzystaniem parametru disp: a) dla jednego teleskopu,
b) dla dwóch teleskopów. Rysunek na podstawie [25].

4.3.5 Estymacja energii

Estymacja energii odbywa si¦ dwuetapowo. Najpierw tworzone s¡ tablice LUT (z ang.
look-up tables) okre±laj¡ce zale»no±ci mi¦dzy energi¡ p¦ku, jego odlegªo±ci¡ od teleskopu
oraz g¦sto±ci¡ fotonów mierzon¡ przez ten teleskop. Tablice tworzy si¦ dla próbki da-
nych (symulowanych wysokoenergetycznych fotonów), a nast¦pnie wykorzystuje przy re-
konstrukcji energii pozostaªych p¦ków. Rekonstruowana energia obliczana jest najpierw
osobno dla ka»dego teleskopu, nast¦pnie wyliczana jest ±rednia z warto±ci uzyskanych
dla wszystkich teleskopów wa»ona odwrotno±ci¡ niepewno±ci ka»dej z nich. [67]

Do rekonstruowania energii p¦ków rozwijaj¡cych si¦ w obecno±ci chmury zastosowa-
ªam tablice LUT obliczone dla bezchmurnego nieba. Korekta tak otrzymanych wyników
zostaje wprowadzona w dalszej analizie danych. Dzi¦ki temu nie trzeba tworzy¢ tablic
osobno dla ka»dej chmury. Aby stworzy¢ LUT dla danych w obecno±ci chmury o znanej
wysoko±ci i przezroczysto±ci nale»aªoby wykona¢ czasochªonne symulacje. W przypadku
innych parametrów chmury symulacje nale»aªoby powtórzy¢.

4.4 Parametry u»yte w symulacjach

Opisane poni»ej symulacje wielkich p¦ków atmosferycznych zostaªy wykorzystane
zarówno do badania wpªywu chmury nieprzezroczystej, jak i wpªywu chmur o znanych
przezroczysto±ciach, który zostanie przedstawiony w nast¦pnych rozdziaªach.

Symulacje programem CORSIKA przeprowadziªam w 2015 roku. Wówczas nie za-
padªa jeszcze decyzja, gdzie zostan¡ umiejscowione teleskopy CTA. Dlatego moje sy-
mulacje zostaªy wykonane dla rozwa»anej w tamtym czasie lokalizacji � Armazones
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Tabela 4.2. Najwa»niejsze parametry symulacji p¦ków atmosferycznych w programie CORSIKA.
rodzaj cz¡stki γ proton
zakres energii 0,3-150 TeV 0,8-450 TeV

nachylenie widma -2.0
k¡t zenitalny 20◦

k¡t azymutalny 0◦

pole magnetyczne BX = 21,371 µT; BZ = −8,924 µT
zakres promieniowania Czerenkowa 250-700 nm

zasi¦g 1100 m 1600 m
krotno±¢ p¦ków 20 30
k¡t widzenia 0◦ 12◦

liczba p¦ków (uwzgl¦dniaj¡c krotno±¢) 108 2,3·108

Rysunek 4.5. Wykorzystany w symulacjach
ukªad teleskopów. Na wykresie zaznaczono po-
dukªady wykorzystane w badaniach innych
chmur.

w Chile poªo»onego na wysoko±ci 2500 m n.p.m.
Jednak»e pole magnetyczne i wªa±ciwo±ci at-
mosfery w tym miejscu s¡ podobne do tych
w wybranej lokalizacji poªudniowego CTA,
czyli Paranal le»¡cego na Pustyni Atacama
tak»e w Chile (wysoko±¢ 2100 m n.p.m.).

Podstawowe parametry symulacji zostaªy
pokazane w tabeli 4.2. Poniewa» symulacje
p¦ków atmosferycznych o tak wysokich ener-
giach s¡ bardzo czasochªonne, te same p¦ki
byªy wykorzystywane wielokrotnie � poªo»e-
nie osi jednego p¦ku wzgl¦dem ukªadu telesko-
pów byªo w programie generowane wielokrot-
nie. Parametr okre±laj¡cy, ile razy zostaª u»yty
ten sam p¦k, nosi nazw¦ krotno±¢ p¦ku. Zasi¦g
oznacza maksymaln¡ mo»liw¡ odlegªo±¢ p¦ku
od punktu o wspóªrz¦dnych (0, 0).

Symulowany ukªad teleskopów skªadaª si¦ z siedmiu SST-1M. Sposób ich rozmieszcze-
nia przedstawia rysunek 4.5. Odlegªo±ci mi¦dzy s¡siednimi teleskopami wynosz¡
od ok. 190 m do ok. 360 m, s¡ wi¦c podobne do planowanych w poªudniowym CTA (190-
300 m [70]). W badaniach wpªywu nieprzezroczystej chmury wykorzystaªam wszystkie
z symulowanych siedmiu teleskopów. Przy badaniu innych chmur, opisanym w nast¦p-
nych rozdziaªach, uwzgl¦dnione zostaªy tylko wybrane teleskopy � zaznaczono je na ry-
sunku (jako osobne ukªady).
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Rozdziaª 5

Wpªyw chmur na g¦sto±¢ fotonów

czerenkowskich

Obserwacje przy u»yciu teleskopów czerenkowskich wykonuje si¦ najcz¦±ciej przy bez-
chmurnym niebie. Obecno±¢ chmur zmniejsza liczb¦ fotonów czerenkowskich docieraj¡-
cych do detektora przez ich absorpcj¦ i rozproszenie na cz¡steczkach chmury. Powoduje
to nie tylko zmniejszenie cz¦sto±ci rejestracji p¦ków atmosferycznych, lecz tak»e znie-
ksztaªcenie obrazów zarejestrowanych p¦ków.

W obecnym rozdziale omówi¦ wpªyw chmur na obserwowan¡ na ziemi g¦sto±¢ pro-
mieniowania Czerenkowa z wielkich p¦ków atmosferycznych. Wi¦kszo±¢ wyników przed-
stawionych w tym rozdziale zaprezentowaªam na konferencji Gamma2016 w Heidelbergu.
Zostaªa tak»e opublikowana w materiaªach pokonferencyjnych [71]. Rozwa»ane b¦d¡ za-
równo chmury wodne jak i lodowe o dwóch warto±ciach przezroczysto±ci 0,4 i 0,7 oraz
chmura caªkowicie nie przepuszczaj¡ca ±wiatªa. Przezroczysto±¢ chmur obliczyªam we-
dªug modeli przedstawionych w punkcie 2.4. Ze wzorów 2.48 i 2.54 wynika, »e zarówno
dla chmur wodnych jak i lodowych zale»y ona od efektywnego promienia (aef ) cz¡-
stek tworz¡cych chmur¦ (kropel wody lub krysztaªków lodu) oraz od zawarto±ci wody
w chmurze i grubo±ci chmury. Ponadto przezroczysto±¢ chmury wodnej zale»y tak»e
nieznacznie od dªugo±ci fali padaj¡cego ±wiatªa. W moich badaniach przyj¦ªam staª¡
warto±¢ aef oraz grubo±ci chmury, natomiast Cw i Cv byªy dobierane tak, by otrzyma¢
wybran¡ do symulacji caªkowit¡ przezroczysto±¢ chmury. Pojawiaj¡ce si¦ we wzorze 2.48
parametr ν oraz g¦sto±¢ wody przyj¦ªam jako staªe, ν = 1, 1; ρ = 1 g/cm3. Przed symu-
lacjami nale»aªo dobra¢ odpowiednie warto±ci parametrów aef i h.

5.1 Parametry chmury

Wspóªczynnik ekstynkcji dla chmur wodnych ro±nie ze wzrostem dªugo±ci fali ±wiatªa.
Zale»no±¢ t¦ pokazuje rysunek 5.1 dla ró»nych wielko±ci efektywnego promienia kropel
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wody. Poniewa» zmiany warto±ci s¡ niewielkie, na wykresie zostaªa przedstawiona eks-
tynkcja dla ró»nych dªugo±ci fali w stosunku do ekstynkcji dla λ = 200 nm. Wzrost war-
to±ci wspóªczynnika ekstynkcji jest tym silniejszy im mniejsze s¡ krople wody w chmurze.
Znacz¡cy wzrost otrzymujemy tylko dla najmniejszej badanej warto±ci efektywnego pro-
mienia kropel wody aef = 2 µm � wynosi on okoªo 12% dla λ = 1000 nm. Dla aef = 4 µm

Rysunek 5.1. Wzgl¦dny wspóªczynnik ekstynkcji
jako funkcja dªugo±ci fali ±wiatªa. Zale»no±¢ poka-
zana dla ró»nych wielko±ci kropel wody w chmurze
przy staªej wodno±ci chmury.

wzrost warto±ci ekstynkcji nie przekracza
8%, a dla aef ≥ 6 nie przekracza 6% w za-
kresie dªugo±ci fali ±wiatªa do 1000 nm.
Z czego wynika, »e tak»e przezroczysto±¢
chmury nie b¦dzie odbiega¢ od badanych
warto±ci T dla 200 nm o wi¦cej ni» kilka
procent.

Zale»no±¢ caªkowitej przezroczysto±ci
chmury od wielko±ci kropel wody w niej
zawartych dla ró»nej zawarto±ci wody
w chmurze przedstawia rysunek 5.2. Nie-
bieskie linie pokazuj¡ zale»no±ci obliczone
dla λ = 200 nm, a czerwone linie dla λ =
700 nm. Jak wida¢, ró»nice warto±ci prze-
zroczysto±ci dla tych dªugo±ci fali ±wiatªa

s¡ minimalne. Przezroczysto±¢ chmury silnie zale»y od efektywnego promienia kropel
wody, zwªaszcza przy maªej wodno±ci chmury (Cw). Dla ustalonej warto±ci aef chmura
o wi¦kszej zawarto±ci wody b¦dzie mniej przezroczysta. Wszystkie linie na wykresie zo-
staªy obliczone dla chmury o grubo±ci 100 m.

Rysunek 5.2. Zale»no±¢ caªkowitej przezroczy-
sto±ci chmury od efektywnego promienia kropel
wody dla ró»nej wodno±ci chmury i ró»nych dªu-
go±ci fali ±wiatªa. Wszystkie linie zostaªy obliczone
dla chmury o grubo±ci 100 m.

Rysunek 5.3. Zale»no±¢ caªkowitej przezroczy-
sto±ci chmury od jej grubo±ci dla ró»nej wodno-
±ci chmury i ró»nych dªugo±ci fali przy staªym
aef = 4 µm.
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Rysunek 5.3 prezentuje zale»no±¢ przezroczysto±ci chmury od jej grubo±ci. Przed-
stawiono zale»no±ci dla ró»nych dªugo±ci fali ±wiatªa i dla ró»nej wodno±ci chmury.
Jak mo»na si¦ byªo spodziewa¢, przezroczysto±¢ chmury maleje ze wzrostem grubo±ci,
a przy ustalonej grubo±ci chmura o mniejszej zawarto±ci wody jest bardziej przezroczy-
sta. Zale»no±¢ od dªugo±ci fali ±wiatªa jest niewielka.

Z powy»szych rozwa»a« wynika, »e do symulacji najlepiej byªo wybra¢ chmur¦ o nie-
wielkiej grubo±ci, gdy» taka mo»e uzyska¢ du»¡ przezroczysto±¢. Daje to mo»liwo±¢ zba-
dania wpªywu na g¦sto±¢ fotonów zarówno chmur o du»ej jak i maªej przezroczysto±ci.
Natomiast do porównania z chmur¡ lodow¡ najlepiej wybra¢ chmur¦ o niewielkim pro-
mieniu efektywnym kropel wody, gdy» wówczas ró»nica mi¦dzy chmur¡ wodn¡ a lodow¡
jest wi¦ksza. W moich badaniach nad g¦sto±ci¡ ±wiatªa przyj¦ªam nast¦puj¡ce warto±ci:
aef = 4 µm i h = 100 m.

5.2 Parametry symulacji do wyznaczania g¦sto±ci ±wia-
tªa Czerenkowa

Symulacje, których wyniki przedstawiam w tym rozdziale, zostaªy wykonane progra-
mem CORSIKA z odpowiedni¡ mody�kacj¡ w celu uwzgl¦dnienia wpªywu rozprasza-
nia ±wiatªa w atmosferze i na chmurach oraz zapisu g¦sto±ci fotonów w zewn¦trznych
plikach. W symulacjach do bada« g¦sto±ci fotonów nie u»ywaªam innych programów
ni» CORSIKA. Poprawka kodu opiera si¦ na modelu chmury przedstawionym w punk-
cie 2.4. Warto±¢ ekstynkcji dla chmury wodnej zostaªa podana dla dªugo±ci fali ±wiatªa
200 nm, jednak ró»nice w przezroczysto±ci chmury wynikaj¡ce z zale»no±ci od dªugo-
±ci fali ±wietlnej s¡ mniejsze ni» 2% dla T = 0,7 oraz mniejsze ni» 5% dla T = 0,4
w przedziale 200-700 nm.

Tabela 5.1. Najwa»niejsze parametry symulacji p¦ków atmosferycznych. Pole magnetyczne opisane
jest przez skªadow¡ horyzontaln¡ w kierunku póªnocnym (BX) i skªadow¡ wertykaln¡ (BZ).

rodzaj cz¡stki γ
energia 10 TeV

nachylenie widma -2,7
k¡t zenitalny 0◦

azymut 0◦

pole magnetyczne BX = 10,9 µT; BZ = −24,9 µT
zakres promieniowania Czerenkowa 250-700 nm

k¡t widzenia 0◦

liczba p¦ków 500

G¦sto±¢ ±wiatªa czerenkowskiego w zale»no±ci od odlegªo±ci od osi p¦ku wyznaczy-
ªam z liczby fotonów padaj¡cych na idealne detektory ustawione w jednej linii, ka»dy
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w odlegªo±ci 5 metrów od poprzedniego. Pojedynczy detektor miaª powierzchni¦ 25 m2.
Poniewa» symulacje zacz¦ªam wykonywa¢ w 2015 roku, kiedy nie byªo jeszcze wia-

domo, gdzie zostanie postawiona sie¢ teleskopów CTA, u»yªam atmosfery dla Aar poªo-
»onego na wysoko±ci 1640 m n.p.m., gdy» byªo to wówczas jedno z miejsc rozwa»anych
jako lokalizacja teleskopów CTA. Obecnie przyj¦ta przez CTA lokalizacja to Paranal
le»¡ce na wysoko±ci 2100 m n.p.m. Przy tak wysokiej energii p¦ku ±wiatªo jest produko-
wane nawet na wysoko±ci poni»ej 2000 m n.p.m. Zatem mo»na si¦ spodziewa¢, »e przy
tej energii p¦ków na wi¦kszej wysoko±ci ni» badane 1640 m obserwowano by mniejsz¡
g¦sto±¢ fotonów czerenkowskich w pobli»u osi p¦ku. Najwa»niejsze parametry symulacji
zostaªy przedstawione w tabeli 5.1.

Tabela 5.2. Zestawienie grup symulacji. Tw oznacza przezroczysto±¢ chmury wodnej,
Tl � przezroczysto±¢ chmury lodowej, a RM � rozpraszanie Rayleigha i Miego.

numer grupy 1 2 3a 3b 3c 3d 3e
RM − + + + + + +
Tw − − − 0,7 0,4 − −
Tl − − 0 − − 0,7 0,4

Symulacje przeprowadzone byªy w trzech grupach: a) bez uwzgl¦dniania pochªaniania
w atmosferze, b) z uwzgl¦dnieniem rozpraszania Rayleigha i Miego (RM), c) z uwzgl¦d-
nieniem rozpraszania RM oraz rozpraszania na chmurze. Przedstawia to tabela 5.2.
W ka»dej grupie zostaªo wysymulowanych 500 p¦ków o energii 10 TeV.

5.3 Chmury wodne

Rysunek 5.4 przedstawia zale»no±¢ g¦sto±ci fotonów od odlegªo±ci od osi p¦ku dla ró»-
nych chmur oraz bezchmurnego nieba. Z wykresu wida¢, »e w odlegªo±ciach rz¦du kil-
kuset metrów strata fotonów wynikaj¡ca z samego rozpraszania Rayleigha i Miego jest
porównywalna do straty wynikaj¡cej z obecno±ci chmury o T = 0,4 na wysoko±ci
7 km n.p.m. (okolice maksimum rozwoju p¦ku w omawianym przypadku). Jednak mo»e
to by¢ zale»ne od badanego zakresu dªugo±ci fali ±wiatªa, gdy» zarówno rozpraszanie
Rayleigha, jak i przezroczysto±¢ chmury zale»¡ od dªugo±ci fali padaj¡cego ±wiatªa.

Linia pozioma na rysunku odpowiada g¦sto±ci 50 fotonów na metr kwadratowy.
W obecno±ci chmur powierzchnia, na której g¦sto±¢ fotonów jest wi¦ksza od tej liczby,
wynosi 85%, 75% i 60% tej otrzymanej dla bezchmurnego nieba, odpowiednio dla chmury
o T = 0,7; T = 0,4 i T = 0. Zatem nawet w przypadku caªkowicie nieprzezroczystej
chmury (która praktycznie nie jest mo»liwa) daªoby si¦ zarejestrowa¢ ±wiatªo Czeren-
kowa z p¦ków atmosferycznych o energii 10 TeV.

Stosunek ±rednich g¦sto±ci fotonów z uwzgl¦dnieniem pochªaniania w atmosferze
do ±rednich g¦sto±ci wszystkich wyprodukowanych w p¦ku fotonów (g¦sto±¢ wzgl¦dna)
przedstawiony jest na rysunku 5.5.
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Rysunek 5.4. Rozkªad poprzeczny g¦sto±ci fo-
tonów w warunkach bezchmurnego nieba oraz
w obecno±ci ró»nych chmur.

Rysunek 5.5. Wzgl¦dna g¦sto±¢ fotonów cze-
renkowskich po uwzgl¦dnieniu rozpraszania RM
i chmur.

Jak wida¢, nawet w przypadku bezchmurnego nieba zaledwie ok. 65% ±wiatªa z p¦ku
dociera do detektora w odlegªo±ci wi¦kszej ni» ok. 150 m od osi p¦ku, reszta jest tracona
z powodu rozproszenia Rayleigha i Miego. Wpªyw tego rozpraszania na g¦sto±¢ fotonów
czerenkowskich jest wi¦kszy ni» wpªyw chmury o przezroczysto±ci 0,7.

W odlegªo±ci ok. 100-150 m od osi p¦ku (czyli odlegªo±ciach, w których wi¦kszo±¢
fotonów pochodzi z maksimum p¦ku) nast¦puje minimum lokalne g¦sto±ci wzgl¦dnej
we wszystkich omawianych przypadkach. Jest ono wyra¹niejsze dla bardziej nieprzezro-
czystej chmury. W wi¦kszej odlegªo±ci od osi p¦ku wzgl¦dna g¦sto±¢ fotonów ju» tylko
nieznacznie maleje wraz z odlegªo±ci¡.

5.4 Chmury lodowe

Model chmury lodowej zastosowany w moich symulacjach ró»ni si¦ od modelu chmury
wodnej przede wszystkim tym, »e wspóªczynnik ekstynkcji nie zale»y od dªugo±ci fali.

Rysunek 5.6. Wzgl¦dne ró»nice w g¦sto±ci foto-
nów czerenkowkich w przypadku tªumienia ±wiatªa
przez chmur¦ wodn¡ i przez chmur¦ lodow¡.

Ponadto nie wykorzystuje wodno±ci chmury,
a jedynie obj¦to±ciow¡ g¦sto±¢ krysztaª-
ków. Parametry chmury zostaªy dobrane
tak, aby uzyska¢ t¦ sam¡ przezroczysto±¢
co dla chmur wodnych: 0,4 i 0,7.

Wyniki oblicze« g¦sto±ci fotonów z ka-
skad elektromagnetycznych w obecno±ci
chmur lodowych przedstawiam przez po-
równanie ich do wyników otrzymanych
dla chmur wodnych. Wzgl¦dne ró»nice
przedstawia rysunek 5.6. W przypadku
chmury wodnej ekstynkcja ro±nie z dªu-
go±ci¡ fali ±wiatªa, a zatem chmura silniej
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tªumi ±wiatªo o wy»szej dªugo±ci fali. Natomiast chmura lodowa wszystkie dªugo±ci fali
±wietlnej tªumi tak samo. Poniewa» przezroczysto±¢ chmur wodnych okre±liªam dla dªu-
go±ci fali 200 nm, a badaªam zakres fali 250-700 nm, wi¦c chmura wodna wszystkie
badane dªugo±ci fali tªumi silniej ni» lodowa. Zatem mo»na si¦ spodziewa¢, »e g¦sto±ci
fotonów przy chmurze wodnej b¦d¡ mniejsze ni» przy chmurze lodowej.

Wykres na rysunku 5.6 potwierdza te przewidywania, przynajmniej dla odlegªo±ci
wi¦kszych ni» 200 m. Ró»nice g¦sto±ci nie s¡ jednak du»e � mi¦dzy 2% a 6%.

Wzgl¦dne ró»nice posiadaj¡ minimum lokalne w mniej wi¦cej tym samym miejscu co
minimum stosunku g¦sto±ci fotonów w obecno±ci chmur do g¦sto±ci fotonów przy bez-
chmurnym niebie, czyli w odlegªo±ciach, dla których wi¦kszo±¢ fotonów pochodzi z mak-
simum p¦ku.
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Rozdziaª 6

Chmura caªkowicie nieprzezroczysta

Rozwa»ana w tym rozdziale chmura umieszczona zostaªa na wysoko±ci 7 km n.p.m.
Jest to ±rednia wysoko±¢ maksimum rozwoju pionowego p¦ku o energii 10 TeV.

6.1 Rejestracja p¦ków

6.1.1 Próg energetyczny

P¦ki atmosferyczne s¡ symulowane tak, by ich widmo byªo proporcjonalne do E−2.
Oznacza to, »e najwi¦cej symulowanych p¦ków jest w najni»szym przedziale energii. Jed-
nak»e niskoenergetyczne p¦ki mog¡ wyprodukowa¢ zbyt maªo fotonów, by zostaªy zare-
jestrowane przez teleskopy. Dlatego otrzymany rozkªad energii zarejestrowanych p¦ków
ma inny ksztaªt ni» E−2 � w pobli»u najni»szych energii liczba rejestrowanych p¦ków jest
znacznie mniejsza. W rozkªadzie tworzy si¦ maksimum, a warto±¢ energii, dla której ono
wyst¦puje, nazywana jest progiem energetycznym, je±li wykªadnik symulowanego widma
ma warto±¢ mierzon¡ dla mgªawicy Kraba. Dalsze obliczenia s¡ prowadzone po przewa-

a) b)

Rysunek 6.1. Histogramy pokazuj¡ce rozkªady energii zarejestrowanych p¦ków: a) obserwowanych
przy bezchmurnym niebie, b) obserwowanych w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej chmury.
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»eniu symulowanych przypadków do widma Kraba zaprezentowanego w pracy [72].
Gdy nad teleskopami znajduje si¦ chmura, liczba fotonów czerenkowskich docieraj¡-

cych do detektorów jest znacznie zmniejszona. �wiatªo z p¦ków o energii bliskiej progowej
dla warunków bezchmurnego nieba zostaje stªumione przez chmur¦ tak, »e p¦ki takie
s¡ znacznie rzadziej rejestrowane � próg energetyczny przesuwa si¦ w kierunków wy»-
szych energii. Przesuni¦cie maksimum rozkªadu energii przedstawia rysunek 6.1, na któ-
rym pokazane s¡ rozkªady energii rejestrowanych p¦ków w przypadku bezchmurnego
nieba i w obecno±ci chmury o T = 0.

Dla tak silnie tªumi¡cej chmury energia progowa detekcji przesuwa si¦ z okoªo 600 GeV
do okoªo 4 TeV. Jednak»e nawet caªkowicie nieprzezroczysta chmura nie uniemo»liwia
zarejestrowania wysokoenergetycznych p¦ków atmosferycznych przy u»yciu maªej sieci
(7) maªych teleskopów.

6.1.2 Efektywna powierzchnia

Efektywna powierzchnia rejestracji oznacza stosunek liczby zarejestrowanych p¦ków
(w danym przedziale energetycznym) do liczby wysymulowanych p¦ków (w tym samym
przedziale) pomno»ony przez caªkowit¡ symulowan¡ powierzchni¦ padania osi p¦ków.

Rysunek 6.2. Efektywna powierzchnia rejestracji
przy bezchmurnym niebie i w obecno±ci caªkowicie
nieprzezroczystej chmury.

Mo»na zapisa¢ to wzorem:

Aef =
Nrej(E)

Nsym(E)
·πR2, (6.1)

gdzie R oznacza parametr nazwany zasi¦-
giem (podrozdziaª 4.4).

Rysunek 6.2 przedstawia porównanie
efektywnej powierzchni rejestracji w przy-
padku bezchmurnego nieba do tej»e po-
wierzchni w przypadku chmury nieprze-
zroczystej dla ukªadu siedmiu telesko-
pów przy warunku, »e liczone byªy tylko
p¦ki zarejestrowane przez co najmniej
dwa z nich.

Jak wida¢, efektywna powierzchnia rejestracji w przypadku obecno±ci chmury jest
znacznie mniejsza gªównie dla energii poni»ej progowej (ok. 4 TeV) np. dla energii 1 TeV
jest a» 500 razy mniejsza w obecno±ci chmury ni» przy bezchmurnym niebie. Dla energii
wy»szych efekt nie jest ju» tak silny � dla energii 10 TeV, Aef jest ju» tylko czterokrot-
nie mniejsza w obecno±ci chmury ni» przy bezchmurnym niebie, a dla energii 100 TeV
ju» tylko trzykrotnie mniejsza.
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6.2 Rekonstrukcja p¦ków

Po zarejestrowaniu p¦ku przez co najmniej dwa teleskopy wykonywana jest rekon-
strukcja jego parametrów. Mo»na si¦ spodziewa¢, »e obecno±¢ chmury i wynikaj¡ce z niej
znaczne zmniejszenie docieraj¡cego do detektora ±wiatªa Czerenkowa istotnie wpªynie
na jako±¢ rekonstrukcji.

6.2.1 Bias i rozdzielczo±¢ energetyczna

Najwa»niejszym parametrem p¦ku jest jego energia. Wzgl¦dna ró»nica mi¦dzy rze-
czywist¡ a rekonstruowan¡ energi¡ p¦ku nazywana jest biasem energetycznym. Jego war-
to±¢ jest obliczana dla ka»dego zrekonstruowanego przypadku, ale zwykle prezentowany
i wykorzystywany do analizy danych jest ±redni bias wyznaczony dla poszczególnych
przedziaªów energetycznych w nast¦puj¡cy sposób:

1. Rysujemy rozkªad warto±ci
Erz − Erek

Erz
(6.2)

dla ró»nych przedziaªów energetycznych (Erz). Erz oznacza energi¦ rzeczywist¡
(tak¡ jaka byªa symulowana), a Erek � energi¦ rekonstruowan¡. Wybraªam 5 prze-
dziaªów energetycznych na ka»d¡ dekad¦ rozmieszczonych równomiernie w loga-
rytmicznej skali energii.

2. Do ka»dego histogramu dopasowujemy funkcj¦ Gaussa na przedziale, w którym
rozkªad jest symetryczny.

3. �rednia otrzymanej funkcji Gaussa jest biasem energetycznym, a odchylenie stan-
dardowe tej funkcji � rozdzielczo±ci¡ energetyczn¡.

Rysunek 6.3 przedstawia opisane wy»ej rozkªady dla przypadku bezchmurnego nieba.
Czerwonymi liniami oznaczyªam funkcje Gaussa dopasowane do otrzymanych histogra-
mów.

Porównanie biasów w warunkach peªnego zachmurzenia do tych przy bezchmurnym
niebie pokazuje rysunek 6.4. Dla najni»szych energii liczba rejestrowanych przypadków
w obecno±ci chmury jest tak maªa, »e uniemo»liwia wyznaczenie warto±ci biasu. Dlatego
wykres zaczyna si¦ dopiero od energii bliskiej 1 TeV.

Dla caªkowicie nieprzezroczystej chmury bias przyjmuje ogromne warto±ci, dla energii
poni»ej 2 TeV przekraczaj¡ one 100%. Jednak»e dla wy»szych energii bias znacznie
maleje � dla 4 TeV wynosi ju» niewiele ponad 20%, a dla 100 TeV spada poni»ej 10%.
S¡ to jednak wci¡» du»e warto±ci w porównaniu do warunków bezchmurnego nieba.
Przedstawione warto±ci biasu nie mog¡ by¢ w prosty sposób porównywane w wynikami,
które prezentuj¦ w rozdziale 7, poniewa» dotycz¡ innego ukªadu teleskopów (inna liczba
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Rysunek 6.3. Przykªadowe histogramy sªu»¡ce do wyznaczania rozdzielczo±ci energetycznej
i biasu. Czerwonymi liniami narysowaªam funkcj¦ Gaussa dopasowan¡ do rozkªadów zmiennej
∆E = (Erz − Erek)/Erz otrzymanych z symulacji.

i wªasno±ci teleskopów) oraz innego progu rejestracji dla pojedynczego teleskopu.

Dla T = 1 jedynie dla najni»szej energii bias jest znaczny � si¦ga −20%. Wysoka
warto±¢ biasu dla niskich energii wynika z efektów progowych. Dla pozostaªych rozpatry-

Rysunek 6.4. Bias energetyczny dla ukªadu
7-miu teleskopów przy bezchmurnym niebie i
w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej chmury
na wysoko±ci 7 km.

Rysunek 6.5. Rozdzielczo±¢ energetyczna
dla ukªadu 7-miu teleskopów przy bezchmurnym
niebie i w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej
chmury na wysoko±ci 7 km.
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wanych przedziaªów energetycznych bias nie przekracza 5%, co ±wiadczy o poprawno±ci
metody rekonstrukcji energii.

Mo»na si¦ spodziewa¢, »e rozdzielczo±¢ energetyczna tak»e znacznie si¦ pogorszy
w obecno±ci chmury. Przedstawia to rysunek 6.5. W przypadku chmury nieprzezroczy-
stej rozdzielczo±¢ energetycznej dla dwóch najni»szych energii nie daªo si¦ wyznaczy¢
ze wzgl¦du na zbyt maª¡ statystyk¦, a dla trzeciej warto±ci (ok. 1 TeV) bª¡d byª tak du»y,
»e kilkakrotnie przewy»szaª sam¡ warto±¢. Dlatego na wykresie 6.5 warto±ci dla chmury
zaczynaj¡ si¦ od energii powy»ej 1,5 TeV.

Jak wida¢, rozdzielczo±¢ energetyczna w warunkach zachmurzenia pogorszyªa si¦
kilkakrotnie, dla wszystkich przedziaªów energii powy»ej 2 TeV. Jedynie dla energii
okoªo 1,5 TeV warto±¢ rozdzielczo±ci energetycznej dla chmury jest bliska warto±ci dla bez-
chmurnego nieba. Ponadto dla wy»szych energii bª¡d wyznaczonej warto±ci jest porów-
nywalny z sam¡ warto±ci¡.

6.2.2 Rozdzielczo±¢ k¡towa

Rozdzielczo±¢ k¡towa okre±lana jest na podstawie rozkªadu θ. Parametr ten okre±la
odlegªo±¢ k¡tow¡ pomi¦dzy rekonstruowanym a rzeczywistym (w tym przypadku symu-
lowanym) kierunkiem fotonu gamma. W celu wyznaczenia rozdzielczo±ci k¡towej nale»y

Rysunek 6.6. Rozdzielczo±¢ k¡towa ukªadu
7-miu teleskopów przy bezchmurnym niebie
i w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej
chmury.

wykona¢ nast¦puj¡ce czynno±ci:

1. Sporz¡dzi¢ rozkªad parametru θ.

2. Utworzy¢ nowy, tzw. kumula-
tywny histogram zawieraj¡cy sumy
kolejnych przedziaªów histogramu
z poprzedniego punktu. Zatem
pierwszy przedziaª nowego histo-
gramu jest taki sam jak sta-
rego, drugi przedziaª zawiera sum¦
pierwszego i drugiego przedziaªu
poprzedniego histogramu, trzeci
sum¦ pierwszych trzech przedzia-
ªów itd.

3. Znormalizowa¢ nowy histogram do jedynki. Rozdzielczo±¢ k¡towa to takie θ, dla któ-
rego zawarto±¢ klasy wynosi 0,68 w tak stworzonym histogramie, tzn. 68% wszyst-
kich badanych p¦ków przyjmuje θ o warto±ci mniejszej lub równej rozdzielczo±ci
k¡towej.
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Rysunek 6.6 przedstawia rozdzielczo±¢ k¡tow¡ przy bezchmurnym niebie i w obecno-
±ci nieprzezroczystej chmury. W tym drugim przypadku otrzymaªam za maª¡ statystyk¦,
by wyznaczy¢ warto±ci dla najni»szych energii, dlatego wykres zaczyna si¦ od energii
bliskiej 1 TeV. Jak wida¢, rozdzielczo±¢ k¡towa w obecno±ci chmury znacznie si¦ pogor-
szyªa � dla ni»szych energii warto±¢ jest dwukrotnie wi¦ksza i szybciej maleje z energi¡
ni» w przypadku bezchmurnego nieba.

Warto±ci rozdzielczo±ci k¡towej dla bezchmurnego nieba s¡ znacznie wi¦ksze ni» te pre-
zentowane w rozdziale 7, jednak»e tam analizuj¦ inny ukªad teleskopów o innych wªa-
sno±ciach (produkcja 3.) i innym progu rejestracji sygnaªu.

6.3 Separacja gamm i hadronów

Przez porównanie odpowiednich parametrów p¦ków mo»na oddzieli¢ p¦ki gammowe
od hadronowego tªa. W tym punkcie przeanalizuj¦, jak zmieniaj¡ si¦ te parametry
pod wpªywem nieprzezroczystej chmury i czy separacja gamm i hadronów jest w ta-
kim przypadku mo»liwa.

6.3.1 Parametry width i length

Tytuªowe parametry nale»¡ do tzw. parametrów Hillasa [5] opisanych w punkcie 1.3.3.
Oznaczaj¡ odpowiednio dªugo±¢ maªej i wielkiej póªosi elipsy dopasowanej analitycznie
do obrazu p¦ku. Dla ka»dego obrazu p¦ku zarejestrowanego przez indywidualne tele-
skopy s¡ one wyznaczane osobno. Dlatego do analizy posªu»yªy warto±ci ±rednich skalo-
wanych dªugo±ci póªosi elips Hillasa. Wylicza si¦ je korzystaj¡c ze skalowanych dªugo±ci
póªosi maªych (SW ) i skalowanych dªugo±ci póªosi wielkich (SL). W celu ich wyzna-
czenia wylicza si¦ dla ka»dego teleskopu ±rednie warto±ci parametru width (〈width〉)
i parametru length (〈length〉) oraz ich odchylenia standardowe (σw i σl) w ró»nych
przedziaªach parametru size. Warto±ci te wyznacza si¦ z symulacji p¦ków zainicjowa-
nych przez pierwotne fotony gamma, ale stosuje do wszystkich analizowanych obrazów.
Nast¦pnie dla ka»dego przypadku obliczamy SW i SL ze wzorów [2], [73], [74]:

SW =
width− 〈width〉

σw
SL =

length− 〈length〉
σl

, (6.3)

u»ywaj¡c ±rednich i odchyle« standardowych dla wªa±ciwego przedziaªu parametru size.
Rozkªad warto±ci skalowanych póªosi z jednego teleskopu dla p¦ków gammowych jest
zbli»ony do rozkªadu normalnego (o ±redniej 0 i odchyleniu standardowym 1), nato-
miast dla protonów ju» nie. Dlatego parametry te nadaj¡ si¦ do rozró»niania gamm
od hadronów. Warto±ci ±rednie dla ka»dego zrekonstruowanego przypadku wylicza si¦
ze wzoru:

MSW =

∑
tel SW

ntel
MSL =

∑
tel SL

ntel
, (6.4)
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gdzie ntel oznacza liczb¦ teleskopów, na których s¡ wyczyszczone obrazy p¦ków.
Do wyznaczenia MSW i MSL dla chmury u»yªam ±rednich warto±ci parametrów

width i length (〈width〉, 〈lenght〉) oraz ich odchyle« standardowych (σw, σl) wyznaczo-
nych dla bezchmurnego nieba.

a) b)

Rysunek 6.7. Rozkªad skalowanych dªugo±ci maªych póªosi elips Hillasa (MSW ): a) przy bezchmur-
nym niebie, b) w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej chmury. Oba histogramy s¡ znormalizowane
do 1.

Na rysunku 6.7 pokazuj¦ rozkªad MSW w caªym przedziale energii: z lewej strony
przy bezchmurnym niebie, a z prawej strony przy caªkowicie nieprzezroczystej chmurze.
Jak wida¢, zarówno rozkªad dla protonów jak i dla gamm ulega poszerzeniu pod wpªy-
wem chmury, a warto±¢ maksimum nieznacznie przesuwa si¦ w kierunku wy»szych warto-
±ci. �eby okre±li¢ mo»liwo±¢ separacji gamm i hadronów obliczam wspóªczynnik jako±ci
(ang. Q-factor) wedªug wzoru: Q = fg/

√
fp, gdzie fg oznacza jaka cz¦±¢ p¦ków gammo-

a) b)

Rysunek 6.8. Rozkªad skalowanych dªugo±ci wielkich póªosi elips Hillasa u±rednionych po wszystkich
teleskopach (MSL): a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecno±ci caªkowicie nieprzezroczystej chmury.
Oba wykresy s¡ znormalizowane do 1.

wych prze»yªa ci¦cia w MSW, a fp � jaka cz¦±¢ p¦ków protonowych prze»yªa te ci¦cia.
Warto±¢ najlepszego wspóªczynnika Q (tabela 6.1) dla danych z chmur¡ maleje niemal
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dwukrotnie w porównaniu do danych dla bezchmurnego nieba, jednak»e separacja gamm
i hadronów powinna by¢ mo»liwa.

Rozkªad MSL (rys. 6.8) zachowuje si¦ podobnie do rozkªadu MSW . W przypadku
obserwacji w obecno±ci chmury rozkªady poszerzaj¡ si¦, a warto±¢ maksimum prze-
suwa si¦ w kierunku wy»szych warto±ci. Ten drugi efekt jest wyra¹niejszy ni» w przy-
padku parametru width, przez co warto±¢ najlepszego wspóªczynnika Q jest nawet wi¦k-
sza dla danych z chmur¡ ni» dla bezchmurnego nieba. Separacja gamm i hadronów jest
wi¦c mo»liwa.

Tabela 6.1. Porównanie warto±ci najlepszego wspóªczynnika Q oraz ci¦cia,
przy którym jest uzyskiwany, dla obserwacji z chmur¡ i bez chmury.

width length
Q ci¦cie Q ci¦cie

bez chmur 3,33 -0,45 1,14 1,25
T = 0 1,93 -0,2 1,71 0,2

6.3.2 Gª¦boko±¢ maksimum p¦ku (Xmax)

Parametr Xmax oznacza gª¦boko±¢ w atmosferze, na której wyst¦puje maksimum
rozwoju p¦ku. Jest ona zale»na od energii p¦ku i w przypadku kaskad elektromagne-
tycznych zmienia si¦ proporcjonalnie do logarytmu z energii. Poniewa» chmura znacznie
wpªywa na rekonstrukcj¦ energii, nale»y si¦ spodziewa¢, »e gª¦boko±¢ rekonstruowanego
maksimum p¦ku równie» ulegnie zmianie przy obserwacjach w czasie zachmurzenia.

a) b)

Rysunek 6.9. Rozkªad gª¦boko±ci w atmosferze, na której znajduje si¦ zrekonstruowane maksimum
rozwoju obserwowanych p¦ków: a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecno±ci caªkowicie nieprzezro-
czystej chmury na wysoko±ci 7 km (ok. 420 g ·m−2). Oba wykresy s¡ znormalizowane do 1.

Dodatni bias energetyczny oznacza, »e rekonstruowana energia jest zani»ona. Zatem
rekonstruowane maksimum rozwoju p¦ku b¦dzie równie» ni»ej w atmosferze. Ponadto
chmura wycina wszystkie fotony powy»ej wysoko±ci 7 km (gª¦boko±ci okoªo 420 g ·m−2),
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wi¦c zrekonstruowane maksimum b¦dzie poni»ej tej wysoko±ci. Jak wida¢, na wykresie
na rysunku 6.9, zgodnie z przewidywaniami maksimum rozwoju p¦ku przesun¦ªo si¦
w kierunku wi¦kszych gª¦boko±ci. Efekt ten jest silniejszy dla gamm ni» dla protonów.
By¢ mo»e jest to spowodowane wi¦ksz¡ gª¦boko±ci¡ pierwszego oddziaªywania w p¦kach
protonowych lub obecno±ci¡ w nich mionów, które gª¦biej wchodz¡ w atmosfer¦.

6.3.3 Parametr θ2

Poniewa» p¦ki gammowe docieraj¡ z jednego kierunku, a p¦ki protonowe stanowi¡
równomiernie rozªo»one tªo, rozkªad zrekonstruowanego parametru θ2 dla protonów jest
bardziej pªaski ni» dla gamm. Rozkªady te przedstawia rysunek 6.10.

a) b)

Rysunek 6.10. Rozkªad parametru θ2: a) przy bezchmurnym niebie, b) w obecno±ci caªkowicie
nieprzezroczystej chmury. Histogramy zostaªy znormalizowane do jedynki, a nast¦pnie histogramy
dla protonów przeskalowane tak, aby uzyska¢ zbli»one liczebno±ci klas histogramów dla gamm i
protonów w okolicy θ2=0,05.

Na prezentowanych wykresach przeskalowaªam liczb¦ przypadków protonowych tak,
aby ªatwiej daªo si¦ porówna¢ ksztaªty obu wykresów. Jak wida¢, ró»nica w ksztaªcie
rozkªadu p¦ków protonowych i gammowych jest widoczna równie» przy obserwacjach
przy zachmurzonym niebie i dlatego ten parametr mo»e by¢ u»ywany podczas selekcji
przypadków wysokoenergetycznych gamm z obserwowanych ¹ródeª.

6.4 Podsumowanie

Obecno±¢ hipotetycznej caªkowicie nieprzezroczystej chmury na wysoko±ci 7 km
n.p.m. podczas obserwacji p¦ków atmosferycznych znacz¡co wpªywa na zdolno±¢ de-
tekcji p¦ków oraz parametry zarejestrowanych obrazów.

Dla energii poni»ej kilku TeV efektywne obserwacje maª¡ sieci¡ (w moich badaniach
siedmiu) maªych teleskopów nie s¡ mo»liwe. Zbyt maªo p¦ków daje si¦ zrekonstruowa¢,
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drastycznie spada efektywna powierzchnia, nie mo»na wyznaczy¢ biasu ani rozdzielczo±ci
k¡towej.

Detekcja p¦ków o energii powy»ej 4 TeV jest mo»liwa nawet przy caªkowicie nieprze-
zroczystej chmurze, jednak»e parametry eksploatacyjne sieci teleskopów ulegaj¡ znacz-
nemu pogorszeniu (rozdzielczo±¢ energetyczna i k¡towa). Dlatego obserwacje w obec-
no±ci chmur wymagaj¡ przeprowadzenia dodatkowych czasochªonnych symulacji, które
uwzgl¦dniaj¡ warunki atmosferyczne, albo zastosowania specjalnej metody analizy da-
nych, która pozwoli na odtworzenie poprawnych widm ¹ródeª kosmicznych obserwowa-
nych w czasie zachmurzenia. W kolejnym rozdziale przedstawi¦ tak¡ metod¦.
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Rozdziaª 7

Chmury o ró»nej przezroczysto±ci -

ukªad 5 teleskopów

7.1 Parametry symulacji

Do badania chmur o cz¦±ciowej przezroczysto±ci u»yªam tych samych wyników symu-
lacji programem CORSIKA co do badania chmury caªkowicie nieprzezroczystej. Ich pa-
rametry znajduj¡ si¦ w podrozdziale 4.4. W tej cz¦±ci pracy uwzgl¦dniam tylko dane

Rysunek 7.1. Rozmieszczenie detektorów na ziemi
dla ukªadu 5 teleskopów SST1-M.

z wybranych pi¦ciu teleskopów. Ich ukªad
przedstawia rysunek 7.1, a ustawienie
wzgl¦dem pozostaªych teleskopów byªo
pokazane na rysunku 4.5 (ukªad II).

Badaªam chmury o caªkowitych prze-
zroczysto±ciach: 0,8; 0,6; 0,4 oraz 0,2
znajduj¡ce si¦ na ró»nych wysoko±ciach:
5 km n.p.m. oraz 7 km n.p.m. Wysoko-
±ci zostaªy tak dobrane, by odpowiadaªy
maksimum rozwoju p¦ku o energii odpo-
wiednio 100 TeV i 10 TeV. Nie symulowa-
ªam wy»szych chmur, poniewa» dla energii
powy»ej 5 TeV nawet caªkowicie nieprze-
zroczysta chmura na wysoko±ci 10 km ma
znikomy wpªyw (rz¦du 10%) na g¦sto±¢
fotonów czerenkowskich [75], [76]. W celu
sprawdzenia poprawno±ci metody analizy danych zebranych w warunkach zachmurze-
nia, przeprowadziªam te» symulacje chmury o przezroczysto±ci 0,7 na wysoko±ci 6 km.
Zarówno wysoko±¢ tej chmury jak i jej przezroczysto±¢ znajduje si¦ dokªadnie po±rodku
warto±ci dla chmur u»ytych do opracowania metody analizy danych w warunkach za-
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chmurzenia. Dlatego najlepiej nadaje si¦ do sprawdzenia poprawno±ci tej metody. Ba-
dane przeze mnie chmury miaªy grubo±¢ 500 m, a do oryginalnych tablic ekstynkcji, które
s¡ u»ywane w symulacjach CTA, wstawiaªam dodatkowe kolumny wewn¡trz chmury
rozmieszczone co 125 m wysoko±ci n.p.m. � trzy dla chmury na wysoko±ci 5 km, gdy»
warto±ci dla 5,5 km znajduj¡ si¦ w plikach atmosfery, oraz cztery dla chmur na wyso-
ko±ci 6 km i 7 km, gdy» nale»aªo doda¢ tak»e kolumny dla wysoko±ci 6,5 km i 7,5 km.
Ekstynkcje atmosfery odpowiadaj¡ce czystemu niebu w dodatkowych kolumnach uzy-
skaªam poprzez interpolacj¦ liniow¡ z dwóch s¡siednich warto±ci, a ekstynkcje dla ka»dej
chmury obliczyªam wedªug modelu chmury wodnej opisanego w podrozdziale 2.4 i do-
daªam do wszystkich warto±ci powy»ej wysoko±ci chmury (tzn. jej dolnej kraw¦dzi).

Do analizy otrzymanych wyników u»yªam programów MARS i chimp, których opis
zamie±ciªam w rozdziale 4. Zastosowaªam dwupasmowe czyszczenie obrazu (opis w pod-
rozdziale 4.3.1) o poziomach 8-4 fotoelektrony i 5-2,5 fotoelektronu.

Wi¦kszo±¢ wyników opisanych w tym rozdziale zostaªa opublikowana w �Astroparticle
Physics� [20].

7.2 Wpªyw chmur na rejestrowane p¦ki

Mo»na si¦ spodziewa¢, »e obecno±¢ chmur znacz¡co wpªynie na liczb¦ rejestrowanych
p¦ków oraz na ksztaªt ich obrazów. W tym podrozdziale przeanalizuj¦ zarówno wpªyw
chmur na rejestracj¦ p¦ków oraz parametry ich obrazów jak i na rekonstrukcj¦ energii.

7.2.1 Próg energetyczny

Rysunek 7.2. Oczekiwane rozkªady energii fotonów gamma z mgªawicy Kraba rejestrowane w wa-
runkach bezchmurnego nieba oraz w obecno±ci chmur o ró»nej przezroczysto±ci. Po lewej dla chmur
na wysoko±ci 5 km, po prawej dla chmur na wysoko±ci 7 km.

Rysunek 7.2 przedstawia rozkªady energii dla symulacji z chmurami i bez chmury
otrzymane dla danych przewa»onych do widma z mgªawicy Kraba dla energii powy»ej
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300 GeV (widmo Kraba dla gamm wedªug [72]). W obecno±ci chmur rejestrowanych
jest mniej p¦ków o ni»szych energiach. Próg energetyczny przesuwa si¦ w kierunku wy»-
szych warto±ci wraz ze zmniejszaniem si¦ przezroczysto±ci chmury. Dla bezchmurnego
nieba wynosi on okoªo 300 GeV, natomiast w obecno±ci chmur o przezroczysto±ciach
0,8; 0,6; 0,4; 0,2 wzrasta odpowiednio do okoªo 350 GeV, 460 GeV, 700 GeV i 1500 GeV
dla chmury na wysoko±ci 5 km oraz odpowiednio do okoªo 350 GeV, 450 GeV, 660 GeV
i 1100 GeV dla chmur na wysoko±ci 7 km. Zatem p¦ki o energiach wy»szych ni» 2 TeV
s¡ przypadkami powy»ej energii progowej nawet w obecno±ci bardzo nieprzezroczystych
chmur.

7.2.2 Parametry Hillasa: width, length

Obecno±¢ chmur wpªywa tak»e na ksztaªt obrazu p¦ku. Chmura pochªania i rozpra-
sza tylko te fotony, które powstaªy powy»ej niej. Rozkªad k¡towy cz¡stek naªadowanych
w p¦ku staje si¦ w¦»szy wraz ze wzrostem wysoko±ci. Podobnie k¡t emisji ±wiatªa cze-
renkowskiego maleje z wysoko±ci¡. Te dwa efekty tªumacz¡ dlaczego w obrazie p¦ku
obserwowanego w obecno±ci chmur b¦d¡ rejestrowane mniejsze sygnaªy gªównie na pik-
selach bli»szych kierunkowi pierwotnego fotonu gamma. W przypadku, kiedy kierunek
osi teleskopu odpowiada kierunkowi na ¹ródªo (obserwacje typu ON), s¡ to piksele bli»sze
±rodkowi kamery.

Rysunek 7.3. Rozkªad parametru length dla symulacji fotonów gamma z chmur¡ na wysoko±ci
5 km i bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje warto±ci tego parametru dla p¦ków w caªym badanym
przedziale energetycznym, rysunek ±rodkowy � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 4 TeV, a rysunek
po prawej � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaj¡ warto±¢
±redni¡ z rozkªadu. Wszystkie histogramy zostaªy znormalizowane do 1.

Mo»na by si¦ spodziewa¢, »e w przypadku, kiedy »aden sygnaª na tych pikselach nie
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Rysunek 7.4. Rozkªad parametru length dla symulacji fotonów gamma z chmur¡ na wysoko±ci
7 km i bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje warto±ci tego parametru dla p¦ków w caªym badanym
przedziale energetycznym, rysunek ±rodkowy � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 4 TeV, a rysunek
po prawej � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaj¡ warto±¢
±redni¡ z rozkªadu. Wszystkie histogramy zostaªy znormalizowane do 1.

jest rejestrowany, dªugo±ci póªosi wielkich elips Hillasa ulegn¡ zmniejszeniu. Rysunki 7.3
i 7.4 pokazuj¡, jak zmienia si¦ parametr length w obecno±ci chmur na jednym z tele-
skopow (teleskop 4.). Jak wida¢ na wykresie przedstawiaj¡cym caªy symulowany zakres
energetyczny, znacznie zmniejsza si¦ ilo±¢ p¦ków o maªym length, pojawia si¦ te» lekka
nadwy»ka najwy»szych warto±ci tego parametru, tym wi¦ksza im bardziej pochªaniaj¡ca

Rysunek 7.5. Obraz p¦ku o energii 50 TeV widziany na trzecim teleskopie w warunkach bezchmur-
nego nieba (lewa strona) oraz w obecno±ci chmury o T = 0,2 znajduj¡cej si¦ na wysoko±ci 5 km (prawa
strona). Elipsa na prawym obrazku ma wi¦ksz¡ póªo± wielk¡ ni» elipsa na lewym rysunku.
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jest chmura. W obecno±ci chmur rejestrowanych jest znacznie mniej p¦ków o niskiej
energii, a te maj¡ zwykle maªe warto±ci parametru length, ponadto warto±¢ tego sa-
mego parametru mo»e by¢ wi¦ksza dla danych z chmur¡ ni» dla danych otrzymanych
przy bezchmurnym niebie. Chmura powoduje wi¦ksze osªabienie sygnaªu rejestrowa-
nego przez kamer¦ teleskopu w pobli»u jej ±rodka ni» w dalszej cz¦±ci. Rozkªad sy-
gnaªów wzdªu» wielkiej osi elipsy Hillasa b¦dzie wi¦c bardziej pªaski. Dlatego w takim
przypadku elipsa dopasowana do danych uzyskanych w obecno±ci chmury b¦dzie miaªa
wi¦ksz¡ dªugo±¢ póªosi wielkiej ni» elipsa dla danych uzyskanych bez chmury. Przykªad
p¦ku, dla którego tak si¦ dzieje, przedstawia rysunek 7.5.

Rysunek 7.6. Rozkªad parametru width dla symulacji fotonów gamma z chmur¡ na wysoko±ci 5 km i
bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje warto±ci tego parametru dla p¦ków w caªym badanym przedziale
energetycznym, rysunek ±rodkowy � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 4 TeV, a rysunek po prawej
� jedynie dla p¦ków o energii okoªo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaj¡ warto±¢ ±redni¡
z rozkªadu. Wszystkie histogramy zostaªy znormalizowane do 1.

W wybranych przedziaªach energetycznych: okoªo 4 TeV (3,27-5,28 TeV) i okoªo
40 TeV (35,75-57,66) ró»nice w rozkªadach dla czystego nieba i dla zachmurzenia s¡
niewielkie. Jedynie dla chmury o T = 0,2 na wysoko±ci 5 km rozkªad parametru length
odbiega wyra¹nie od rozkªadu dla bezchmurnego nieba w obu przedziaªach energetycz-
nych. Dla ni»szego z tych przedziaªów maksimum rozkªadu w obecno±ci chmur na wy-
soko±ci 5 km zmniejsza si¦ wraz z przezroczysto±ci¡ chmury. Natomiast dla wy»szego
przedziaªu znacznie zwi¦kszaj¡ si¦ warto±ci ±rednie z rozkªadu wraz ze zmniejszaniem
przezroczysto±ci chmury. Dla chmury na wysoko±ci 7 km zarówno ró»nice maksimum
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jak i ±redniej z rozkªadu s¡ nieznaczne nawet dla najni»szej przezroczysto±ci.

Rysunek 7.7. Rozkªad parametru width dla symulacji fotonów gamma z chmur¡ na wysoko±ci 7 km i
bez chmur. Rysunek z lewej pokazuje warto±ci tego parametru dla p¦ków w caªym badanym przedziale
energetycznym, rysunek ±rodkowy � jedynie dla p¦ków o energii okoªo 4 TeV, a rysunek po prawej
� jedynie dla p¦ków o energii okoªo 40 TeV. Pionowe przerywane linie oznaczaj¡ warto±¢ ±redni¡
z rozkªadu. Wszystkie histogramy zostaªy znormalizowane do 1.

Zmiany dªugo±ci maªych póªosi elips Hillasa dla chmur na wysoko±ci 5 km s¡ jesz-
cze mniejsze. Rozkªady poszerzaj¡ si¦, ale ich maksimum przesuwa si¦ tylko nieznacznie.
Podobnie jak w przypadku parametru length, dla p¦ków o energiach okoªo 4 TeV poªo»e-
nie maksimum rozkªadu parametru width przesuwa si¦ w kierunku mniejszych warto±ci
wraz ze zmniejszaniem si¦ przezroczysto±ci chmury, cho¢ warto±¢ ±rednia zmienia si¦
nieznacznie. Natomiast dla chmury na wysoko±ci 7 km poªo»enie maksimum tego roz-
kªadu jest wyra¹nie wi¦ksze dla bardziej tªumi¡cej ±wiatªo chmury zarówno dla ni»szych
jak i wy»szych energii p¦ków. Tak samo przesuwa si¦ warto±¢ ±rednia rozkªadu. Efekt
zwi¦kszania si¦ parametru width w zwi¡zku z wyst¦powaniem chmur wynika z faktu,
i» rejestrowane obrazy zawieraj¡ mniejszy sygnaª, ale równie» s¡ one mniej skoncentro-
wane. Rozkªady s¡ przedstawione na rysunkach 7.6 i 7.7.

7.2.3 Bias energetyczny

Bias energetyczny (de�nicja w punkcie 6.2.1) obliczony dla symulacji bez chmur
i z chmurami zostaª przedstawiony w postaci punktów 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 p¦ków o energii mniejszej ni» 1 TeV. Oznacza to, »e energia

82



zrekonstruowana jest wi¦ksza ni» energia rzeczywista p¦ku. Mo»na to wytªumaczy¢ efek-
tami progowymi oraz brakiem symulacji poni»ej energii 300 GeV, co mo»e skutkowa¢
w zakresie najni»szych energii nieprawidªowymi warto±ciami elementów macierzy mi-
gracji energii u»ywanej przy rekonstrukcji.

Poniewa» do rekonstrukcji energii dla danych z chmurami (kolorowe punkty na ry-
sunku 7.10) u»ywam tablic LUT (Look Up Table) uzyskanych dla bezchmurnego nieba,
nale»y si¦ spodziewa¢ du»ego biasu, zwªaszcza dla mniej przezroczystych chmur, w zakre-
sie energii wy»szych od progowych. Rzeczywi±cie, dla chmury o przezroczysto±ci T = 0,8
umieszczonej na wysoko±ci 5 km bias wynosi okoªo 20%, a dla chmury o T = 0,2 jego
warto±¢ si¦ga 80%.

P¦ki o energiach mniejszych ni» 100 TeV osi¡gaj¡ maksimum rozwoju powy»ej
5 km n.p.m. Zatem, gdy chmura znajduje si¦ na wysoko±ci 5 km, wi¦kszo±¢ fotonów
z takich p¦ków wyprodukowana jest powy»ej chmury i zdecydowana wi¦kszo±¢ ±wiatªa
z p¦ku jest równomiernie tªumiona. Dlatego bias dla chmur na tej wysoko±ci nie jest za-
le»ny od energii dla warto±ci powy»ej progu. Dla niskich energii nie daªo si¦ wyznaczy¢
biasu dla danych z chmurami z powodu zbyt maªej statystyki.

Gdy chmura znajduje si¦ na wysoko±ci 7 km, p¦ki o energii powy»ej 10 TeV maj¡
maksimum poni»ej chmury. Zatem stosunek liczby fotonów pochªanianych przez chmur¦
do ilo±ci wyprodukowanego ±wiatªa b¦dzie zale»aª od wysoko±ci, na której znajduje si¦
maksimum p¦ku, a ta maleje z energi¡. Dlatego wielko±¢ biasu energetycznego w tym
przypadku zale»y od energii. Dla wszystkich badanych przezroczysto±ci chmur bias
maleje z energi¡ powy»ej warto±ci progowej charakterystycznej dla caªkowitej prze-
zroczysto±ci chmury. Natomiast poni»ej warto±ci progowej bias ro±nie wraz z energi¡,
gdy» w tym przypadku efekty progowe dominuj¡.

7.3 Stosowane metody analizy danych zebranych w wa-
runkach zachmurzenia

Obecno±¢ chmur mo»e wpªywa¢ na pomiary ±wiatªa Czerenkowa z p¦ków atmosfe-
rycznych na dwa sposoby. Po pierwsze osªabia ilo±¢ ±wiatªa docieraj¡cego do telesko-
pów, przez co sygnaª mo»e by¢ zbyt sªaby do zarejestrowania lub zrekonstruowania
p¦ku, z którego pochodzi. Efekt ten powoduje zmniejszenie efektywnej powierzchni oraz
cz¦sto±ci rejestracji p¦ków, a w konsekwencji zwi¦kszenie progu energetycznego [77].
Po drugie zachmurzenie mo»e powodowa¢ deformacj¦ obrazów, gdy ±wiatªo z p¦ku nie
jest tªumione równomiernie. Utrudnia do oddzielenie p¦ków gammowych od protono-
wego tªa [76] i mo»e równie» wpªywa¢ na rozdzielczo±¢ k¡tow¡ i energetyczn¡.

Metody korekcji rekonstruowanej energii p¦ku oraz strumienia pierwotnych cz¡stek
z danych zabranych w obecno±ci niskich chmur byªy ju» opracowywane dla wcze±niej-
szych projektów. Do pomiarów warunków atmosferycznych wykorzystywany byª LIDAR
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(Light Detection and Ranging). Urz¡dzenie to skªada si¦ z lasera, lustra skupiaj¡cego i
detektora. Wysyªa ono pulsacyjne sygnaªy laserowe i mierzy ±wiatªo rozproszone w tyª
(skupione przez lustro na detektorze) [17]. Dzi¦ki temu mo»na uzyska¢ informacje na te-
mat przezroczysto±ci atmosfery w zale»no±ci od wysoko±ci, które umo»liwiaj¡ popraw¦
rekonstrukcji danych zebranych w warunkach zachmurzenia. Warunki atmosferyczne
byªy mierzone we wcze±niejszych eksperymentach: MAGIC ([12]), VERITAS ([13], [4])
i H.E.S.S. ([2], [11]). LIDAR zbudowany dla projektu MAGIC mo»e mierzy¢ chmury
o grubo±ci 100-200 m w skali czasowej rz¦du minut [17]. Budowa podobnego urz¡dze-
nia (Raman LIDAR) jest równie» przewidywana w planowanym poªudniowym obser-
watorium CTA [78], [79], [80], [81], [82], [83]. Jego parametry maj¡ by¢ porównywalne
z parametrami wspomnianego wy»ej LIDAR-u dla MAGIC-a lub nawet lepsze [82]. Ra-
man LIDAR oprócz rozproszenia Rayleigha b¦dzie mierzy¢ równie» zjawisko Ramana �
rozproszenie nieelastyczne na cz¡steczkach atmosfery.

W pracach dotycz¡cych obserwacji w obecno±ci chmur w obserwatorium H.E.S.S.
([11], [14]) wykazano, »e przy obserwacjach w obecno±ci niskich chmur mo»na spo-
dziewa¢ si¦ biasu energetycznego oraz mniejszej efektywnej powierzchni rejestracji, je-
»eli rekonstrukcja opiera si¦ na wynikach symulacji dla bezchmurnego nieba. Jednak»e
uwzgl¦dnienie obecno±ci chmury w atmosferze (pomiary przezroczysto±ci przy u»yciu
LIDAR-u) w symulacjach Monte Carlo daje mo»liwo±¢ poprawnego zrekonstruowania
energii dla p¦ków o E < 10 TeV [11]. Natomiast dla pomiarów du»ymi teleskopami
w obecno±ci niskiej chmury, mo»na oszacowa¢ rzeczywiste parametry p¦ku na podsta-
wie samych danych bez pomiarów warunków atmosferycznych. Skuteczno±¢ tej metody
zale»y jednak w du»ej mierze od wspóªczynnika przezroczysto±ci chmury [84]. D. Hil-
debrand przedstawiªa podobn¡ metod¦ z wykorzystaniem pomiarów przezroczysto±ci
atmosfery przy u»yciu samego teleskopu czerenkowskiego (FACT) [85], [86].

W MAGIC-u równie» wprowadzono metody analizy danych zebranych w warun-
kach zachmurzenia [15], [16], [17], [18]. Je»eli zanieczyszczenie w atmosferze poªo»one
jest ni»ej ni» 5,5 km, wówczas maksimum p¦ków o energii poni»ej 1 TeV wypada po-
nad t¡ wysoko±ci¡. Dlatego w przypadku obserwacji teleskopem MAGIC-1 (±rednica
17 m) w obecno±ci niskiej chmury o przezroczysto±ci mniejszej ni» 40%, uwzgl¦dniano
wyª¡cznie korekt¦ ilo±ci docieraj¡cego do teleskopu ±wiatªa, gdy» deformacja obrazów
p¦ków byªa w takim przypadku znikoma [15]. Inn¡ metod¦ analizy dla MAGIC-a opra-
cowali C. Fruck i M. Gaug. Metoda wykorzystuje pomiary przezroczysto±ci chmury
przy u»yciu LIDAR-u. Polega ona na skalowaniu rekonstruowanej energii przez przezro-
czysto±¢ chmury; ponadto przewidywana efektywna powierzchnia rejestracji jest szaco-
wana przed przeskalowaniem energii. Dla energii p¦ków poni»ej ∼10 TeV i nisko poªo»o-
nej chmury (< 7 km) maksimum rozwoju p¦ku le»y powy»ej chmury, zatem wi¦kszo±¢
p¦ku rozwinie si¦ powy»ej niej [17], [18].

Jednak»e dla wysokoenergetycznych p¦ków maksimum rozwoju mo»e znajdowa¢ si¦
poni»ej chmury lub na jej wysoko±ci. Skutkuje to deformacj¡ obrazów p¦ków. Jest ona
mniejsza dla p¦ków, których obrazy zarejestrowano w pobli»u ich osi, gdy» w takim
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przypadku wi¦kszo±¢ zaobserwowanego ±wiatªa Czerenkowa pochodzi z wysoko±ci bli-
skiej poziomu obserwacji. Siªa tego efektu zale»y od wysoko±ci i przezroczysto±ci chmury
[87]. Mo»liwo±¢ separacji gamm od hadronów w przypadku wysokoenergetycznych p¦ków
obserwowanych w obecno±ci chmur byªa ju» badana [76]. Pokazano, »e separacja gamm
przy u»yciu parametrów SL i SW (de�nicje w punkcie 6.3.1) jest bardziej efektywna je-
±li wspóªczynniki skalowania (〈width〉,〈length〉, σw, σl) zastosowane do ich wyznaczenia
zostan¡ uzyskane z symulacji uwzgl¦dniaj¡cych obecno±¢ chmur ni» gdy uzyskuje si¦ je
z symulacji bezchmurnego nieba.

Stosowane dotychczas metody analizy danych dotyczyªy innych rodzajów teleskopów
o wi¦kszych ±rednicach ni» u»ywane w moich symulacjach (MAGIC � 17 m ±rednicy,
VERITAS � 12 m, HESS � 13 m oraz LST � 23 m w CTA). Takie teleskopy s¡ bardziej
czuªe na p¦ki o energii w zakresie od kilkudziesi¦ciu GeV do okoªo 30 TeV, natomiast
w mojej pracy rozwa»am p¦ki do energii ponad 100 TeV.

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

Bez dobrej rekonstrukcji energii p¦ków nie jest mo»liwe poprawne odtworzenie ob-
serwowanego widma. Energi¦ zrekonstruowan¡ przy pomocy tablic dla bezchmurnego
nieba nale»y wi¦c poprawi¢ tak, by dobrze opisywaªa warto±ci rzeczywiste. W tym celu
wprowadzam korekt¦ opart¡ na de�nicji biasu, który wyznaczyªam z symulacji dla bez-
chmurnego nieba. Metod¦ obliczania takiej poprawki opisz¦ w nast¦pnym punkcie.

7.4.1 Aproksymacja biasu

Chmura o przezroczysto±ci T tªumi wi¡zk¦ przechodz¡cych przez ni¡ fotonów o czyn-
nik 1 − T. Jednak»e wpªywa tylko na te fotony, które powstaªy powy»ej niej. Dlatego
do wyznaczenia przewidywanego biasu potrzebna jest informacja, ile fotonów tworzo-
nych jest powy»ej wysoko±ci chmury.

Aby zdoby¢ t¦ informacj¦, nale»aªo sporz¡dzi¢ rozkªady dwuwymiarowe liczby fo-
tonów w p¦ku w zale»no±ci od gª¦boko±ci w atmosferze, na której foton jest produko-
wany (t), i odlegªo±ci od osi p¦ku, w której dociera do powierzchni gruntu (R). Rozkªady
zostaªy wykonane na podstawie dodatkowych symulacji p¦ków o ustalonych energiach
pierwotnej cz¡stki: 0,5 TeV, 1 TeV, 2 TeV, 3 TeV, 5 TeV, 10 TeV, 20 TeV, 50 TeV
i 100 TeV. Przykªadowe rozkªady dla dwóch wybranych energii przedstawiam na ry-
sunku 7.8.

Po scaªkowaniu tych rozkªadów otrzymujemy ±rednie caªkowite liczby fotonów wy-
produkowanych powy»ej wysoko±ci H. Uwzgl¦dniane byªy tylko fotony dla R > 80 m,
poniewa» w takiej sytuacji pro�le opisanych wy»ej rozkªadów dwuwymiarowych s¡ po-
dobne dla wszystkich symulowanych energii, a dla badanego tu ukªadu zawsze co naj-
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Rysunek 7.8. �rednia liczba produkowanych w p¦ku fotonów w zale»no±ci od gª¦boko±ci w atmosferze
i odlegªo±ci od osi p¦ku, w której foton tra�a w ziemi¦, wyznaczona dla wysoko±ci obserwatorium
2500 m n.p.m. Po lewej dla energii 5 TeV, a po prawej dla energii 20 TeV.

mniej jeden z rejestruj¡cych p¦k detektorów (zarejestrowa¢ p¦k musz¡ co najmniej dwa
teleskopy) jest w odlegªo±ci wi¦kszej ni» 80 m od osi p¦ku.

Rysunek 7.9. Zale»no±¢ Fab od energii wyzna-
czona na podstawie symulacji MC dla kilku wyso-
ko±ci n.p.m.

Fab(E,H) oznacza stosunek liczby fo-
tonów wyprodukowanych powy»ej wyso-
ko±ci H w p¦ku o energii cz¡stki ini-
cjuj¡cej równej E do wszystkich wypro-
dukowanych w p¦ku fotonów, które do-
tarªy do ziemi w odlegªo±ci wi¦kszej ni»
80 m od osi p¦ku. Warto±ci tej funkcji
obliczone dla o±miu wysoko±ci od 3 km
do 10 km n.p.m. przedstawiam na ry-
sunku 7.9. Posªu»yªy one do wyznaczenia
przybli»onej warto±ci biasu.

Prostym przybli»eniem b¦dzie przyj¦-
cie, »e fotony wyprodukowane powy»ej
chmury bior¡ udziaª w rekonstrukcji ener-
gii z wag¡ T, a fotony wyprodukowane po-
ni»ej chmury z wag¡ 1.

b(Erz,T, H) =
Erz − Erek

Erz
=

= 1− [T · Fab(Erz, H) + 1 · (1− Fab(Erz, H))] (7.1)

Taki wzór nie uwzgl¦dnia efektów progowych, dlatego nale»y do niego doda¢ bias
w warunkach bezchmurnego nieba obliczony dla ni»szych energii Erz ·τ(Erz,T, H), gdzie
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τ oznacza caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery zde�niowan¡ w nast¦puj¡cy sposób:

τ(Erz,T, H) = 1− (1− T)Fab(Erz, H) (7.2)

Poniewa» energia progowa zale»y od parametrów chmury, przy uwzgl¦dnianiu efek-
tów progowych mno»¦ energi¦ rzeczywist¡ przez caªkowit¡ przezroczysto±¢ chmury.
W celu poprawy zgodno±ci aproksymacji przedstawionej wzorem 7.1 z wynikami sy-
mulacji chmur nale»y do podanego wzoru wprowadzi¢ staª¡ A. Mo»e ona by¢ rozumiana
jako wspóªczynnik uwzgl¦dniaj¡cy wªa±ciwo±ci wybranego ukªadu teleskopów. Zatem
ostateczny wzór na bias ma posta¢:

b(Erz,T, H) = A · (1− T)Fab(Erz, H) + b(Erz · τ(Erz,T, H), 1, 0) = (7.3)

= 1− τA(Erz,T, H) + b(Erz · τ(Erz,T, H), 1, 0), (7.4)

gdzie τA oznacza skorygowan¡ caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery, która ró»ni si¦
od τ jedynie wprowadzeniem czynnika A, przez który mno»ymy warto±¢ (1−T) w prze-
ksztaªconym wzorze na bias 7.1. Dla badanego tu ukªadu pi¦ciu teleskopów A = 1, 2
pozwala najlepiej opisa¢ biasy zarówno dla chmur na wysoko±ci 5 km n.p.m.
jak i 7 km n.p.m. Wzór 7.4 pozwala na wyznaczenie przewidywanego (w warunkach
zachmurzenia) biasu energetycznego wyª¡cznie na podstawie symulacji czystego nieba
oraz znajomo±ci parametrów chmury takich jak jej caªkowita przezroczysto±¢ i wysoko±¢,
na której si¦ znajduje.

7.4.2 Wyniki aproksymacji biasu

Warto±ci biasu obliczonego t¡ metod¡ zostaªy pokazane na rysunku 7.10 w postaci
kolorowych linii (przerywanych dla chmury na wysoko±ci 5 km i ci¡gªych dla chmury
na wysoko±ci 7 km). Dodatkowo sprawdziªam, czy opisana aproksymacja biasu zapewnia
poprawne wyniki dla innych chmur, i dlatego na jednym z tych wykresów umie±ciªam
punkty uzyskane z symulacji chmury o T = 0,7 na wysoko±ci 6 km oraz krzyw¡ ozna-
czaj¡c¡ warto±ci biasu obliczone ze wzoru 7.4 dla takiej chmury.

Do obliczenia biasu dla chmur potrzebna jest warto±¢ biasu dla bezchmurnego nieba
w przeskalowanej energii. Dla wy»szych energii warto±¢ tego biasu jest w przybli»eniu
staªa, jednak dla ni»szych energii ju» nie. Dlatego w tym przypadku warto±ci biasu
dla T = 1 w przeskalowanej energii zostaªy wyznaczone przez dopasowanie do obli-
czonego biasu w warunkach bezchmurnego nieba wielomianu czwartego stopnia od lo-
garytmu z energii. Czarne linie na wykresach oznaczaj¡ krzywe przybli»aj¡ce warto±¢
biasu dla T = 1.

Jak wida¢ na wykresach, uzyskujemy dobr¡ zgodno±¢ aproksymacji biasu z wyni-
kami symulacji dla chmur o T ≥ 0,4 poªo»onych na wysoko±ci 5 km i 7 km. Równie»
dla chmury, dla której sprawdzaªam poprawno±¢ metody, dla T ≥ 0,7 na wysoko±ci 6 km
obliczony t¡ metod¡ 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 wysoko±ci 5 km o ró»nych przezroczysto±ciach. Dodatkowo
na tym wykresie umie±ciªam tak»e wyniki dla chmury na wysoko±ci 6 km i przezroczysto±ci T = 0,7.
Po prawej dla chmur o ró»nych przezroczysto±ciach na wysoko±ci 7 km. Punktami oznaczyªam wyniki
symulacji, natomiast liniami � warto±ci obliczone wedªug wzoru 7.4.

7.4.3 Rozdzielczo±¢ energetyczna po korekcji

Znaj¡c warto±¢ biasu, mo»na wyznaczy¢ energi¦ skorygowan¡ korzystaj¡c z zale»no-
±ci:

Ekor =
Erek

1− b(Ekor, T,H)
(7.5)

Jednak»e warto±¢ biasu nale»aªoby obliczy¢ dla energii skorygowanej, przez co pro-
ste obliczenie energii z tego wzoru staje si¦ niemo»liwe. Mo»na natomiast obliczy¢

Rysunek 7.11. Rozdzielczo±¢ energetyczna obli-
czona po korekcji energii rekonstruowanej dla chmur
o T ≥ 0,6.

Erek dla wybranych warto±ci Ekor.
Dla energii powy»ej warto±ci progowej
zale»no±¢ log(Ekor) od log(Erek) b¦dzie
w przybli»eniu liniowa, zatem mo»na
j¡ wyznaczy¢ przez dopasowanie odpo-
wiedniej linii trendu do obliczonych war-
to±ci. Dla niskich energii konieczne jest
dopasowanie krzywej wy»szego rz¦du.
Poniewa» do warto±ci biasu dopasowy-
wana byªa krzywa czwartego stopnia,
tak»e zale»no±¢ log(Ekor) od log(Erek)
przybli»aªam tak¡ krzyw¡.

Po obliczeniu skorygowanej energii
mo»na wyznaczy¢ rozdzielczo±¢ ener-
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getyczn¡ (standardowo zde�niowana rozdzielczo±¢ energetyczna przed korekcj¡ nie
byªaby tu u»yteczna ze wzgl¦du na du»y bias energetyczny). Obliczyªam j¡
jako odchylenie standardowe funkcji Gaussa dopasowanej do rozkªadów warto±ci
(Erz − Ekor)/Erz w ka»dym przedziale energii rzeczywistej. Wyniki pokazuje rysu-
nek 7.11. Warto±ci tak obliczonej rozdzielczo±ci energetycznej dla obserwacji z chmur¡
s¡ zbli»one do warto±ci uzyskanych dla obserwacji przy bezchmurnym niebie dla energii
powy»ej 2 TeV. Nieznacznie odbiegaj¡ od nich jedynie warto±ci dla chmury o T = 0,6
poªo»onej na wysoko±ci 7 km. Warto zauwa»y¢, »e dla niskich energii rozdzielczo±¢ ener-
getyczna silnie zale»y od energii, poniewa» wzgl¦dne �uktuacje g¦sto±ci fotonów czeren-
kowskich równie» zale»¡ od energii [88], [89].

7.4.4 Rozdzielczo±¢ k¡towa

Rysunek 7.12 przedstawia wpªyw chmur na rozdzielczo±¢ k¡tow¡ (de�nicja w punk-
cie 6.2.2). Warto±ci rozdzielczo±ci k¡towej uzyskanej dla danych z chmur¡ (kolorowe
ci¡gªe linie na wykresie) ukªadaj¡ si¦ wzdªu» podobnej krzywej, co rozdzielczo±ci k¡towe
obliczone dla obserwacji przy bezchmurnym niebie (czarna linia). Dla ni»szych energii
rozdzielczo±¢ k¡towa maleje z energi¡, a dla wy»szych stabilizuje si¦ w okolicach warto-
±ci 0,1◦. Krzywe dla chmur s¡ jednak przesuni¦te w kierunku wy»szych energii. Zatem
mo»na opisa¢ warto±¢ rozdzielczo±ci k¡towej dla chmury przez warto±¢ dla bezchmurnego
nieba obliczon¡ dla ni»szej energii. Prostym sposobem przybli»enia mo»e by¢ przeskalo-

Rysunek 7.12. Rozdzielczo±¢ k¡towa w obecno±ci chmur i przy bezchmurnym niebie (czarne punkty
i linie ci¡gªe). Po lewej warto±ci dla chmur na wysoko±ci 5 km, po prawej � na wysoko±ci 7 km.
Przerywanymi liniami oznaczyªam przybli»enie rozdzielczo±ci k¡towej dla chmur przez rozdzielczo±¢
k¡tow¡ przy bezchmurnym niebie w energii skalowanej przez caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery τA.

wanie energii przez wspóªczynnik τA zde�niowany w poprzednim punkcie. Otrzymujemy
zatem wzór:

σθ(E,T, H) ≡ σθ(E · τA(E,T, H), 1, 0), (7.6)

gdzie σθ(E,T, H) oznacza rozdzielczo±¢ k¡tow¡ dla energii E uzyskan¡ w obecno±ci
chmury o przezroczysto±ci T na wysoko±ci H.
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Otrzymane t¡ metod¡ warto±ci oznaczyªam na rysunku 7.12 liniami przerywanymi.
Jak wida¢, dla chmur o T ≥ 0,4 s¡ one dobrym przybli»eniem rozdzielczo±ci k¡towej
uzyskanej z peªnych symulacji chmur. Jedynie dla chmury o T = 0,2 tak obliczone
krzywe odbiegaj¡ od danych z symulacji.

7.4.5 Aproksymacja efektywnej powierzchni

Efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji (zde�niowan¡ w punkcie 6.1.2) wyznaczon¡
dla wszystkich p¦ków, które zostaªy zrekonstruowane, przedstawia rysunek 7.13 (li-
nie ci¡gªe) jako funkcj¦ energii rzeczywistej. Na wykresie umie±ciªam linie dla T = 1
(czarna linia) oraz dla chmur na wysoko±ci 5 km. Zmniejszenie efektywnej powierzchni
w obecno±ci chmur wynika gªównie ze spadku cz¦sto±ci rejestracji p¦ków, który jest spo-

Rysunek 7.13. Efektywna powierzchnia reje-
stracji przy bezchmurnym niebie i dla chmur
na wysoko±ci 5 km uzyskana w symulacjach
(punkty i linie ci¡gªe) oraz przybli»ona przez ska-
lowanie energii (linie przerywane).

Rysunek 7.14. Stosunek efektywnej po-
wierzchni rejestracji obliczonej wedªug wzoru 7.7
do tej uzyskanej z symulacji.

wodowany zmniejszeniem g¦sto±ci fotonów czerenkowskich docieraj¡cych do poziomu
obserwacji. P¦ki obserwowane w obecno±ci chmury imituj¡ p¦ki o ni»szej energii, zatem
efektywn¡ powierzchni¦ dla obserwacji z chmurami mo»na przybli»y¢ przez warto±¢ tej»e
dla bezchmurnego nieba w skalowanej energii:

Aef,kor(E,T, H) ≡ Aef (E · τA(E,T, H), 1, 0) (7.7)

Wyniki takiego przeskalowania zostaªy pokazane na rysunku 7.13 w postaci linii prze-
rywanych. Rysunek 7.14 przedstawia stosunek tak obliczonych efektywnych powierzchni
do tych uzyskanych bezpo±rednio z symulacji. Dla energii wi¦kszej ni» 2 TeV i niemal
wszystkich chmur o T ≥ 0,4 (niebieskie i zielone krzywe) przybli»one warto±ci odbiegaj¡
od uzyskanych w symulacjach o mniej ni» 20%. Dla chmury na wysoko±ci 5 km i T = 0,4
wzgl¦dne ró»nice s¡ wi¦ksze.
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7.4.6 Separacja gamm i hadronów

W celu identy�kacji obrazów pierwotnych fotonów gamma posªu»yªam si¦ parame-
trem hadronness opisanym w punkcie 4.3.3. Przyjmuje on wy»sz¡ warto±¢ dla p¦ków,
których parametry obrazów wskazuj¡ na zainicjowanie p¦ku przez hadron, a mniejsz¡
dla p¦ków, których parametry wskazuj¡ na zainicjowanie p¦ku przez cz¡stk¦ gamma.
Dlatego ci¦cie w hadronness powoduje oczyszczenie próbki danych z p¦ków, które
nie przypominaj¡ p¦ków zapocz¡tkowanych przez foton. W dalszej analizie u»yªam ta-
kich ci¦¢ w hadronness, po których prze»ywa 95% zrekonstruowanych p¦ków gammo-
wych z symulacji dla bezchmurnego nieba (G95). Te same warto±ci ci¦¢ zostaªy u»yte
w przypadku symulacji z chmurami. W zwi¡zku z tym dla symulacji z chmurami spadªa
ich efektywno±¢.

Rysunek 7.15. Stosunek p¦ków prze»ywaj¡cych ci¦cia G95 do wszystkich zrekonstruowanych p¦ków.
Po lewej dla chmur na wysoko±ci 5 km, po prawej dla chmur na wysoko±ci 7 km.

Rysunek 7.15 przedstawia stosunek liczby p¦ków gammowych prze»ywaj¡cych ci¦cia
do wszystkich zrekonstruowanych p¦ków gammowych dla ró»nych chmur w zale»no±ci
od energii rekonstruowanej. Dla chmur na wysoko±ci 5 km efektywno±¢ ci¦¢ drastycznie
maleje dla T ≤ 0,4. Spada poni»ej 80% przy energii niewiele wi¦kszej ni» 1 TeV, a poni»ej
50% dla energii okoªo 10 TeV. Dla chmur na wysoko±ci 7 km spadek efektywno±ci ci¦¢
G95 nie jest a» tak du»y, jednak dla chmury o T = 0,4 si¦ga ona okoªo 70% dla energii
od 1 TeV do 50 TeV.

Ze wzgl¦du na efektywno±¢ ci¦¢ w hadronness dalsz¡ analiz¦ ograniczam do chmur
o T ≥ 0,6.

Dodatkowym parametrem, który jest wykorzystywany przy decydowaniu czy pier-
wotn¡ cz¡stk¡ jest wysokoenergetyczny foton z kierunku obserwowanego ¹ródªa, jest θ2.
Bazuj¡c na otrzymanych warto±ciach rozdzielczo±ci k¡towej (rys. 7.12) wybraªam war-
to±¢ ci¦cia θ2 = 0, 025 deg2. Takie samo ci¦cie stosuj¦ dla wszystkich chmur i dla ka»dej
energii.
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7.5 Rekonstrukcja widma

Po skorygowaniu energii i odtworzeniu efektywnej powierzchni mo»na odtworzy¢
widmo obserwowanego ¹ródªa.

7.5.1 Metoda analizy danych zebranych w obecno±ci chmury

Do odtworzenia widma u»yªam efektywnej powierzchni rejestracji po wszystkich ci¦-
ciach wyznaczonej z symulacji jako funkcja energii rekonstruowanej. Jest ona zde�nio-
wana nast¦puj¡co:

Aef, rek(Erek,T, H) = A0
dNrek,c(Erek,T, H)

dNsym(Erek)
, (7.8)

gdzie A0 oznacza caªkowit¡ powierzchni¦, na któr¡ symulowane byªy p¦ki,
dNrek,c((Erek,T, H)) � liczb¦ zrekonstruowanych p¦ków o energii rekonstruowanej w prze-
dziale (Erek, Erek + dErek), które prze»yªy wszystkie ci¦cia, a dNsym(Erek) � liczb¦ wy-
symulowanych p¦ków o energii rzeczywistej w przedziale (Erek, Erek + dErek). Liczby
symulowanych przypadków zostaªy przewa»one do widma Kraba. Algorytm odtwarzania
widma wygl¡da nast¦puj¡co:

1. Dla ka»dego gammowego p¦ku, który prze»yª ci¦cia w hadronness i θ2, obli-
czam energi¦ skorygowan¡ na podstawie energii rekonstruowanej metod¡ opisan¡
w punkcie 7.4.3 (bazuj¡c na aproksymacji biasu dla konkretnej wysoko±ci i prze-
zroczysto±ci chmury).

2. Na podstawie symulacji czystego nieba obliczam efektywn¡ powierzchni¦ dla prze-
skalowanej energii: Aef, rek(Ekor · τA(Ekor, T,H), 1, 0).

3. Korzystaj¡c z energii rzeczywistej przewa»am ka»de zdarzenie do widma Kraba
(symulowane byªo widmo o innym nachyleniu).

4. Na podstawie symulacji w warunkach czystego nieba obliczam ró»niczkowy stru-
mie« (F(T, H)) w ka»dym przedziale energii korygowanej równy:

F(T, H) = C ·
∑

ni/Aef, rek(Ekor · τA(Ekor, T,H), 1, 0), (7.9)

gdzie C jest staª¡ normalizacyjn¡ okre±lon¡ przez parametry symulacji, a ni ozna-
cza wag¦ danego p¦ku wynikaj¡c¡ z faktu, »e symulowane widmo byªo inne ni»
widmo Kraba. Sumowanie odbywa si¦ po wszystkich przypadkach, które prze-
trwaªy zastosowane ci¦cia.

92



Zmienne Ekor i τA(Ekor, T,H) zostaªy wyznaczone przy u»yciu tej samej funkcji �
Fab(E,H), zatem metod¦ mo»na ªatwo rozszerzy¢ na chmury o innej wysoko±ci i prze-
zroczysto±ci ni» symulowane.

Rozwa»aªam jedynie proste, jednowarstwowe chmury, których przezroczysto±¢
nie zmienia si¦ z czasem. Jednak opisana metoda analizy danych mo»e by¢ ªatwo roz-
szerzona na przypadki bardziej skomplikowanych chmur.

W przypadku chmury o zmiennej przezroczysto±ci, czas obserwacji mo»na podzieli¢
na cz¦±ci, w których chmura mo»e by¢ traktowana jako niezmienna. Nast¦pnie nale»y ob-
liczy¢ skorygowan¡ energi¦ i efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji osobno dla ka»dego prze-
dziaªu czasowego. Ostatecznie widmo mo»na wyznaczy¢ u»ywaj¡c ±redniej efektywnej
powierzchni wa»onej efektywnym czasem obserwacji dla ka»dego przedziaªu czasowego.

W przypadku chmury wielowarstwowej, caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosferyczn¡
mo»na wyznaczy¢ u»ywaj¡c funkcji Fab, bior¡c pod uwag¦ jej zmienno±¢ z wysoko±ci¡.
Mo»na podzieli¢ atmosfer¦ na M warstw na ró»nych wysoko±ciach Hi oraz obliczy¢ caª-
kowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery dla p¦ku o energii E wedªug wzoru:

τ(E) =
M∑
i=1

(Tb((Hi+1 +Hi)/2)(Fab(E,Hi)− Fab(E,Hi+1))) , (7.10)

gdzie Tb(Hi) oznacza caªkowit¡ przezroczysto±¢ ka»dej z niezale»nych chmur poni»ej wy-
soko±ci Hi. Wpªyw wielowarstwowej chmury na efektywno±¢ separacji gamm i hadronów
powinien by¢ mniejszy ni» chmury jednowarstwowej, je»eli caªkowita suma Tb(Hi) jest
wi¦ksza lub równa ni» caªkowita przezroczysto±¢ chmury jednowarstwowej. Zatem opi-
sana tu metoda odtworzenia widma obserwowanego ¹ródªa powinna poprawnie dziaªa¢
tak»e dla wielowarstwowych chmur.

7.5.2 Sprawdzenie poprawno±ci metody

Rysunek 7.16a przedstawia widmo obliczone wedªug opisanej wy»ej metody dla ob-
serwacji w obecno±ci chmur (kolorowe linie ci¡gªe i kropkowane). Ci¡gªa czarna linia
oznacza wyniki uzyskane dla bezchmurnego nieba. W obliczeniach u»yªam efektywnej
powierzchni wyznaczonej po rekonstrukcji p¦ków i separacji gamm i hadronów (Aef, rek)
wyznaczonej dla czystego nieba, a dla chmur zastosowaªam opisan¡ wy»ej aproksymacj¦
(Aef, rek(Ekor ·τA(Ekor, T,H), 1, 0)). Jak wida¢ na wykresie, w przedziale energii od okoªo
1 TeV do okoªo 80 TeV wyznaczone widmo przy bezchmurnym niebie odpowiada zaªo-
»onemu.

Omawiane wcze±niej zmienne: rozdzielczo±¢ k¡towa, rozdzielczo±¢ energetyczna, efek-
tywna powierzchnia rejestracji i efektywno±¢ ci¦¢ w hadronness, maj¡ wpªyw na wy-
znaczane widmo. Jednak rozdzielczo±¢ k¡towa jest decyduj¡ca przy wyborze ci¦¢ w θ2.
Ci¦cia te wpªywaj¡ zarówno na liczb¦ zdarze« wybranych jako gammowe, jak i na efek-
tywn¡ powierzchni¦ rejestracji po separacji gamm i hadronów. Dodatkowo rozdzielczo±¢
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a) b)

Rysunek 7.16. a) Widmo Kraba dla obserwacji w obecno±ci chmur obliczone wedªug opisanej tu
metody (linie kolorowe) oraz dla bezchmurnego nieba (czarna ci¡gªa linia). Czarna kropkowana li-
nia oznacza widmo u»yte do normalizacji. Krzywe przerywane zostaªy otrzymane bez uwzgl¦dniania
»adnych poprawek na obecno±¢ chmur. b) Stosunek strumienia obliczonego wedªug zaprezentowanej
metody do strumienia uzyskanego dla symulacji MC przy bezchmurnym niebie.

k¡towa jest dobrze przybli»ona zaprezentowan¡ tu metod¡ dla chmur o T ≥ 0,6; a po-
nadto dla energii wi¦kszych od 2 TeV prawie nie zale»y od energii. Zatem ci¦cia w θ2

nie powinny mie¢ wpªywu na rekonstrukcj¦ widma.
Rysunek 7.16b pokazuje stosunek widma obliczonego zaprezentowan¡ tu metod¡

do widma uzyskanego z symulacji dla bezchmurnego nieba. Dla energii poni»ej 2 TeV,
gdzie dominuj¡ efekty progowe, odtworzone widmo dla chmur jest zani»one o mniej
ni» 20%.

Dla energii w przedziale od okoªo 2 TeV do okoªo 30 TeV widmo dla chmur jest
w przybli»eniu proporcjonalne do widma dla bezchmurnego nieba. Jedynie dla chmur
na wysoko±ci 7 km niedoszacowanie widma lekko maleje z energi¡. Silniej zani»one jest
widmo dla mniej przezroczystych chmur (zielone linie na wykresie), jednak wci¡» o nie
wi¦cej ni» 20%. Jest to znacz¡ca poprawa w porównaniu do analizy przy braku korekcji,
kiedy widmo dla chmur na wysoko±ci 7 km jest zani»one o okoªo 30%-50% (kolorowe prze-
rywane linie na wykresie). Przy standardowej analizie danych niedoszacowanie widma
równie» lekko maleje ze wzrostem energii.

Dla energii powy»ej 30 TeV niedoszacowanie widma dla chmur ro±nie z energi¡. Jest
to spowodowane gªównie przez spadek efektywno±ci ci¦¢ w hadronness w tym przedziale
energii. Jedynie dla chmury o du»ej przezroczysto±ci (T = 0,8), znajduj¡cej si¦ na du»ej
wysoko±ci (7 km) zastosowanie opisanej metody analizy prowadzi do niedoszacowania
widma na poziomie mniejszym ni» 20% nawet w przypadku energii powy»ej 30 TeV.
W przypadku chmur na ni»szej wysoko±ci lub o mniejszej przezroczysto±ci, metoda ta
pracuje tylko dla energii poni»ej 30 TeV.

Nale»y podkre±li¢, »e równie» dla chmury o T = 0,7 i H = 6 km (czerwona linia
na wykresie) dokªadno±¢ wyznaczonego widma jest w granicach 20%. Potwierdza to po-
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prawno±¢ zarówno proponowanej metody analizy danych jak i stosowanych aproksymacji
na bias oraz efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji po ci¦ciach.

Rysunek 7.17 przedstawia stosunek wzgl¦dnych niepewno±ci statystycznych uzyska-
nego widma dla obserwacji z chmurami do tych uzyskanych dla obserwacji

Rysunek 7.17. Stosunek wzgl¦dnych niepewno-
±ci statystycznych strumienia fotonów z Kraba
dla obserwacji w obecno±ci chmur do wzgl¦dnych
niepewno±ci statystycznych dla obserwacji przy
bezchmurnym niebie.

przy bezchmurnym niebie. Do ich wyzna-
czenia wykorzystaªam symulacje p¦ków
protonowych. W ka»dym przedziale ener-
gii skorygowanej obliczyªam wielko±¢:

∆F(T, H) =
Nγ√
Nprot

, (7.11)

gdzie Nγ oznacza ilo±¢ p¦ków gammo-
wych, które prze»yªy ci¦cia w hadronness
i θ2, a Nprot oznacza ilo±¢ p¦ków protono-
wych po tych samych ci¦ciach. Obliczenie
stosunku tej warto±ci do warto±ci dla bez-
chmurnego nieba pozwala wyeliminowa¢
zale»no±¢ niepewno±ci od czasu obserwa-
cji.

Porównanie linii ci¡gªych do przerywanych pokazuje, »e stosuj¡c opisan¡ w tej pracy
metod¦ analizy danych otrzymujemy mniejsze niepewno±ci statystyczne uzyskanego wid-
ma. Jedynie dla najni»szych energii jest odwrotnie. Wynika to z biasu energetycznego.
Energia fotonów i protonów po korekcji jest wy»sza ni» bez niej. Fotony i protony
w najni»szych przedziaªach energii skorygowanej maj¡ w rzeczywisto±ci wy»sze ener-
gie, a dla tych separacja gamm od hadronów jest lepsza.

7.6 Podsumowanie

Opisana przeze mnie metoda analizy danych nie wymaga specjalnych symulacji
Monte Carlo dla obserwacji z ró»nymi chmurami. Potrzebna jest jedynie znajomo±¢ wy-
soko±ci i caªkowitej przezroczysto±ci chmury (mo»na je uzyska¢ np. z danych z LIDAR-u)
oraz zale»no±ci od energii p¦ku stosunku ±redniej liczby fotonów produkowanych powy»ej
wysoko±ci chmury do wszystkich wyprodukowanych w p¦ku fotonów (tra�aj¡cych w zie-
mi¦ dalej ni» 80 m od osi p¦ku) dla wybranej lokalizacji obserwatorium. Te zale»no±ci
mo»na ªatwo wyznaczy¢ z symulacji przy znajomo±ci pro�lu atmosfery oraz wysoko±ci,
na której znajduje si¦ obserwatorium.

Zakres energii, w którym metoda pracuje, ograniczony jest przez dwa efekty. Pierw-
szym jest efekt progowy, powoduj¡cy, »e metody nie mo»na stosowa¢ dla energii mniej-
szej ni» okoªo 2-3 TeV. W tym zakresie energii spadek cz¦sto±ci rejestracji i rekonstrukcji
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p¦ków nie jest dostatecznie dobrze opisany przez skalowanie energii. Ponadto rozdziel-
czo±ci energetyczna i k¡towa ulegaj¡ znacznemu pogorszeniu w pobli»u progu. Drugim
efektem ograniczaj¡cym zakres stosowania metody jest znieksztaªcenie obrazów p¦ków
dla bardzo wysokich energii, gdy chmura znajduje si¦ na wysoko±ci 7 km, co skutkuje
znacznym zmniejszeniem efektywno±ci ci¦¢ w hadronness w tym zakresie energii, gdy
u»ywamy warto±ci optymalizowanych dla czystego nieba.

W obecno±ci chmur bias energetyczny jest bardzo dobrze opisany przy u»yciu funkcji
Fab(E,H) dla chmur o przezroczysto±ci wi¦kszej ni» 0,5. Podobnie rozdzielczo±¢ k¡towa
mo»e by¢ przybli»ona przez skalowanie energii caªkowit¡ przezroczysto±ci¡ atmosfery
jedynie dla chmur o przezroczysto±ci T ≥ 0,4. Po u»yciu takiego samego skalowania
energii dla efektywnej powierzchni rejestracji uzyskujemy przeszacowanie jej warto±ci
o mniej ni» 20% (w porównaniu do warto±ci uzyskanej z symulacji MC dla bezchmurnego
nieba) dla energii powy»ej 2 TeV i chmur o przezroczysto±ci T ≥ 0,4 i wysoko±ci 7 km
oraz chmury o T ≥ 0,6 i wysoko±ci 5 km.

W przedziale od 2 TeV do 30 TeV odtworzone t¡ metod¡ widmo odbiega od uzyska-
nego z danych dla bezchmurnego nieba o mniej ni» 20%. Metoda dobrze dziaªa dla chmur
o przezroczysto±ci wi¦kszej lub równej 0,6. Skuteczno±¢ metody zostaªa przetestowana
tak»e dla chmury na wysoko±ci pomi¦dzy 5 km a 7 km. Dla wy»ej poªo»onej chmury
poprawka jest mniejsza, gdy» bazuje na cz¦±ci ±wiatªa wyprodukowanej powy»ej chmury.
Jest to zgodne z przewidywaniami w pracy [76] � wy»ej poªo»one chmury maj¡ mniejszy
wpªyw na obserwacje p¦ków atmosferycznych przy wysokich energiach. W przypadku
ni»ej poªo»onych chmur wi¦kszo±¢ powstaj¡cych w p¦ku fotonów czerenkowskich tªu-
miona jest w podobny sposób, co skutkuje mniejsz¡ deformacj¡ obrazów p¦ku, zatem
korekcja wyników jest prostsza.
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Rozdziaª 8

Chmury o ró»nej przezroczysto±ci -

ukªad 2 teleskopów

W tym rozdziale sprawdz¦, jak opracowana metoda dziaªa dla innego ukªadu tele-
skopów. B¦d¦ rozwa»a¢ podukªad zªo»ony z dwóch teleskopów � pierwszego i czwar-
tego z poprzednio rozwa»anego ukªadu (rysunek 7.1 w poprzednim rozdziale). Odlegªo±¢
mi¦dzy wybranymi teleskopami wynosi 190 m. Do opisywanych tu bada« u»yªam tych
samych symulacji i tych samych parametrów chmur co w rozwa»aniach ukªadu pi¦ciu
teleskopów.

8.1 Próg energetyczny

Rysunek 8.1 pokazuje rozkªady energii dla symulacji ukªadu dwóch teleskopów otrzy-
mane po przewa»eniu danych do widma z mgªawicy Kraba (dla energii powy»ej 300 GeV,

Rysunek 8.1. Oczekiwane rozkªady energii fotonów gamma z mgªawicy Kraba rejestrowane w wa-
runkach bezchmurnego nieba oraz w obecno±ci chmur o ró»nej przezroczysto±ci. Po lewej dla chmur
na wysoko±ci 5 km, po prawej dla chmur na wysoko±ci 7 km.
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wg [72]). Porównuj¡c je do wykresów na rysunku 7.2 mo»na zauwa»y¢, »e ukªad dwóch te-
leskopów rejestruje znacznie mniej p¦ków, a warto±ci progu energetycznego (na poziomie
rejestracji) dla tego ukªadu s¡ wy»sze ni» dla ukªadu pi¦ciu teleskopów. Dla bezchmur-

Rysunek 8.2. Porównanie warto±ci progów
energetycznych dla obu ukªadów teleskopów.

nego nieba próg wynosi 330 GeV, na-
tomiast dla chmur na wysoko±ci 5 km:
420 GeV, 580 GeV, 800 GeV i 1600 GeV,
a dla chmur na wysoko±ci 7 km: 400 GeV,
550 GeV, 750 GeV i 1400 GeV odpowied-
nio dla przezroczysto±ci 0,8; 0,6; 0,4 i 0,2.

Wysoko±¢ chmury w zakresie 5-7 km
ma niewielki wpªyw na wielko±¢ progu, je-
dynie dla chmury o przezroczysto±ci 0,2
jest on znaczniejszy. Porównanie do war-
to±ci dla 5 teleskopów pokazuje rysu-
nek 8.2. Jedynie dla najmniej przezro-
czystej chmury ró»nica mi¦dzy progiem

dla chmury na wysoko±ci 5 km a tym dla chmury na wysoko±ci 7 km jest mniejsza
dla ukªadu dwóch teleskopów ni» dla pi¦ciu. W pozostaªych przypadkach ró»nica ta jest
wi¦ksza dla mniejszego ukªadu.

8.2 Korekcja wyników z chmur¡

Do otrzymanych danych zastosowaªam t¦ sam¡ metod¦ korekcji wyników, któr¡ pre-
zentowaªam w poprzednim rozdziale. Staªa pojawiaj¡ca si¦ we wzorze na skorygowan¡
caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery dla ukªadu dwóch teleskopów przyjmuje warto±¢
A = 1,15, nieco mniejsza ni» dla ukªadu 5 teleskopów (1.2).

8.2.1 Wyniki aproksymacji biasu

Na rysunku 8.3 przedstawiam bias energetyczny uzyskany dla obserwacji dwoma te-
leskopami (punkty na wykresie) oraz wyniki oblicze« prezentowan¡ w tej pracy metod¡
korekcji (linie na wykresie), czyli wedªug wzoru 7.4. W celu sprawdzenia poprawno±ci
stosowanej aproksymacji, umie±ciªam na jednym z wykresów tak»e dane i wyniki aprok-
symacji biasu dla chmury na wysoko±ci 6 km i przezroczysto±ci T = 0,7. Warto±ci biasu
ró»ni¡ si¦ nieznacznie od tych uzyskanych dla ukªadu pi¦ciu teleskopów. Bias osi¡ga
du»e warto±ci dla wyników z chmurami � od 20% dla chmur o T = 0,8 do ok. 80%
dla T = 0,2. Metoda aproksymacji biasu dziaªa dla chmur o T ≥ 0, 6 oraz dla chmury
o T = 0,4 na wysoko±ci 5 km. Dla T = 0,4 i H = 7 km wyniki uzyskane prezentowan¡
tu metod¡ wyra¹nie odbiegaj¡ od wyników symulacji, zatem taka korekcja gorzej dziaªa
dla mniejszego ukªadu teleskopów.
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Rysunek 8.3. Bias energetyczny dla obserwacji w warunkach zachmurzenia i przy bezchmurnym
niebie (kolor czarny). Po lewej dla chmur na wysoko±ci 5 km o ró»nych przezroczysto±ciach. Dodatkowo
na tym wykresie umie±ciªam tak»e wyniki dla chmury na wysoko±ci 6 km i przezroczysto±ci T = 0,7.
Po prawej dla chmur o ró»nych przezroczysto±ciach na wysoko±ci 7 km. Punktami oznaczyªam wyniki
symulacji, natomiast liniami � warto±ci obliczone wedªug wzoru 7.4.

8.2.2 Rozdzielczo±¢ energetyczna po korekcji

Rysunek 8.4 przedstawia rozdzielczo±¢ energetyczn¡ obliczon¡ dla skorygowanych
warto±ci energii rekonstruowanej. Podobnie jak dla ukªadu 5 teleskopów,

Rysunek 8.4. Rozdzielczo±¢ energetyczna obli-
czona po korekcji energii rekonstruowanej dla chmur
o T ≥ 0,6.

od energii 2 TeV rozdzielczo±¢ ener-
getyczna dla obserwacji z chmurami
jest zbli»ona do rozdzielczo±ci energe-
tycznej dla bezchmurnego nieba, jed-
nak ró»nice s¡ wi¦ksze ni» dla wi¦k-
szego ukªadu teleskopów. Zwªaszcza
dla chmury o T = 0,6 na wy-
soko±ci 7 km rozdzielczo±¢ ener-
getyczna znacznie odbiega od roz-
dzielczo±ci uzyskanych dla obserwa-
cji bez chmur. Rozdzielczo±¢ energe-
tyczna dla obserwacji przy bezchmur-
nym niebie jest równie» wy»sza ni»
w przypadku poprzednio rozwa»anego
ukªadu.
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8.2.3 Rozdzielczo±¢ k¡towa

Dla ukªadu dwóch teleskopów warto±ci rozdzielczo±ci k¡towej, które przedstawiªam
w postaci punktów i linii ci¡gªych na rysunku 8.5, ukªadaj¡ si¦ wzdªu» krzywej o fa-
listym ksztaªcie. W przypadku bezchmurnego nieba rozdzielczo±¢ k¡towa tego ukªadu
maleje ze wzrostem energii w przedziale od 300 GeV do ok. 1 TeV, nast¦pnie wzrasta

Rysunek 8.5. Rozdzielczo±¢ k¡towa w obecno±ci chmur (kolorowe punkty i linie ci¡gªe) i przy bez-
chmurnym niebie (czarne punkty i linie ci¡gªe). Po lewej warto±ci dla chmur na wysoko±ci 5 km,
po prawej � na wysoko±ci 7 km. Przerywanymi liniami oznaczyªam przybli»enie rozdzielczo±ci k¡towej
dla chmur przez rozdzielczo±¢ k¡tow¡ przy bezchmurnym niebie w energii skalowanej przez caªkowit¡
przezroczysto±¢ atmosfery τA.

w przedziale energii od ok. 1 TeV do ok. 20 TeV, a dla wy»szych energii ponownie maleje.
S¡ to wyniki podobne do prezentowanych w artykule [90] dla ukªadu czterech maªych
teleskopów w odlegªo±ciach ok. 200 m jeden od drugiego.

W celu wyja±nienia takiego ksztaªtu otrzymanej krzywej, w oparciu o wyniki symu-
lacji sporz¡dziªam wykres pokazuj¡cy, jaka cz¦±¢ rejestrowanych p¦ków o danej energii
daje obrazy o niewielkim k¡cie mi¦dzy ich gªównymi osiami. Jest on przedstawiony
na rysunku 8.6 dla kilku warto±ci badanego k¡ta. Warto±ci malej¡ dla maªych energii,
a szybko rosn¡ dla energii od 1 TeV do 10 TeV.

Aby sprawdzi¢, czy wzrost rozdzielczo±ci k¡towej od energii nie jest wynikiem efektu
geometrycznego, wykonaªam proste symulacje. Zakªadam, »e znam odlegªo±¢ pomi¦dzy
teleskopami oraz »e kierunek gªównej osi oczekiwanego obrazu pokrywa si¦ z kierunkiem
wyznaczonym przez odcinek ª¡cz¡cy poªo»enie osi p¦ku i ±rodka detektora. Symuluj¦ po-
ªo»enie osi p¦ku i sprawdzam, ile p¦ków tra�a w ukªad w odlegªo±ci mniejszej ni» R (NR).
Dodatkowo licz¦ p¦ki, których k¡t pomi¦dzy osiami gªównymi jest maªy (Nk¡t<β). Zale»-
no±¢ Nk¡t<β/NR od R przedstawiam na rysunku 8.7. Jest ona podobna do prezentowanej
na rysunku 8.6, chocia» w jednym przypadku dotyczy zale»no±ci od energii, a w drugim
od odlegªo±ci. R mo»na rozumie¢ jako odlegªo±¢, poni»ej której ka»dy p¦k wywoªa odpo-
wied¹ ukªadu wyzwalania pojedynczego teleskopu i dlatego w rzeczywisto±ci R jest sko-
relowana z energi¡. Warto±ci przedstawione na rysunku 8.6 malej¡ dla maªych odlegªo±ci
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Rysunek 8.6. Zale»no±¢ od energii stosunku
liczby p¦ków o k¡cie mi¦dzy gªównymi osiami ob-
razów mniejszym od wybranego k¡ta β do wszyst-
kich zarejestrowanych p¦ków w danym przedziale
energetycznym.

Rysunek 8.7. Zale»no±¢ od odlegªo±ci R stosunku
liczby p¦ków o k¡cie mi¦dzy gªównymi osiami obra-
zów mniejszym od wybranego k¡ta β, tra�aj¡cych
w ukªad teleskopów w odlegªo±ci mniejszej ni» R,
do wszystkich p¦ków uderzaj¡cych w ukªad w od-
legªo±ci mniejszej ni» R od obu teleskopów.

od teleskopów i wzrastaj¡ od odlegªo±ci ok. 220 m, czyli niewiele wi¦kszej ni» odle-
gªo±¢ mi¦dzy teleskopami (200 m). Taki rezultat jest zrozumiaªy. Dla R ≤ 200 m
bierzemy pod uwag¦ tylko p¦ki tra�aj¡ce mi¦dzy teleskopy, tym bli»ej ±rodka
ukªadu im mniejsze bierzemy R. W takim przypadku osie p¦ków speªniaj¡cych
warunek maªego k¡ta mi¦dzy osiami teleskopu musz¡ mie¢ stosunkowo maªe war-
to±ci poªo»enia na osi Y. Pokazuje to rysunek 8.8. Kolorem czerwonym ozna-
czono pole, w które mog¡ tra�a¢ p¦ki speªniaj¡ce warunek maªego k¡ta mi¦-
dzy osiami obrazów (tzn. mi¦dzy liniami ª¡cz¡cymi o± p¦ku z ka»dym z telesko-
pów), natomiast na niebiesko i �oletowo zakre±lono obszar znajduj¡cy si¦ w od-
legªo±ci mniejszej ni» R od poszczególnych teleskopów (dla trzech warto±ci R).

Rysunek 8.8. Pole, w które tra�aj¡ p¦ki o maªych k¡tach mi¦dzy osiami obrazów (kolor czerwony),
oraz pole w odlegªo±ci mniejszej ni» R od poszczególnych teleskopów (kolory niebieski i �oletowy):
a) dla R < 200 m b) dla R = 200 m c) dla R > 200 m.
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Zielone kóªka oznaczaj¡ teleskopy. Jak wida¢, dla maªego R obszar, w którym odlegªo±¢
od obu teleskopów jest mniejsza ni» R, jest niewielki (rys. 8.8a). Czerwone pole stanowi
wi¦ksz¡ jego cz¦±¢ ni» dla R = 200 m (rys. 8.8b). Gdy R > 200 m uwzgl¦dniamy tak»e
p¦ki tra�aj¡ce poza obszar mi¦dzy teleskopami, a tam powierzchnia czerwonego pola
ro±nie wraz z oddalaniem si¦ od teleskopu (rys. 8.8c).

Efekty geometryczne mog¡ powodowa¢ wzrost rozdzielczo±ci k¡towej w przedziale
2-20 TeV.

Dla obserwacji z chmurami warto±ci rozdzielczo±ci k¡towej dla ni»szych energii s¡
wi¦ksze, a dopiero dla wy»szych energii ukªadaj¡ si¦ wzdªu» podobnej falistej krzywej jak
dla bezchmurnego nieba, co wynika z faktu, »e rejestrowane w warunkach zachmurzenia
p¦ki o energiach wy»szych przypominaj¡ te o ni»szych energiach mierzone w doskonaªych
warunkach atmosferycznych.

W celu aproksymacji rozdzielczo±ci k¡towej dla obserwacji w warunkach zachmurze-
nia zastosowaªam t¦ sam¡ metod¦ co w poprzednim rozdziale. Wyniki przedstawiªam
w postaci linii kropkowanych na rysunku 8.5. Jak wida¢, metoda dobrze dziaªa dla chmur
o przezroczysto±ci T > 0,4. Dla przezroczysto±ci 0,4 warto±ci rozdzielczo±ci k¡towej s¡
zawy»one w przedziale, w którym ona ro±nie, natomiast dla przezroczysto±ci T = 0,2
warto±ci obliczone jeszcze mocniej odbiegaj¡ od wyników symulacji, w szczególno±ci
dla chmury na wysoko±ci 7 km, gdy» w tym przypadku nawet ksztaªt krzywej dla chmur
jest odmienny ni» tej dla bezchmurnego nieba.

8.2.4 Aproksymacja efektywnej powierzchni

Na rysunku 8.9 prezentuj¦ efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji dla ukªadu 2 telesko-
pów wyznaczon¡ dla p¦ków, które zostaªy zrekonstruowane (linie ci¡gªe). Pokazaªam
linie dla bezchmurnego nieba oraz dla chmur o przezroczysto±ci T ≥ 0,6 na wysoko±ci

Rysunek 8.9. Efektywna powierzchnia rejestra-
cji przy bezchmurnym niebie i dla chmur na wyso-
ko±ci 5 km uzyskana w symulacjach (punkty i linie
ci¡gªe) oraz przybli»ona przez skalowanie energii
(linie przerywane).

Rysunek 8.10. Stosunek efektywnej po-
wierzchni rejestracji obliczonej wedªug wzoru 7.7
do tej uzyskanej z symulacji.
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5 km. Liniami przerywanymi oznaczyªam 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
mi¦dzy 1 TeV a 100 TeV przybli»one warto±ci nie odbiegaj¡ od symulowanych o wi¦cej
ni» 23% dla chmur o T ≥ 0,6.

8.2.5 Separacja gamm i hadronów

Podobnie jak w poprzednim rozdziale do oddzielenia obrazów p¦ków fotonowych po-
sªu»yªam si¦ takimi ci¦ciami w hadronness, które prze»ywa 95% p¦ków gammowych
z symulacji dla bezchmurnego nieba. Efektywno±¢ takich ci¦¢ maleje w przypadku ob-
serwacji z chmurami.

Rysunek 8.11. Stosunek p¦ków prze»ywaj¡cych ci¦cia G95 do wszystkich zrekonstruowanych p¦ków.
Po lewej dla chmur na wysoko±ci 5 km, po prawej dla chmur na wysoko±ci 7 km.

Rysunek 8.11 przedstawia stosunek liczby p¦ków prze»ywaj¡cych ci¦cia G95 do wszyst-
kich zrekonstruowanych p¦ków. Dla chmur na wysoko±ci 5 km efektywno±¢ ci¦¢ maleje
z energi¡, tym szybciej im bardziej nieprzezroczysta jest chmura. Dla chmury o T = 0,8
efektywno±¢ spada nieznacznie � do 90%, dla T = 0,6 do 85% dla energii kilkudziesi¦ciu
TeV, dla T = 0,4 do 50% ju» dla energii 20 TeV, a dla T = 0,2 poni»ej 30% ju» dla energii
2 TeV. Dla chmur na wysoko±ci 7 km zmniejszenie efektywno±ci ci¦¢ w hadronness nie
jest tak du»e, jedynie dla T = 0,2 efektywno±¢ zbli»a si¦ niekiedy do 30%, a dla T = 0,4
przyjmuje poziom okoªo 70% dla energii 1-50 TeV.

Ze wzgl¦du na efektywno±¢ ci¦¢ w hadronness dalsz¡ analiz¦ przeprowadzam jedynie
dla chmur o T ≥ 0,6.

Bazuj¡c na otrzymanych warto±ciach rozdzielczo±ci k¡towej, wybraªam warto±¢ ci¦cia
θ2 = 0,04 deg2. Takie samo ci¦cie stosuj¦ dla wszystkich chmur i dla ka»dej energii.
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8.3 Rekonstrukcja widma

Wyniki rekonstrukcji widma dla ukªadu dwóch teleskopów przedstawiam na ry-
sunku 8.12a. Kolorowe linie ci¡gªe i kropkowane oznaczaj¡ zrekonstruowane widmo
dla obserwacji w warunkach zachmurzenia, a czarna ci¡gªa linia � widmo dla obserwacji
przy bezchmurnym niebie. Czarna kropkowana linia oznacza widmo o nachyleniu widma
Kraba u»yte do normalizacji, natomiast linie przerywane oznaczaj¡ widmo dla chmur

a) b)

Rysunek 8.12. a) Widmo Kraba obliczone dla bezchmurnego nieba (czarna linia) i dla chmur (linie
kolorowe). W przypadku T < 1 widmo zostaªo wyznaczone przy u»yciu skorygowanej energii i efek-
tywnej powierzchni wedªug metody opisanej w punkcie 7.5. Czarna kropkowana linia oznacza widmo
u»yte do normalizacji. Krzywe przerywane zostaªy otrzymane bez uwzgl¦dniania »adnych poprawek
na obecno±¢ chmur. b) Stosunek strumienia obliczonego wedªug zaprezentowanej metody korekcji
do strumienia uzyskanego dla symulacji MC przy bezchmurnym niebie.

uzyskane standardow¡ metod¡ analizy danych. Jak wida¢, w przedziale energii 1-80 TeV
uzyskaªam dobr¡ rekonstrukcj¦ widma dla obserwacji przy bezchmurnym niebie. Wyniki
dla chmur s¡ zbli»one do warto±ci dla bezchmurnego nieba.

Na rysunku 8.12b pokazany jest stosunek strumienia uzyskanego opisan¡ w tej pracy
metod¡ do strumienia otrzymanego dla symulowanych obserwacji przy bezchmurnym
niebie. Uzyskane wyniki s¡ podobne to tych dla ukªadu 5 teleskopów. Zrekonstruowane
widmo w przedziale energii 1-30 TeV odbiega od uzyskanego dla bezchmurnego nieba
o nie wi¦cej ni» 20% dla chmur o T ≥ 0,6.

W przedziale 1-30 TeV zrekonstruowane widmo dla chmur jest w przybli»eniu propor-
cjonalne do widma dla bezchmurnego nieba, silniej zani»one dla mniej przezroczystych
chmur. Nawet dla chmur na wysoko±ci 7 km nie wida¢ zmniejszania niedoszacowania
widma ze wzrostem energii jak w przypadku wi¦kszego ukªadu teleskopów. Dla wy»szych
energii niedoszacowanie widma ro±nie z energi¡, tak samo jak dla ukªadu 5 teleskopów.

Równie» dla chmury o T = 0,7 na wysoko±ci 6 km otrzymane widmo nie ró»ni si¦
o wi¦cej ni» 20% od widma dla bezchmurnego nieba.
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Rysunek 8.13. Stosunek wzgl¦dnych niepew-
no±ci statystycznych dla obserwacji w obecno±ci
chmur do wzgl¦dnych niepewno±ci statystycznych
dla obserwacji przy bezchmurnym niebie.

Na rysunku 8.13 przedstawiony jest
stosunek wzgl¦dnych niepewno±ci staty-
stycznych dla obserwacji w obecno±ci
chmur do wzgl¦dnych niepewno±ci staty-
stycznych dla obserwacji przy bezchmur-
nym niebie. Z porównania linii ci¡gªych i
przerywanych wida¢, »e przy u»yciu opi-
sanej tu metody analizy danych otrzymu-
jemy mniejsze wzgl¦dne niepewno±ci sta-
tystyczne ni» przy standardowej analizie.
Ró»nice s¡ jednak znacznie mniejsze ni»
dla wi¦kszego ukªadu teleskopów. Zgodnie
z przewidywaniem dla ukªadu 2 telesko-
pów niepewno±ci statystyczne s¡ wi¦ksze
ni» dla ukªadu 5 teleskopów.

8.4 Podsumowanie

Przetestowanie prezentowanej tu metody na ukªadzie 2 teleskopów potwierdza wnio-
ski wyci¡gni¦te dla ukªadu 5 teleskopów. Metoda dobrze pracuje w przedziale energii
od okoªo 2 TeV do okoªo 30 TeV. Dla ni»szych energii rozdzielczo±¢ k¡towa i energetyczna
znacz¡co si¦ pogarsza, spada cz¦sto±¢ rejestracji i rekonstrukcji p¦ków. Dla energii wy»-
szych drastycznie spada efektywno±¢ ci¦¢ w hadronness, gdy u»ywamy warto±ci ci¦¢
optymalizowanych dla czystego nieba.

Przy u»yciu funkcji Fab mo»na dobrze opisa¢ bias dla chmur o przezroczysto±ci wi¦k-
szej ni» 0,5. Rozdzielczo±¢ k¡tow¡ i efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji mo»na przybli»y¢
przez skalowanie energii dla chmury o przezroczysto±ci T ≥ 0,6.

W przedziale energii 1-30 TeV odtworzone t¡ metod¡ widmo nie odbiega od warto-
±ci dla bezchmurnego nieba o wi¦cej ni» 20%. Tak»e w przypadku ukªadu 2 teleskopów
metod¦ przetestowaªam dla chmury na wysoko±ci pomi¦dzy 5 km a 7 km oraz przezro-
czysto±ci mi¦dzy 0,6 a 0,8. Równie» w tym przypadku otrzymaªam dobre oszacowanie
widma dla podanego wy»ej przedziaªu energii.
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Rozdziaª 9

Wnioski

W mojej pracy doktorskiej wykazaªam, »e metody analizy danych z teleskopów cze-
renkowskich da si¦ usprawni¢ tak, by umo»liwiaªy otrzymanie prawidªowych widm ¹ródeª
promieniowania kosmicznego obserwowanych podczas zachmurzenia. Jest to niezwykle
wa»ne w przypadku obserwacji sªabych ¹ródeª, dla których czas obserwacji potrzebny
do znalezienia sygnaªu ze ¹ródªa mo»e by¢ bardzo dªugi.

Nawet caªkowicie nieprzezroczysta chmura nie uniemo»liwia obserwacji wysokoener-
getycznych wielkich p¦ków atmosferycznych przy u»yciu maªej sieci maªych teleskopów.
Obecno±¢ takiej chmury powoduje znacz¡ce osªabienie parametrów eksploatacyjnych
sieci teleskopów (rozdzielczo±¢ energetyczna i k¡towa). Próg energetyczny znacz¡co ro-
±nie � dochodzi do 4 TeV dla ukªadu siedmiu teleskopów. Dla energii poni»ej progowej
drastycznie spada efektywna powierzchnia rejestracji i ro±nie wielko±¢ biasu energetycz-
nego. Dla energii powy»ej 10 TeV ró»nice wy»ej opisanych parametrów nie s¡ ju» tak
wielkie. Poza tym wykorzystanie parametrów Hillasa umo»liwia separacj¦ gamm i ha-
dronów, jak to zostaªo pokazane w podrozdziale 6.3.

W przypadku chmur o wi¦kszych przezroczysto±ciach próg energetyczny zale»y
od przezroczysto±ci i wysoko±ci chmury. W obecno±ci takiej chmury znacz¡co zmniej-
sza si¦ g¦sto±¢ fotonów docieraj¡cych do ziemi z wielkich p¦ków atmosferycznych, pozo-
staje jednak wystarczaj¡co du»a, by detekcja p¦ków atmosferycznych o energi 10 TeV
byªa mo»liwa (rozdziaª 5).

Aby odtworzy¢ widmo ¹ródªa obserwowanego w warunkach zachmurzenia wystarczy
wprowadzenie przebadanej przeze mnie metody analizy danych, nie potrzeba przepro-
wadza¢ czasochªonnych symulacji uwzgl¦dniaj¡cych chmury.

Przedstawiona przeze mnie metoda wymaga jedynie wyznaczenia funkcji Fab (za-
le»no±ci od energii stosunku liczby fotonów powstaj¡cych powy»ej chmury do wszyst-
kich wyprodukowanych w p¦ku fotonów), wysoko±ci i przezroczysto±ci chmury (danej
np. z LIDAR-u) oraz symulacji p¦ków dla bezchmurnego nieba. Funkcj¦ Fab wyznacza si¦
na podstawie dodatkowych symulacji dla zadanego poziomu obserwacji przy ustalonych
energiach pierwotnych fotonów gamma. Dodatkowo nale»y ustali¢ jedynie warto±¢ pa-
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rametru A dla danego ukªadu teleskopów oraz najlepszych ci¦¢ w θ2 i hadronness.
Metoda jest podobna do tej przedstawionej przez M. Gauga i C. Frucka ([17], [18]),

która równie» opiera si¦ na skalowaniu energii. Jednak oni wykorzystuj¡ ±redni pro�l emi-
sji ±wiatªa oszacowany w okolicy maksimum p¦ku i skaluj¡ energi¦ przez pro�l przezro-
czysto±ci chmury � ja skaluj¦ przez caªkowit¡ przezroczysto±¢ atmosfery zale»n¡ od ener-
gii i wykorzystuj¦ funkcj¦ Fab do aproksymacji biasu. Ponadto moje badania dotycz¡
mniejszych teleskopów i wy»szych energii, co determinuje mo»liwe wzgl¦dne poªo»enia
poziomów chmur i maksimów p¦ków. Dla du»ych teleskopów (czyli mniejszych ener-
gii), rzeczywiste chmury le»¡ zwykle poni»ej maksimum p¦ku, co skutkuje mniejszymi
zmianami rejestrowanych obrazów p¦ków. W przypadku analizowanych przeze mnie ma-
ªych teleskopów, energie rejestrowanych fotonów gamma s¡ na tyle du»e, »e p¦ki maj¡
maksima w okolicach wysoko±ci wyst¦powania rzeczywistych chmur. W efekcie rejestro-
wane obrazy mog¡ by¢ znieksztaªcone, co skutkuje zmniejszon¡ efektywno±ci selekcji
przypadków pierwotnych fotonów z tªa hadronowego.

Przy u»yciu funkcji Fab mo»na poprawnie opisa¢ bias energetyczny dla chmur o prze-
zroczysto±ci T ≥ 0,6. Przez skalowanie energii mo»na przybli»y¢ rozdzielczo±¢ energe-
tyczn¡ dla chmur o T ≥ 0,4 oraz efektywn¡ powierzchni¦ rejestracji dla chmur o T ≥ 0,6
(lub nawet 0,4 w przypadku wi¦kszego ukªadu teleskopów).

Metod¦ mo»na stosowa¢ do odtwarzania widma badanego ¹ródªa dla chmur o przezro-
czysto±ci T ≥ 0,6. Zarówno dla sieci 5 teleskopów jak i 2 teleskopów moja metoda dziaªa
poprawnie w przedziale energii 2-30 TeV. Mo»na j¡ te» ªatwo rozszerzy¢ na chmury wie-
lowarstwowe lub o zmiennej przezroczysto±ci. Takie badania chciaªabym przeprowadzi¢
w przyszªo±ci.

Przetestowaªam t¦ metod¦ tak»e na chmurze znajduj¡cej si¦ na wysoko±ci pomi¦dzy
5 km a 7 km (wykorzystywanymi do opracowania metody) i w tym przypadku prezen-
towana analiza równie» umo»liwia odtworzenie widma badanego ¹ródªa z dokªadno±ci¡
do 20% w przedziale energii 2-30 TeV. Jest to warto±¢ porównywalna z dokªadno±ci¡ wy-
znaczania widma przy zaªo»eniu dokªadno±ci wyznaczenia energii na poziomie 12,5%.
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