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Introduccion

El alcance tradicional de la astronomia y la astrofisica, hasta hace pocas décadas, se ha limitado
al estudio de la llamada luz visible del Universo. El descubrimiento de la emisién césmica en
radiofrecuencias amplié sobremanera nuestros canales de informacién, tanto para la cosmologia
como para la comprensién de los fenémenos no térmicos. Posteriormente el dominio de la tecnologia
espacial ha permitido superar la barrera que supone la atmoésfera y estudiar el Universo en todo el
espectro electromagnético.

En particular, la apertura de la ventana de la radiacion gamma ha permitido el acceso a
algunos de los fenémenos mas violentos e intrigantes del cosmos, como los asociados a objetos
colapsados (agujeros negros, pilsares), las galaxias con nicleo activo, las supernovas o los estallidos
de rayos gamma. Sin embargo ha habido que esperar hasta los afnios 90 para que la astronomia de
rayos gamma se haya convertido en una disciplina por derecho propio, superando varios obstaculos
técnicos y fisicos. El desarrollo actual de los detectores a bordo de satélites ha permitido disponer de
un catdlogo de mas de 300 fuentes a energias del orden de los gigaelectrén-voltios (GeV). Asimismo
se han desarrollado técnicas para su deteccién desde tierra a partir de las cascadas electromagnéticas
originadas por los rayos gamma al incidir sobre la atmdsfera, permitiendo la observacién de sefiales
en un intervalo de energia de unos pocos centenares de GeV hasta decenas de TeV. Los observatorios
recientemente estrenados (HESS y MAGIC desde tierra) y los que pronto se pondréan en marcha
(GLAST y AMS desde el espacio) tienen entre sus objetivos cubrir el intervalo de energia que
queda inexplorado. Esto es ya no sdlo por el interés intrinseco de exploracién de todas las bandas
de energia, sino por el hecho de que muchas de las caracteristicas mas relevantes de los objetos
estudiados en este campo parecen manifestarse en el intervalo de 1 — 100 GeV.

Por otro lado, a lo largo del siglo XX se acumulé la evidencia de la llegada de particulas cargadas
de alta energia a la atmésfera, los rayos cdsmicos, abriendo un inesperado campo en el estudio de la
fisica de particulas (con el descubrimiento de la antimateria o nuevas particulas de vida corta como
ejemplos). Esto permitié el acceso a una nueva ventana para la investigacion astrofisica del Universo,
en el que era posible estudiar directamente los productos de procesos muy energéticos del Sol, de
nuestra Galaxia y de fuera de ella. Junto con el espectro, se dispone de informacién valiosa acerca de
las abundancias quimicas observadas, de las que se deducen las propiedades del medio interestelar,
las dimensiones de la Galaxia o posibles manifestaciones de procesos ex6ticos. Como ocurre con los
rayos gamma, esta radiacion se caracteriza por un espectro que sigue una ley potencial dando lugar
a flujos muy débiles a altas energias y se hace necesario un tiempo de exposicién largo para obtener
una cantidad significativa de datos. El observatorio AMS en la Estacién Espacial Internacional es
un proyecto que permitird largas exposiciones por primera vez con altisima precision para nicleos
hasta la carga del hierro. De este modo se convertird en el experimento de referencia de rayos
césmicos de los GeV a los TeV, incluyendo busquedas de antimateria e indicios de materia oscura
en nuestra Galaxia. Con este detector, se ponen las técnicas de la fisica de particulas al servicio de
la observacién astrofisica de altas energias y de la bisqueda de respuestas en fisica fundamental.

En este contexto, es interesante analizar para un experimento de la amplitud de AMS si su
diseno permitird estudiar también rayos gamma en la regiéon GeV-TeV, aprovechando su situacién
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en el espacio y la larga duracién de su misién. De comprobarse esta capacidad, se convertiria en el
primer detector multipropésito de la astrofisica de particulas, unificando en el mismo experimento
el estudio de particulas cargadas y fotones.

En este trabajo, desarrollado durante los tdltimos cuatro anos en el grupo de Astrofisica de
Particulas del CIEMAT, se trata de valorar cudles podrdn ser las aportaciones de AMS en el
campo de la astronomia gamma. Para ello, se ha estructurado la tesis como sigue:

= Capitulo 1: El experimento AMS, en el que se describe el proyecto, sus caracteristicas mas
relevantes y como abordara un amplio espectro de estudios de astrofisica y fisica fundamental.

= Capitulo 2: Deteccion de fotones en AMS-02, en el que se pone en evidencia con
qué detectores y sistemas cuenta AMS para la deteccién de rayos gamma.

= Capitulo 3: Resultados de una simulacién Montecarlo para la detecciéon de fotones,
en el que se obtienen las prestaciones de los detectores a partir de una simulacién detallada.

= Capitulo 4: Andlisis de una prueba en haz sobre un prototipo del STD, en el que
se validan los resultados anteriores mediante el anilisis de datos reales de un prototipo del
detector de trazas.

= Capitulo 5: Astronomia gamma de alta energia, en el que se hace un resumen actua-
lizado de la situacion de la astronomia gamma de alta energia.

= Capitulo 6: Estudio de casos de fisica, en el que se analiza el rendimiento futuro de AMS-
02 en temas seleccionados de los descritos en el capitulo 5, teniendo en cuenta los resultados
de las simulaciones y las pruebas.

= Apéndices: en los que se describen las herramientas de software mas importantes desarro-
lladas y utilizadas para obtener estos resultados.



Capitulo 1

El experimento AMS

1.1. Introduccion

El experimento AMS [1] (del inglés Alpha Magnetic Spectrometer por el nombre original de la
Estacién Espacial Internacional) tiene como objetivo principal la medida de los espectros de rayos
césmicos cargados en el entorno de la Tierra con gran estadistica y precision. Este experimento
destaca, sobre todas las demds consideraciones, por su situacién tnica en la Estacién Espacial
Internacional (ISS). Esto tiene dos claros beneficios para la medida de rayos césmicos:

» La capacidad de permanecer midiendo durante un periodo muy prolongado de tiempo (al
menos 3 anos), frente a los experimentos en globo, cuyo tiempo de exposicién estd limitado
por la duraciéon del vuelo.

= La ausencia casi total de atmésfera a mas de 350 km de altitud, frente a los experimentos en
tierra. Estos generalmente deben extraer informacién de las particulas césmicas de manera
indirecta puesto que sufren numerosas interacciones en el contacto con la atmdsfera, con todas
las incertidumbres que eso conlleva.

Ademsds, como se detalla més adelante, los multiples sistemas subdetectores de AMS van a per-
mitir extender el intervalo de energias cubierto por un mismo experimento desde 0.5 GeV /nucle6n
hasta varios TeV /nucledn, y lograr la medida de carga de elementos hasta Z ~ 26. Al mismo tiempo
se consigue una redundancia en las medidas que garantizan mayor precisién y seguridad.

El proyecto AMS es una colaboracién internacional de més de 40 institutos de investigacién de
Europa, América y Asia, junto con la agencia estadounidense NASA y se desarrolla en dos fases.
La primera de ellas (AMS-01) consisti6é en un vuelo de prueba de un prototipo durante varios dias,
a bordo de una lanzadera. El detector final (AMS-02) se estd construyendo en estos momentos
(junio 2006) para su ensamblaje/montaje final en el CERN en 2007-2008 y su posterior envio al
Kennedy Space Center. Ambos detectores se describen mds adelante en este capitulo, junto con los
resultados de AMS-01. Antes de ello, en primer lugar, se detallan los objetivos cientificos que se
pretenden alcanzar.

1.2. Fisica con AMS-02

Los objetivos principales [2, 3] del experimento final, AMS-02, abarcan tres aspectos de la fisica
de astroparticulas:

11
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= Cuestiones de fisica fundamental relacionadas con la cosmologia y la comprensién de la
distribucién de materia en el universo como son la biisqueda de materia oscura y de
antimateria.

= Estudio sistemdtico y de alta precisién de los espectros de rayos césmicos desde los cientos de
MeV hasta los TeV, desde particulas de | Z| = 1 hasta el hierro. Muchos temas relacionados con
su propagacién y la estructura de la Galaxia podran abordarse con detalle con la publicacion
de estos resultados. Como ejemplo, cabe destacar la determinacién de los pardmetros difusivos,
la extensién del halo o la evaluacién de los fondos astrofisicos para la emisién gamma de la
Galaxia o la materia oscura.

= Andlisis de varios casos dentro de la astrofisica de rayos gamma de alta energia comple-
mentando en el intervalo de 1-100 GeV las medidas de los telescopios en tierra. Este campo
es de gran interés puesto que se trata de una regién de energia apenas explorada hasta el
momento, y que proporcionard valiosa informacion sobre los fendmenos mas violentos del
universo.

A continuacién se dan algunos detalles adicionales sobre los dos primeros puntos. Las perspecti-
vas de AMS-02 para la astronomia gamma constituyen el tema central de esta tesis y se desarrollan
en los préximos capitulos.

1.2.1. Fisica fundamental
Antimateria

La presencia de antimateria en los rayos cosmicos es un fenémeno bien conocido desde el des-
cubrimiento del positrén por Carl Anderson en 1932 [4], que confirmé las predicciones de Paul
Dirac de pocos afnos antes [5]. Los experimentos en aceleradores de las décadas posteriores fueron
completando la familia de la antimateria con el antiprotén [6], el antineutrén y el antideuterio.

Ya que el descubrimiento original de la antimateria se hizo en el Ambito de los rayos césmicos,
era natural preguntarse si podian encontrarse otras antiparticulas en los mismos. Efectivamente, en
los afios 70 [7] y mds tarde con mayor precisién en experimentos en globo como CAPRICE98 [8],
se han medido el espectro de positrones y antiprotones, ademdas de multitud de otras particulas de
vida mds corta (muones, piones y sus antiparticulas). Sin embargo, ningtin antintcleo (de carga
superior a uno) ha sido registrado hasta el momento. El limite mds fuerte hasta la fecha es el
establecido por la combinacién de los datos de AMS-01 y BESS de 0.7 x 1075 para el antihelio,
asumiendo un espectro con una forma similar al del helio (figura 1.1).

El paradigma actual cosmoldgico mejor establecido, el Big Bang inflacionario, predice una pro-
duccién simétrica de materia y antimateria en el origen del universo. En esta situacién, estructuras
de antimateria anédlogas a las conocidas (antiestrellas, antigalaxias) deberian ser visibles y mani-
festarse mediante una gran emisiéon de radiacién gamma, o a través de una medida significativa
de antintdcleos. Ninguna de estas sefiales se ha encontrado. Los antiprotones y positrones obser-
vados son compatibles con la produccién por colisiéon de los rayos césmicos con el gas del medio
interestelar.

Se plantean asi dos soluciones:

= La antimateria se halla presente en regiones aisladas, de una determinada escala
y/o a distancias extragaldcticas. Universos de simetria materia-antimateria al 50 % no
concuerdan con las observaciones [9]. El espectro difuso de rayos gamma observado excluye
la existencia de grandes estructuras de antimateria hasta varias decenas de Mpc. No quedan
excluidos, sin embargo, pequenios dominios de antimateria [10] incluso dentro de nuestra
propia Galaxia [11].
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= La antimateria desaparecié en algin momento de la historia del Universo. La
teoria mds aceptada por la comunidad cientifica en este sentido es la bariogénesis, en la que
el Universo cuasi-simétrico al alcanzar la temperatura de la ruptura de simetria, por algiin
mecanismo, es capaz de adquirir el cociente de densidades n = npg/n~ observado (n ~ 10719),
donde np = n, — ny representa la diferencia de densidades entre bariones y antibariones.
Sakharov [12] mostré la necesidad del cumplimiento de tres condiciones para existencia de
esta asimetria baridnica: la no conservaciéon del niimero baridénico; la no conservacién de la
paridad C y CP; y la existencia de condiciones fuera del equilibrio termodindmico. Estos tres
requisitos se dan en el Modelo Estandar de la fisica de particulas pero prediciendo valores
de 7 insuficientes. Actualmente varias teorias ofrecen salidas a este problema, ofreciendo
el cumplimiento de las tres condiciones con un valor adecuado para 7: las teorias de gran
unificacién (GUTSs) o las de la llamada bariogénesis electrodébil, entre otras.

Algunos trabajos recientes [13] ofrecen mds detalles acerca de las alternativas teéricas y futuros
experimentos. En este contexto, las préximas medidas experimentales son de vital importancia
para resolver esta cuestién, bien a través del estudio de nuevos mecanismos de la violacién CP
en experimentos en aceleradores y con neutrinos, bien a través de medidas aiin més precisas de
rayos gamma y cosmicos. AMS-02 entra en juego en este sentido, después del excelente resultado
que proporcioné AMS-01 en sélo diez dias. Se espera que la estadistica recogida sea suficiente
como para alcanzar limites superiores de hasta 109 en el cociente He/He (figura 1.1), pudiéndose
confirmar o descartar asi practicamente todas las teorias de dominios de antimateria aislados en el
Universo.

(c) (a) Buffington etal. 1981
(b) Golden etal. 1997
(c) Badhwar etal. 1978
(d) Aicaraz etal. 1998
(e) Sasaki etal. 2001
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Figura 1.1: Resultados para el cociente de flujos de antihelio/helio de experimentos pasados (d. corresponde
a AMS-01) y perspectivas de exclusion para AMS-02 tras 3 afios de toma de datos.

Materia oscura

Una cuestién que aparece en todas las relaciones de problemas vigentes de la fisica actual, es la
de la naturaleza de la materia oscura. Desde los anos 30 [14] se sospechaba que el contenido en masa
de los cimulos galéicticos no concordaba con el deducido de las velocidades de sus componentes y la
aplicaciéon del teorema del virial. No fue hasta las primeras medidas de la velocidad de rotacién en
galaxias espirales en funcién del radio galactocéntrico [15] que la presencia de grandes cantidades
de materia no luminosa (o materia oscura) empezé a ser aceptada en la comunidad astrofisica.
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Las evidencias de materia oscura se han acumulado a lo largo de las tres tultimas décadas a varias
escalas y con medidas completamente independientes. Destacamos algunas de ellas a continuacion.

= A escala galdctica, las medidas de la velocidad de rotacién a distintas distancias del centro
muestran un valor constante mucho mas alla de la zona luminosa. Esto implica que un halo
de materia oscura se extiende hasta al menos la distancia donde son posibles las medidas
de rotacién, basadas en la emisién de 21 cm de HI (y hasta mas de 200 kpc, utilizando por
ejemplo, medidas de galaxias satélite [16]).

= A escala de ciimulos, ademds de la contrastacién de las velocidades de los componentes
con la inferida por el teorema del virial, se anadieron las medidas en rayos X de la emisién
de gas caliente intracumular [17] y la masa deducida a partir del efecto de lente gravitacional
del climulo, sobre objetos més lejanos [18].

= A escala cosmolédgica, las medidas mas concluyentes han venido de la mano de observa-
torios de la radiacién de fondo de microondas. La combinacién con otros experimentos de
medida de supernovas lejanas y muestreos de densidad de galaxias favorecen un escenario en
que la densidad universal de materia es mucho mayor que la de materia luminosa. Resulta-
dos recientes [19] indican que la densidad bariénica €2, y la densidad total de masa Qs se
relacionan como Q, = (0.0224 £ 0.0009) Q.

Para la mayor parte de la comunidad cientifica, por tanto, la cuestién principal radica en la
naturaleza y distribucién de la materia oscura, mas que en la determinacién de su existencia o
la densidad presente en el Universo'.

La materia oscura bariénica fue el primer candidato natural. En esta hipdtesis se asume que
el componente oscuro proviene de objetos compuestos por bariones que simplemente no emiten
radiacién observable. Este puede ser el caso de enanas marrones, objetos planetarios o agujeros
negros. Las medidas de abundancias de deuterio en nubes de gas primitivas [20] constrifien el valor
de la densidad bariénica a Qy h2 = 0.0240.002 (20) donde h es adimensional y est4 relacionado con
el valor de la constante de Hubble mediante Hy = 100 h km/s/Mpc. Otras medidas de abundancia
de 3He o la relacién entre los dos primeros maximos del espectro del fondo de microondas son
compatibles con este valor. Las observaciones de lentes gravitacionales en el halo de nuestra propia
galaxia demuestran que la materia bariénica puede suponer a lo sumo un ~ 20 % del total del halo
[21]. Algunos resultados posteriores [22] incluso rebajan esta cifra. Para un resumen reciente, ver
[23].

Descartada la contribucién bariénica como significativa, la existencia de grandes cantidades
de materia oscura no baridnica es la solucién con la que se trabaja actualmente. Esta ha veni-
do sugerida por la evidencia aportada por la combinacién de experimentos de determinacién de
pardmetros cosmolégicos, como se menciona arriba. A partir de este dato, ha aparecido una miriada,
de candidatos en la literatura, generalmente en forma de particulas de uno u otro tipo. Debido a las
caracteristicas que deben tener, se denominan genéricamente WIMPs (Weakly Interacting Massive
Particles). Entre ellos, figuran los neutrinos que por diversos motivos experimentales (la sonda
WMAP indica que Q,h? < 0.0076; los pobres resultados de los modelos Hot Dark Matter), han
sido descartados como componentes principales. Algunas de las posibilidades més estudiadas in-
cluyen la particula supersimétrica mds ligera (LSP) y la particula Kaluza-Klein (LKP) mds ligera.
Un resumen reciente sobre este tema, incluyendo numerosas referencias, puede encontrarse en [24].
En cualquier caso, todo indica que la materia oscura tiene que estar compuesta por particulas no
descritas en el Modelo Estandar.

' A pesar de la linea de investigacién imperante, estos temas se siguen abordando en varios experimentos presentes
y futuros, incluyendo la reformulacién de la teoria gravitatoria
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Para AMS, el interés principal en este tema radica en la posibilidad de buscar evidencias in-
directas de WIMPs en anomalias en los espectros de rayos césmicos. Los WIMPs remanentes del
universo primordial seguirian aniquildndose entre si a un ritmo muy bajo pero que podria dejar
una huella reconocible en estos espectros, si se miden con la suficiente precisién. De hecho, el expe-
rimento HEAT [25] podria haber ya encontrado una primera indicacién de este tipo de proceso en
el espectro de positrones. Asumiendo que el exceso observado por HEAT es significativo, la figura
1.2 da una idea de la calidad de la medida de este espectro de positrones en el rango de méas de 10
GeV que hard AMS-02.
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Figura 1.2: Estimaciones de las contribuciones del fondo [26] y la sefial para neutralinos de 130.8 GeV
(izquierda) y 336 GeV (derecha) [27] en la fraccion de positrones observada. Superpuestas aparecen las
medidas del experimento HEAT y las previsiones para AMS-02 [28].

AMS-02 podrd realizar una busqueda simultdnea en varios canales de deteccién, tales como po-
sitrones, antiprotones, antideuterones y rayos gamma, lo que permitira hacer estudios mas precisos
sobre la identidad de las particulas que formen la materia oscura.

1.2.2. Astrofisica de rayos césmicos cargados

Las particulas cargadas (hadrones y leptones) que llegan a la Tierra abarcan un espectro
de energia realmente amplio, desde los 102 eV /nucleén a 10%° eV /nucleén. Por debajo de 10°
eV /nucledn, existe una importante atenuacién en el flujo por efecto del viento solar, que varia
segun el momento del ciclo de actividad del Sol. Por encima de este umbral, el espectro sigue una

ley de potencias de la forma:
dN

dE
con v ~ 2.7. Este comportamiento se mantiene hasta unos 100 TeV /nucleén, donde la pendiente
del espectro se acentia y los mecanismos de aceleracién y origen de los rayos cosmicos se creen
distintos (para més detalles, ver por ejemplo [29]). En cuanto a la composicién, la mayor parte son
nicleos de hidrégeno y helio (~ 90 % y ~ 9 % respectivamente).
A continuacién se describen varios aspectos del origen y propagacion de los rayos césmicos en
la Galaxia que pueden estudiarse con el andlisis de los espectros detallados de los mismos, en el
intervalo comprendido entre 1 GeV /nucleén y varios TeV /nucleén (véase por ejemplo [30]).

(E)=kE "

Rayos césmicos primarios

Por primarios se entiende que proceden directamente de las fuentes que los producen.
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= En el caso de que los rayos césmicos detectados tengan su origen en la aceleracién en fuentes de
particulas de alta energia, tales como supernovas, un espectro preciso en el intervalo GeV-TeV
puede darnos informacién acerca de dichas fuentes y el mecanismo primario de aceleracion.
Esto ocurre con protones, helio y especies como el carbono o el hierro.

= El conocimiento de los espectros de protones y helio es fundamental para las predicciones de los
espectros de antiprotones de origen convencional, con el objetivo de detectar desviaciones en
dicho espectro que apunten a fuentes exéticas (materia oscura, agujeros negros primordiales).

= El espectro de protones también es muy relevante para el calculo del fondo en los experimentos
de neutrinos atmosféricos.

» El cociente de deuterio/protones estd ligado con las estimaciones sobre la edad del Universo,
al ser el deuterio una especie que no se destruye por mecanismos astrofisicos ordinarios.

» Algunos anilisis recientes [31] también apuntan al estudio de las abundancias deuterio y 3He
como pruebas de la teoria de nucleosintesis primordial.

= Dada su pequena masa, los electrones sufren grandes pérdidas de energia en su propagacién
por la Galaxia. Se podran extraer conclusiones acerca de la distribucién de las fuentes de
rayos césmicos con medidas en la regién de los GeV, donde existen grandes discrepancias
entre experimentos.

Rayos césmicos secundarios

Otras especies como el boro aparecen en los rayos césmicos principalmente como productos
secundarios por colisiéon de rayos césmicos primarios mas pesados, con los protones y el helio del
medio interestelar. El cociente B/C [32] informa sobre la cantidad de material que atraviesan las
particulas aceleradas. Con ello se obtiene informacién acerca del llamado volumen de confinamiento
que define la extensién de la zona de difusién de los rayos césmicos en la teoria de propagacién
de los mismos. El cociente de la abundancia de elementos subférricos sobre Fe proporciona una
informacién similar.

Is6topos

Los is6topos “Be y °Be son estables e inestables respectivamente. El cociente de ambos puede
usarse para estimar la edad media de los rayos césmicos que alcanzan la Tierra (y asi, hallar el
tiempo de confinamiento).

Como ejemplo de las capacidades estimadas para AMS-02 en algunos de estos aspectos, ver las
figuras 1.3 y 1.4.

1.2.3. Astrofisica de rayos

AMS-02 también dispondra de capacidad para observar radiacién gamma, de alta energia. Este
campo y las perspectivas para AMS-02 constituyen el eje central de esta tesis, por lo que se tratardn
en capitulos posteriores.

1.3. AMS-01

En esta seccion se detallan las caracteristicas del prototipo AMS-01, junto con algunos resultados
destacables en los temas de fisica que se han descrito.
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Figura 1.3: Medidas de experimentos anteriores y estimaciones del flujo de protones (izquierda) y helio
(derecha) para AMS-02.
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1.3.1. Motivacion para un prototipo

Las condiciones extremas del entorno espacial y del despegue conducen a unos requisitos térmi-
cos, mecanicos y de tolerancia a la radiacién muy distintos a los habituales en los experimentos de
fisica de particulas. Deben de llevarse a cabo estrictos controles sobre el peso y el consumo eléctrico.
Ademas, la intervenciéon humana, posterior a la instacién estd practicamente descartada: el sistema
ha de ser disefiado con suficiente autonomia y redundancia para un buen funcionamiento durante
varios anos.

Para comprobar la viabilidad del experimento, se construyé un primer detector, AMS-01 [1],
que realizé un vuelo de prueba en la lanzadera Discovery de la NASA en 1998 (vuelo STS-91, figura
1.5) en una érbita similar a la que efectiia la ISS. En los diez dias que duré el vuelo, se validé el
concepto del experimento desde el punto de vista técnico, y se comprendieron las condiciones de
radiacién y de entorno para la construccién de AMS-02 y el posterior andlisis de datos. Ademads se
obtuvieron algunos resultados cientificos de importancia [35], a partir de los 100 millones de sucesos
recogidos.

Mational Aergnautics and Lyndon B. Johnson Space Center
Space Administration HRASAP-726-06E Houston, Texas 77058

LTI ory

Figura 1.5: La lanzadera Discovery de la NASA con el experimento AMS-01 a bordo, vista desde la estacion
MIR.
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1.3.2. Configuracién del detector AMS-01

Los componentes de AMS-01 se muestran en la figura 1.6. La idea fundamental es tener un
detector muy preciso de trazas inmerso en un campo magnético, para poder determinar la llamada
rigidez R (R = p/Z) y el signo de la carga de los rayos césmicos. Otros detectores complementan
la medida de la velocidad 3, la carga Z y la masa, proporcionando mayor precisién y redundancia.

En el caso de AMS-01, el imén era permanente y estaba constituido por 64 secciones de Nd-Fe-B
de 100 bloques cada una, generando una intensidad de campo de 0.15 Tesla, con una capacidad de
curvatura de 0.15 Tm?.

Time of Flight
Counters

i
g
o
N |

Electronics

Counters

Figura 1.6: Configuracion final del detector AMS-01.

Los subdetectores principales son:

= el detector de trazas de silicio (Silicon Tracker) con 56 médulos en 6 planos, proporcionando
un drea de deteccién de unos 2 m?. La resolucién en momento alcanzada es de 7% en el
intervalo de 1-10 GeV/c/nucleén. Cuatro de los seis planos se hallaban en el interior de la
estructura del imén;

» el sistema de tiempo de vuelo ( Time-of-Flight) consistente en 4 planos con 14 unidades de
centellador, dos encima y dos debajo del detector de trazas, para la medida de la velocidad,
energia depositada, coordenadas y direccién;

= dos capas de contador Cherenkov de umbral situado debajo del nivel inferior del sistema, de
tiempo de vuelo. Su cometido era la identificacién de leptones frente a protones y antiprotones;

= un sistema contador de veto en la superficie interna del iman, para registrar las particulas
incidentes transversalmente, que normalmente se eliminaran en el andlisis.
1.3.3. Resultados cientificos de AMS-01
Bisqueda de antihelio

Se observaron un total de 2.86 x 10° ntcleos de helio hasta una rigidez de 140 GV y ningin
suceso compatible con un nicleo de anti-helio, dando un limite de 1.1 x 1075 para el cociente
He/He al 95 % de nivel de confianza, asumiendo un indice espectral similar (figura 1.7).
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Figura 1.7: Rigidez con signo para la muestra de sucesos con |Z| = 2 recogida por AMS-01.

Este resultado fue el limite superior mas estricto impuesto a las teorias de dominios de anti-
materia hasta que fue rebasado por la estadistica acumulada de BESS [36] en el intervalo de R de
1-10 GV.

Medida del flujo de particulas cosmicas.

Algunos de los resultados més relevantes son:

= La medida precisa del espectro de protones en el intervalo de 0.2 a 200 GeV con un indice
espectral de v = 2.78 £0.009+0.019, de relevancia para estimacién de neutrinos atmosféricos.

» Espectro del helio en el intervalo de 0.2 a 100 GeV/nucleén con un indice espectral de v =
2.74 £0.010 £ 0.016.

» Espectros lepténicos (de 0.2 a 30 GeV para electrones y de 0.2 a 3 GeV para positrones) y
cociente de flujos de et /(e +€7).

= Nuevo limite superior al flujo de antideuterones en 1.1 x 10, poniendo nuevos limites a la
produccion en el medio interestelar.

» Medida del espectro de deuterones y antiprotones en el intervalo de 0.1 — 1 GeV/nucledn,
permitiendo asi hacer una de las primeras pruebas sobre los modelos de confinamiento de
rayos cosmicos en la Galaxia.

Medida del flujo de particulas por debajo del corte geomagnético.

Para protones, helio y leptones se hallaron espectros de origen atmosférico significativos, por
debajo del corte geomagnético. Se demostré la existencia de trayectorias de larga y corta vida de
protones y leptones, que se originaban de zonas geograficas concretas; y la presencia mayoritaria de
3He en el flujo observado de helio (que podria explicarse a partir de modelos basados en interacciones
de coalescencia [37, 38]).
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1.4. AMS-02

La correcta identificacion de rayos césmicos y la medida de su espectro pasa por la determinacién
de varias propiedades de los mismos: la carga y su signo, el momento y la masa. Con esta meta en
mente, se desarroll6 el concepto de este espectrometro, que consta de varios subsistemas (figura 1.8)
y que proporciona redundancia en la medida de varias de las magnitudes de interés. A los sistemas
incorporados y probados en AMS-01, se han introducido importantes mejoras con la experiencia
adquirida y varios detectores nuevos para aumentar las capacidades finales. Las dimensiones totales
aproximadas, incluyendo la estructura de soporte a una de las vigas de la estacion espacial, son de
3x 3 x 3 m? con un peso de cerca de 7 toneladas. El detector serd elevado a la ISS en una lanzadera,
para ser situado en su posicién final mediante el brazo robdtico.

A continuacién se da una descripcién detallada de cada uno de los sistemas basicos del detector.
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Figura 1.8: Configuracion final del detector AMS-02.

1.4.1. El iman superconductor

Objetivo: Proporcionar la curvatura de las trazas para su andlisis con el detector de silicio.

Los objetivos cientificos de AMS-02 requieren la presencia de un campo magnético de alta
intensidad si se pretenden medir espectros hasta varios TeV /nucleén. Por otro lado, las restricciones
en cuanto a potencia consumida sugieren como posibilidad éptima la utilizaciéon de tecnologia
superconductora. De este modo, AMS se convierte en la primera aplicacién espacial que utiliza este
tipo de imanes. Se ha invertido un enorme esfuerzo en investigaciéon y desarrollo especialmente en
prevencién y minimizaciéon de efectos de ruptura del estado superconductivo y la operacién de un
sistema criogénico en el entorno espacial.

El sistema del iman consta de una serie de bobinas superconductoras, un contenedor para helio
superfluido, que actia como refrigerador y el sistema criogénico asociado, contenidos en una camara
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de vacio (figura 1.9). Para su correcto funcionamiento, el imdn debe mantenerse a una temperatura
de 1.8 K. El tamano total del conjunto es de 83 cm de altura y un radio de 55.7 c¢m.

Racetrack Coil Dipole Coil
Assembly

Vacuum
Helium Case

Vessel

Figura 1.9: Estructura del imdn superconductor de AMS-02.

Con esta estructura cilindrica se logra un campo dipolar perpendicular al eje con una intensi-
dad de 0.86 T en su centro. Los dipolos de retorno minimizan en lo posible el campo magnético
residual fuera del cilindro del sistema (evitando torques peligrosos para la estructura mecénica, por
interaccién con el campo magnético terrestre).

Debido a inevitables cargas térmicas no controlables, se prevé que la vida 1til del helio super-
fluido, y por tanto del imén, sea de 3-5 anos.

1.4.2. El detector de radiacién de transicién (TRD)

Objetivo: La discriminacién entre electrones (positrones) y antiprotones (protones) entre 1.5
y 300 GeV.

Uno de los canales més interesantes para la busqueda de senales indirectas de materia oscura es
el de los positrones a unos pocos GeV, como se mencioné anteriormente. Los resultados de AMS-01
se extienden hasta unos 2 GeV aproximadamente. A mayor energia el intenso fondo de protones
esconde la senial. Del mismo modo, para el espectro de antiprotones es deseable un factor de rechazo
significativo frente a electrones.

E1 TRD tiene por cometido minimizar este problema de fondos, utilizando la emisién de rayos X
de las particulas cargadas cuando atraviesan la interfase de dos medios con constantes dieléctricas
distintas (la llamada radiacién de transicion). La intensidad de esta emisién es significativa a partir
de factores de Lorentz v > 1000. De este modo, se obtiene sefial para los leptones que atraviesan
el detector pero no para los hadrones (hasta cierta energia).

La estructura mecdnica del TRD (figura 1.10) es un octégono cénico de anchura 150 cm en
su extremo inferior y 220 cm en su extremo superior en fibra de carbono y panal de aluminio. Su
altura es de unos 60 cm. Su interior presenta 328 mddulos dispuestos en 20 niveles. Cada médulo
estd constituido por el radiador (polipropileno/polietileno, proporciona unas 200 transiciones) y
un conjunto de 16 tubos de deriva, rellenos de una mezcla de gases Xe/COq, que representan los
componentes activos en los detectores de rayos X.



Figura 1.10: Estructura del TRD de AMS-02.

Con este detector se pretende lograr un factor de rechazo en la discriminacién de positrones y
protones de 10?2 — 103, que puede alcanzar 10° en conjuncién con el ECAL.

1.4.3. Los contadores de tiempo de vuelo (TOF)

Objetivo: Disparo del detector para particulas cargadas. Medida de la velocidad y la carga de
la particula.

Este sistema proporciona la llamada sefial de disparo rdpido o fast trigger para iniciar la adqui-
sicién de datos al paso de una particula cargada, con una resolucién de 100 ps. Su diseno esta basado
en la experiencia adquirida en AMS-01 [39].

La idea detras del sistema es detectar el paso de una particula cargada y registrar el instante de
tiempo de dicho paso por cada nivel: el tiempo total transcurrido es inversamente proporcional a la
velocidad; mientras que de la deposicién energética por ionizaciéon del material centellador puede
extraerse el valor absoluto de la carga.

El TOF [40] est4 constituido por dos planos dobles de médulos de centellador (figura 1.11), por
encima y por debajo del iman. Cada mddulo tiene una longitud variable para lograr una forma apro-
ximadamente circular que cubra toda la aceptancia del detector de silicio. Los fotomultiplicadores
que instrumentan los médulos estidn especialmente disefiados para operar en campos magnéticos
altos.

Se espera de este detector una resolucién en 8 = % ~ 3% y poder distinguir nicleos de hasta
carga Z ~ 20.

1.4.4. El detector de trazas de silicio (STD)

Objetivo: Medida de la rigidez (R = p/Z en gigavoltios GV), el valor absoluto de la carga y
su signo.

Los detectores de silicio se han consagrado en las ultimas décadas en el campo de la fisica de
altas energias como medidores ultraprecisos de la posicién de la particula. AMS-01 representa la
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Figura 1.11: Estructura del TOF de AMS-02.
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primera aplicacién de este tipo en el espacio [41].

El detector en AMS-02 (figura 1.12) supone una ampliacién y mejora respecto del primer pro-
totipo. Se sitda en el seno del campo magnético dipolar del iman. Su principio de funcionamiento
se basa en el comportamiento de un determinado tipo de material semiconductor al paso de una
particula ionizante. La rigidez de las particulas se calcula mediante el ajuste de una curva a los
puntos de impacto registrados. La carga se determina a partir de la energia depositada en el silicio
y la orientacion de la traza en el campo magnético. Con el STD se pretende alcanzar, para nicleos
de helio, una resolucién en momento de ~ 1.5% a 10 GV (helio) y una determinacién de carga y
momento hasta ~ 2 TV.

Por su relevancia para la deteccién de rayos gamma, este detector sera descrito en detalle en el
capitulo 2.

Figura 1.12: Estructura del STD de AMS-02.
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1.4.5. El detector de anillos Cherenkov (RICH)

Objetivo: Medida de la velocidad y el valor absoluto de la carga. En combinacién con la
medida del momento del STD puede deducirse ademds la masa. Separacién leptén/hadrén hasta
15 GeV /nucledn.

Las abundancias isotépicas relativas son de gran interés para el estudio de las caracteristicas de
propagacion de los rayos coésmicos en la Galaxia. Para distinguir dos isétopos de masas similares, se
requiere una excelente identificacion de velocidad y carga. Esto es lo que se pretende con el RICH,
complementando sus medidas de estas dos magnitudes con las del TOF y el STD.

El método de deteccion se basa en la emisién de luz por parte de las particulas cargadas al
atravesar un medio dieléctrico a una velocidad superior a la de la luz en dicho medio. El dngulo de
apertura 6, del cono de luz generado alrededor de la trayectoria de la particula estd directamente

relacionado con la velocidad 8 = 7 mediante la relacién:

1
= n cos 6, (1.1)
siendo n el indice de refraccién del medio. Por otro lado, la intensidad de esta luz es proporcional
a Z°.

El RICH (figura 1.13), descrito en [42], tiene una forma tronco-cénica, con unas dimensiones
de 60 cm de radio superior, 67 cm de radio inferior y una altura de 47 cm. Se sitia por debajo de
los niveles inferiores del TOF. Esté constituido internamente de un nivel con un medio dieléctrico
radiador (aerogel y NaF), un espacio de expansién para el cono Cherenkov con un espejo para
recoger la luz a grandes dngulos de incidencia y una matriz de fotomultiplicadores para registrar la
forma e intensidad del cono de luz a su paso por este plano de deteccién.

Figura 1.13: Estructura del RICH de AMS-02.

Las simulaciones y las pruebas en haz [43] muestran que la resolucién en 3 es ~ 0.1 %. En lo que
respecta a la carga, se podrd identificar hasta Z = 26 (hierro) con una confusién de carga inferior a
10 %. Combinado con el STD, serd posible la separacién isotépica hasta 10 GeV /nucleén para los
isétopos de berilio.
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1.4.6. El calorimetro electromagnético (ECAL)

Objetivo: Medida de la energia y direccién de particulas electromagnéticas. Separacién
leptén/hadrén hasta 500 GeV. Capacidad de disparo para fotones de manera independiente al
algoritmo de disparo estdndar.

Para aumentar el factor de rechazo leptén/hadrén a estas altas energias, se decidié la imple-
mentacion de un calorimetro en el detector final. Esta tecnologia cuenta ademds con la ventaja de
haber sido probada en otros experimentos en érbita, como EGRET.

El desarrollo de una cascada electromagnética al paso de una particula cargada por un material
denso es un fenémeno bien conocido. A partir de la forma, extensién y energia depositada de la
cascada, es posible confirmar su naturaleza electromagnética y determinar su energia.

El ECAL (figura 1.14), descrito en [44], se halla en el extremo inferior, o mds cercano a la ISS,
después del detector RICH. Este presenta un hueco central para el paso libre de la particula hasta
el ECAL. Consta de nueve supercapas de plomo intercaladas con fibra centelladora, dando unas 16
longitudes de radiacién. Posee unas dimensiones de 65.8 x 16.65 cm?. Los resultados de las pruebas
en haz y simulaciones [45] confirman una resolucién energética mejor que 5 % para energias mayores
a 10 GeV. El factor de separacién leptén/hadrén puede alcanzar 10* con ayuda de otros detectores.

Por su relevancia para la deteccién de rayos gamma, este detector serd descrito en detalle en el
capitulo 2.
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Figura 1.14: Estructura del ECAL de AMS-02.

1.4.7. Otros subsistemas
El contador de anticoincidencias (ACC)

Se trata de un sistema de planos de centellador que rodea al iman para registrar aquellas
particulas no contenidas en la aceptancia angular de AMS-02. Este detector introduce una senal de
veto sobre el algoritmo de disparo general, para rechazar particulas incidentes lateralmente sobre
AMS-02.
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El Star-Tracker

Para el estudio de fuentes puntuales o regiones definidas emisoras de rayos gamma, se hace
imprescindible la correcta reconstruccion de la direccidn de incidencia en coordenadas astronémicas
de algun tipo. Esta informacién es proporcionada por un sistema doble de CCDs (Charged Coupled
Devices) que registran la orientacién de AMS-02 en cada instante con una resolucién de pocos
segundos de arco.

El sistema GPS

Para fuentes de rayos gamma de répida evolucién (por ejemplo, estallidos de rayos gamma,
pulsares), si se quiere emprender el estudio del espectro en funcién del tiempo es necesario un
registro preciso del tiempo absoluto de llegada de los fotones. Esto permite combinarlos con las
medidas de otros experimentos. Hoy por hoy, la mejor solucién es el uso de un receptor GPS ( Global
Positioning System).

Tanto el Star-Tracker como el sistema GPS se describen con mayor detalle en el capitulo 2.

1.4.8. Aplicaciones tecnolégicas

Adicionalmente, AMS-02 supondra una sustancial fuente de informacién para futuras misiones
tripuladas en el entorno terrestre o interplanetarias [45]:

» Podra medir durante prolongados periodos de tiempo (afios) la radiacién césmica, de manera
que se tendrd la evolucién semanal de los espectros hasta el hierro. Esta informacién per-
mitird la adecuada planificacién de la proteccién necesaria para los astronautas en un vuelo
prolongado.

= Serd un importante banco de pruebas para la tecnologia de imanes superconductores en el
espacio y su dimensionado, posible solucién al efecto de la radiacién en un viaje interplane-
tario.
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Capitulo 2

Deteccion de fotones en AMS-02

2.1. Introduccion

El objeto de estudio principal de AMS-02 son los rayos cdésmicos cargados, y por ello se disené co-
mo espectrémetro, tal y como se describe en el capitulo 1. Sin embargo, la precisién proporcionada
por el detector de trazas en resolucién espacial y rigidez' sugieren una buena capacidad para la
reconstruccion de rayos gamma a partir de los componentes cargados de su conversiéon. Asimismo,
los gammas no convertidos que entren en la aceptancia del calorimetro serdn también detectados
proporcionando igualmente informacion direccional y energética del foton. Los resultados de las
primeras simulaciones indicaron la posibilidad de hacer astronomia gamma con AMS-02 [1, 2].

En este capitulo se describen los sistemas de AMS-02 que permiten la deteccién y medida de
fotones. Se detallan el detector de trazas STD, el calorimetro electromagnético ECAL y los sistemas
auxiliares (el Star-Tracker y el sistema GPS). Las capacidades esperadas y resultados de pruebas
en un haz de particulas se detallan en los capitulos 3 y 4, haciendo énfasis en el rendimiento del
detector de trazas.

2.2. El detector de trazas de silicio

Ya en los anos 50, los primeros desarrollos de detectores de estado s6lido comenzaron a dar su
fruto en el campo de la fisica nuclear. En la década de los 80 aparecieron los primeros detectores
de trazas de particulas de alta energia basados en semiconductores [3]. Esto ocurrié cuando se hizo
posible desarrollar la electrénica de lectura asociada y la tecnologia de circuitos integrados para la
implantacion de micropistas.

En la actualidad son ampliamente utilizados en los experimentos de fisica de altas energias. Las
excelentes cualidades de resolucién energética y espacial, junto a los rapidos tiempos de respuesta,
los hacen muy populares. El material mas utilizado hoy en dia es el silicio, por el abaratamiento del

proceso de fabricacién. Otras alternativas en desarrollo y con otras cualidades incluyen el germanio,
el GaAs [4] o el diamante [5].

2.2.1. Principio de funcionamiento

Los materiales semiconductores son bien conocidos por su caracteristica estructura de bandas
de energia, en la que el salto energético de la banda de valencia a la de conduccién es del orden de
~1 eV. Esto significa que cierta cantidad de energia es capaz de excitar algunos electrones ligados
a los nucleos de silicio hasta los niveles libres de la banda de conduccion, y permitir que fluya una

!Se recuerda que R = p/Z
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pequena corriente al aplicarse un campo eléctrico. Cada electrén liberado deja en la estructura
de enlaces covalentes del semiconductor un hueco que actiia de manera efectiva como una carga
positiva bajo la influencia de un campo eléctrico, a diferencia de los conductores en los que sélo los
electrones en la banda de conduccién crean corriente (figura 2.1).

oo 'O
oioio

H ueco

Electron Ilbre K \

Electron de valencia
Nucleo de semiconductor

Figura 2.1: Esquema de la estructura covalente de un semiconductor. Los nodos de la red cristalina estdn
constituidos por nicleos del material, entre los que se encuentran los pares de electrones que participan en
los enlaces covalentes. Una cierta cantidad de energia puede hacer que uno de estos electrones pase a estar
libre en la red.

El llamado dopado de la estructura del cristal del semiconductor con elementos penta- o tri-
valentes proporciona electrones (semiconductores dopados o extrinsecos de tipo n) o huecos (se-

miconductores dopados o extrinsecos de tipo p) adicionales para la conduccién eléctrica (figura
2.2).
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Figura 2.2: Esquema de la estructura covalente de un semiconductor dopado de tipo n (izquierda) y de tipo
p (derecha).

Es posible utilizar dos semiconductores dopados p y n para crear las llamadas uniones pn.
Dichas estructuras son de gran utilidad para la fabricacién de detectores de trazas puesto que en
ellas, mediante el adecuado acoplamiento de ambos tipos de semiconductores y la aplicaciéon de un
voltaje de sesgo (bias) inverso, se crean las zonas de deplecion de carga. Los pares electrén-hueco
creados posteriormente en esta zona (por ejemplo, por el paso de una particula ionizante), son
inmediatamente recogidos en los extremos de la unién (figura 2.3).
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Figura 2.3: Esquema de una union pn. El acoplamiento de dos masas de semiconductor dopadas con signo
contrario (A) conducen a una situacion en la que en la zona de unidn, electrones y huecos se difunden de un
lado a otro y se recombinan (B). Se produce una acumulacion de carga negativa en el lado p y positiva en
el lado n, ya que originalmente el semiconductor es eléctricamente neutro. Se crea un campo eléctrico en la
unidn que interrumpe el proceso de difusion. Esta zona sin cargas libres es la zona de deplecion. Aplicando
un potencial adicional (bias inverso) puede ampliarse esta zona (C). Los pares creados por el paso de una
particula son inmediatamente dirigidos a los extremos por este campo (D).
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Detectores de micropistas

En el caso de los detectores de micropistas de silicio, esta disposiciéon se logra segiin se muestra
en la figura 2.4 para el caso de AMS-02.

Chargead particle

Figura 2.4: Esquema del detector de silicio de micropistas de doble cara de AMS-02 [6].

Cada sensor estd compuesto de una masa principal de silicio n de unos 300 ym de espesor,
cruzada en ambos lados por sendas hileras de pistas (silicio p+ en un lado y n+ en el otro)
separadas entre si por varias decenas de micras. La doble hilera es necesaria para medidas de
posicién bidimensionales. Este tipo particular de detector es conocido como de doble capa. Las
pistas poseen contactos metdlicos de aluminio que funcionan como electrodos en los que se aplica el
voltaje que permitird la formacién de la zona de deplecién. Usando elementos semiconductores p+
y n+ (con un dopado mayor) se consigue evitar que la zona de deplecién se extienda al material
conductor [7]. Respecto a la masa principal de silicio n, ésta se suele recubrir de una capa de SiO2
para prevenir las corrientes de pérdida y las rupturas de campo (breakdowns). Al elegir un espesor
para esta masa es necesario lograr un compromiso entre la cantidad de carga que se quiere recoger,
aumentdndolo, y la limpieza de la senal (a mayor espesor, mayor es la difusién).

El paso de una particula cargada a través de la zona de deplecién del material produce una
pérdida de energia por ionizacién que sigue una distribucién de Landau en el caso de particulas de
carga 1 [8]. Se crea una serie de pares electrén-hueco que para incidencia normal y carga Z = 1
es de unos 22000 pares para un sensor de 300 pym. Al encontrarse en la zona de deplecién de la
unién pn, inmediatamente los electrones son atraidos hacia las pistas n+ y los huecos hacia las
pistas p+ mads cercanas, definiendo la posicién de impacto en dos coordenadas. El tiempo tipico de
este proceso es de unos pocos ns. La energia depositada cumple ademds que dE/dx «x Z2, asi que
también se dispone de informacion de la carga Z de la particula. La lectura de la carga desde las
pistas se realiza a través de un preamplificador seguido de un filtrador de senal.

Para més detalles acerca de los detectores de silicio, pueden consultarse las referencias [9, 10].

Las principales caracteristicas de los detectores de micropistas son, por tanto:

= Buena resolucién espacial, del orden de hasta unas pocas micras.

= Buena resolucién en la medida de la carga.

Tiempo de respuesta pequeno (hasta < 5 ns) gracias a la elevada densidad del silicio que
permite usar elementos activos de unas pocas centenas de micras. La lectura de la senal tiene
lugar en tiempos tipicos de 1 — 10 us.

Modularidad para la instalacién.
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» Requisitos de voltaje bajos (hasta < 100 V).

Sin embargo, hay que destacar también que:
= Requiere electrénica de muy bajo ruido.

» La existencia de corrientes de pérdida (leakage currents) en ausencia de senal, debido princi-
palmente a efectos en la superficie del sensor.

» La llamada ruptura de campo (breakdown) cuando la intensidad del mismo es muy alta, hace
crecer abruptamente la intensidad de la corriente.

= La radiacién intensa es susceptible de causar defectos en el semiconductor y el aumento de
las corrientes de pérdida (aunque el caso de un detector espacial, el flujo césmico no supone
un peligro en este sentido).

2.2.2. El detector de trazas de AMS-02

El detector de trazas de silicio de AMS-02 (Silicon Tracker Detector (STD))[6, 11] tiene como
objetivo la medida de la trayectoria de las particulas cargadas en el seno del campo magnético, de
la cual se deducen el momento y el signo de la carga, asi como su direccién. También se dispone de
informacién acerca del valor absoluto de la carga, a través de la energia depositada en el silicio.

El instalado en AMS-01 fue la primera aplicacién espacial de medida de posiciones de particulas
con la tecnologia de detectores de silicio, tantas veces probada en experimentos en tierra [12]. La
modularidad de este tipo de detectores, los bajos niveles de voltaje con los que trabaja y la ausencia
de elementos gaseosos, lo convierten en una excelente opcién para el funcionamiento en érbita. El
mayor reto para AMS ha sido la adaptacién al entorno espacial y mantener los requisitos de alta
precision y bajo nivel de ruido en un detector de estas caracteristicas y dimensiones.

Descripcién general

Configuraciéon en niveles y planos: El detector de trazas de AMS-02 estd compuesto de
ocho niveles de detectores de silicio de micropistas de doble capa. Cinco planos con una estructura
de aluminio en forma de panal y cubiertos de fibra de carbono constituyen el soporte mecénico. Los
exteriores tienen un didmetro de 1.4 metros, separados en altura por 1.06 metros. Los tres internos
tienen dos niveles cada uno (figura 2.5). La superficie total de deteccién es de 6.39 m2. Como se
menciona en el capitulo 1, el detector se halla en el interior de un imén superconductor, junto con
las estructuras de soporte mecénico, electrénica y refrigeracién.

Moédulos: Cada uno de estos ocho niveles estd instrumentado con entre 20 y 30 mdédulos
(ladders) para un total de 192 en todo el detector. Un médulo consta de entre 7 y 15 sensores
(wafers) con una superficie activa de 72.045 x 41.360 mm? dando unas longitudes totales para el
médulo de entre 29 y 62 cm (figura 2.6). El sensor tiene un espesor de 0.3 + 0.015 mm.

Sensores: El disenio del sensor es como el descrito en la seccion anterior. En el caso particular
de AMS-02 estdn basados en el disefio de los desarrollados para los detectores de microvértices de
silicio del Large Electron-Positron Collider del CERN. Se utilizan pistas p+ separadas por 27.5 ym
(lectura cada 110 pm) a lo largo del lado S. Las pistas n+ que cubren la otra coordenada estdn
separadas por 104 pm (lectura cada 208 pm). La dificultad (por problemas de espacio y consumo)
de hacer la lectura de todas las pistas implantadas trae como consecuencia esta diferencia entre
el espaciado de lectura y de implantacién. Una configuracién correcta de los potenciales de pistas
adyacentes, sean o no de lectura, evita una degradacién de la resolucién espacial [13]. El potencial
de sesgo de la masa n del semiconductor se introduce mediante la técnica de punch-through [14].
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Figura 2.5: Esquema del STD de AMS-02 y disposicion de los niveles y los planos del detector.

Sensor - Lado S: El lado p de los sensores de silicio (azul en la figura 2.6) es también llamado
lado S (sensible) puesto que mide la coordenada a lo largo del plano en el que las particulas
incidentes curvan su trayectoria por presencia del campo magnético (coordenada y en el sistema
de referencia de AMS-02). La lectura de esta coordenada se realiza a través de un cable flexible que
une el primer sensor con la electrénica de lectura (hébrido S). El resto de las pistas p de los demds
sensores se hallan unidas al primero y entre si eléctricamente por microhilos (figura 2.7).

Sensor - Lado K: El transporte de la sefial del lado n (llamado a partir de ahora lado K o de
Kapton?) se lleva a cabo a través de un cable de Kapton pegado a lo largo de toda la estructura
del médulo (marrén en la figura). Las pistas n son transversales a las del lado S y miden la
coordenada x. Esta senal se recoge en el lateral de la estructura como indica la figura 2.8 y es
conducida igualmente hasta la electrénica de lectura (hibrido K). En esta figura se hace evidente
que existird una ambigiiedad en la determinacién de esta coordenada que deberd tratarse en el
analisis de datos. Al contrario que la senal en el lado S, una misma senal dada por el lado K puede
corresponder a la coordenada x de hasta ocho sensores distintos (para los médulos més largos).
Esta ambigiiedad se resuelve mediante una asignacién diferente de los canales de lectura a las pistas
fisicas en los niveles externos (primero y octavo) respecto a la realizada en los niveles internos.

Soporte y encapsulamiento: El médulo se refuerza con una estructura de espuma y fibra
de carbono de 5 mm de espesor. La unién del médulo al plano de soporte, se realiza a través de
unos pequenos pies de aluminio. Por ultimo, un envoltorio de Kapton metalizado de 50 micras de
espesor (shielding) se encarga de proteger mecdnica, éptica y electromagnéticamente la superficie
de silicio.

En la figura 2.9 se muestra el primer plano instrumentado del STD.

Electrénica de lectura y deteccién de senales.

Electrénica de lectura: La electronica de lectura estd constituida por dos tipos de tarjetas
(llamadas hibridos), una para cada lado S y K. El hibrido S consta de 640 canales de lectura mientras

2Kapton es el nombre comercial de la pelicula de poliamida desarrollada por DuPont con ciertas propiedades de
flexibilidad y estabilidad. Es ampliamente usado para fabricacién de cables flexibles con circuitos impresos.
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Figura 2.6: Estructura de un mddulo del STD de AMS-02, en este caso compuesto de 11 sensores. Los
sensores de silicio (en azul) se hallan “encajados” entre dos soportes largos que dan rigidez al mddulo. La
capa de Kapton conduce la sefial del lado K (en marrdn), mientras que la senal del lado S, es recogida por
en la base del mddulo a través del hibrido S (ver texto).
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Figura 2.7: Esquema de union de las pistas del lado S entre los sensores de un mddulo [6].
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Figura 2.8: Configuracion del transporte de la sefial en el lado K. Para mayor claridad se muestran ini-
camente cuatro sensores, y el contacto eléctrico de dos de ellos, implantado sobre la larga tira de Kapton.
La otra pareja de sensores estaria unida a la otra mitad de los canales de lectura [6]. Esta unidn eléctrica a
pares entre los sensores en el lado es la que da origen o la llamada ambigiedad del lado K, comentada en el

texto.
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Figura 2.9: Primer nivel del STD instrumentado en la sala limpia de la Universidad de Ginebra. Consta
de 24 mddulos ya preparados y envueltos con el shielding electromagnético.

que el K posee 384. La mitad de estos ultimos recoge la senal K de los sensores pares y la otra
mitad la sefial K de los impares (figura 2.8), dando lugar a la ambigiiedad posicional mencionada
arriba. La estructura basica es la misma en ambos: una primera etapa de chips de desacoplamiento
capacitivo (RCAMS) y una segunda etapa con un chip preamplificador (VA64_hdr9a). En una etapa
posterior, la corriente de salida del VA64_hdr9a se convierte en una senal de voltaje y se amplifica.

Tanto el chip RCAMS como el VA constan de 64 condensadores, con lo que el hibrido S posee diez
chips de cada uno (para sus 640 canales) y el K seis (para sus 384). El preamplificador estd basado
en un diseno especializado para detectores de silicio de micropistas, asegurando la amplificaciéon
necesaria para senales débiles, con un bajo nivel de ruido. Al mismo tiempo, dispone de un rango
dindmico extendido que le permite tratar senales de particulas hasta Z ~ 26.

Digitalizacién y reduccidén: La tarjeta de reduccion de datos (TDR2) es el segundo nivel
en la cadena de lectura del detector de silicio de AMS-02. Su cometido principal es la conversiéon
de la senial analdgica proveniente del hibrido en una senal digital lista para ser procesada por el
sistema de adquisicién de datos. Esta tarea conlleva una primera etapa constituida por un Analog-
to-Digital Converter (ADC) y una segunda etapa de andlisis en la que los pedestales de cada canal
se sustraen, junto con el llamado ruido de modo comin del chip VA. La senal digital extraida del
TDR2 es interpretada posteriormente para constituir los puntos de la traza. N

Algoritmo de reduccién de datos: La descomposicion de la senal total (digital) z}’ del
suceso k para el canal 7 dentro del chip preamplificador 7 viene dada por:

29— g 4 end 1 5 4 g (2.1
donde:

» p¥ es el pedestal del canal;

] cni es el llamado ruido de modo comin (common noise) del sistema de lectura de datos. Se
trata de una fluctuacién comin a todos los canales de un mismo chip, aunque la mayor parte
proviene de la fuente de alimentacién (con lo que serd comin a todos los canales S por un
lado, y canales K por otro).
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" S k] es la fluctuacién Gaussiana del canal o ruido del mismo. La Gaussiana tiene una desviacion
tipica o%;

= q,? es la senal fisica, que sigue una distribuciéon de Landau.

La informacién sobre el punto de impacto de la particula en cada médulo, asi como sobre la
energia depositada, se extrae del analisis del conjunto de los x;c] recogidos de todos los canales en
cada suceso.

Para ello es preciso eliminar la contribucién del pedestal y el common noise, y evaluar el ruido en
el canal, gracias a calibraciones tomadas durante la toma de datos. Este es el proceso de reduccion de
datos que permitird asi que la adquisicion registre sélo la informacién fisica relevante, manteniendo
el flujo de datos dentro de las especificaciones (pasando de varios kHz de datos brutos a unos pocos
Hz).

El algoritmo de reduccién de datos, por tanto, tendrd como cometido la obtencién de la senal
reducida r;c] definida como:

r,ij = J;Zj —pi — cni (2.2)

Con esta cantidad, es posible construir las unidades bésicas de informacién, o clusters, consti-
tuidos por grupos de canales contiguos con r;f por encima de un determinado umbral. Este umbral
se define como un factor K multiplicado por el ruido del canal o*.

El proceso completo se visualiza en la figura 2.10. El algoritmo busca todos aquellos canales
en los que r;f / ol > Kprim- El valor de Ky, suele tomarse entre 3 y 5. Los canales que cumplen
esta condicién constituirdn las “semillas” de los clusters del suceso. Se anaden al cluster todos
aquellos canales contiguos en los que T;f /oY > Kgeo donde Kgee < Kprim y vale entre 1 y 3.
La eleccién exacta de valores es un compromiso entre la eficiencia de deteccion y la cantidad de
informacién que se quiera o pueda guardar. En AMS-01 estos valores eran de 3 y 1 para Kprim ¥y
K respectivamente. En AMS-02 posiblemente se aumente la semilla a Ky = 4.

Calibracién: A continuacién se describe brevemente cémo se realiza el cilculo de las magni-
tudes relevantes para la reduccién de datos:

Pedestales: p¥. Durante el proceso de calibracién se determina, para N, sucesos:

1 X
PV = >y (2.3)
P g=1
Estos valores se almacenan en una tabla para su posterior acceso.
Ruido total: aiﬁut .- Para caracterizar la estabilidad del canal, se calcula la anchura de la distri-

3 A L i .
bucién z;/ — p* para N, . sucesos:
. 1 N"bruto .
] _ L) )2
Opruto = N Z (‘Tk p ]) (24)

Obruto k=1

0310 incluye las contribuciones del common noise del chip preamplificador j, y las fluctuaciones
propias de cada canal 3.

Estos valores se almacenan en una tabla para su posterior acceso. Aunque no tienen una im-
plicacién directa en el célculo de 7, el ruido total es una variable de control necesaria para la
determinacién del estado del canal y del chip.

Common noise: cni. Se determina para cada suceso k:
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Figura 2.10: Pasos para la reduccion de datos de una muestra de diez canales del mismo chip (ejemplo). A)
Datos brutos. B) Eliminacidn de canales muertos y saturados. C) Cdlculo del common noise. D) Reduccidn
del common noise. E) Bisqueda de “semilla” para el canal. F) Afiadido de canales secundarios.
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g New o
2,
cny, = 7 Z (zg —pY)- f¥ (2.5)
NCN i=1

donde f% € {0;1} es el estado del canal (canales muertos, canales ruidosos); y Nox es el niimero
total de canales del chip 7 para los que dicho estado es 1.

Ruido: o%. Se define como la anchura de la distribucién r* para N, sucesos:

(2.6)

Sistemas auxiliares

El sistema de alineamiento ldser: Las condiciones ambientales de la operacién en 6rbita
(variaciones térmicas rapidas, vibraciones durante el despegue) pueden resultar en deformaciones
estructurales que, si no estidn bajo control, pueden dominar la precisién intrinseca del detector.
Este efecto ya se ha observado en el vuelo de prueba de AMS-01, en el que el soporte de fibra de
carbono se veia afectado en ocasiones por desviaciones de hasta 30 ym. Esto puede ser particular-
mente relevante para las observaciones de fuentes de rayos gamma, si se quieren precisiones en la
localizacién de fuentes puntuales del orden de los minutos de arco.

Para controlar estas variaciones, se ha disenado un sistema de alineamiento que genera senales
con trazas rectas. Se trata de un conjunto de haces laser infrarrojos, que penetran el volumen del
detector desde dos unidades montadas en las estructuras de los planos mas externos. Con unos 100
pulsos del laser se puede determinar la posiciéon del centro de gravedad del haz por debajo de la
resolucion intrinseca.

Los sensores del STD iluminados proveen una senal muy intensa que permite bajar de la reso-
lucién intrinseca del detector con unos 100 pulsos (medida que podra efectuarse media docena de
veces por Orbita). Las deformaciones registradas se corrigen posteriormente en el anélisis.

El sistema de control térmico (Tracker Thermal Control System TTCS): La presencia
del imdn superconductor requiere la refrigeracién activa del STD. Esta consiste en un circuito en
bucle con dos fases de CO4 entre 23 y 50 bares, que se hace circular mediante bombeo. El liquido
pasa a una temperatura justo por debajo del punto de ebullicién por los hibridos y la electrénica
de lectura y extrae el calor necesario, evaporandose en parte. Finalmente, una etapa de radiacién
y condensacién vuelve a enfriar el gas.

Deteccién de fotones con el STD

El anilisis de simulaciones por el método de Montecarlo de la respuesta del detector a fotones
ha mostrado que existen unas 0.4 longitudes de radiacién para la conversion de rayos gamma en
pares electrén-positrén, en la estructura por encima del STD. Por tanto, es posible disparar la toma
de datos con la configuracién estandar del algoritmo de disparo, como con el resto de las particulas
cargadas.

Las trazas resultantes se registran con gran precisién en el detector de silicio, y su rigidez y
direccién original pueden ser ajustadas por un método de x?. A partir de la informacién de las
trazas individuales, se reconstruyen la energia y direccién del rayo gamma incidente (figura 2.11).
En el capitulo 3 se profundiza en esta cuestion.
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Figura 2.11: Deteccion de fotones con el STD. El rayo gamma se convierte en algun punto en la parte
superior del detector. El par electrdn/positrén es registrado por el detector de trazas.

2.3. El calorimetro electromagnético

Los calorimetros en su definicién méas bésica consisten en instrumentos de absorcién total de
particulas. Las caracteristicas de éstas se deducen a partir de las cascadas de secundarios producidos
en la interaccién. El desarrollo de estas cascadas y la energia depositada en un medio absorbente
se utiliza como indicador de la energia de la particula incidente [10]. En el caso de los calorime-
tros electromagnéticos, se estudian las propiedades de cascadas electromagnéticas constituidas por
fotones, electrones y positrones.

2.3.1. Principio de funcionamiento

Cuando un electrén o un fotén de energia Ey incide sobre un medio de gran absorcién, la
particula inicia una serie de procesos de bremsstrahlung y produccién de pares que genera mas
particulas que a su vez generan otras por el mismo proceso. Esto contintia hasta que la pérdida
de energia hace que empiecen a predominar los procesos de ionizacién y excitaciéon. El cambio
de régimen ocurre a una energia critica F¢. La cascada resultante tiene un determinado perfil
longitudinal caracterizado por un maximo, que depende del medio y la energia incidente. Dicho
perfil escala con la longitud de radiacién X, y puede ser descrito en funcién del nimero de longitudes
recorridas ¢ = 2/ X, como [15]:

dE (bt)*Le~0t
— _EBb L
a ~ Lo T'(a)

donde a depende de la energia y el material; b ~ 0.5 tiene una dependencia débil con la carga
y I es la funcién gamma. El maximo tiene lugar a

(2.7)

-1 E
tmaz = a b = log(—0)+0.5 (2.8)

en el caso de fotones.
Esta funcién es bien reproducida por simulaciones Montecarlo (figura 2.12).
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Figura 2.12: Resultados para la energia depositada de una simulacion de una cascada electromagnética
inducida por un electrén de 30 GeV en hierro [10].

El desarrollo transversal también puede caracterizarse con una tnica variable, el llamado radio
de Moliére Ryy:

Es

donde Eg ~ 21 MeV.

Estas variables nos permiten caracterizar la particula incidente y evaluar la condicion electro-
magnética o hadrénica de la cascada.

2.3.2. Tipos de calorimetros electromagnéticos

Segun su constitucion, los calorimetros electromagnéticos pueden ser:

= Homogéneos, que generan senal en todo su volumen y tienen alta sensibilidad. El material
absorbente usado suele ser cristal centellador de alto Z, radiadores Cherenkov, liquidos ioni-
zantes o semiconductores.

= De muestreo consistentes en la superposicién de un medio pasivo que hace las veces de ab-
sorbente (ldminas de plomo, hierro, etc.) y otro activo que genera la senal.

2.3.3. El ECAL de AMS-02

En el caso de AMS-02, el calorimetro electromagnético (Electromagnetic CALorimeter (ECAL))
[16] es de tipo muestreo en el que se intercalan niveles de Pb y centellador.

Los objetivos principales que se pretenden cubrir son por un lado, la medida precisa de la energia
de particulas electromagnéticas; por otro, la separacién efectiva de leptones/hadrones, fundamental
para el estudio de canales con bajos flujos (como rayos gamma y positrones).

El estudio del perfil tridimensional de la cascada electromagnética es la clave del andlisis de
datos. Algunas de estas estrategias, especialmente en lo que concierne a la deteccién de fotones, se
mencionan en el capitulo 3.
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Descripcién general

Configuracién en supercapas: La estructura general se muestra en las figuras 2.13 y 2.14.
Nueve supercapas, cada una compuesta de fibras de centellador intercaladas con planchas de plomo
conforman el volumen total de deteccién, de 64.8 x 64.8 x 16.65 cm3. La, profundidad del detector es
de unas 16 longitudes de radiaciéon y una anchura de 30 Rjy;. La proporcidon de materiales conduce
a un valor de densidad media de 6.9 + 0.2 g/cm3.
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Figura 2.13: Vista explosionada del calorimetro electromagnético de AMS-02 con el volumen de deteccion
(pancake) rodeado de las estructuras de soporte (izquierda). A la derecha, se muestra un corte de la estructura
interna del pancoke donde es visible la disposicion cruzada de las fibras de centellador y el volumen pasivo
de plomo.

Figura 2.14: Tres supercapas del ECAL.

PMTs: Cada supercapa se distingue de la siguiente por la orientacion de las fibras, a lo largo
del eje z (cuatro supercapas) o del y (cinco supercapas). Al final de cada fibra (en sélo un extremo)
se halla un pixel de un fotomultiplicador (PMT) Hamamatsu R7600 00-M4 de cuatro pixeles.
Aproximadamente 35 fibras van a parar a cada uno. Un PMT corresponde al espesor de una
supercapa y hay 36 cubriendo toda la anchura; en total esto supone 324 PMTs y 1296 pixeles.

Estructura mecdnica: La estructura mecdnica del ECAL (figura 2.15) soporta el volumen de
deteccién, los PMTs y la electrénica, y debe garantizar los requisitos de aceleraciéon para un peso
de 638 kg. Los PMTs, ademds, deben estar adecuadamente aislados térmica y magnéticamente,
para operar dentro de sus especificaciones.

Electrénica de lectura y deteccién de senales

El diseno de la electrénica estd constrenido por la necesidad de detectar senales en un rango
dindmico muy amplio, de los pocos fotoelectrones hasta los ~ 60000 [17] (equivalente a cascadas de
1 TeV). La configuracién del divisor de tensién de los PMTs permite abarcar este rango, conser-
vando una linealidad del < 20 % a 55000 fotoelectrones y un bajo nivel de consumo. Se emplea un
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Figura 2.15: La estructura del soporte mecdnico del ECAL.

chip ASIC disefiado para operar en este rango dindmico, realizando la integracién, filtrado y digi-
talizacién de la senal a dos ganancias distintas. Este chip de lectura y ADC se encuentra integrado
en una pequena tarjeta adosada a cada PMT, manejando las cuatro senales provenientes de éste.

Deteccion de fotones con el ECAL

Los rayos gamma que incidan sobre el calorimetro desarrollan una cascada electromagnética
en el mismo sin dejar senal en el resto de detectores (figura 2.16). Debido a esta circunstancia, se
ha implementado [18] una configuracién de disparo auténoma, para iniciar la toma de datos en
ausencia de sefiales del TOF (utilizados para el disparo o trigger de nivel 1 estdndar) y que a la
vez mantenga la tasa de disparo en valores tolerables ( < 100 Hz). En lineas generales, este trigger
especifico toma una decisién rapida contabilizando simplemente el nimero de PMTs encendidos
en las supercapas centrales del ECAL, ademds de una reconstruccién de la direccién de incidencia
como nivel 1 de trigger. La eficiencia del trigger es pricticamente del 100 % a mds de 10 GeV,
aunque se reduce de manera muy marcada por debajo de los 2 GeV.

Tanto la energia como la direccién del gamma pueden extraerse del andlisis de los perfiles
longitudinales y transversales de la cascada.

El procedimiento de extraccién de informacién de los fotones incidentes en el ECAL se ha
descrito con detalle en las referencias [17, 19].

2.4. El Star-Tracker en AMS-02.

Los objetivos de astronomia gamma de AMS-02 introducen ciertos requisitos adicionales sobre
el detector. Si se pretende hacer cualquier estudio sobre fuentes de rayos <y, es necesario disponer
de una medida externa sobre la orientacién de AMS, para correlacionar el suceso con la posicién
celeste en la que se origind.

La informacién proporcionada por la estacion es insuficiente en este sentido, con un error del
orden de varios grados. Para evitar estos sistemdticos, el sistema deberia estar integrado en la
estructura de AMS, concretamente como parte del STD, ya que es el detector que proporcionari las
medidas mas precisas de la direccién incidente de los fotones.

El sistema de guiado AST (AMICA Star Tracker, de la compania CARSO) provee esta funcio-
nalidad. Consiste en un par de telescopios 6pticos montados en la parte superior del detector de
silicio (figura 2.17). Cada pocos segundos, se adquieren sendas imdgenes del campo estelar visible
en cada telescopio. La disposicién de las estrellas se compara con las posiciones registradas en un
catdlogo a bordo del sistema. Con esta informacién es posible determinar la orientacién de AMS
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Figura 2.16: Deteccion de fotones con el ECAL. El rayo gamma atraviesa la estructura sin dejar sefial,
para convertirse en una cascada electromagnética en el calorimetro.

con una exactitud de unos pocos segundos de arco, mis de un orden de magnitud por debajo del
error estimado para un unico fotén con el STD.

Tracker

Figura 2.17: (Izquierda) Telescopios del Star-Tracker montados en la parte superior del STD. (Derecha)
Una de las unidades de GPS que serdn montadas a bordo de AMS-02.

Cada telescopio consiste en un sistema éptico con una lente f/1.25 acoplado a un dispositivo
de carga acoplada (CCD) de 512 x 512 pixeles. El campo de visién es de 6.3° x 6.3°. Una pantalla
tronco-conica protege la entrada de luz y minimiza el deslumbramiento por el Sol. El soporte de
los telescopios al STD presentan una gran rigidez y resistencia a las deformaciones térmicas. En su
interior se encuentra la electrénica de adquisicion, también refrigerada por el TTCS. El uso de dos
telescopios apuntando a zonas opuestas reduce a menos del 2 % la posibilidad de tener imdgenes no
validas por sombras o por deslumbramiento. Se ha optimizado la orientacién de los mismos para
evitar la obstruccién visual de otros componentes de la ISS.

Cada pocos segundos, el software de AMICA determina cuil es el CCD con la orientacién
mas adecuada para la adquisicién. Tras realizarla, a partir de una direccién general proporcionada
por la propia ISS o medidas anteriores, se determina la orientacién mediante la comparacién del
plano imagen con la proyeccién de un campo estelar del catdlogo. Basicamente se busca si las
correspondencias angulares entre las estrellas de un campo determinado se corresponden a las
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medidas. Una vez reconocido el campo, se transforma el sistema de referencia de el CCD al de
AMS, para tener la orientacién final del detector. Esta transformacién se fijard tras los primeros
meses de observacién midiendo fuentes intensas. Los sucesos de AMS se adquirirdn en instantes
arbitrarios entre dos imdgenes de CCD. El software de AMICA realizara la interpolacion necesaria
para asociar la orientacién correcta a cada suceso (el CCD no estd unido al trigger principal del
experimento).

2.5. El Sistema GPS de AMS-02

Muchos de los fenémenos mds interesantes de la astrofisica de rayos gamma presentan una
intensa variabilidad temporal, que en ocasiones requieren precisiones de unos pocos microsegundos
para estudiarse. Es el caso de pilsares y estallidos de rayos gamma (GRBs). Una vez més, la
informacién de la ISS o del propio sistema de trigger de AMS es insuficiente, especialmente en lo
que se refiere a la referencia temporal absoluta.

Por ello se ha decidido implementar un sistema de posicionado global (GPS) a bordo de AMS.
Concretamente, se trata del modelo ALCATEL TOPSTAR. 3000D, ya probado en entorno espacial.
Dos unidades consistentes en una antena y un procesador (figura 2.17) reciben la sefial GPS desde
distintas direcciones para asegurar un nimero minimo de satélites visibles. Esta sefial se convierte
en un pulso que sirve para reiniciar un reloj acoplado al trigger del detector. El tiempo absoluto
de recepcién de la senal y el marcado por este reloj local asociado al trigger se almacena como una
informacién mas del suceso.
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Capitulo 3

Resultados de una simulacién
Montecarlo para la deteccién de
fotones

3.1. Introduccion

Con el fin de determinar las capacidades de AMS-02 para la astronomia gamma, se han utilizado
los cédigos de simulacién y reconstruccion del experimento. Este capitulo presenta los resultados
de esta simulacion Montecarlo para los estimadores estdndar utilizados en astronomia gamma.
Asimismo, se han evaluado los cortes principales que han de tenerse en cuenta para una mixima
supresion del fondo de rayos césmicos. Buena parte de estos resultados se resumen en [1].

Si bien este trabajo se centra en el modo de conversién (deteccién de fotones con el detector
de trazas STD), por completitud se presentan resumidamente los resultados obtenidos en otros
trabajos para el calorimetro ECAL [2, 3]. Esto nos permitird tener una comparativa global del
detector AMS-02 con otros observatorios de rayos gamma.

Los cddigos de simulacién y reconstruccién usados estan basados en el paquete GEANT [4]. Se
describen brevemente en el Apéndice A.

3.2. Capacidades del STD

Para estudiar las prestaciones de los algoritmos, se utilizaron diversas muestras Montecarlo de
fotones, asi como muestras de protones, helio, electrones y positrones, que constituyen los principales
fondos (ver 3.2.3). En la tabla 3.1 se resume la estadistica disponible en funcién de la energia. Se
utilizaron los siguientes parametros basicos de generacién:

» Las muestras de rayos gamma se generaron a energias fijas. Para otras especies se usaron
ademds muestras con espectros logaritmicos en un intervalo determinado, con el fin de incre-
mentar la estadistica.

= La direccién de incidencia de la particula se generé isétropamente en todo el campo de visién
del STD (hasta unos 45° de 4ngulo cenital). La aceptancia generada es de 47.78 m?sr. Los
rayos césmicos cargados provenientes de otras direcciones (incluidos los laterales del detector
y la parte inferior) no constituirdn un problema significativo de fondo: serdn automdticamente
vetados por el sistema de anticoincidencias y dificilmente son capaces de dejar la impronta
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caracteristica de un gamma convertido®.

= El nivel 1 de disparo se eligié de tal modo que se tuvieran tres de los cuatro planos del TOF
con senal.

Tabla 3.1: Estadistica Montecarlo empleada en este estudio. Las energias iniciales de las particulas son fijas
o bien abarcan un intervalo de energia siguiendo un espectro logaritmico.

Particula | Energia (GeV) | Suc. generados |
gammas 0.7,1,2,4,8,16,32,64 2 x10% x 8
gamimas 128, 256, 512 1x10% x 3
gammas 1024 5x10° x 1
protones 0.5-10 1x10% x1
protones 10-200 1x10% x1
protones | 1,2,4,8,16,32,64,128,256 | 1 — 1.5 x 108 x 9
helio 1-20 1x109x1
helio 20-400 5x 108 x 1
electrones 0.5-10 2x10% x 1
electrones 10-200 1x108 x1
electrones 1,2,4,8,16,32,64 2x 107 x 7
electrones 128, 256 1x107 x 2
positrones 0.5-10 2x107 x 1
positrones 10-200 1x107 x1

3.2.1. Seleccién de sucesos
Cortes de preseleccién.

La muestra basica analizada consiste en todos aquellos sucesos que pasan el nivel 1 de disparo
(definido en la seccién anterior). Para considerar un suceso de esta muestra como candidato a fotén
reconstruido, es necesario que se cumplan los siguientes requisitos o cortes de preseleccion:

= Tener un vértice reconstruido, es decir, dos trazas reconstruidas.

» Compatibilidad con velocidad 8 = 1 de al menos una de las trazas (dentro de tres veces
el error de dicha determinacién).

= Compatibilidad con carga total Z = 0.

= Posicién del vértice correcta. Se requiere que la coordenada z del vértice sea compatible
con haber sido producido en la mitad superior del detector (figura 3.1).

'Esto ha sido comprobado analizando una amplia muestra de protones incidentes en todo el dngulo sélido (47) y
ninguno supera los cortes.
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Figura 3.1: Corte transversal de AMS-02 y algunas dimensiones representativas. También se muestra un
ejemplo de como se propagaria un rayo gamma convertido en un par electron-positron y las trazas resultantes.
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Cortes de seleccién.

El objetivo de cualquier corte adicional es el de reducir en la medida de lo posible el fondo de
particulas cargadas mientras se mantiene lo mas alto posible el flujo de los sucesos gamma aceptados.
El niimero de rayos césmicos “supervivientes” servira para determinar el factor de rechazo tal como
se explica en la seccién 3.2.3.

Para los cortes que siguen, se han fijado dos niveles: el que se llamara estdndar definido como
el conjunto de cortes que logra eliminar al méximo el fondo de rayos césmicos; y otro conjunto de
cortes mas relajados pero con las mismas caracteristicas, que pretende mejorar la aceptancia para
fuentes gamma, intensas de manera que puedan hacerse estudios mas detallados. El peor factor de
rechazo en este ultimo caso puede suplirse con cortes en la direccién de incidencia o en el tiempo
de emisién.

A continuacién se describen estos cortes de seleccion (figuras 3.2 y 3.3):

= Veto del TRD. Se rechazan sucesos que tengan actividad en el TRD por encima del nivel
15 (de los 20 que tiene, figura 3.1), contando desde el nivel inferior. Se pide ademds al suceso
que el punto de impacto extrapolado al TRD se halle a menos de 100 cm del eje Z, para
garantizar que la particula ha cruzado el TRD. La cota del veto del TRD se rebaja hasta el
nivel 12 en el caso de particulas incidentes entre 85 y 100 cm, que pueden evitar los niveles
superiores por la geometria del subdetector (figura 3.4).

Dicha actividad seria indicativa de una particula cargada incidiendo sobre AMS. En la figura
3.3 se aprecia la acumulacién de sucesos con una cota en el tltimo nivel en el caso de electrones
(de manera andloga ocurre con otras especies). El motivo de la eleccién de la cota en el nivel
15 es que existe cierta probabilidad de que una particula cargada evite los cuatro niveles
superiores (17-20) al incidir en el detector debido a la geometria de los tubos, que se hallan
alineados en grupos de cuatro y crean pequenas zonas muertas.

Cortes para fuentes: no se pide esta restricciéon geométrica.
» Corte en la masa invariante. Se aceptan sucesos con masa invariante m;,, < 0.1 GeV/c2.
Un valor alto es indicativo de que una particula hadrénica generé el par observado.
Cortes para fuentes: se relaja hasta mg,, < 0.2 GeV/c?.
= Corte en la actividad del detector. Se rechazan los sucesos que muestran una gran ac-
tividad (ndmero de clusters) en alguno de los subdetectores. Es frecuente que las particulas
hadrénicas produzcan en su camino secundarios de alta energia al interaccionar con la estruc-
tura y los sistemas subdetectores, de manera que aumente la senial en los mismos. Los cortes
especificos utilizados son:
e Numero de clusters en los contadores de anticoincidencias menor que 2.
e Numero de clusters en el STD menor que 50.

e Niimero de clusters en el TOF menor que 7.

Cortes para fuentes: se mantienen los mismos cortes.

3.2.2. Aceptancia y area efectiva

La aceptancia del STD para rayos gamma es uno de los principales pardmetros del rendimiento
del detector. Se trata de una medida de la aceptancia geométrica modulada por una funcién que
en general depende de la energia y el angulo de incidencia.
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Figura 3.2: Cortes en la masa invariante (arriba o la izquierda) y en el nimero de clusters en los detectores,
tras los cortes de preseleccion.

0.9
\j Electrones 0.5-10 GeV
0.8

07 |:| Gammas 32 GeV
06
05
0.4
03
0.2

0.1

MITTTTTTTTTT TTTIT T TT TTTTTTTTTTITTTTTTITTTTT
SEAAREAALARAR AN LA AL L

— —_—

10 12 14 16 18 20
Maximo nivel del TRD tocado

i

i

OO
N
SN
(o2}
(0]

Figura 3.3: Corte en el mdzrimo nivel del TRD con sefial tras los cortes de preseleccion.



Capitulo 3. Resultados de una simulacion Montecarlo para la deteccion de fotones
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Figura 3.4: Visualizacion de un suceso simulado en la zona lateral del TRD. Este tipo de suceso evitaria
el veto.
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El ntimero de fotones detectados por unidad de energia se puede expresar, de modo general,
como:

%;E) _ /¢(E, S.0,1) e(E, S,Q,1) dQ - dS dt (3.1)
donde ¢(E, S,Q,t) es el flujo de rayos gamma por unidad de energia, dngulo sélido, superficie
y tiempo; dQ = sinfdfde¢ es el angulo sélido diferencial; @ - dS es el producto escalar del drea
diferencial y el vector unitario en la direccién del gamma; e(E, S, 2, t) es la eficiencia del detector a
una determinada energia, posicién y angulo sélido en un determinado instante. Para este estudio,
se asumird que las eficiencias y flujos son independientes del tiempo.
Si el flujo es isétropo y homogéneo, depende solamente de la energia, asi que:

dN"(E)

= = T () / e(E, 5,0) dQ - dS (3:2)

donde la integral sobre todo el campo de visién y superficie de flujo se define como la aceptancia
del detector a rayos gamma, con la energia E, medido en m?sr. T, es el tiempo total de exposicién.

Ace(E) = / e(B,S,0)da - dS (3.3)

Esta magnitud marca el limite de la fisica alcanzable por cualquier experimento de rayos gamma,
junto con el tiempo de exposicion.

La estimacion de la aceptancia y su intervalo de confianza para gammas se realiza considerando
un valor medio de la eficiencia a cada energia, para todo los dngulos de generacién Montecarlo, de
manera que:

Ace(E) = #(B) / Q- d5 = #(E) / "2 cen 8 cos 66 / b / /A dz dy
0 0
Acc(E) = &(E)- Accy (3.4)

El error proporcionado es el estadistico binomial:

AAcc(E) = Accy

donde N(E) es la estadistica Montecarlo generada con la energia E.
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Tabla 3.2: Aceptancias y eficiencias mdximas para gammas a 32 GeV. La generacion se ha realizado dentro
de la aceptancia geométrica del STD.

‘ ‘ Generados ‘ Conversion ‘ Nivel 1 ‘ Vértice ‘ Preseleccién ‘
Nsycesos 50975 13438 2447 275 213
ACC(mQSI‘) 24.37 6.6 +0.2 1.17+£0.02 | 0.131 £ 0.008 | 0.097 £+ 0.007

Aceptancia maxima

En primer lugar, se ha hecho un estudio sobre aceptancias maximas, desde la conversiéon hasta
la preseleccién, de manera que se tenga bajo control la estadistica esperada. La tabla 3.2 resume
las aceptancias y eficiencias para distintos pasos. La preseleccion es la que define la muestra basica
de rayos gamma a analizar.

De acuerdo con estos valores, la probabilidad de conversién para un rayo gamma que incida sobre
AMS-02 dentro del campo de visién del STD es de aproximadamente ~ 27 %. Esto estd de acuerdo
con lo que resulta al estimar dicha probabilidad usando las longitudes de radiacién atravesadas por
una particula usando el software de simulacién (figura 3.5) y la probabilidad estimada de interaccién
de un rayo gamma [5, 6]:

Pz)=1- exp(—gm/Xo) (3.6)

donde z/ X es la longitud de radiacién atravesada por el fot6n.
La longitud de radiacién media atravesada en la geometria simulada es de 0.39.

Aceptancia tras cortes.

En la figura 3.6 se muestra la aceptancia tras los sucesivos niveles de seleccién. Los resultados
para las eficiencias de los distintos cortes tras la preseleccién se muestran en la tabla 3.3.

La aceptancia a baja energia estd limitada por la pérdida de una o ambas trazas del par
convertido, por razén de la alta curvatura de sus trayectorias. A energias muy altas, la aceptancia
cae cuando la resolucién del STD es alcanzada y las trazas apenas pueden distinguirse. Un campo
magnético intenso en este caso permite seguir observando trazas separadas hasta mayores energias.
Sin embargo, los flujos astrofisicos previstos a la energia en que esto empieza a ocurrir son muy
bajos. Por ejemplo, la tasa de fotones detectados por AMS-02 (ver capitulo 6) es muy baja a partir
de 100 GeV.

La forma de la aceptancia tras los cortes de seleccién puede ser parametrizada en el intervalo
de 1 — 1000 GeV por una funcién del tipo:

K;

Acc(m? - sr) = K - e KB | P K

(3.7)

donde F estd dada en GeV y:

K; = (4.044+0.06) x 10 ?m?sr Ko = (9.6 +0.6) x 10 °GeV !
K3 = (=5.0+0.3) x 107t GeVZm2sr K4 = (11.6 +0.8) GeV? (3.8)
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Figura 3.5: Longitudes de radiacion hasta 45 grados de dngulo cenital, estimado mediante la simulacion
Montecarlo de particulas de prueba.

De forma aproximada, puede decirse que la aceptancia del STD de AMS-02 es de 0.03 m?sr en
el intervalo de 5 a 1000 GeV considerando todos los cortes, con un méximo de 0.04 m?sr de 10 a
100 GeV y una caida brusca a bajas energias.

Area efectiva.

Otra magnitud util es la llamada drea efectiva a una determinada energia y angulo.

Aesf(E,Q) = /g(E, $,Q) - dS (3.9)

Este pardmetro es necesario para la estimacion de cuentas de fotones provenientes de fuentes
puntuales de rayos gamma.

El area efectiva a varias energias se muestra en la figura 3.7. Se ha calculado para un intervalo
de 27 en dngulo acimutal ¢ e intervalos de 0.03 en cos (dngulo cenital o polar). A mayores
inclinaciones la aceptancia geométrica del STD es menor y de ahi la pérdida de eficiencia. La
dependencia con ¢ es aproximadamente plana como se ve en la figura 3.8, evidenciando una simetria
aproximadamente cilindrica para la deteccion de fotones.

El valor mdximo para el STD es de algo mis de ~ 500 cm? a energias por encima de los 10
GeV. Utilizando un conjunto de cortes més relajado (fuentes), este valor méximo se incrementa
ligeramente hasta casi ~ 600 cm? pero la verdadera ganancia se produce para incidencias mas
inclinadas, ganando un factor 5 — 10 (figura 3.7). Esto es debido a que uno de los cortes liberados es
el que restringia el punto de incidencia en el TRD para asegurar la calidad del veto. La particular
forma que adopta la dependencia del area efectiva con el dngulo de impacto a valores de cos 8 ~ 0.82
es debida a que existe un pequeno incremento en las longitudes de radiacién dado que se atraviesan
los extremos y bordes del TRD y las estructuras externas (figura 3.9).
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Figura 3.6: Aceptancia para rayos gamma. Se muestra la aceptancia de preseleccion y seleccion con cortes
estdndar y cortes para fuentes (“minimos” en el grdfico).
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| Sucesos aceptados segun el angulo acimutal | __Phi
Entries 3908

Mean  0.03188
RMS 1.821

=
N

[N
. =
(6]

TTTT IIII|IIII|I

(Numero de sucesos/bin)/media
|_\
o
(&)

o
[(e]
|IIII|IIII|IIII|IIII TTT

2 3
Angulo acimutal ¢

1
W
1
N
1
[N
(@)
=
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Tabla 3.3: Eficiencia de los cortes de seleccion y aceptancia (gammas), considerando como muestra total

la preseleccionada.

‘ Energia (GeV) ‘ Ef. corte masa ‘ Ef. veto TRD ‘ Ef. corte actividad ‘

0.7 0.50 + 0.25 1.00 + 0.25 1.00 £ 0.25
1.0 0.85 + 0.04 0.87 £+ 0.04 0.91 +0.04
2.0 0.80 + 0.01 0.63 £ 0.01 0.90 + 0.01
4.0 0.83 +0.01 0.58 £ 0.01 0.88 + 0.01
8.0 0.84 + 0.01 0.55 + 0.01 0.89 £ 0.01
16.0 0.82 + 0.01 0.53 & 0.01 0.88 + 0.01
32.0 0.81 £ 0.01 0.53 £ 0.01 0.87 £ 0.01
64.0 0.78 £ 0.01 0.53 £ 0.01 0.85 £ 0.01
128.0 0.72 £ 0.01 0.53 £ 0.01 0.84 £ 0.01
256.0 0.66 = 0.01 0.51 + 0.01 0.78 = 0.01
512.0 0.62 £ 0.01 0.48 + 0.01 0.78 £ 0.01
1024.0 0.63 + 0.02 0.46 = 0.02 0.73 + 0.02
Energia Ef. total Ef. total Aceptancia
(GeV) (fuentes) (estédndar) (m2sr)
0.7 [1.00£0.25 [ 0.50£0.25 | 4.8757x10°°
1.0 [082+0.04]070+004 | 1.1+£0.2x1073
20 [0.68+0.01 |050+0.01 | 86+05x103
4.0 0.68 +0.01 | 0.48 +0.01 | 2.31 £0.07 x 102
8.0 | 0.66+0.01|0.45+0.01 | 3.17£0.09 x 102
16.0 |0.64+0.01 | 0.43+0.01 | 3.8+0.1 x 1072
320 |0.64+0.01|043+0.01| 4.0+0.1 x 1072
64.0 |0.61=+£0.01 | 0.40+0.01 | 3.9+0.1 x 102
128.0 | 0.60+£0.01 [ 0.38+£0.01 | 3.7+0.1x 10 2
256.0 | 0.57+0.01 | 0.33+0.01 | 3.0+0.1 x 102
512.0 | 0.52+0.01 | 0.29+£0.01 | 24+0.1 x 102
1024.0 | 0.49+0.02 | 0.28 £0.02 | 1.6 +0.1 x 102

3.2.3. Rechazo de fondo de rayos césmicos.

Espectro de rayos césmicos y gammas: La medida de rayos gamma cdsmicos requiere un
buen factor de rechazo frente a otras especies mucho mas abundantes, como se pone de manifiesto
en la figura 3.10. El cociente del flujo de protones/gammas alcanza ~ 10° en el caso de la emisién
extragalictica a 10 GeV. Para la emisién interna de la Galaxia el cociente es ~ 10%. La razén de
los flujos se hace menor cuando se considera la direccionalidad de las fuentes, como ocurre con una
fuente puntual (ver figura insertada).

Aceptancia del fondo: Las aceptancias para sucesos preseleccionados como gammas de las
cuatro especies mds abundantes (protones, helio, electrones y positrones) se muestran en la figura
3.11, junto con la aceptancia para los propios gammas, ya mostrada anteriormente.

En las tablas 3.4 a 3.7 se muestran las eficiencias de los cortes estindar mencionados en la
seccion 3.2.1 segun la especie. Estas eficiencias se expresan igualmente en términos de aceptancia.
Los resultados también se muestran en la figura 3.12 en funcién de la energia de la particula
generada.
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Figura 3.10: Espectro de rayos césmicos local para las especies predominantes, en el intervalo 1-200 GeV.
El espectro de protones y helio proviene del ajuste a los datos de AMS-01 [7]. También se muestra el espectro
de protones modulado por el campo geomagnético en latitudes ecuatoriales, a modo ilustrativo. El espectro
de electrones ha sido ajustado por Strong et al. [8] para varios conjuntos de medidas (AMS-01, HEAT94-95
entre otras). El espectro de positrones es un modelo [9] ajustado a los datos de HEAT94-95 [10]. Los espectros
de emision difusa de rayos gamma se muestran para la zona interna y externa del plano galdctico, de acuerdo
a los modelos de Strong et al. [8] ajustados a los datos de EGRET [11]. El espectro difuso extragaldctico es el
determinado a partir de los datos de EGRET en [12]. Finalmente, se muestra en la figura superior derecha
la comparativa entre el flujo esperado de protones proveniente de una region pequeria (de 1 grado de radio) y
el flujo de rayos gamma de una fuente intensa. Se superpone el cociente aproximado de flujos para la region
de 5 a 10 GeV.
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Figura 3.11: Aceptancia de preseleccion a las distintas especies simuladas.
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Tabla 3.4: Eficiencia de los cortes de seleccion y aceptancia (protones), considerando como muestra total
la preseleccionada. Los errores indicados son al 68 % de nivel de confianza. Nétese que en la muestra de 1
GeV no se preselecciondé ningin suceso.

| E(GeV) | Ef. corte masa Ef. veto TRD | Ef. corte actividad |
1.0 (no pres) (no pres) (no pres)
2.0 (5.457553) x 1072 | (1.827733) x 1072 | (7.09 £0.61) x 107"
4.0 (7.37£0.64) x 1072 | (1.12+£0.26) x 10 ? | (4.37£0.12) x 10!
8.0 (8.06 +0.22) x 1072 | (4.77 £0.55) x 1073 | (2.44 +0.03) x 10~ !
16.0 | (6.58 £0.18) x 1072 | (2.24 +0.33) x 10~3 | (1.50 £ 0.03) x 107!
32.0 | (5.57+0.14) x 1072 | (1.62+£0.24) x 1073 | (1.174+0.02) x 10!
64.0 | (5.15+0.14) x 1072 | (1.23 £0.22) x 1073 | (1.33 £ 0.02) x 107!
128.0 | (5.54 £0.20) x 1072 | (1.39 £ 0.32) x 1073 | (1.75+0.03) x 107!
256.0 | (4.47+0.15) x 1072 | (5.47 £ 1.73) x 10~% | (2.20 £ 0.03) x 107!
0.5 —10 | (8.88£0.19) x 1072 | (6.53 £0.53) x 1073 | (2.79 £0.03) x 107!
10 — 200 | (6.77 £0.06) x 102 | (1.86 & 0.10) x 10 3 | (1.63 +£0.01) x 10!
| E(GeV) | Ef. total (fuentes) | Ef. total (estdndar) | Aceptancia (m?sr) |
1.0 (no pres) (no pres) < 5.49 x 1077
2.0 <2.09 x 1072 <2.09 x 1072 < 4.23x 1077
4.0 (1.77£0.32) x 1072 | (1.777538) x 1073 | (1.43751]) x 1076
8.0 (9.60 £0.78) x 1073 | (5.727770) x 10~* | (2.69797) x 1076
16.0 | (5.23+£0.51) x 1073 | (9.977330) %1075 | (8.697507) x 107
320 | (3.8440.37) x10 3| (3.5275%)x10° | (3.987555) x 107
64.0 | (3.36£0.37) x 1073 | (1.2375:35) x 107 | (1.197575) x 1076
128.0 | (4.26 £0.56) x 1073 < 8.44 x107° < 5.00 x 10~
256.0 | (3.50 +£0.44) x 103 <6.29 x 10°° < 5.00 x 10~
0.5—10 | (1.19+£0.07) x 1072 | (2.63733;) x 10°% | (2.87735) x 107
10 — 200 | (4.57 £0.17) x 1073 | (1.08 £0.25) x 10~* | (8.12+£1.91) x 10~

Al tratarse de un nimero pequeno de sucesos en una muestra grande podremos hacer uso de la
estadistica de Poisson. Concretamente, para la estimacién de los intervalos de confianza al 68 % que
se dan en las tablas, se ha obtenido la funcién de distribucién de probabilidad (pdf) del estimador
de la aceptancia usando el teorema de Bayes y la probabilidad poissoniana de obtener n; sucesos
en el bin ¢ de energia, asumiendo una funcién hipétesis constante y no nula [13]. Asi, se obtiene
que la distribucién del valor medio de sucesos esperados A sigue la funcién:

dado un numero n; de sucesos observados.

fi(A[ni) =

e A" /!

El intervalo minimo (A;1,A2) que hace que:

Ai2
fi(A|n;) dX = 0.68

Ai1

(3.10)

(3.11)
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Tabla 3.5: Eficiencia de los cortes de seleccion y aceptancia (electrones), considerando como muestra total

la preseleccionada.

‘ E(GeV) ‘ Ef. corte masa Ef. veto TRD ‘ Ef. corte actividad ‘
1.0 (7.84 +0.58) x 1071 < 2.25 x 1072 (7.45+0.61) x 101
2.0 (7.71 £ 0.12) x 10~ | (2.327{%%) x 1073 | (6.23 £0.14) x 107!
4.0 (7.39 £0.07) x 1071 | (5.097523) x 10=* | (5.86 +0.08) x 10!
8.0 (7.17 £0.05) x 1071 | (2.847281) x 107* | (5.88 £ 0.06) x 10!
16.0 | (6.83+£0.05) x 1071 | (5.267577) x 10~* | (5.83 £0.05) x 10!
320 | (6.234£0.04) x 1071 | (5.777797) x 10~* | (5.84 £0.05) x 107!
64.0 | (5.53 £0.04) x 1071 | (1.3975%)) x 10=* | (5.70 £0.04) x 107!

128.0 | (4.72+0.05) x 107! <138 x107* (5.71 +£0.05) x 1071
256.0 | (4.31 £0.05) x 1071 | (1.05733%) x 10~* | (5.46 £ 0.05) x 10~*
0.5—10 | (7.36 £0.03) x 10~1 | (3.137;35) x 10=* | (5.69 £0.03) x 107!
10 — 200 | (5.83 +1.99) x 10~ | (2.9370%) x 107°) | (5.75 +£0.02) x 10~!

| E(GeV) | Ef. total (fuentes) 2

1.0 < 2.25 x 1072
2.0 4.18 + 0.56) x 10~2

| Ef. total (estdndar) | Aceptancia (m’sr) |

< 2.25 x 102 <275 x 107
77378101 | (2.3973%8) x 10°C

( )

4.0 (6.66 + 0.40) x 10 2 | (5.0975%3) x 10 % | (4.787535) x 106
8.0 (6.91 £0.30) x 1072 | (1.427257) x 107% | (2.3977:55) x 10~°

16.0 | (7.29 £0.27) x 1072 <1.21x107% <2.75 x 107°
320 | (6.64+0.23) x 1072 | (1.657553) x 107% | (4.787535) x 1076

64.0 | (6.51+0.21) x 102 <8.02x107° <2.75 x 107°

128.0 | (5.82£0.26) x 102 <138 x10°* <5.49 x 10°°
256.0 | (5.36 +0.23) x 1072 | (1.057535) x 10~* | (4.787518) x 106
0.5—10 | (6.41 £0.15) x 1072 | (3.9275%87) x 107° | (2.3973:3%) x 107
10 — 200 | (6.28 £0.10) x 1072 | (6. 52+§ 70) x 107° | (1. 91+}) g2) X 107©

se toma como intervalo de confianza al 68 % en las tablas.

Tras los cortes de seleccién analizados en la seccion 3.2.1, vemos que permanece una pequena
muestra tanto de protones como de electrones. Estos sucesos son en general un fondo verdadera-
mente irreducible, puesto que estidn constituidos por fotones resultantes de alguna interacciéon de
la particula cargada original en la plancha de fibra de carbono de la parte superior del TRD. En
el caso de los electrones, un fotén de bremsstrahlung es emitido y posteriormente convertido en
un par electrén-positron. Con los protones, la interaccion hadrénica con esta superficie da lugar
a piones neutros, que inmediatamente se desintegran en dos gammas. Un ejemplo de este tipo de
sucesos se muestra en la figura 3.13, indistinguible de un verdadero fotén césmico.

Factor de rechazo: Se define el factor de rechazo como el cociente de la aceptancia de la senal
y la aceptancia del fondo:

Acc! (E)

R(E) = AcchO(E)

(3.12)

Para calcular un factor de rechazo méas ajustado a la realidad, es necesario tener en cuenta:
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Tabla 3.6: Eficiencia de los cortes de seleccidn y aceptancia (helio), considerando como muestra total la

preseleccionada.
‘ E(GeV) ‘ Ef. corte masa ‘ Ef. veto TRD ‘ Ef. corte actividad ‘
1—20 | (6.87+0.18) x 1072 | (4.34 +0.45) x 1073 | (1.51 £0.24) x 10~*
20 — 400 | (5.13 £0.06) x 10=2 | (1.40 £0.11) x 10~3 | (1.18 +0.01) x 10~*

| E(GeV) | Ef. total (fuentes) | Ef. total (estdndar) | Aceptancia (m%sr) |

0.5—10 | (5.27+0.49) x 103 <5.36 x107° <5.49 x 1078
10 —200 | (2.24 £0.14) x 1073 <0.94x107° <1.1x10°7

Tabla 3.7: Eficiencia de los cortes de seleccion y aceptancia (positrones), considerando como muestra total
la preseleccionada.

| E(GeV) | Ef corte masa | Ef veto TRD | Ef. corte actividad
0.5—10 | (7.37£0.08) x 1071 | <428 x10~* | (6.04 £0.09) x 107!
10 — 200 | (5.46 £0.06) x 1071 | (2.967572) x 10~* | (5.74 £0.06) x 107!

‘ E(GeV) ‘ Ef. total (fuentes) ‘ Ef. total (estdndar) ‘ Aceptancia (m’sr) ‘
0.5—10 | (6.86 & 0.49) x 102 <4.28 x 1074 <2.75x107°
10 — 200 | (6.73 +£0.30) x 1072 | (1.487222) x 10~% | (4.787%518) x 1075

= La “migracién” en energia que tiene lugar al reconstruir el gamma creado por el rayo césmico
cargado. La energia reconstruida es inferior a la energia original de la particula cargada y
por tanto constituird un fondo para gammas a energias inferiores.

Un factor de correccién debido al flujo fisico relativo de la energia original de la particula
cargada frente a la energia reconstruida de este fondo. Dicho factor es la unidad si el flujo
en ambos bines de energia es el mismo. Sin embargo, la realidad es que el espectro de rayos
césmicos tiene un espectro potencial con indice negativo, con lo que el factor es siempre menor
que uno. Los espectros empleados se han obtenido de [7]. Este término se ha empleado en
otras ocasiones para calcular el factor de rechazo de otros detectores [2].

Un factor de correccién en funcién de la energia que considere el tiempo que permanece el
detector en cada latitud geomagnética. Para ello se han utilizado tiempos reales de exposicién
a cada latitud de los datos de AMS-01, muy similares a la situacién que experimentard el
detector final en la Estacién Espacial Internacional. Este factor vale la unidad si a la energia
en cuestion no existe corte geomagnético.

El objetivo de estas correcciones es tener una idea acerca del factor de rechazo efectivo para un
analisis realizado con estos cortes.

Para hallar el factor de rechazo efectivo, se determiné la nueva pdf para A asumiendo n; sucesos
observados en el bin ¢ de energia (andloga a la ecuacién 3.10):

qz()\) = %Z G(O, (SKZ]) ® fZJ(/\|KZJn]) (313)
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Figura 3.12: Aceptancia tras cortes estdndar para gammas, protones y helio (izquierda); electrones y posi-
trones (derecha,).

Los componentes de esta funcién se enumeran a continuacién (para cada bin de energia i):

= Una suma de pdfs f;; (ecuacién 3.10) con un nimero de sucesos observados n; en el bin de
energia j corregidos por un factor global Kj; que tiene en cuenta los puntos mencionados
arriba. En este caso la estadistica n; en bines j # 7 también afectan el resultado en el bin i.

» Una convolucién con una Gaussiana (de media 0 y desviacién estdndar 6 K;;) para considerar
los errores estadisticos de los pardmetros Kj;.

» Un factor de normalizacién A tal que [;° ¢i(A) = 1.

Con la pdf determinada para cada bin de energia, se obtuvo el valor medio de la misma con
un intervalo de confianza de +34 % de la estadistica a cada lado. Los resultados se muestran en la
figura 3.14.

El factor de rechazo para protones resulta ser del orden de 10° sin ahadir ningin corte de
direccionalidad o tiempo para fuentes puntuales (corresponderia al factor de rechazo de un com-
ponente difuso). Esto quiere decir, a la vista de la figura 3.10, que el fondo de protones cargados
sélo planteard algin problema para el andlisis del espectro difuso extragalactico con el STD. La
contribucién de otras especies serd despreciable.

3.2.4. Resolucion angular

La direccién obtenida en la reconstruccién del vértice se compara con la generada por la simula-
cién Montecarlo para estimar la resolucion angular. Esta puede determinarse a partir de la funcién
de dispersion angular p(1), E, ) que representa la probabilidad de reconstruccién de una direccién
a 1 grados de la original del gamma [14] en funcién de su energia F y la direccién de incidencia Z.

Si fijamos la energia e integramos a todas las direcciones de incidencia, se obtienen funciones
p(1¥) que se ajustan bien a un modelo del tipo:
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Figura 3.13: Visualizacion de un protén simulado y confundido con un rayo gamma de inferior energia, al
sufrir una interaccion hadrénica en la parte superior del TRD.
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Figura 3.14: Factor de rechazo por varios métodos: protones y helio (izquierda); electrones y positrones
(derecha).

4
p($) =) Aip exp(—Bigp?) (3.14)

=1

La figura 3.15 es un ejemplo de esta funciéon de dispersion angular para fotones a 32 GeV
integrando a todas las direcciones contenidas en el campo de visién del STD. En ella se representa
un estimador de la resolucién angular como el dngulo de contencién del 68 % de los sucesos (ogs)
dada una determinada direccién de generacién, ademés de el dngulo de contencién del 95 % de los
sucesos (0g5) para estimar la extensién de las colas.

Para determinar la llamada funcidn de dispersion puntual (Point Spread Function, PSF=
P(¢, E, Z)) se halla la distribucién de probabilidad por estereoradidn a partir de la funcién 3.14:

_ p(®,E, %)

P, B, %) = 2msin(1)

(3.15)

En la figura 3.16 se muestra la funcién P(1) para 32 GeV e integrada a todas las direcciones
de incidencia. La anchura de esta funcién estd determinada por una serie de factores [15]. Estos
incluyen factores fisicos: dispersién intrinseca a la produccién de pares debida al retroceso del
nicleo, dispersién Coulombiana del par, bremsstrahlung; y factores del detector: resolucién espacial
finita, ineficiencias geométricas, limites en el reconocimiento de patrones. En su conjunto, todos
contribuyen a la desviacién del comportamiento Gaussiano de la distribucién.

Los valores obtenidos con la simulacién aparecen en la figura 3.17 antes y después de los cortes
de rechazo de fondo. De esta manera se estd mostrando como depende la forma de p(¢, E, Z) con
la energia, integrada a todas las direcciones de incidencia Z.

Por otro lado, se puede también fijar la energia y estudiar la dependencia de p(v, E, %) con el
dngulo de llegada del gamma. La figura 3.18 muestra dicha dependencia para tres valores de cos(8).
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Figura 3.15: Funcion de dispersion angular. Se ha superpuesto el ajuste a la funcion 3.14 y el valor de oes
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Figura 3.16: Forma tipica del PSF en funcion del dngulo de diferencia entre la direccidn original y la
direccion reconstruida.
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Figura 3.17: Resolucion angular como dngulo de contencidn del 68 % — 95 % de los sucesos.
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Figura 3.18: Forma tipica de p(+, E, %) en funcidn del dngulo de diferencia entre la direccion original y la
direccion reconstruida.

La resolucién mejora paulatinamente con la energia, a medida que las contribuciones de disper-
sién del nucleo y dispersion Coulombiana disminuyen, hasta alcanzar el valor minimo determinado
por la configuracién del detector (resolucién de los sensores de micropistas, nimero y separacién
de los planos detectores).

La siguiente parametrizacién puede usarse para estimar ogg a distintas energias:

0.75 £ 0.02

oy __ —2
o6s(°) = (1.594 £ 0.004) x 1072 @ HGe)

(3.16)

Otros efectos sistematicos pueden contribuir a una degradacién en la determinacién de la direc-
cién de incidencia del rayo gamma y de la localizacion de las fuentes puntuales. Estos incluyen el
alineamiento mecanico interno del STD, entre el STD y el star-tracker, la calibracién externa con
fuentes puntuales bien conocidas [14], asi como el error intrinseco del propio star-tracker (disenado
para ser pequeiio comparado con las demds contribuciones, del orden de los pocos segundos de
arco).

Es importante destacar que la anchura del PSF no determina por si sola el error en la localizaciéon
de fuentes puntuales. La intensidad de la fuente mejorard el radio de error para cada una (ver [16]
para una discusién en detalle).

3.2.5. Resolucion energética

La distribucién de la energia reconstruida de los rayos gamma se representa en la figura 3.19
como el cociente sobre la energia generada, para varias energias iniciales. Para cuantificar la calidad
de la recontruccién energética, se evalia la anchura de la Gaussiana principal en un ajuste a dos
Gaussianas de la distribucion anterior. En la figura 3.20 se muestran estos valores para distintas
energias.
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Figura 3.19: Distribucion de energia reconstruida sobre energia generada para tres energias del rayo gamma.
El deterioro de la resolucién energética a altas energias, responde al comportamiento tipico de

los detectores de trazas:

A K
DPrec _gip@ K, ® -2 (3.17)
b

Al altas energias domina la dependencia lineal, relacionada con la resolucién espacial del detec-
tor.
El ajuste de esta funcién a la simulacién arroja como resultado:

ApT'CC
p

p

= (41402)x10* (-2
( 0.2) x 10 <1GeV/c

) ® (2.01 £ 0.05) x 102 (3.18)
siendo el K3 compatible con cero.
En la figura 3.21 se representa una medida de la dispersién de la energia reconstruida. Con esta
figura se da informacién acerca de la cantidad de bremsstrahlung presente a cada energia.

3.2.6. Resultados con un campo magnético de menor intensidad.

Como alternativa al disefio original de AMS-02, se ha planteado la utilizacién de un iman
permanente en lugar del superconductor. Esta opcién se mantiene como solucién de seguridad
mientras se termina la construccién del detector. El imdn permanente que se utilizaria seria el
mismo que el de AMS-01, mas homogéneo y con una intensidad pico aproximadamente un factor 5
inferior a la del imdn superconductor. Los resultados para la aceptancia y resolucién energética se
muestran en la figura 3.22. Las trayectorias sufren una menor curvatura y esto supone un incremento
notable de la eficiencia en torno a 1 GeV, bajando el umbral de deteccién hasta menos de 0.5 GeV.
La resoluciéon energética en cambio se ve degradada puesto que la misma es proporcional a la
intensidad del campo.
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Figura 3.20: Resolucion energética para rayos gamma, en AMS-02.
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Figura 3.21: Mediana de las distribuciones de energia reconstruida del foton para distintas muestras gene-
radas. Las barras de error abarcan el 34 % de los sucesos a mds alta y mds baja energia.
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Figura 3.22: Aceptancia y resolucion energética para rayos gamma con AMS-02, usando el imdn perma-
nente de AMS-01.
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3.3. Capacidades del ECAL

En este apartado, se resumen las capacidades de deteccién de fotones con el calorimetro elec-
tromagnético de AMS-02. Estos resultados han sido obtenidos a partir varios trabajos, entre los
que pueden citarse [2, 3]. En concreto, se comentardn brevemente los resultados hallados en [3] por
ser los mas recientes.

3.3.1. Seleccion de sucesos

Para el estudio de fotones en el ECAL de AMS-02 se han definido una serie de conjuntos de
cortes, que se resumen en lo siguiente:

= Preseleccidon: Se pide una cascada reconstruida en el ECAL sin pérdidas laterales significa-
tivas.

= Seleccion de cascadas electromagnéticas: Se pide que la extension lateral de la cascada
esté bien contenida en el radio de Moliére (de unos 2 cm en el ECAL). También se exige que la
cascada tenga un desarrollo longitudinal compatible con la funcién bien conocida y probada
mostrada en el capitulo 2, mediante una prueba de x? y otras pruebas sobre el maximo de la
cascada y la energia depositada.

= Seleccidén direccional: Requisitos geométricos en los que se pide que la extrapolacién de la
direccion al TOF superior esté dentro de la aceptancia de éste, y que el centro de gravedad
de la cascada esté dentro del ECAL, ademds de cierta calidad en la reconstruccién de la
direccion.

= Seleccion de particulas neutras: Para identificar el suceso como un gamma, frente al fondo
de electrones y positrones, se pide asimismo la ausencia de senal en el resto de los detectores.

En el resumen de resultados que sigue, se han incluido todos estos cortes para optimizar el
rechazo de protones y electrones.

3.3.2. Aceptancia y area efectiva

La aceptancia y area efectiva en el calorimetro se muestran en la figura 3.23. Destacan dos
caracteristicas en cuanto a su comparacién con el rendimiento del STD. En primer lugar, el rango
de deteccidn se halla desplazado a energias superiores, y sélo se alcanza la “meseta” de la aceptancia
a mas de 100 GeV. Las cascadas dejan una senal mds importante a mayor energia. En segundo
lugar, aunque el drea efectiva es notablemente mayor para el ECAL, la aceptancia es del mismo
orden debido al campo de visién més limitado del calorimetro (~ 20° en lugar de ~ 45°). La razén
para el mayor drea efectiva a incidencia normal es bien sencilla: las 16 longitudes de radiacién de
la estructura del calorimetro garantizan la deteccién de casi todos los fotones no convertidos en los
niveles anteriores, frente al ~ 30 % de probabilidad de conversién antes del STD.

En el caso del ECAL, la pérdida de eficiencia hacia energias bajas tiene su origen en el trigger
de rayos gamma (capitulo 2) que va perdiendo eficacia a medida que la cascada es més débil.

3.3.3. Rechazo de fondo de rayos césmicos.

Las contribuciones principales del fondo provienen de protones y electrones para los que se ha
encontrado un factor de rechazo de 2.5 x 10 y 2.4 x 10* respectivamente. Estos resultados incluyen
las correcciones por migracion de energia y forma espectral relativa de protones y gammas.
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Figura 3.23: Aceptancia en funcion de la energia (izquierda) y drea efectiva (derecha). Las curvas de trazo
negro corresponden al andlisis mds reciente [3].

3.3.4. Resolucién angular del ECAL

El dngulo de contencién del 68 % de los sucesos se muestra en la figura 3.24.
Un ajuste a estos puntos conduce a la siguiente férmula:

(7.15 £ 0.11)°

sG] © (0.41 + 0.05)° (3.19)

068, ECAL =

La determinacién de la direcciéon de incidencia es peor que en el caso del STD, en el que se
dispone de trazas medidas con mucha precisién. La incertidumbre en la forma de la cascada impide
una mayor precision en este parametro, sin anadir mas niveles o cortes en la cascada. Cuanto mayor
es la energia, sin embargo, mejora la profundidad e intensidad de la cascada electromagnética,
mejorando la reconstruccién de la direccién considerablemente.

3.3.5. Resolucién energética del ECAL

El error relativo en la determinacién de la energia se muestra en la figura 3.25.
Un ajuste a estos puntos conduce a la siguiente férmula:

o(E)  9.23+0.24%
E  \JE(GeV)

@ 1.14 +0.06 (3.20)

En el caso de los calorimetros, la precision en el conocimiento de la energia de la particula
aumenta con la misma, ya que se dispone de mas informacién estadistica de la cascada 3D.
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3.4. Prestaciones frente a EGRET y GLAST

Con los parametros obtenidos a partir en este estudio, podemos valorar el experimento AMS-02
en rayos gamma frente a los experimentos dedicados EGRET [17] y GLAST [18, 19], detallados en
el capitulo 5. Estos resultados se resumen en la tabla 3.8 y graficamente en las figuras 3.26 a 3.29.
También se han incluido para el ECAL de AMS, los resultados correspondientes basados en otros
trabajos similares [2, 3].

Tabla 3.8: Tabla comparativa de algunos de los observatorios de rayos gamma desde el espacio.

Experimento EGRET | GLAST | AMS02 | AMS02
(ECAL) | (STD)

Area efectiva pico

(cm?) 1300 10000 3000 500
Intervalo energético
(GeV) 0.03-30 0.03-300 2-1000 1-300
Resolucién angular
(10 GeV) 0.5° 0.12° 2.5° 0.1°
Resolucién energética
(10 GeV, o(E)/E) 12% 7% 2% 3%
Campo visual 0.6 sr 2.4 sr 0.4 sr 1.6 sr

Sensibilidad integrada
(cm™2s71, > 10 GeV, 1 yr, 50) | 1.2 x 1078 | 1.5 x 10710 | 1.2 x 1078 | 6 x 107°

‘ Area efectiva (inc. normal): comparativa

e
s
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Figura 3.26: Comparativa de drea efectiva en incidencia normal en funcion de la energia.

Es interesante destacar de estos resultados la calidad de la informacién de los fotones recons-
truidos en el STD de AMS. En términos de resolucién angular y energética, es del mismo orden
o incluso algo superior, al experimento dedicado de préxima generacién GLAST, debido princi-
palmente a la dispersién multiple mayor existente en este ultimo, por las planchas de conversién
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Figura 3.27: Comparativa de resolucion energética en funcion de la energia. Los nimeros para EGRET y
GLAST se han tomado de [19].
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Figura 3.28: Comparativa de resolucion angular en funcion de la energia. Los nimeros para EGRET y
GLAST se han tomado de [19].
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Figura 3.29: Comparativa de sensibilidad en funcion de la energia. Los niumeros para EGRET y GLAST
se han tomado de [19, 18, 17].

utilizadas. El menor interespaciado entre las pistas de silicio y la presencia del campo magnético
también contribuyen en menor medida. Pero al no ser un observatorio de rayos gamma, la eficiencia
de deteccién se ve muy mermada en AMS-02ya que no existe un convertidor ex-profeso para los
fotones. E1 ECAL ofrece una buena resolucién energética y buena &drea efectiva para la deteccidn.
Sin embargo, se pierden prestaciones en términos de sensibilidad a fuentes, a causa del campo visual
menor y una peor resolucién angular, que obliga a aceptar mas sucesos de fondo.

Si bien las estructuras de los experimentos GLAST y AMS son similares, un detector de médulos
de silicio seguido de un calorimetro, la filosofia es algo distinta. La idea en GLAST, como en EGRET,
es la de medir la direccién con el detector de trazas y la energia con el calorimetro del mismo
suceso. En cambio AMS opera de manera efectiva como dos detectores de rayos gamma, casi
independientes, con caracteristicas propias en cuanto a campo de vision, eficiencia y resoluciones.

3.5. Conclusiones

Tras el andlisis detallado de la simulacién oficial de AMS, validada en su versién anterior con
los datos de AMS-01 y numerosas pruebas en haz, se ponen de relieve las siguientes conclusiones:

» STD: La aceptancia es de 0.04 m?sr a partir de los 10 GeV, bajando bruscamente a menor
energia. Esto se traduce, en términos de 4rea efectiva, en una superficie de ~ 500 — 600 cm?,
usando cortes de seleccién frente al fondo. La resolucién angular se incrementa con la energia
desde ~ 0.7° a 1 GeV, ~ 0.08° a 10 GeV hasta ~ 0.01° a 100 GeV. Su resolucién en momento
es de 2 — 3% a bajas energias empeorando ligeramente a partir de 10 GeV hasta 7 — 8% a
100 GeV.

= ECAL: La aceptancia aumenta paulatinamente con la energia a partir de los 3 GeV, alcan-
zando 0.04 m?sr a 10 GeV y el maximo de 0.09 m?sr a mas de 100 GeV. El 4rea efectiva pico



Conclusiones

es del orden de 3000 cm? para incidencia cenital. La mayor probabilidad de deteccién de la
senal respecto al STD es contrarrestada por el menor campo visual. En cuanto a la resolucién
angular, es peor que la determinada para el STD por la mayor imprecisién al determinar el
eje de una cascada, debido al comportamiento estocastico de las mismas. Experimenta una
mejora desde unos pocos grados hasta < 1° a més de 50 GeV. La resolucién energética es
excelente, mejorando de 5% a 2 % en el mismo intervalo.

El fondo mas importante proviene de protones y electrones. Ambos pueden elimi-
narse hasta factores de 10° y 10* respectivamente en el STD. Esto es suficiente para la,
mayor parte de los estudios. Para el ECAL el rechazo de protones alcanza 10° siendo también
10* para electrones.

A pesar de que el diseno no esti especificamente optimizado para ello, AMS-02 podra ope-
rar como un detector de de rayos gamma con gran resolucién tanto angular como
energética, siendo competitivo con GLAST en este terreno.

En cuanto a eficiencia, el drea efectiva del STD de AMS es un factor entre 2 y
5 peor que EGRET en el intervalo 1-10 GeV y superior en la cota de 10-100
GeV en incidencia normal. A los fotones detectados en este 1ltimo tramo, se anadirfan
los observados por el ECAL.

El diseno alternativo planteado usando el iman de AMS-01 permitiria la extension hasta 0.5
GeV a bajas energias incrementando en aceptancia entre un factor 10 y 100 en el intervalo
0.5-1 GeV. En este caso, se iguala la eficiencia de EGRET en 1-10 GeV y se supera a alta
energia, conservando las cualidades de resolucién angular. Sin embargo, se pierde en resolucién
energética en un factor 4.
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Capitulo 4

Analisis de una prueba en haz sobre
un prototipo del STD

4.1. Introduccién y objetivos

Cualquier simulacién MonteCarlo de un detector requiere una confirmacién experimental en
unas condiciones mas o menos controladas para su validacién. En el caso de la deteccién de fotones
con el detector de trazas STD, objetivo de esta tesis, una de estas pruebas tuvo lugar durante un
periodo de 30 dias en septiembre de 2004 en un haz de particulas. Algunos aspectos de la respuesta
del calorimetro ECAL a electrones y la reconstruccién de cascadas electromagnéticas ya fueron
probados con anterioridad y estudiados en [1, 2], asi como las consecuencias para la deteccién de
fotones con el calorimetro. El detector de silicio ha sido probado anteriormente (octubre de 2003)
en varios tests, especialmente para el estudio de la carga con haces de iones [3] y la resolucién
espacial con haces de protones y electrones en junio y octubre de 2003 [4].

Los objetivos de esta prueba se pueden resumir en los siguientes puntos:

(STD) Estudio de las resoluciones espacial y en momento para electrones.

(STD) Estudio de las resoluciones angular y energética para fotones.

(STD) Validacién del algoritmo de calibracién y reduccién de datos y la cadena de adquisicién.

(STD) Prueba de estabilidad del funcionamiento de los médulos y la electrénica asociada
(integracién de una TPS (Tracker Power Supply) y una T-crate ( Tracker Crate) completas).

(ECAL) Estudio de la medida de la energia (con una tdnica hilera de fotomultiplicadores).

(ECAL) Estudio sobre el rendimiento del EIB (ECAL Intermediate Board) tanto en la parte
del trigger para gammas como del bus de datos.

Los objetivos que conciernen a las metas de esta tesis son principalmente los dos primeros y son
los que se tratardn casi en exclusiva en el resto del capitulo. Estos resultados se resumen también en
[5, 6]. A partir de los resultados es posible validar la simulacién empleada en el capitulo 3. Una vez
hecho esto, estamos capacitados para efectuar predicciones sobre casos de fisica concretos (capitulo
6).

En cuanto a los objetivos del ECAL, los resultados pueden consultarse en la referencia [7] cuya
conclusion final es la validacién definitiva del EIB y del trigger del ECAL para rayos gamma.
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4.2. Descripcién del dispositivo experimental

4.2.1. El acelerador PS del CERN

Las pruebas sobre haz se llevaron a cabo en el Area Experimental Este en la zona T7 del acele-
rador Protén-Sincrotrén (PS) del CERN, durante el periodo del 7 de septiembre a 7 de octubre de
2004. Tras una primera etapa de calibracién de los detectores auxiliares y pruebas con la electrénica,
adquisicién y reduccion de datos, se inicié la toma de datos de fisica el 14 de septiembre.

El haz se obtiene a partir de la colisién de otro haz primario de protones a 24 GeV/c contra un
blanco de aluminio, seguido de un convertidor de tungsteno. Uno de los haces secundarios obtenidos
(carga 1) es desviado al T7 donde se halla la zona experimental. La composicién para este haz es
similar a la que se muestra en la figura 4.1. El maximo momento que puede lograrse es de 10
GeV/c, con una incertidumbre de +0.5 %. En cuanto a la éptica, dos imanes de deflexién permiten
la conduccién y posicionamiento del haz. Asimismo, cuatro cuadrupolos permiten el enfoque en la
zona experimental y dos colimadores definen la anchura. La anchura del haz es de aproximadamente
5 mm al principio de la zona experimental, con una apertura de 1 miliradidn aproximadamente. La
intensidad proporcionada es de unas 10° particulas por spill (de unos 400 ms de anchura temporal).
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Figura 4.1: Distribucion relativa de protones, piones y positrones en el haz T7 del PS del CERN [8]. En
la configuracion negativa (usada en estas pruebas), la componente de antiprotones estd muy suprimida.

4.2.2. Configuracion de los detectores

Un esquema de la disposicién de los detectores se puede ver en la figura 4.2. Aqui aparece
también la definicién de los ejes coordenados. El eje Z se define como paralelo a la direccion y
sentido del haz, el eje Y hacia la parte superior de la zona y el eje X completando el triedro
de manera que uy X U, = uz. En la figura 4.3 se muestra una imagen en perspectiva de la zona
experimental.

El sistema principal de deteccién consta de varios médulos de silicio (descritos en el capitulo
2) dispuestos en tres zonas, la segunda en el seno de un campo magnético:

= Cuatro modulos de once sensores con el lado S midiendo la coordenada y, separados entre
si por 5 cm a lo largo del eje Z, ubicados en una caja de transporte previa al iman, segin la
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Figura 4.2: Croquis de la disposicion de los planos detectores y los diversos elementos en la zona experi-
mental (vista desde arriba). No estd escala.

direccién del haz. En adelante lo denominaremos STD1 (figuras 4.2 y 4.4). El objeto de este
sensor es la medida de la posicién y orientacion del haz.

= Once médulos de nueve sensores dispuestos en ocho niveles, tres de ellos dobles, en semejanza
a la estructura de niveles del STD de AMS-02, ubicada en su caja de transporte y dentro del
iman. El lado S en este caso mide la coordenada z y el momento de la particula a través de
la curvatura de la trayectoria. En adelante lo denominaremos STD2 (figuras 4.2, 4.5 y 4.6).

= Un tinico médulo de 13 sensores, con el lado S midiendo la coordenada, y, situado después del
imdn. En adelante lo denominaremos STD3 (figura 4.2 y 4.6). Su objetivo era proporcionar
una medida de posicién precisa para la calorimetria.

Tras el STD3, se sitiia un prototipo del calorimetro electromagnético, con dos lineas de
fotomultiplicadores instrumentadas (ECALD a partir de ahora, figura 4.6).

El campo magnético fue medido con una sonda de Hall, que mide el voltaje inducido por
dicho campo sobre una lamina delgada de metal por el que circula una corriente. Las medidas se
hicieron en intervalos de entre 10 y 50 mm en todo el volumen del iman y en la zona posterior
hasta el STD3. Los valores By en funcién de la posicién se muestran en la figura 4.7. Los puntos
poseen un error de 0.5 % en la medida del campo. La intensidad del campo utilizada finalmente no
fue 0.8 T (configuracién de vuelo de AMS-02) sino 0.4 T por cuestiones de aceptancia de las trazas
curvadas. Este dato hay que tenerlo muy presente a la hora de extrapolar conclusiones a AMS-02,
puesto que afecta directamente a la resolucién en momento. Se logra un campo muy homogéneo en
casi todo el STD2, pero que decrece rapidamente fuera, por lo que los armarios de electronica y el
resto de los detectores no se ven afectados.
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Figura 4.3: Zona experimental T7 del PS del CERN. Se senialan los detectores involucrados en esta prueba,
el imdn en el centro y el tubo Cherenkov arriba a la izquierda, asi como los armarios de electrdnica.
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Figura /.4: Detector STD1. Esta caja contiene cuatro médulos dispuestos horizontalmente

Figura 4.5: Vista en perspectiva del disenio del detector STD2, dentro de la caja de aluminio (izquierda,).
El modelo final emplearia mddulos dobles en el peniltimo soporte, al igual que en el dltimo (derecha). En

este caso, los mddulos se disponen verticalmente con lo que el lado S de los mismos registra la coordenada x
(al revés que en el STD1).
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Figura 4.6: Detectores STD2, STD3 y ECALD. Vista lateral.

Main Component By asa functionof xand zaty =0

Figura 4.7: Campo magnético en la zona del STD2. El valor mdzimo utilizado para la toma de datos se
situd en 0.4 T en lugar de 0.8 T. El origen de coordenadas es el centro del imdn.
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Un convertidor de 1 mm de tungsteno se sitiia en la zona externa del imdn, entre el STD1
y STD2 (figura 4.8), de manera que puede situarse o no dentro de la linea del haz. El espesor
equivalente en longitudes de radiacién es aproximadamente el mismo que se espera en la parte
“anterior” al STD en AMS-02, i.e., el TOF superior, el TRD y otras estructuras de soporte.

Figura 4.8: Convertidor de tungsteno, situado entre el STD1 y STD2, situado a la entrada de la estructura
del imdn.
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Figura 4.9: Disposicion de los detectores auxiliares, vista lateral. Figura a escala.

Por 1ltimo, cabe describir los sistemas auxiliares de la toma de datos (figura 4.9):

1. Dos detectores Cherenkov de umbral de 2 y 4 metros de longitud para la discriminacion de
electrones. Se caracterizan por contener un gas (N2) de manera que al paso de una particula
relativista, ésta emite radiacion Cherenkov segiin su velocidad y el indice de refraccién del
medio. La sefial que proporciona este tipo de detectores, en nimero de fotoelectrones Npp,
registrados por el fotomultiplicador es [9]:

2.4

Nppe x KP — (4.1)

p2c2
donde K es una constante, P es la presion del gas, m la masa de la particula y p el momento
de la misma. Tras un conjunto de pruebas preliminares, se ajusté P de manera que la senal
de piones y kaones quedara suprimida, pero manteniendo una senal suficiente para electrones.
Con ello se logré una muestra con una pureza superior al 99 %[10].
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2. Un sistema de tres ldminas de centellador (By, By y By) proporcionan el sistema de disparo
(trigger) para la adquisicién de datos, complementando la sefial de los detectores Cherenkov
(ver seccidn 4.2.3).

4.2.3. Toma de datos
Sistema de disparo

En la figura 4.10 se muestra un esquema simplificado de la secuencia de disparo para el registro
de un suceso. La coincidencia de senales en los tres centelladores con la de ambos detectores
Cherenkov dentro de una ventana de 10 ns constituyen el trigger principal. Al mismo tiempo,
el sistema debe encontrarse en modo desocupado (notBUSY), i.e., los detectores STDx (donde
x=1,2,3), el ECALD y demés subsistemas deben haber terminado con el suceso anterior. Ademés
de este requisito, se deja un pequeno tiempo muerto de 5 us para que el suceso leido por las tarjetas
de adquisicién (TDR) haya sido completamente procesado.

Trigger principal
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Figura 4.10: Esquema general del sistema de disparo. Ver texto para mds detalles.

La senal de disparo es emitida por un sistema NIM [11] alojado en la cabina de la toma de
datos. Esta senial se envia a los tres subsistemas de adquisicién presentes: los 15 modulos de silicio,
el calorimetro ECALD y un sistema CAMAC [11] para la informacién general del suceso. En el
caso de los mddulos de silicio la senal de disparo es recibida por la tarjeta intermediaria, o tarjeta
JINF, entre la adquisicién y la lectura. Esta tarjeta dard la orden de descarga de datos a las tarjetas
TDR acopladas al front-end. En las TDR tiene lugar la digitalizacién de la senal de cada canal
de cada mdédulo y la reduccién de datos (ver capitulo 2). La informacién asi reducida es enviada
de nuevo a la adquisicién de datos principal a través de la tarjeta JINF, usando un protocolo de
comunicaciones especifico (AMSwire) que se utilizard en la misién final.

Otro de los sistemas que reciben la senal de disparo es un contador CAMAC que tiene la tarea
de distribuir el nimero de suceso a todos los detectores. Con esto podemos asociar informacién de
un suceso concreto en el STDx con el mismo suceso en el ECALD y la informacién registrada en
el CAMAC. Esta unidad ademads registra las cuentas ADC medidas en los detectores Cherenkov y
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efectua la deteccion de sucesos “dobles”, es decir, aquellos en los que han pasado mas de un electrén
durante la toma de datos. Para ello se abre una “ventana” de adquisicién en el centellador By de
(-4,47) ps para marcar la aparicién de otra particula.

Modos de operacion y estadistica recogida

En general, los datos se adquirieron en una configuracién en la que el campo magnético estaba
activado y el convertidor situado en la linea del haz. Esta es la configuracién de mayor interés para
este estudio puesto que es en la que podemos obtener sucesos de emisién de fotones (y posterior
conversién en un par electrén-positrén). Una fraccién de los datos sin embargo se tomé en otros
modos, combinando la inclusion o no de dichos elementos. Por ejemplo, la combinacién sin campo
magnético ni convertidor para el alineamiento de los detectores de silicio.

Por otro lado, se emplearon tres configuraciones energéticas (momento del haz de 3, 5y 7
GeV/c). La estadistica total de todas las combinaciones se muestra en la figura 4.11.

Estadistica de sucesos
@B ON-W ON
1.00E+008 — BB OFF-W OFF
a (1B ON-W OFF
4 OB OFF-W ON
S 1.00E+007
"
(]
T
O 1.00E+006 |
]
5
Z 1.00E+005 ; H -
3 GeV 5GeV 7 GeV
Energia (GeV)

Figura 4.11: Estadistica acumulada de las posibles configuraciones para tres energias. Las distintas posibi-
lidades se identifican de acuerdo a si el campo magnético estd activado (B ON/OFF) y si el convertidor lo
estd (W ON/OFF).

En total se recogieron més de 2.5 x 107 sucesos con trigger vélido, agrupados en periodos de
toma de datos (runes) de entre media hora y una hora.

En la figura 4.12 se muestran tres ejemplos de la forma de las trazas para sucesos en tres
configuraciones distintas, en el STD2.

Pretratamiento de los datos

Uno de los objetivos de estas pruebas es la aplicacion realista de un algoritmo de reduccién de
datos que sirviera de prototipo para el programa final que se utilizard en AMS-02. La reduccién de
datos implica la sustraccién de las contribuciones de los pedestales y el common noise del chip VA,
tal como se explicé en el capitulo 2. Estos algoritmos son ejecutados por los DSP (Digital Signal
Processor) de las tarjetas TDR. La gran mayoria de datos registrados en esta prueba de haz estdn
tratados de esta manera y, por tanto, en modo reducido.
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Run 870 Event 16544626

A) Sin campo magnetico -- Sin convertidor

Run 1462 Event 4441127 Energy 2.956 (GeV)

T ' = i

B) Campo magnetico -- Sin convertidor

Run 1021 Event 4129038 Energy 6.876 (GeV)

C) Campo magnetico -- Convertidor

Figura 4.12: Sucesos tipicos de cada configuracion en el STD2 (vista superior) obtenidos con un programa
visualizador de sucesos: a) sin campo magnético ni convertidor, las trazas son sencillas y rectas; b) inica-
mente campo magnético, las trazas se curvan en la direccion -X; ¢) campo y convertidor, los fotones emitidos
por bremsstrahlung tienen cierta probabilidad de conversion en un par electrén-positrén, de modo que apa-

recen tres trazas. El cddigo de colores es rojo para las trazas negativas (electrones), azul para las positivas
(positrones).
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Debido a la necesidad de realizar pruebas sobre el c6digo de reduccion, a lo largo de todo el
tiempo de haz se variaron los valores “semilla” para el inicio de los clusters (entre 3 y 5 veces
el valor medio del ruido del canal ¢), manteniendo en 3¢ el valor de los canales secundarios. El
valor escogido finalmente para la semilla (40) pretende alcanzar un compromiso entre la estadistica
recogida (tendiendo a bajar este umbral); y la tasa de datos y el ruido aceptado (tendiendo a subir
el umbral).

En la tabla 4.1 se detallan las caracteristicas de los runes, desde el punto de vista de la confi-
guracién de la reduccién de datos.

Tabla 4.1: Runes de datos en funcion de la semilla usada.

| Runes | Semilla (o) | Comentarios |
246-710 5 Versién de pruebas de la red. datos
712-1508 3;4;5 Datos de fisica. Versién 1 de la red. datos
1511-1569 4 Versién 2 de la red. datos

Los datos utilizados para los resultados en estas pruebas se corresponden a los que empiezan
en el run 712 ya que los previos carecen de una versién realmente valida del cédigo de reduccion.
Los detalles de los algoritmos pueden encontrarse en el capitulo 2 y en [12].

La reduccién de datos requiere del uso de unas calibraciones periédicas, desactivando tempo-
ralmente la toma de datos. Estas calibraciones tenian lugar cada 8 minutos, con lo que un run
tipico de media hora abarcaba 3 6 4 calibraciones. Los datos registrados en este proceso para cada
canal son los pedestales, el valor medio del ruido del canal (o), el estatus del canal y la desviacién
estdndar de los valores brutos de ADC (0pruto)-

4.3. Software de simulaciéon y reconstruccion

El software de simulacién y reconstruccion se ha creado expresamente para esta prueba. La
simulacién estd basada en el paquete de software estindar GEANT4 [13] que se encarga de propagar
los electrones a través de la geometria implementada. La funcién de la reconstrucciéon es leer la
informacién en bruto sobre los clusters registrados en cada médulo del detector y formar impactos,
trazas y, en ultima instancia, vértices de sucesos multitraza, con sus magnitudes asociadas. Estos
datos se escriben en un formato estindar para el andlisis. Los detalles de los pasos seguidos por
el codigo se proporcionan en el Apéndice A. Se reproduce aqui también, como referencia, la figura
4.13, incluida en dicho Apéndice.

4.4. Resultados

4.4.1. Alineamiento

Para el alineamiento de los médulos de silicio se emplearon varios runes con trazas rectas,
desactivando el campo magnético y quitando el convertidor de la linea de haz. Este proceso se ha
llevado a cabo en varias iteraciones:

1. En primer lugar, los médulos del STD2 se han alineado internamente con tres paridmetros
libres: z, y y la rotacién alrededor del eje Z, fijando el dngulo de la traza a incidencias muy
perpendiculares y la posicién del primer moédulo.

2. Se alineé el STD1 usando los mismos criterios que en el paso anterior.
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Figura 4.13: Esquema de la reconstruccion.
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3. Se alineé simultdneamente el STD1, utilizando trazas comunes con el STD2 y fijando las
posiciones de este ultimo.

4. Se completan los alineamientos del STD1 y del STD2 internamente liberando las rotaciones
alrededor de los ejes z e y.

5.  Por 1ltimo, se aline6 el médulo STD3 usando trazas comunes con el STD2.

Los resultados en forma de residuos' se muestran en la figura 4.14 para los detectores STD1
y STD2. La dispersién de los valores centrales de los médulos es inferior a 4 ym. El residuo en el
modulo STD3 se muestra en la figura 4.15. Su anchura es del orden de las 300 pm, tal como se
requiere para los estudios especificos del ECALD.

| Residuos: mediay error del ajuste Gaussiano |
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Figura 4.14: Residuos en cada mddulo tras el alineamiento.

Tras el alineamiento, las distribuciones de los residuos en cada nivel quedan centradas en valores
inferiores a 4 pm, siendo la media de 0.4 £+ 2.7 ym en la coordenada z y —0.2 £ 2.0 pym en la
coordenada y.

4.4.2. Rendimiento del detector: calibraciones

En las tablas 4.2 y 4.3 se muestra un resumen de los resultados de calibracién para los tres
periodos principales de toma de datos. La fraccién de canales marcados como ruidosos o muertos
es del orden del 2% — 4 % excepto para el médulo 5 que casi alcanza el 10 %.

Otro dato a destacar es la alta variabilidad de los pedestales de una calibracién a la siguiente. El
problema de no mantener estos valores en un rango adecuado (por debajo de una cuenta), conduce

'El residuo se define como la diferencia del punto de impacto reconstruido en el detector en cuestién y la posicién
predicha por la traza formada con los impactos en el resto de los mdédulos.
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Figura 4.15: Residuo entre la prediccion de la extrapolacion del STD2 al STDS y el impacto medido en
este ultimo.

Tabla 4.2: Resultados de la calibracidn, lado K, runes 712-1508. Se muestra la desviacion estandar de los
pedestales, el ruido medio de los canales, lo desviacion estdndar de dicho ruido, y la fraccidn de canales
marcados como muertos o ruidosos, por mddulo.

| Médulo | Aped | o | Ao | Fraccién marcados |

0 20 |3.85|0.37 0.026
1 73 |3.84|0.23 0.023
2 5.6 | 3.78 | 0.30 0.042
3 9.6 |3.92] 0.39 0.023
4 8.7 | 3.66 | 0.25 0.042
5 3.0 |332]0.35 0.096
6 9.4 | 3.69 | 0.23 0.026
7 23 3571021 0.021
8 1.3 | 3.51 | 0.19 0.026
9 22 |387 (021 0.023
10 10.2 | 3.66 | 0.52 0.049
11 15.3 | 4.06 | 0.33 0.029
12 94 | 4.070.31 0.036
13 82 |3.96 | 0.28 0.018
14 119 | 3.88 | 0.42 0.018
15 9.5 | 5.10 | 0.96 0.039
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Tabla 4.3: Resultados de la calibracion, lado S, runes 712 — 1508. Se muestra la desviacion estdndar de
los pedestales, el ruido medio de los canales, la desviacion estdndar de dicho ruido y la fraccion de canales
marcados como muertos o ruidosos, por mddulo.

| Médulo | Aped | o | Ao | Fraccién marcados |

0 19 |285|0.16 0.020
1 5.6 | 282 0.16 0.011
2 5.8 |3.00 | 0.27 0.022
3 3.5 | 262 0.22 0.014
4 5.7 |265|0.89 0.048
) 7.7 | 287 | 0.27 0.094
6 3.7 | 242 0.14 0.020
7 6.2 | 272021 0.017
8 0.9 | 237 0.13 0.006
9 1.6 | 272 | 0.15 0.030
10 4.7 | 2.82 0.33 0.041
11 5.1 | 256 | 0.15 0.014
12 4.0 | 2.63 | 0.15 0.027
13 6.1 | 285 0.25 0.023
14 4.7 | 2.82 ] 0.35 0.022
15 5.0 | 289 0.35 0.027

a la imposibilidad de utilizar valores mas bajos para la semilla, al aumentar el nivel efectivo de ruido
en el cluster reconstruido. Esto trae como consecuencia también una reduccién en la eficiencia, en
aquellos casos en los que la oscilacion lleva a las semillas por debajo del umbral establecido, como
se verd posteriormente.

4.4.3. Rendimiento del detector: clusters

Para este estudio se utilizaron varios runes de alineamiento, en los que el proceso de construcciéon
de trazas es mas sencillo. Se exigen trazas bien construidas en STD1 y STD2 y un impacto en STD3,
lo que conduce a una estadistica de unos 5000 sucesos, suficiente para los propésitos de esta seccién.

Ocupacién de canales

En primer lugar se muestran los histogramas de ocupacién de todos los canales incluidos en
clusters (figura 4.16). Como referencia, véase también la figura 4.13. Es posible ver que el haz pasa
por zonas bien definidas que abarcan aproximadamente un centenar de canales. La orientacién y
posicion del haz es tal que para trazas rectas pasan predominantemente por uno de los lados de los
niveles dobles, evitando asi la “zona muerta” entre dos moédulos en los Ultimos niveles del STD2.

Senal sobre ruido
Para el estudio de la significancia de la senal de una particula de ionizacién minima, que abarque
n canales, se ha determinado la raz6n senal sobre ruido S/N para cada uno de los clusters, mediante:
n .
SN = = %i_ (4.2)
=

siendo ¢; la carga en el canal ¢ del cluster y o; el ruido medido en dicho canal durante la
calibracién. Los histogramas de esta cantidad para uno de los mdédulos se muestran en la figura
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Figura 4.16: Ocupacion de canales para los primeros mddulos del STD1 y STD2, y los dos iltimos del STD2,
para trazas rectas. El mdédulo 13 se halla en la zona menos “iluminada” por el haz, dada la inclinacion del

mismo.

4.17. Se ha ajustado una funcién Landau para cada médulo y los resultados indican una relaciéon
senal-ruido de aproximadamente 6.4:1 para el lado K, y de 8:1 para el lado S, promediando a los

15 moédulos.

‘S/N lado S: modulo O|

ado K: modulo 0 |

Entries

n

Entradas/b

Entries 6357
£ F X2/ ndf 208.3/50
8 5001 Width 0.8326 + 0.0238
g r MP 7.678 £0.039
c 400—
[T Area 3200+41.1
r GSigma 1.095 + 0.045
300—
200
100
O:H | N W e TP NI W N
0 1 1! 2 25 30 40 45
SIN

[SINI

S

=]

o

X2/ ndf
Width
MP
Area
GSigma

6367

146.1/41
0.6818 + 0.0194
6.301+ 0.030
3232+41.2
0.9085 + 0.0334

o

P IR
1 1!

20 25

I N WOTINN I WA W
40 45

30

SIN

Figura 4.17: Senal sobre ruido para el médulo 0, lados S y K, definida segiin la ecuacion 4.2.

Otra manera de citar este resultado, utilizada a menudo en la literatura, es a través de:

> "ai

2
g;

(S/N)ar =

Con esta definicion, los resultados son de 10.4:1 para el lado K y 15.8:1 para el lado S.

Numero de canales usados

En cuanto al nimero de canales que componen un cluster tras la reduccién de datos, predominan
clusters de uno o dos canales, con un menor (~ 15 %) porcentaje de clusters con tres y cuatro canales
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(normalmente, cuando la particula ha pasado cerca de una de las pistas, de manera que el reparto
de carga se efectiia casi por igual entre las dos pistas més préximas). La carga en los dos canales
m4s significativos contiene més del 90 % de la senal total. Como ejemplo, se muestra la distribucién
para el médulo 0 en la figuras 4.18.
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Figura 4.18: Nimero de canales con mds de 30 en el cluster, para el médulo 0, lados S y K.

La experiencia de pruebas anteriores [14] y otros experimentos [15] demuestra que para lograr
resultados 6ptimos en resolucién espacial es preferible la utilizaciéon de dos canales, aunque la sefial
del segundo sea algo inferior al corte requerido.

Funcién 7

Entre las pistas de lectura existen “pistas flotantes” que mejoran la coleccién de carga a lo
largo de la zona de lectura mediante la correcta configuraciéon de sus potenciales. Las llamadas
distribuciones 7 reflejan la dependencia de la coleccién de carga con la posicién del impacto de la
particula ionizante en la zona entre dos pistas de lectura. Esta variable se define como:

Qdcha ( 4. 4)
Qdcha + Qizq

donde Qgcha,izq SOn las cargas en las pistas a la derecha e izquierda respectivamente del maximo
del cluster.

El efecto de las tres pistas flotantes es visible en las figura 4.19. Todos los médulos muestran
un comportamiento muy similar, que ya ha sido visto en pruebas anteriores [3].

n

Eficiencia

En la figura 4.20 se muestra la eficiencia por nivel por traza reconstruida, es decir, qué fraccion
de veces un nivel determinado ha participado en la traza. Téngase en cuenta que el 100 % de la
muestra son los sucesos con una traza reconstruida (estamos considerando los runes sin campo
magnético ni convertidor, las trazas son rectas y unicas). Ademds de esta eficiencia, se muestra
qué fraccién de casos presentan un cluster S(K) compatible con la prediccién de la traza (dentro
de un error de 3 veces el error del ajuste) y sin contrapartida en el lado K(S), denotando una
ineficiencia. La mayor ineficiencia del lado K tiene su origen en el menor valor de senal sobre ruido.
Esta pérdida es mas acusada de lo esperado en la simulacién, dando lugar a una eficiencia total
inferior, entre 5 y 10 % segin el nivel.
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[ Distribucion nlado S: modulo 0 | | Distribucion nlado K: modulo 0 |
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Figura 4.19: Distribucion n para el médulo 0. Los valores 0 y 1 se corresponden a dos pistas de lectura
consecutivas. El efecto de los acoplamientos capacitivos intermedios es visible en la estructura de picos. La
asimetria en el lado K se debe a efectos de transferencia (cross-talk) entre canales a la hora de realizar la
lectura de la sefial.

Discusion

En primer lugar, las calibraciones indican un nimero bajo de canales identificados como “ma-
los” (~ 3%) , asi como un comportamiento estable del ruido. Esto resulta fundamental para la
identificacién de clusters y la determinacién del punto de impacto de la particula.

La ocupacién de los médulos en cuanto a impactos es aproximadamente la que se esperaba
de un haz de estas caracteristicas. El perfil y orientacién del haz han sido implementados en la
la simulacién. Un dato a destacar es que la mayor parte de los clusters multicanal (> 6 canales)
aparecen en zonas externas al punto de impacto del haz, comportamiento que es compatible con
ruido. La senal sobre ruido observada es compatible con resultados anteriores [4]. El nimero de
pistas “tocadas” por cluster reducido es el esperado, teniendo en cuenta también el alto valor de la
semilla usada.

Se ha observado una cierta ineficiencia en el lado K(~ 5 — 10 %) en la formacién de clusters,
como se puede apreciar en la figura 4.20. Esto tendri un efecto evidente como un déficit en el
numero de impactos/trazas reconstruidas y, en dltima instancia, en la estadistica de sucesos de tres
trazas, que son los que interesan a priori para el estudio de fotones. Las causas que se recogen para,
ésta son dos:

» La oscilacion de los pedestales, que puede bajar el nivel de la semilla por debajo del umbral
exigido, o aumentar el nimero de pistas en el cluster reconstruido, de manera que se elimina
en la reconstruccién como ruido.

= La version inicial del cddigo de reduccidn contaba aiin con varios problemas en la “memo-
rizacién” de la posicién de clusters. En la nota técnica [12] se detallan, discuten y resuelven
estos aspectos del cédigo de reduccién.

Asimismo, un andlisis posterior de laboratorio fuera de este estudio sobre el ruido permitio6 re-
conocer un patrén ondulatorio en el lado K a lo largo de cada VA (64 canales). Esto ha sido
identificado como un problema de aislamiento resuelto para la implementacién final.

Es por ello que se ha decidido emplear una técnica en la que se anaden clusters K “virtuales”
para la construccién de impactos con clusters S existentes y compatibles con la traza. Estos clusters
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Figura 4.20: Eficiencia (definida en el texto) de los detectores STD1 y STD2. Se muestra también la suma
de los tres histogramas para los datos y el resultado en la simulacion.
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K se caracterizan por poseer unos valores prefijados en cuanto a su posicién, pero el impacto en el
que participan tendrd un error muy alto para evitar desvirtuar las predicciones que se hagan con
dicha traza. De este modo, se recuperan gran cantidad de sucesos al superarse el umbral de los cinco
impactos minimos. En la figura 4.21 se refleja el incremento de niimero de trazas reconstruidas y
de impactos por traza usando este procedimiento.

\ Numero de impactos reconstruidos en la traza |

50000 1

45000 | e Sin impactos virtuales

40000 . .
Usando impactos virtuales

35000

30000

25000

20000

15000
10000
5000

0 ! bosossssssssssssee

|

No. de impactos

Figura 4.21: Incremento en la estadistica de nimero de trazas y nimero de impactos por traza, en los
runes de calibracion, al utilizar “impactos virtuales”.

4.4.4. Resolucion espacial
Punto de impacto

A la vista de los resultados anteriores, para particulas de ionizacién minima y trayectorias
incidentes cercanas a la normal, la reconstruccion de la posicién de paso de la particula puede
obtenerse a partir de la carga de las dos pistas inmediatamente adyacentes (pistas con mayor
carga).

El algoritmo utilizado para la determinacion de este punto es un simple método de centro de
gravedad aplicado a la carga de ambas pistas. Las diferencias entre este algoritmo y un método
basado en la funcién 7 [16] no son importantes para los objetivos del presente estudio, de acuerdo
a lo visto en [14] para médulos similares (correcciones del orden de ~ 0.2 ym).

Determinacion de la resolucién espacial: método de calibracién con una simulacién

La resolucién espacial del detector de trazas puede determinarse haciendo uso de la simulacién
Montecarlo, usando detectores virtuales de resolucién intrinseca conocida, y estudiando los resi-
duos que resultarian con dicha resolucién. Los residuos reales observados se comparan con estos
resultados.

Se ha procedido a variar la resolucién intrinseca simulada del detector de 5 a 20 pym en el
lado S, y de 25 a 40 pym en lado K, asumiendo la misma para todo los médulos. Dicha resolucién,
se introduce como una dispersiéon Gaussiana del punto de impacto. Los residuos obtenidos en
cada médulo (obtenido con un ajuste Gaussiano) se relacionan linealmente con las resoluciones
introducidas en el rango considerado, como puede observarse en la figura 4.22. Los ajustes lineales
a estos puntos se han realizado por separado para los lados S y K y para cada uno de los médulos.
Los pardmetros de dicho ajuste aparecen en la tabla 4.4.
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Tabla 4.4: Pardametros del ajuste residuo - resolucion de la simulacion correspondiente
figura 4.22. po es la ordenada en el origen y py la pendiente.

a las rectas de la

Médulo Lado S Lado K
pO (pm) pl p0 (pm) pl
0 3.309£0.125 | 1.676 £0.013 | 0.220 £ 1.367 | 1.898 + 0.046
1 1.547+0.078 | 1.116 £ 0.008 | 0.622 +0.710 | 1.213 +£0.022
2 1.484 £ 0.077 | 1.121 +0.008 | 0.468 £ 0.699 | 1.221 +0.022
3 3.198 +0.125 | 1.689 £ 0.013 | 1.112+1.348 | 1.869 £+ 0.045
Resolucion vs. residuo
,§1007
2 90 ; ------ Simulacion electrones 7 GeV: niveles externos (0 y 3)
S - Simulacion electrones 7 GeV: niveles internos (1 y 2)
% 80; = Datos lado S
¢ 70F = DatosladoK
60 e
50[—
30
20
10[—
O:\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\
0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 50

Resolucion (um)

Figura 4.22: Relacion entre resolucion y residuos, extraidos de una simulacion Montecarlo. Sobre las rectas
ajustadas, se han situado los puntos correspondientes a los datos.
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Para los datos, se ha empleado el detector STD1, haciendo uso de runes a 7 GeV. Esto permite
minimizar los efectos de la dispersion Coulombiana que aumentan con el espesor del material y son
més evidentes a bajas energias. Como cortes de calidad, se ha requerido:

= La presencia de cuatro impactos en la traza.

» Un x?/ndof < 20 para la traza sin la participacién del impacto en cuestién.

Para minimizar posibles efectos temporales en el alineamiento, la muestra total se ha dividido
en varios periodos con pardmetros de alineamiento validos para cada periodo en cuestién. Con cada
submuestra se ha procedido a obtener la resolucién intrinseca por médulo, usando la relacién lineal
determinada por la simulacién con los pardmetros de la tabla 4.4. En las figuras 4.23 y 4.24 se
ensenan los residuos para los lados S y K de una de estas submuestras, como ejemplo.
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wor pl -2.525+ 0.286 TN pl 1.541+0.163
600— r
[ p2 19.44 £ 0.36 sk p2 12,97+ 0.19
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400~ 600 —
N p4 -1.16  1.02 E p4 0.5962 + 0.9762
- 400f—
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Figura 4.23: Distribucion de residuos en los mdédulos del STD1. Lado S. 7 GeV.

De este modo se obtienen los resultados para cada mdédulo de la tabla 4.5. Se senalan los
errores debidos al ajuste por un lado (error estadistico) y el sistemdtico por otro. En el lado S
predomina el error sistematico debido a la simulacién: una variacién del 5 % en el espesor del silicio
(aproximadamente la incertidumbre intrinseca en la fabricacién de los sensores) conlleva 0.2 pm de
incertidumbre siendo despreciable el debido al alineamiento. En lado K ambos errores resultaron
ser del mismo orden (~ 0.2—0.3 pm) sumando un error total de ~ 0.4 —0.5 pm. En la figura 4.25
se muestra la dispersién de las resoluciones obtenidas para cada médulo y lado, con los 7 periodos
de alineamiento considerados. En [4] se ha visto que existe una dependencia de esta resolucién
con la temperatura, punto que se comprobé igualmente en el vuelo del prototipo AMS-01. Estos
resultados han sido incorporados al sistemdatico asumiendo una variacién de unos cuatro grados
centigrados en la zona (+0.2 pm), a partir de experiencias previas.

El promedio estadistico de los valores oint, s ¥y oint,x de la tabla 4.5, asumiendo errores Gaussia-
nos, resulta en los valores de resolucién espacial intrinseca de nuestros detectores, que se exponen
en la tabla 4.6. Al error sistemdtico de este promedio se le ha anadido el debido a las diferencias
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Figura 4.24: Distribucion de residuos en los médulos del STD1. Lado K. 7 GeV.

Tabla 4.5: Resultados de resolucion espacial por modulo.

| Moédulo | Oint,S + AUS,GSt + AUS,sist (,U/m) | Oint, K + A‘7'K,est + AUK,sist (,U/m) |
0 9.24+0.08+£0.3 207+03+0.4
1 9.43+0.08+0.3 30.1£0.2+0.5
2 9.79+ 0.08£0.3 31.4+0.2+0.5
3 9.70£ 0.08£0.3 30.7£03+04
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Figura 4.25: Dispersion de las resoluciones obtenidas en distintos periodos mediante el método basado en
una simulacion. Las figuras superiores se corresponden al lado S y las inferiores al lado K, para los cuatro
mddulos.

intrinsecas entre los cuatro médulos y su electrénica asociada (dados por las diferencias observadas
en la tabla 4.5 entre los cuatro médulos).

Tabla 4.6: Resolucion espacial de los mddulos del STD por el método basado en una calibracion.

‘ Lado ‘ Oint + Aaest + Aasist(um) ‘
S 9.54 +£0.04 £0.24
K 30.7 £0.1 £0.6

Hasta ahora se ha considerado Unicamente la anchura de la Gaussiana central para trazar
equivalencias con una resolucién. Sin embargo una importante fraccién de la distribucién se ajusta
mejor a una segunda Gaussiana mas ancha como se observaba en las figuras 4.23 y 4.24. Este
porcentaje es de 25 % — 30 % para el lado S y de 10 % para el lado K. Si consideramos un residuo
ponderado con el drea de las dos Gaussianas, se obtienen los resultados de la tabla 4.7.

Determinacion de la resolucién espacial: método de la dependencia residuo-momento

La resolucién espacial intrinseca o;;,; también puede extraerse a partir de la relacién del residuo
Ores con los errores que contribuyen a él. El residuo dependerd no sélo de o;,¢, sino también del
error en el ajuste de esta traza (0gjuste,rea), de factores geométricos k; relacionados con la posicién
relativa de los médulos que proporcionan la prediccién (a partir de ahora, detectores de referencia)
y de la dispersiéon Coulombiana 6; experimentada por la particula en cada uno de las capas de
material atravesado:

012'63 = o-zznt + Jgjuste,real + Z kleg (45)

En la aproximacién de la teoria de Moliére [17]:
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Tabla 4.7: Resolucion espacial intrinseca de los mddulos del STD, considerando los sucesos en la Gaussiana
mdas ancha, por el método basado en una calibracion. Se muestran los errores estadisticos puesto que los
sistemdticos se esperan similares a los de la tabla 4.6.

‘ Lado ‘ Oint £ Acest(pm) ‘

S 153+£03 |
K 34.3+£04 |
13. 6M v
0; = 2O 70w/ Xo[1 +0.038 In(z/Xo)] (4.6)

donde p, Bc'y Z son el momento, la velocidad y la carga de la particula incidente respectiva-
mente, mientras que el cociente z/X; es el nimero de longitudes de radiacién atravesadas por la
particula. En el caso que nos ocupa, Z =1y f ~ 1.

La combinacién de las ecuaciones 4.5 y 4.6 implican una relacién lineal entre o2,, y 1/p?. Si se
dispone de medidas a varios momentos p, es posible calcular los pardmetros de esta relacién. De
este modo, la ordenada en el origen, oy¢s,0, de la recta ajustada en funcién de 1/ p? es:

2 = (
res,0 — res

o p—00) =02, + 02 (4.7

ajuste,real

Los detectores de referencia que determinan la traza son del mismo tipo que el médulo del
cual se estd determinando su resolucién intrinseca. Esto conlleva a que el ajuste realizado con estos
detectores de referencia también dependa de la resolucion intrinseca. En concreto, o4 yste,reat X Tint-

Para determinar por tanto ogjuste,reat basta con “repesar” el o4 yuste,ref de referencia usado en
la simulacién:

Oint
Oajuste,real = Oajuste,ref (48)
int,ref

donde 0y rep €s el error que asumimos para el detector de referencia, que mide la traza. En
nuestro caso, hemos utilizado los valores de referencia ot ref,5 = 10 pm y it e,k = 30 pm para
calcular 0gjyste ref €n la reconstruccion, en las proyecciones S y K respectivamente. Asi, la ecuacién
4.7 queda:
2
o;
nt

0 — Jres(p - OO) mt + Ja]uste ref 2 (4'9)

mt ref

2
res

De la ecuacién 4.9 se conoce, por tanto, o¢s,0 que es determinado experimentalmente; o4 jyste,ref
que se halla en el ajuste de la traza y ojns ey que es el valor de la resolucion intrinseca que se ha
utilizado en el ajuste. De este modo puede hallarse o;p;.

Se utilizaron los médulos del STD1, y runes a tres valores de p. En la figura 4.26 se muestran
las variaciones que experimentan los residuos a momentos cada vez mds altos. Estos valores se
cuantifican para el STD1 en la tabla 4.8 mediante la anchura de la Gaussiana principal.

Ajustando a una recta los tres puntos correspondientes a cada momento para cada médulo,
se obtiene la figura 4.27. La interseccién en el origen constituyen los valores de o para cada
médulo.

res 0

En la tabla 4.9 se resumen los valores empleados en la resolucién de la ecuacién 4.9 para los
lados S y K.

La combinacién de los valores oint s ¥ Oint,xk asumiendo errores Gaussianos, resulta en los
valores de resolucién espacial intrinseca de nuestros detectores, que se exponen en la tabla 4.10. A
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Figura 4.26: Superposicion de los residuos de las trazas rectas reconstruidas en runes sin convertidor, con
nimero de entradas total de los histogramas normalizados a la unidad. Se muestra el lado S del mddulo 4
como ejemplo. Se aprecia la anchura creciente de los residuos debido a la dispersion Coulombiana.

Tabla 4.8: Anchura de la Gaussiana principal de las distribuciones de residuos para los cuatro médulos del
STDI1. Lados S y K.

Ores 1lado S (um)
Mddulo | 7 GeV/c | 5GeV/c | 3 GeV/c

0 194+04 | 20.3+0.2 | 223+04
1 13.0+0.2 | 13.0£0.1 | 13.5+0.2
2 125+£0.2 | 126 £0.1 | 14.0£0.2
3 19.8+0.4 | 202+0.2 | 23.1+0.4

ores lado K (um)
Médulo | 7 GeV/e | 5 GeV/ec | 3 GeV/c

0 58+1 | 584+06 |604+£06
1 33+2 | 383+£0.3|392+04
2 36+1 | 374+£04 | 39.1+£0.5
3 571 | 57.4+£0.6 | 61.2£0.6
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Figura 4.27: Relacidn entre 02,, y 1/p? para tres valores de p, en el lado S. Se muestran los ajustes de los
mddulos 1 y 2.

Tabla 4.9: Valores empleados en la ecuacion 4.9 para cada médulo. Lados S y K.

| Médulo | Ores,0 | Oajuste,ref | Oint,ref | Tint,S |
0 18.0+0.3 15.22 10 9.9+0.2
1 11.9+0.2 6.54 10 10.0£0.1
2 11.9+0.2 6.52 10 10.0£0.1
3 18.8+£0.3 15.38 10 10.2+£0.2

| Mddulo | Ores,0 | Oajuste,ref | Oint,ref | Oint, K |
0 55.0£1.0 45.65 30 304+£0.5
1 374+04 19.64 30 314+£0.3
2 380+04 19.57 30 319+0.3
3 53.4+£1.2 46.10 30 29.9+0.6
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estos valores se les ha aplicado una correcciéon de —0.27 pym + 0.08 pm debida al bremsstrahlung
(obtenido por Montecarlo), que interviene ensanchando ligeramente la distribucién de los residuos,
por dispersion del electrén. Los errores sistematicos mas relevantes son los asociados a las variaciones
de temperatura para el lado S (ver [4]) y a diferencias entre el alineamiento en diferentes periodos
asi como variaciones intrinsecas entre los médulos del STD1 para el lado K (ver método anterior).
Los resultados son compatibles con los del método anterior.

Tabla 4.10: Resolucion espacial intrinseca de los modulos del STD con el método de la dependencia residuo-
momento.

[Lado | oime £ Ades £ Dogig(pm) |
5 0.73 £ 0.07 £ 0.1
K 30.1£0.2£08

Discusion

La resolucién espacial obtenida para los médulos del STD probados es compatible con lo espe-
rado y usado en la simulacién general de AMS-02, es decir, unas 10 pym para el lado S del detector
de silicio y unas 30 um para el lado K. Esto ha sido verificado por dos métodos distintos y confirma,
los resultados anteriores [4, 14]. En esta determinacién, el lado K es el mds dominado por errores
sistematicos. Esto se debe a los fluctuaciones en el nivel de ruido bruto mencionados en la seccién
anterior, que inducen mayores diferencias entre los médulos. Las resoluciones referidas son las que
habitualmente se citan y denominan como “éptimas”, pero es cierto que existe una contribucién
importante (hasta ~ 30% en el lado S) de una segunda Gaussiana en las distribuciones de los
residuos. El origen de ésta se halla en el modo en el que se construyen los clusters. El hecho de
coger las dos pistas con mayor carga puede dar lugar a errores en la elecciéon de la pista adecuada,
si la particula pasa cerca de una de ellas (figura 4.28, derecha). Esto trae como consecuencia una
cola en el residuo como se muestra igualmente en la figura 4.28. El efecto es mas visible en el lado S
por la menor distancia entre pistas. En los estudios que siguen se ha modificado la simulacién para
incorporar este efecto. En la figura 4.29 se comparan los residuos obtenidos para datos y simulacion,
como ejemplo del acuerdo de la misma.

4.4.5. Resoluciéon en momento

La resolucién espacial observada y discutida en la seccién anterior permite fijar los pardmetros
mas adecuados para la simulacién efectiva del detector.

Para este estudio, se han utilizado runes a 3 y 7 GeV/c, con el campo magnético activado y el
convertidor fuera de la linea del haz. Los cortes efectuados sobre la muestra son:

» Un corte geométrico para seleccionar electrones de la zona principal del haz (dngulo polar
< 5 mrad; punto inicial de la traza a menos de 3 cm del eje medido del haz).

» Un x2/ndof < 50. De este modo, se pueden eliminar sucesos con interacciones ineldsticas en
el interior del STD2 que desvien la trayectoria de la particula.

» Presencia de un impacto en el primer y ultimo nivel (longitud de la traza ~ 105 cm), para
garantizar un Optimo error en la medida de la curvatura, a través de la longitud mixima de
la traza.
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= Requisito de energia registrada en el ECALD > 0.6 Fp,,.

Un detector de trazas tiene como expresién genérica de su resolucién en momento (en condiciones
en que las pérdidas de energia de la particula son pequenas):

A
7]7 = K1p®K2 (410)

La primera contribucién es la intrinseca a un detector de resolucién espacial fija que mide el
momento de una particula a través de la curvatura de su trayectoria. La segunda contribucion
proviene del efecto de dispersién Coulombiana y el error en el valor de referencia del momento
(error en el momento del haz).

En la figura 4.30 se muestra un ejemplo de la distribucién pp,,/prec para simulacién y datos,
a 7 GeV/c. En la tabla 4.11 se resumen los resultados del ajuste a la distribucién Ap/p para
distintos valores del momento del haz. El error es el asociado al ajuste de la Gaussiana en torno al
maximo. Estos resultados también se resumen en la figura 4.31, donde se ha anadido un punto en
la simulacién a 5 GeV. Los efectos de los cortes sobre la muestra a 7 GeV se ensefian en la figura
4.32.

‘ppa"iwla/preC Simulacion 7 GeV |

Entries 11277
< 1400 —
2 100l .009 £ 0. = p0 53.28 * 3.89
g r 0.03613 + 0.00045 60— pl 1.004 + 0.002
& 10001 99.2+£5.2 £ p2 0.03642 + 0.00264
L 1.131+ 0.005 50 p3 6.748 + 1.046
800 0.1147+ 0.0032 40; p4 1.13+0.03
so0l E p5 0.1473+ 0.0199
[ 30~
400 E
E 20—
200 E
L 10—
oL e e E 0%
06 08 1 12 14 16 18 2 855" il b0 el n
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Figura 4.30: Distribucion de ppaz/prec para 7 GeV en simulacion y datos. Superpuesto un ajuste o 2
Gaussianas.

Tabla 4.11: Valores de Ap/p a distintas energias.

| Momento del haz(GeV/c) | Simulacién (%) | Datos (%) |

7 3.61 £0.04 3.64 £0.13
5 3.45£0.05 -
3 3.34 £ 0.04 3.25+£0.15

Introduciendo los valores en la ecuacién 4.10, en la hipétesis de que las pérdidas energéticas en
el material atravesado por la particula son despreciables se obtiene:
Ap

L =(26+06)x102p® (32+2) x 1073 (4.11)
p

Este resultado indica que la resolucién a estas energias estd dominada por la componente cons-
tante, concretamente por el efecto de la dispersién Coulombiana. La incertidumbre en la energia del
haz es del orden de ~ 0.5 %, que en cuadratura es un porcentaje pequenio del componente constante
total.
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Figura 4.31: Relacion entre la resolucion en momento y el momento del haz.

Se pueden comparar estas distribuciones para las simulaciones de la prueba sobre haz y la
configuracién final del detector AMS-02. Para ello, se ha utilizado un campo magnético de do-
ble intensidad y se ha reducido la densidad de los materiales de soporte para aproximarse a las
condiciones del detector de vuelo. Eliminando los sucesos con fotones energéticos emitidos por
bremsstrahlung, los gréficos de ppq,/pPrec quedan como muestra la figura 4.33.

Discusion

La resolucién Ap/p determinada en esta prueba estd en buen acuerdo con lo obtenido por la
simulacién, en torno al ~ 3.5 % para el rango de energia considerado.

El error estadistico es dominante en estas medidas dado que el niimero de runes sin convertidor
pero con campo magnético fue limitado, y la operacién en coincidencia con el ECALD durante esta
toma de datos no fue del 100 %.

La extrapolaciéon “ideal” de este resultado a la configuracién de vuelo da como resultado una
resolucidn en torno al ~ 1.6 %, en razonable acuerdo con lo que se predice mediante la simula-
cién detallada de AMS-02. El motivo principal para esta diferencia es la presencia de un campo
magnético més intenso en el detector final, puesto que la resolucién depende de esta intensidad
segun:

A(lfp) = 22 - 8¢

2p_ _2Y 4B 4.12
2 03-¢B / (4-12)

donde C es la curvatura de la traza, y las unidades son GeV, Teslas y metros.
Estos resultados y el acuerdo entre las simulaciones nos dan una garantia sobre la validez de
las mismas.
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Figura 4.32: Cortes para la resolucion en momento.

4.4.6. Sucesos con convertidor

El grueso de las medidas de esta prueba la conforman runes en los que el campo magnético se
hallaba activado y el convertidor se habia situado en la linea del haz. En primer lugar, se veran

algunas de las caracteristicas generales de estos sucesos y la muestra de interés para el estudio de
las resoluciones en sucesos con fotones.

Emision de fotones y sucesos de 3 trazas

El espesor del convertidor de tungsteno (1 mm) supone unas 0.3 longitudes de radiacién. Una

vez emitido el fotén, éste tendrd una cierta probabilidad de convertirse dependiendo del recorrido
que le reste, siguiendo la ley [18]:

Pz)=1- exp(—gw/Xo) (4.13)

siendo Xy la longitud de radiacién del tungsteno, y = el espesor a atravesar. Esta probabilidad
es de ~ 0.2 para la longitud del convertidor.

El par electrén-positrén resultante de la conversién, junto con el electréon original del haz, si su
momento transverso es bajo y no sufren ningiina interaccién intermedia importante, formarin tres
trazas en el STD2 (figura 4.12, ejemplo C'). De este tipo de sucesos se reconstruyen las caracteristicas
del fotén emitido y del electrén original, que se comparan con la direccién y energia originales
proporcionadas por el haz y el STD1.

Para minimizar el efecto de la produccion de miltiples fotones, se tomaron runes a 3 energias:
3, 5y 7 GeV para cubrir los rangos de < 3, 3 — 5y > 5 GeV respectivamente.
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Figura 4.33: Distribucion de Pparticula/Prec Pora 7 GeV en las simulaciones de la prueba de haz y en la
simulacion completa del detector.

Dentro de cada suceso de tres trazas, la identificacion del electrén del haz se hace por criterios
energéticos, tanto en la simulacién como en los datos, para tener resultados comparables. Las
simulaciones Montecarlo indican que en el ~ 80% de los casos, el fotén ha dado lugar a la traza
positiva y a la negativa menos energética.

Seleccién.

A continuacién se detalla la seleccién realizadas:

» Unica traza en el STD1 (para la resolucién angular).

= Tres trazas en el STD2 con carga total -1. Se define el signo total del vértice, como la suma
de los signos de las rigideces? de sus trazas componentes. De este modo, un suceso ideal para
este estudio serd aquél que tenga signo -1, al implicar la existencia de una traza positiva (el
positrén del par) y dos negativas (el electrén del par y el electrén original del haz). Otras
combinaciones con esta carga son demasiado improbables para tenerlas en consideracién (5 o
mds trazas). En la figura 4.34 se muestra la composicién relativa de sucesos en funcién de su
carga total. Se han seleccionado s6lo aquellos sucesos en los que se ha reconstruido mas de
una traza. Predominan aquellos con dos trazas (cargas pares) sobre los sucesos de tres trazas
(cargas impares) por efecto de la aceptancia. Las diferencias que se observan entre datos y
simulacién son debidas a las ineficiencias en el lado K, que ya se hicieron patentes en la seccién
4.4.3. El menor nimero de impactos conlleva un menor nimero de trazas por suceso y, por
tanto, una menor cantidad de sucesos de carga -1. Esto ha sido subsanado parcialmente con
la inclusién de los impactos virtuales.

%Se recuerda la definicién de rigidez R = p/Z.
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Figura 4.34: Signo total de los runes con convertidor.

» Masa invariante < 0.2 GeV/c2. Se realiza un corte razonablemente seguro en masa pa-

ra garantizar que los sucesos de tres trazas provienen del mismo suceso bremsstrahlung-
conversion, y no tengamos piones dentro de las tres trazas. De este modo también se eliminan
aquellos sucesos cuyas trazas han experimentado alguna interaccién en su camino desde el
convertidor.

La comparaciéon de la masa invariante de los vértices de 3 trazas entre simulacién y datos
se muestra en la figura 4.35. En ella se puede apreciar un acuerdo razonable. Las pequenas
discrepancias se deben a incertidumbres en la extrapolacién del campo magnético varios cm
en direccién -Z (hacia el principio del haz) debido a la inexistencia de informacién del mismo
en esta zona.

Angulo del haz < 5 mrad para evitar coger particulas en el halo del haz, o bien trazas que
hayan sido construidas deficientemente.

Seleccién de sucesos “simples”, es decir, en los que no haya tenido lugar el paso de un
segundo electréon durante la adquisicién del suceso en cuestiéon, como se indicé en la seccién
4.2.3. Esto se realiza a través de una palabra de estatus que se guarda con el suceso.

4.4.7. Resolucién energética para fotones

Debido a que no se dispone de informacién directa del fotén emitido en el convertidor por

el electrén del haz, se utiliza la simulacién Montecarlo para comparar con las previsiones para
AMS-02. Este uso estd amparado por el buen acuerdo entre simulaciéon y datos en las siguientes
pruebas:

= Resolucion espacial y cantidad de material simulados usando la informaciéon obtenida en la

seccion 4.4.4.
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Figura 4.35: Masa invariante al cuadrado de los sucesos de 3 trazas y carga total -1.

= Resolucién en momento entre datos y simulacién Montecarlo (seccién 4.4.5).

» Razén @ entre el momento del haz p[haz] y la energia total del vértice (sumando el momento
asociado a cada una de las tres trazas). Figura 4.36.

plhaz]
plet] +ple] + pley,,]

= Razén Q2 entre la suma de los momentos del par electréon-positron y el momento del haz
menos el del otro electrén (electrén “original” del haz). Figura 4.37.

Q1=

(4.14)

ple*] + ple”]
p[haz] - p[e;az]
Utilizando esta simulaciéon validada, podemos estimar directamente la energia de los fotones

reconstruidos. El resultado se muestra en la figura 4.38 junto con las previsiones para AMS-02 del
STD y el ECAL, donde el eje y es:

Q> = (4.15)

_ plet]+ple”] —ply]
o(B)/E = P[]

siendo p[y] el momento del fotén original y p[e*], p[e”] los momentos de las trazas componentes.
Por el mismo motivo expuesto arriba para la resolucién en momento (comparar con las previsiones
de AMS-02) se ha dividido por un factor dos el valor de o(E)/E de la simulacién de la prueba en

haz. El error dominante en este caso viene dado por el error estadistico en la determinacion de la
resolucién en momento por traza (figura 4.31).

(4.16)
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Figura 4.36: Distribuciones de Q1 (ecuacion 4.14) para un haz a 7 GeV en simulacidn y datos.

4.4.8. Resolucién angular para fotones

Se define resolucién angular a una determinada energia del rayo gamma al 4ngulo que contiene
el 68 % de las direcciones reconstruidas alrededor de la direccién de incidencia (como se vio en el
capitulo 3). Los resultados de la simulacién y los datos se muestran en la figura 4.39 para varias
energias. En el mismo grafico, se incluyen las previsiones de la simulacién Montecarlo para AMS-02
del STD del capitulo 3.

Hay que senalar que en este caso se trabaja en la hipétesis de colinealidad entre el fotén y el
electrén incidente. De este modo, podemos usar la traza del STD1 como direccién de incidencia del
fotén, a comparar con la direccién reconstruida a partir de los vectores momento del par electrén-
positrén. El dngulo formado por la traza del STD1 y el vector momento del par (incluyendo la
definicién de ogg) se muestra en la figura 4.40.

Los errores sistematicos han sido los dominantes en el andlisis de la resolucién angular, como
puede comprobarse en el resumen de la tabla 4.12. Las contribuciones mas importantes provienen
del error cometido al considerar la direccién del fotéon como paralela a la del haz y el efecto de la
dispersién Coulombiana. Estos sistemdticos se han determinado usando la simulacién Montecarlo.
Para el primero se analiza el residuo angular de la direccion del foton respecto a la direccién del haz.
Para el segundo se ha estudiado el residuo angular de la direccién del haz respecto a la direccién del
electrén reconstruida en el STD1. Otras contribuciones son de menor importancia relativa y se han
hallado incluyendo errores en la simulacién basados en los datos reales (resultados del alineamiento,
modificando las hipétesis sobre el campo magnético, etc.).

4.5. Resumen

El estudio de los datos obtenidos en estas pruebas sobre haz nos permite llegar a las siguiente
conclusiones:

= La resolucién espacial de los médulos confirma los resultados de pruebas anteriores. Esto
significa que el lado S del detector tiene una resolucién intrinseca de unas 10 ym en el lado S
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Figura 4.37: Distribuciones de Q2 (ecuacidn 4.15) para un haz de 7 GeV en simulacidn y datos. El momento
del foton se ha inferido a partir de la diferencia entre el momento nominal del haz y el momento del electrén

mds energético.

y 30 pum en el lado K. Si se incluyen los efectos de una asignacion errénea del segundo canal

por ruido, la resolucién es de 15 y 34 pym respectivamente.

= La resolucién en momento de la configuraciéon del prototipo del STD es del orden
de ~ 3.5% a estas energias y compatible con una resolucién de ~ 1.6 % en la configuracién

de AMS-02.

= La resolucién energética para fotones en el intervalo e 1 a 6 GeV es ~ 4%, usando la
simulacién basada en los resultados de estas pruebas. También es compatible con los resultados

de AMS-02.

= La resolucién angular obtenida para fotones en el intervalo de 1 a 6 GeV es compatible
con la simulacién de AMS-02, del orden de unas pocas décimas de grado.

Tabla 4.12: Estimacion de errores para la determinacion de la resolucion angular.

| Efecto

| Simulacién (°) | Datos (°) |

Dispersién Coulombiana +0.044 +0.044
Haz y fotén no paralelos +0.043 +0.043
Traza escogida errénea —0.0025 —0.0025
Incertidumbre res. espacial - < 0.0009
Alineamiento - < 0.002
Extrapolacién de B - <0.01
| Estadistico | +0.001 | £0.002 |
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Figura 4.39: Resolucion angular ogg medida para la muestra total de datos, en funcidn del momento
reconstruido de los fotones. Se muestran también los resultados de la simulacion de la prueba en haz y del
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Figura 4.40: Angulo entre la direccion del haz (medida en el STD1) y la direccidn reconstruida con el
vértice electron-positrén, para datos con momentos reconstruidos entre 1 y 2 GeV. Se muestra también la
medida del ogg.

Asimismo estas pruebas han permitido probar los prototipos de tarjetas de reduccién de datos,
sus algoritmos y los protocolos de comunicacién.
Algunos problemas han sido identificados:

= Existen ineficiencias en impactos reconstruidos del orden de ~ 5 — 10% por médulo. Las
razones de las mismas se pueden encontrar en el prototipo del cédigo de reconstruccion y
los problemas de ruido con la fuente de alimentacién. Gracias a la experiencia adquirida este
programa ha podido ser depurado en versiones sucesivas hasta la versién actual. Asimismo,
el problema de la fuente fue identificado y solucionado para evitarse en el futuro.

= Kl ajuste a la distribucién de los residuos de los impactos en cada plano presenta una segunda
Gaussiana con un peso significativo (~ 10 — 30 %) que es atribuible al error en la asignacién
de pistas cuando la particula ha pasado cerca de una de ellas.

El primer punto es directamente abordable corrigiendo el algoritmo de acuerdo a los resulta-
dos vistos. El segundo punto, que puede tener consecuencias para la resoluciéon angular, ha sido
incluido dentro de la simulacién, aunque se ha comprobado que las degradaciones que provoca en
la resolucién son pequenas.
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Capitulo 5

Astronomia gamma de alta energia

5.1. Introduccion

La radiacién césmica que llega a la atmdésfera y que detectard AMS estd constituida en més de
un 99.99 % por particulas cargadas. No obstante, la pequena fraccién restante, los rayos gamma
de alta energia, tiene un enorme interés para el campo de la astrofisica de particulas. La razén
principal es la informacién direccional de este tipo de radiacién. Los rayos césmicos cargados
en cambio, pierden la trazabilidad a sus fuentes originales por los poco conocidos e irregulares
campos magnéticos intra e intergaldcticos y las enormes distancias de propagacién. Asi pues se
pueden conocer directamente los generadores de estos fotones de altisima energia y estudiarlos en
el contexto de otras informaciones conocidas de los objetos de los que proceden, obtenidas a partir
de informacién de otras zonas del espectro, o por el estudio de las condiciones de su entorno por
ejemplo. La astronomia gamma concierne a los fenémenos més violentos y energéticos del universo.

Este campo, sin embargo, no carece de dificultades observacionales, lo que ha hecho que se haya
convertido en la topicamente llamada “dltima ventana del espectro electromagnético”. No ha sido
hasta hace poco menos de 15 afios que se ha convertido en un campo plenamente desarrollado.

Caben destacar los siguientes puntos entre los retos que ha de superar cualquier detector de
rayos gamma:

= La opacidad de la atmésfera a esta longitud de onda ha impedido cualquier observacién hasta
los afios 60. Como se detalla en la préxima seccién, esto ha llevado al desarrollo de ingeniosas
técnicas para la deteccion en tierra y a la instalacién de observatorios en érbita.

= El importante fondo de rayos césmicos cargados. A pesar de que los rayos gamma poseen
unas caracteristicas muy claras, la enorme proporcién de protones y electrones frente a ellos
puede arruinar una senal potencial si el factor de rechazo no es suficiente.

» El espectro diferencial d¢/dFE de tipo no térmico, sigue una ley de potencias proporcional a
E~? aproximadamente. Los flujos esperados en este régimen son débiles, por debajo de los
10~%rg/cm?/s. Son necesarias por tanto largas exposiciones y/o superficies de deteccién.

Una posible clasificacién [1] de los objetivos cientificos del campo es:

= Origen de los rayos césmicos. Histéricamente se trata de una de las primeras motivaciones
para el estudio de esta banda de energia. Si bien el espectro y composicién de los rayos
césmicos estan cada vez mejor estudiados, su origen y mecanismo de aceleracién no se conocen
con total certeza. La emisién de gammas de alta energia se relaciona con escenarios donde las
particulas cargadas son aceleradas o donde éstas interactian con el medio, como se describe
mas adelante.
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= Fisica y astrofisica de flujos relativistas. La mayor parte de los fenémenos méas violentos
y energéticos del universo estdn ligados a flujos de plasma relativistas. Esto incluye pulsares,
remanentes de supernova, estallidos de rayos gamma (Gamma Ray Bursts o GRBs), nicleos
galdcticos activos (Active Galactic Nuclei o AGNs) y microcuésares entre otros. En ellos, la
emisién gamma de alta energia aparece de una u otra manera. El estudio del espectro no
térmico de estas fuentes puede revelar importantes pistas sobre los procesos que tienen lugar
en estos exdticos objetos y sobre cudl es realmente la teoria subyacente.

= Cosmologia y fisica fundamental. En estos aspectos, son destacables las busquedas de
senales indirectas de materia oscura, el corte en los espectros de bldzares, rayos gamma pro-
venientes de desintegraciones de rayos césmicos ultrapesados (defectos topoldgicos, particulas
reliquia pesadas) o el horizonte de rayos gamma.

Algunos de estos aspectos se desarrollardn en las préximas secciones, en particular, aquellos que
ofrecen perspectivas de observacién para AMS (capitulo 6).

La medida de rayos gamma combinada con informacion en otras longitudes de onda, proporciona,
datos sobre el espectro y las distribuciones de las particulas aceleradas, los campos electromagnéti-
cos y sobre la distribucién de gas y su densidad.

5.2. Origen de los rayos gamma de alta energia

Los mecanismos de produccién estidndar de rayos gamma se esquematizan en la figura 5.1.

o !

ﬂ— -~
{ " P
T }idﬁp
T " " o
°
: {}{ Maclec swcitads
7
¥ j.;‘
. fq TN b) Radiactiwvidad
P \
' \Te_
a) Aniquilacioén materia=-antimateria ',\\
III

: IE TN
T . ’w&\ 1 19} N
D) t APV e e _',_ \ -
A\ T 3 B

(=] “m“\ 11

c] Bremsstrahlung d) Efecto Compton inwverso 2] Radiacion gincrotrén

o
~

NP

B |
i
\_’\J\—.—h

£) Radiacion h) Plasma caliente
de curvatura gl Colisidén RC = ISM (bremsstrahlung térmice)

Figura 5.1: Mecanismos de emisidn de rayos gamma [2].

La aniquilacién de pares (a), la emisién radiactiva (b) y la emisién térmica de plasmas (h)
tienen relevancia para las misiones de observacién de rayos gamma de baja energia y rayos X. En
cuanto a los demds, su importancia es variable a partir de los 30 MeV:
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= El bremsstrahlung o radiacién de frenado de los electrones al interactuar con el campo
eléctrico de los atomos del medio, es relevante hasta los pocos cientos de MeV. Concretamente,
este mecanismo domina en la radiacién difusa de la Galaxia por debajo de los 100 MeV.

= Kl efecto Compton inverso consiste en la produccion de rayos gamma a partir de la
dispersién de fotones de baja energia con electrones relativistas. Es una fuente de rayos gamma
importante a muy alta energia, tanto para objetos puntuales como para la emisién difusa.
La radiacién sincrotrén, aunque predomina en la zona de radiofrecuencia, es relevante
aqui puesto que a menudo puede proveer de los fotones “ambientales” que sirven de blanco
para estos electrones.

= La fotoemisién de piones neutros proviene de la interaccién de rayos césmicos con dtomos
del medio interestelar. E1 producto de la interaccién incluye mesones 7° que se desintegran
con alta probabilidad en dos fotones. Este proceso es el que domina la radiacién difusa por
encima de los 100 MeV. También se piensa que pueda tener lugar en fuentes puntuales como
supernovas de tipo shell y en los chorros de los AGNs.

5.3. Observatorios de rayos gamma

Las técnicas experimentales de la astronomia gamma estan limitadas por el hecho de que los
fotones a esta energia no pueden ser focalizados ni reflejados (ademéds del problema de la opacidad
atmostérica). Para energias en el rango 0.5—30 MeV la deteccién es problemdtica por varios motivos:
la baja seccién eficaz de la interaccién de fotones en este intervalo, las bajas energias depositadas,
la compleja cinemdtica que dificulta la reconstruccién del suceso y los fondos MeV locales por
interaccién de césmicos. Sin embargo, el interés de los fendmenos a esta energia, incluyendo GRBs,
llamaradas solares o la nucleosintesis de elementos pesados, ha llevado a desarrollar complejos
detectores con gran éxito hasta la fecha (COMPTEL [3], INTEGRAL [4]).

A energias mayores de 30 MeV, el mecanismo fisico de deteccién es la conversién en pares
electrén-positrén (figura 5.2). El aprovechamiento de este proceso podrd ser por deteccién de trazas
o calorimetria, dependiendo del tipo de detector. Esta regién energética de los rayos gamma es la
que nos concernird a partir de ahora, por ser la més relevante para AMS.

La clasificacion principal de los detectores de radiaciéon césmica gamma de alta energia es la que
distingue a los observatorios en tierra de los satélites. Asimismo, esta clasificacién se corresponde
aproximadamente al rango de energia observado por cada tipo, aunque detectores de préxima
generaciéon como AMS, GLAST o las actualizaciones de MAGIC y HESS eliminaran esta distincién.
Antes de repasar los experimentos pasados, presentes y futuros en este campo, conviene senalar las
caracteristicas de cada una de estas dos categorias generales.

5.3.1. Detectores en el espacio

Fueron los pioneros en observar el espectro electromagnético en la banda gamma. Los primeros
experimentos consistieron en pequenos satélites auténomos con cadmaras de chispa y contadores de
anticoincidencia para vetar los particulas cargadas. Durante la década actual, el sistema principal de
deteccién de trazas ha pasado a ser un detector de estado sélido y un calorimetro electromagnético
para la medida de la energia. La configuracién de algunos experimentos espaciales pasados y futuros
se muestra en la figura 5.3.

Las caracteristicas mas relevantes se resumen como sigue:

» Rango de energia observado: 30 MeV-30 GeV (la llamada banda de alta energia de
los rayos gamma). El limite superior viene marcado por la estadistica acumulada y el inferior
aparece al disminuir la predominancia de la creacién de pares.
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Figura 5.2: Seccion eficaz relativa para procesos de interaccion de radiacidon-materia para rayos X y rayos
v. Se senalan también los rangos de energia abarcados por varios observatorios pasados, presentes y futuros.

» Area efectiva: 0.05-1 m2.

= Resolucién angular: < 0.01°. Este parametro ha mejorado mucho a pesar de ser mas
pobre que en otras ramas de la astrofisica. La precisién de los detectores de estado sélido ha
sido determinante en esta mejora.

= Resolucién energética: ~ 5 %. Esto garantiza una buena calidad en los espectros medidos.

= Campo visual: ~ 2 sr que supone tener una amplia visién de la esfera celeste en cada
momento. Esto es especialmente importante para la observacion de fenémenos transitorios
como los flares de galaxias activas o los estallidos de rayos gamma.

= Facil rechazo del fondo de césmicos cargados gracias a la posibilidad de deteccion
directa de los mismos.

También es interesante destacar otras consideraciones fuera del &mbito del rendimiento cientifico
como el coste de los proyectos espaciales o la casi imposibilidad de hacer reparaciones en 6rbita.

5.3.2. Detectores en tierra

Durante los anios 70 y 80 se desarrollaron nuevos conceptos para la deteccién de rayos gamma
de alta energia desde tierra. En la proxima seccién se dardn algunos detalles sobre los sistemas
desarrollados y sobre como los llamados telescopios Cherenkov se han convertido en la opcién mas
interesante hasta el momento para energias muy altas. He aqui las caracteristicas de estos tltimos:

» Rango de energia observado: 30 GeV-varios TeV (la llamada banda de muy alta energia
de los rayos gamma). El limite superior viene marcado, una vez mas, por la estadistica acu-
mulada. En cuanto al inferior, empiezan a aparecer importantes problemas de fondo a menos
de 100 GeV, a medida que disminuye la intensidad de la sefial Cherenkov.

» Area efectiva: ~ 10%-10°m?2. Gracias a la extensién lateral de la cascada, es posible recoger
la luz Cherenkov de rayos gamma que llegan a la atmdsfera sobre un area muy extensa.
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C) GLAST (a. 2007-)
A) COS-B (1975-82)

1 metro
D) AMS (a. 2008-)

B) EGRET (1991-2000)

Figura 5.3: Esquema de detectores en el espacio (aprorimadamente a escala). En negro se muestran los
niveles de detector de trazas (el nimero de niveles no es el real). En rojo, los sistemas calorimétricos para
la medida de la energia. En azul, los sistemas de disparo de sucesos y de anticoincidencia. Ndtese la au-
sencia de este dltimo en el caso de AMS (existe pero no para vetar el trigger). Los observatorios COS-B y

EGRET estaban constituidos por varios planos de cdmaras de chispa, mientras que los de AMS y GLAST
son detectores de silicio.
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= Resolucién angular: < 0.1°.
» Resolucién energética: ~ 20 %.

» Campo visual: ~ 1073sr . En este sentido las dificultades de hacer muestreos generales o
busquedas de fenémenos transitorios son mayores, dado el pequeno campo visual.

= Rechazo del fondo de césmicos cargados complejo. Se discrimina el fondo de protones
usando las variables adecuadas sobre la forma de la imagen de la cascada. La utilizacién de
un sistema de detectores en observacién estereoscdpica mejora la separacién.

5.3.3. Experimentos de astronomia gamma
Los inicios

Las primeras observaciones cientificas tuvieron lugar por parte del pequeno satélite OSO-III [5]
en 1967 con el que se descubrié la emisién del plano galdctico. Posteriormente SAS-2 [6] en 1972 lo
confirmaria [7]. Este tiltimo detecté también las sefiales de las tres fuentes puntuales “permanentes”
mdas intensas: los pilsares del Cangrejo, Vela [8] y Geminga. También se obtuvieron estudios mas
detallados de la emisién difusa extragaldctica [9]. En 1975, el satélite COS-B [10] produjo, tras sus
siete anos de operacidn, el primer mapa celeste de la banda de alta energia del espectro gamma,
hasta ~ 1 GeV. Destaca entre sus resultados la deteccién de 25 fuentes puntuales por encima de
los 300 MeV [11] incluyendo cinco con contrapartidas en otras bandas de energia.

Detectores en tierra y los primeros telescopios Cherenkov

Los éxitos desde el espacio espolearon el desarrollo de la instrumentacion y técnicas de andlisis
para la deteccion desde tierra, en la banda de muy alta energia. La idea es la utilizacién de la propia
atmésfera como calorimetro puesto que el rayo gamma incidente desarrolla una cascada electro-
magnética de gran extension. Se han utilizado dos procedimientos para inferir las caracteristicas del
foton: el muestreo de las particulas de la cascada y el muestreo de luz Cherenkov generada
por la misma.

Con el primer sistema, muones, electrones y gammas de baja energia son registrados por matrices
de centellador. Es el caso, por ejemplo, de los detectores Tibet [12] y CASA-MIA [13] entre otros. La
extension de estas matrices mas o menos regulares alcanza decenas de miles de metros cuadrados,
para aprovechar al miximo el frente de la cascada. La altura sobre el nivel del mar es también
importante para captar el frente durante su maxima extensién. El limite inferior de energia suele
estar en las pocas decenas de TeV y es por ello que sélo la detecciéon marginal de la nebulosa del
Cangrejo [14, 15] haya tenido éxito. Un sistema alternativo ha sido adoptado por MILAGRO [16]
en el que se utiliza una masa de agua para medir la radiacién Cherenkov de las particulas de la
cascada, que es recogida por fotomultiplicadores en el interior de la piscina. A pesar de gozar de
una gran aceptancia angular y una excelente fraccién de tiempo 1til (~ 90 %), la resolucién angular
y el factor de rechazo son pobres.

El muestreo del frente de onda de la luz Cherenkov emitida por la cascada en la atmésfera,
en cambio, ha demostrado ser mucho mds fructifera. Esta técnica ha logrado la deteccién de la
nebulosa del Cangrejo y poner limites superiores a la emisién de otras fuentes (HEGRA-ATROBICC
[17], GRAAL [18], STACEE [19], CELESTE [20]). La técnica de formacién de imigenes con los
llamados telescopios de imagen de radiacién Cherenkov atmosférica (IACTs), ha revolucionado el
panorama de este campo. En la figura 5.4 se muestra un esquema de un telescopio Cherenkov de
formacién de imagen. Se utilizan varios espejos para concentrar la luz Cherenkov sobre una camara
de fotomultiplicadores. La imagen obtenida en la cdmara a partir de la luz de distintos puntos
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de la cascada proporciona informacién acerca de su direccién de incidencia y energia, alcanzando
resoluciones angulares por debajo de 0.1° en los telescopios de ultima generacién y resoluciones
energéticas de ~ 15% a 1 TeV. Los problemas principales de esta técnica derivan del fondo. Por
un lado, el nivel de ruido nocturno del cielo, que puede atajarse con un detector mayor, o una
electrénica rapida. Por otro el rechazo del fondo hadrénico, ya que los rayos césmicos cargados
también generan cascadas atmosféricas y, por consiguiente, luz Cherenkov. La utilizaciéon de varios
parametros basados en la forma e intensidad de las imagenes sirve para discriminar las cascadas
inducidas por fotones. En los ultimos afos, la técnica de observacion estereoscépica con varios
telescopios a la vez observando la misma cascada, ha demostrado resultar de gran utilidad, y
es la solucion planteada para los detectores de proxima generacién. El umbral de los telescopios
Cherenkov se sitida en torno a < 100 GeV para los detectores actuales.

Figura 5.4: Aspecto de un telescopio Cherenkov tipico (izquierda), en este caso, perteneciente al sistema
HESS [35]. A la derecha, un ejemplo de un suceso gamma captado por la cdmara de PMTs de uno de los
telescopios.

Los primeros resultados positivos de esta técnica comenzaron a verse a mediados de la década
de los 80, cuando el telescopio Whipple midié la senal no pulsada de la nebulosa del Cangrejo con
una significancia de 5.6 0 [21] a energias superiores al TeV. La mejora en la instrumentacién y el
andlisis fue incrementando paulatinamente la calidad de la senal, hasta los 200 en 30 horas de
datos [22]. En los 90, HEGRA [23] desde La Palma y CANGAROO [24] en Australia confirmaron
los resultados para esta fuente. A dia de hoy, una treintena de fuentes ha sido ya identificada con
esta técnica.

EGRET

En 1991, el primer gran observatorio espacial de rayos gamma, fue puesto en érbita con éxito: el
CGRO (Compton Gamma Ray Observatory) [25]. Entre sus cuatro instrumentos principales, figu-
raba EGRET (Energetic Gamma Ray Ezperiment Telescope), disenado para el estudio de fotones
entre 20 MeV y 30 GeV. Los resultados recogidos durante los casi 10 afios de operacién constituyen
actualmente la referencia de gran parte de la astronomia gamma de alta y muy alta energia. Los
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otros tres detectores de CGRO se especializaban en la banda de rayos gamma de baja energia
(0.75 — 30 MeV, COMPTEL), en rayos X duros (OSSE) y en el estudio de GRBs (BATSE).

El diseno de EGRET se presenta en la figura 5.5. La direccién del rayo gamma se determina a
partir del par electron-positrén convertido en el interior de la cdmara de chispas, en alguna de las
placas de conversion entre las mismas. La energia es reconstruida mediante el calorimetro de Nal.
Un sistema de centelladores provee el disparo de la toma de datos y el contador de anticoincidencias
elimina el fondo de particulas cargadas.

Figura 5.5: Esquema y fotografia del detector EGRET a bordo del CGRO [25].

Los resultados mdas importantes se resumen en los siguientes puntos:
» Confirmacién de la naturaleza galactica de los rayos césmicos [26].

Catélogo de mas de 250 fuentes puntuales, muchas ain no caracterizadas [27].

Blazares como fuentes extragalacticas [28].

Identificacién de emision pulsada gamma por primera vez de un pulsar silencioso en radio
[29].

Medida de la cola del espectro energético de varios GRBs [30].
» Medida precisa del espectro difuso galactico y extragaldctico [31, 32].

En la figura 5.6 se muestra una proyeccién del cielo con el conjunto de fuentes que constituyen
el tercer catalogo de EGRET.

Estado actual y préximos experimentos

Entre los telescopios Cherenkov pueden destacarse dos observatorios en cada hemisferio: MAGIC
[33] y VERITAS [34] (norte); HESS [35] y CANGAROO-III [36] (sur). Todos ellos estdn publicando
sus primeros resultados y estan en proceso de ampliacion para mejorar sus cualidades de sensibilidad
y umbral energético.

En cuanto a los préximos detectores en el espacio, los que cubrirdn el rango de los rayos gamma
de alta energia serdn el observatorio GLAST [37], el satélite italiano AGILE [38] y AMS, como
parte de su operacién de medida de rayos césmicos.
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Figura 5.6: Distribucidn en coordenadas galdcticas de las fuentes incluidas en el tercer catdlogo de EGRET.
De [25].

AGILE, consiste en un pequeno instrumento similar en prestaciones a EGRET, y pretende
cubrir el lapso temporal hasta la puesta en marcha de GLAST, en el rango de energia 30
MeV - 30 GeV. Tiene una estructura similar a éste, con un detector de silicio seguido de
un calorimetro y un sistema de veto. Ademads dispone de capacidad de medida de rayos X.
Destaca su amplio campo visual, un area efectiva un factor 2 menor que EGRET y una buena
resolucién angular.

GLAST es el experimento sucesor de EGRET y contard con 16 “torres” constituidas por
un detector de trazas (planos de silicio intercalados con convertidores de tungsteno) y un
calorimetro de Csl. Su caracteristica mas destacable es un incremento notable tanto en area
efectiva, como en resolucién respecto a EGRET, que permitird mejorar su sensibilidad en un
factor 20.

En las tablas 5.1 y 5.2 se resumen las caracteristicas de varios de los experimentos mas relevantes
pasados y futuros.
En la actualidad, entre las cuestiones més sobresalientes en este campo, destacan [39]:

El hallazgo de numerosas fuentes nuevas en el plano Galictico por los telescopios de HESS y
MAGIC.

Los estudios detallados de fuentes Galacticas, incluyendo una en el centro de la Galaxia por
parte de HESS y MAGIC.

El descubrimiento de 4 nuevos AGNs por parte de HESS y otro por parte de MAGIC.

La deteccién por vez primera de emisién difusa a muy alta energia, por parte de Milagro.
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Tabla 5.1: Tabla comparativa de algunos de los experimentos de telescopios Cherenkov en funcionamiento.

\ Experimento | MAGIC | HESS | CANGAROO-III |
Area efectiva pico (cm?) 5 x 10* 10° 10°
Eymbrar (GeV) 70 100 100
Resolucién angular 0.1° 0.1° 0.1°
Resolucién energética 15% 15 % 15%
Campo visual 4° 5° 3°
Sensibilidad integrada
(em 2571, > 100 GeV, 50h) | 3 x 1071t | 101! 101

Tabla 5.2: Tabla comparativa de algunos de los observatorios de rayos gamma desde el espacio.

Experimento EGRET GLAST AMS-02 | AMS-02
(ECAL) (STD)
Area efectiva pico
(cm?) 1300 10000 3000 500
Intervalo energético
(GeV) 0.03-30 0.03-300 2-1000 1-300
Resolucién angular
(10 GeV) 0.5° 0.12° 2.5° 0.1°
Resolucién energética
(10 GeV, o(E)/E) 12% 7% 2% 3%
Campo visual 0.6 sr 2.4 sr 0.4 sr 1.6 sr
Sensibilidad integrada
(cm™2s71, > 10 GeV, 1 yr, 50) | 1.2 x 1078 | 1.5 x 10710 | 1.2 x 1078 | 6 x 107°

5.4. Resumen de temas de fisica destacados

Para concluir este capitulo, en las préximas secciones se detallan algunos de los casos de fisica
mis relevantes en el campo de la astronomia gamma, de alta energia y cémo AMS-02 puede con-
tribuir en su estudio. En el capitulo 6 se detallan las perspectivas del experimento para algunos de
estos casos con mayor profundidad.

Remanentes de supernova y aceleracion de rayos césmicos

Entre las hipétesis mds asentadas para el origen de los rayos cosmicos figuran los remanentes
de supernova. En términos de balance energético, podrian ser las fuentes principales de los mismos
hasta los ~ 3 - 10'° eV.

Las particulas (leptones y nucleones) eyectadas por la supernova serian aceleradas en las ondas
de choque por el llamado mecanismo difusivo de Fermi de primer orden. El espectro resultante
sigue una ley de potencias. Los electrones asi acelerados emitirian radiacion de alta energia por
bremsstrahlung (dominante a energias més bajas) y por efecto Compton inverso (a energias mads
altas). La interaccién de los protones acelerados con una nube molecular cercana, por ejemplo,
podria dar lugar a emision sub-TeV por colisién con los 4tomos de la nube y posterior desintegracion
de los 7° que resultaran de la interaccién.
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Observaciones de rayos X en la remanente SN1006 con el satélite ASCA [40] junto con otras
observaciones posteriores en RX1713.7-3946 y Cas A apuntaron hacia la existencia de electrones
de ~ 100 TeV emitiendo radiacién sincrotrén. El posterior hallazgo de emisién TeV en estas fuen-
tes, por los experimentos CANGAROO-II, HEGRA y HESS, consistente con Compton inverso,
confirmaron el hallazgo.

Sin embargo, la evidencia de la aceleraciéon de protones todavia no es concluyente. Sélo recien-
temente [41], el experimento HESS ha obtenido un detallado mapa del remanente RX1713.7-3946,
en la que aparece un incremento en la emisién gamma en la zona donde la nube molecular vecina es
mas densa. Esto podria explicarse por la presencia de un componente de emisiéon por desintegracién
de Y.

03h00om DBRSDm
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Figura 5.7: Mapas de cuentas (rayos gamma) y de contornos de intensidad (rayos X) para los restos de
supernova RXJ1718.7-8946 (izquierda) y RXJ0852.0-4622 (derecha). Se puede apreciar un incremento de la
emision gamma en la zona noroeste, que coincide con la region de interaccion de la remanente de supernova
con una nube molecular cercana. Esto podria estar apuntando o la aceleracién hadronica de particulas en la
remanente [{1].

La observacién de emisiéon GeV con alta resolucién angular, como la de AMS, en regiones de este
tipo complementaria el espectro gamma total, aportando informacién sobre la posible componente
hadrénica.

Pulsares y pleriones

Estos objetos constituyen uno de los grupos identificados mdas importantes del catdlogo EGRET.
Se trata de estrellas de neutrones muy compactas (unos pocos kilémetros de didmetro), que quedan
como resto tras la supernova de una estrella masiva . La conservacién del momento angular conlleva
que la rotacién de estas estrellas tenga un periodo muy pequeno, del orden de varias decenas de
milisegundos en las primeras etapas de su vida. Asimismo, la conservacién del flujo magnético de
la estrella progenitora conduce a campos magnéticos en la superficie de ~ 10'? T. Los haces de
radiacién que se observan a varias longitudes de onda (hasta rayos X), son consecuencia de la
emisién sincrotrén de las particulas cargadas arrancadas de la estrella de neutrones y que escapan
por las lineas de campo magnético en los polos. A cada paso del polo en su rotacién por nuestro
campo visual, obtenemos una “pulsacién” de esta radiacién, con un periodo extraordinariamente
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regular.

La emisién pulsada en rayos gamma proviene de las particulas cargadas en la magnetosfera
del pulsar. Las particulas rotan de manera solidaria con las lineas de campo, de acuerdo con la
condicion de equilibrio de fuerzas:

E4+d3xB=0 (5.1)

En estas condiciones no existe aceleracién de las particulas. Sin embargo, a radios r del eje de
rotacién que cumplen |Q x 7 > ¢ (més alls del llamado cilindro de luz) es imposible mantener
este equilibrio, puesto que implicaria que las particulas se movieran mas rapido que c¢. Por tanto,
aquellas particulas en las lineas de campo que escapan al cilindro de luz pueden ser aceleradas e
iniciar procesos de generacion de gaminas.

Dos modelos pugnan por explicar los mecanismos de esta emisién, asi como sus caracteristicas
espectrales (figura 5.8), segun la regién donde tenga lugar la aceleracién descrita en el parrafo
anterior.
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Figura 5.8: Modelos para el mecanismo de emisidon gamma de alta energia de un pilsar [42].

» El llamado modelo polar cap [43] defiende que los fotones gamma observados provienen del
desarrollo de cascadas electromagnéticas inducidas por pares electrén-positrén cerca de los
polos del pulsar. Estos a su vez han sido creados a través de la interaccién de gammas
primarios aun mas energéticos con los rayos X ambientales en el seno del intenso campo
magnético (mecanismo de conversién magnética). Los gammas primarios aparecen por emisién
de curvatura o efecto Compton inverso de los electrones acelerados. El recorrido libre medio
para la conversién magnética se comporta segin:

1
AX —mM 5.2
by exp(bg E.,) (5:2)

donde by = Bsin(f) siendo B la intensidad del campo magnético, 0 el dngulo entre el fotén y
la linea de campo; y E, la energia del fotén. Asi que de manera natural aparece en el espectro
el llamado corte superexponencial cuando la energia es muy alta y A se hace muy grande
(figura 5.9).
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Las caracteristicas espectrales y energéticas de la emisién predichas [44] asi como el corte
espectral a altas energias [45] estdn en razonable acuerdo con las observaciones de EGRET,
aunque no explica adecuadamente los perfiles del pulso [46].
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Figura 5.9: Valores del corte superexponencial calculados para los espectros de varios pilsares bajo el modelo
de polar cap [47]. En el eje de las abscisas se marca la intensidad del campo magnético en la superficie.

» El modelo outer gap [48] propugna que la radiacién gamma proviene de las regiones exteriores
desde la tltima linea de campo abierta, donde la intensidad del campo magnético es mucho
menor. Las particulas cargadas aceleradas emiten radiaciéon de curvatura gamma, produciendo
pares por interaccién con los rayos X térmicos ambientales. Estos pares dardn lugar a los

fotones gamma, observados por procesos de Compton inverso, radiacién de curvatura y emision
sincrotron mas Compton inverso.

En este caso, el corte en el espectro se debe a la energia maxima de los electrones primarios
simplemente, con lo que la caida seria algo mas suave. Estos modelos reproducen bastante
bien los espectros y las curvas de luz de los pilsares de rayos gamma, bajo ciertas condiciones
[49]. Sin embargo, predicen una segunda componente de emisién en el rango sub-TeV para
determinados pulsares [48, 49] que atin no ha sido observado.

Se conocen seis pulsares con emisién gamma confirmada en la regién de los pocos GeV [46].
El corte en energia ain no ha sido observado, pero se confirma con los estrictos limites superio-
res a la emision establecidos por los telescopios Cherenkov en el rango de las pocas centenas de
GeV. Los modelos senalados predicen este corte a distintos valores en el intervalo 1 — 10 GeV
aproximadamente, precisamente la zona de observacion de AMS-02. Gracias al GPS del que dis-
pondra se podra registrar el tiempo absoluto de llegada de los fotones y situarlo en la fase del
periodo correspondiente usando medidas en radio.

En el capitulo 6 se da un ejemplo del rendimiento de AMS-02 para la medida del espectro en
el caso de la emisién de alta energia de Vela.

Por otro lado, las nebulosas asociadas a pilsares (pleriones) también son fuentes importantes
en esta banda de energia, hasta el punto en que la nebulosa del Cangrejo se erige como la candela
estandar en el rango de muy alta energia, por la estabilidad de su emisién hasta mas de 20 TeV. El
origen de la misma son las particulas aceleradas por el pilsar, en la interaccién con la nube expansiva,
de la supernova original. El espectro de la nebulosa, estd constituido por varias componentes, tal
como se muestra en la figura 5.10. Los dos mecanismos involucrados principalmente son la emisiéon
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sincrotrén (hasta rayos gamma de baja energia) y el Compton inverso de los electrones sobre los
fotones ambientales.
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Figura 5.10: Espectro de la nebulosa del Cangrejo, segin [50].

La importancia de entender la fisica de los pilsares es especialmente relevante a la hora de
entender los objetos no identificados del tercer catdlogo EGRET, ya que se sospecha que mucho de
ellos son pulsares.

Estallidos de rayos gamma (GRBs)

Los GRBs son fuentes extremadamente intensas y breves de rayos gamma de origen cosmolégico
[61]. Su brillo en esta banda los convirtieron en las primeras fuentes puntuales cédsmicas observadas
a estas energias, gracias a la serie de satélites espia Vela, en la década de los 60. En los dltimos anos
las observaciones han empezado a dar pistas sobre los objetos desencadenantes: para los GRBs de
larga duracidn existe una asociacién con supernovas [52] de determinado tipo; los GRBs de corta
duracién podrian estar relacionados con la colisién de dos objetos compactos [53]. Tras la liberacién
de esta energfa, del orden de ~ 10°'erg, los GRBs se caracterizan también por una emisién que se
atenua con el tiempo en varias bandas del espectro electromagnético, el llamado afterglow. Varios
modelos, entre ellos el de fireball [54] y cannonball [55] tratan de explicar las caracteristicas de esta
emisién, fruto de la interaccién del viento relativista con el medio interestelar (figura 5.11).

El catdlogo mds extenso hasta la fecha ha sido el obtenido por el instrumentos BATSE [56]
(figura 5.12).

Entre las cuestiones pendientes en la descripcion de los GRBs estd también conocer hasta
qué energia llega la emisién. La observacién de fotones de mayor o menor energia permite constremir
el factor de Lorentz de la expansién. A alta energia (> 1 GeV) también aparecen efectos en la curva
de luz temporal en la fase inicial que permitirian fijar un modelo adecuado, con lo que es necesaria
una resolucién temporal no disponible en los datos de EGRET.
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Figura 5.11: Dos modelos de emision del afterglow [57, 58]. En el modelo de cannonball (izquierda), un
objeto colapsado con una estructura toroidal de gas a su alrededor, acreta materia del mismo y la eyecta en
forma de masas compactas o “bolas de candn” que interactian mds adelante con la superficie en expansion
del resto de supernova. En el modelo de fireball (derecha), la interaccion de las envolturas en expansion
del objeto que origind el GRB con el medio producen la aceleracion de electrones y la emision sincrotrdn
observada.
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Figura 5.12: Distribucion en coordenadas galdcticas de GRBs detectados por el detector BATSE del CGRO
(izquierda). La isotropia constituye una de las pruebas del origen cosmoldgico de estos fendmenos. A la
derecha, distribucion en duracion total de los GRBs, distinguiéndose claramente los de tipo corto y largo

[56].
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AMS contara con un extenso campo de visién, en torno a los ~ 1.5 sr, para detectar GRBs muy
energéticos. Gracias al GPS y el pequeno tiempo muerto de los sistemas electrénicos se pueden
tener espectros temporales precisos de los primeras décimas de segundo del fenémeno.

Nicleos galacticos activos (AGNs)

Uno de los hallazgos mas importantes de EGRET fue la enorme profusiéon de fuentes extra-
galacticas encontradas, hoy en dia identificadas como nucleos galacticos activos. Estos objetos son
galaxias con una altisima actividad en su nicleo, en principio un agujero negro supermasivo, que
eyecta mediante algin mecanismo poco conocido todavia, chorros de materia relativista hacia los
dos polos de la galaxia. En caso de que el cono del chorro apunte hacia nuestra posicién, tenemos
los llamados AGNs de tipo bldzar, de acuerdo a la interpretacién actual.

Los blazares se caracterizan por emitir en todo el espectro, desde radio hasta rayos gamma. En
la zona de baja energia parece claro el origen sincrotrén de la radiacion, a partir de los electrones
acelerados por el chorro. En el rango de los rayos gamma, se centra actualmente gran parte de la dis-
cusién. En los modelos lepténicos se considera la emisién a través de la interacciéon de los electrones
con los fotones ambientales de baja energia, bien los creados por el mismo chorro (Synchrotron-Self
Compton [59]) o con los fotones emitidos por fuentes cercanas (External Compton [60]). E1 modelo
hadrénico [61], en cambio, defiende la aceleracién de protones en el disco de acrecién del agujero
negro central. Las interacciones protén-protén o protén-gamma producen pares electrén-positrén
que generan a su vez radiacién sincrotréon y Compton inversa, que es la que vemos como radiacién
gamma.

AMS tendr4 la capacidad de estudiar el hasta ahora inexplorado rango de radiacién de 30-100
GeV, y averiguar qué modelos se ajustan mejor a los resultados. También, gracias a su amplio
campo de visién, podrd monitorizar la aparicién de “nuevos” AGNs en estado de “flare”.

Emisién galactica difusa

La emisién difusa de rayos gamma, es el efecto més caracteristico del cielo a estas energias. Ha
sido profusamente estudiada desde los primeros experimentos en érbita. El estudio més extenso y
detallado es el realizado por EGRET [31]. En este andlisis se hallaron las primeras evidencias de
interacciones de rayos césmicos nucleénicos con el medio interestelar, ya que fue posible detectar
un incremento de emisién en torno a 68 MeV correspondiente a la desintegracién de 7°. Otras
contribuciones a este espectro incluyen el bremsstrahlung y el efecto Compton inverso.

El analisis de esta emision contribuye al conocimiento de la propagacion de rayos cosmicos
(modelos y pardmetros), a las caracteristicas de los espectros de protones y electrones a gran
escala, al mapeado del gas interestelar y a la evaluacion del fondo de sefiales de fuentes puntuales.

Entre los problemas actuales para la comprension del espectro, destaca el llamado “exceso
GeV” (figura 5.13). Si se asume que el espectro local de protones y electrones es vilido para toda
la Galaxia, la emision de fotones gamma predicha es demasiado baja respecto a las observaciones a
mas de 1 GeV. Al mismo tiempo, los modelos de propagacién que incluyen reaceleracién difusiva,
que consiguen un buen acuerdo con otras medidas de rayos cdésmicos, también predicen un flujo de
antiprotones demasiado bajo en torno a los 2 GeV. Se han propuesto varias soluciones a este exceso,
entre otras muchas, la posibilidad de espectros mds duros de protones [62] y/o electrones [63] en
zonas lejanas de la Galaxia. S6lo dos opciones hasta el momento permiten un ajuste simultdneo de
los espectros gamma, y antiprotones. Por un lado, la posibilidad de variacién espacial y temporal
de la intensidad de los espectros de rayos césmicos [64], debido a la naturaleza estocdstica de las
fuentes (supernovas), anisotropias en la difusién o pérdidas de energia apreciables (en el caso de
leptones). La otra posibilidad, es la contribucién a estos espectros de los productos de aniquilacién
de un candidato no bariénico de la materia oscura (ver més abajo) como se sugiere en [65].
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Figura 5.13: Espectro de la zona interna de la Galazia (I < 60°,1 > 300°; —10° < b < 10°) con los datos de
CGRO superpuestos. Los modelos mostrados son los denominados “convencionales”, segin [64]. El exceso
de emisidn se hace aparente a en el rango de 1-100 GeV.

Aunque la existencia de este exceso en los datos de EGRET esta fuera de toda duda, existen
grandes incertidumbres en la medida de este espectro a partir de los 10 GeV. El rango de energia
observado por AMS es especialmente idéneo para continuar la investigacién de este problema.

Emisién extragalactica difusa

Un espectro aparentemente isétropo de la emisiéon gamma difusa fue detectado por SAS-2 y
posteriormente confirmado por EGRET [32]. Una reevaluacién de estos iltimos resultados se puede
ver en [64].

El origen de estos fotones puede deberse a la contribuciéon conjunta de un gran nimero de
AGNSs, demasiado débiles para ser resueltos individualmente. El estudio de Sreekumar et al. [32] da
un valor para el indice espectral de —2.1, similar al de este tipo de fuentes. Otras fuentes como los
GRBs pueden estar contribuyendo significativamente también. Escenarios mas exéticos incluyen la
aniquilacién de particulas de materia oscura o la evaporacién de agujeros negros primordiales.

Un catilogo mas extenso y sensible de AGNs permitird hacer una evaluacion precisa del porcen-
taje que suponen las fuentes no resueltas sobre esta emisién. Varios estudios sitian este valor entre
el 20% y el 80 %, con lo cual la cuestién y las implicaciones estdn lejos de ser resueltas. Por otro
lado, la extensién de la medida del espectro a mas de 10 GeV (como la que podra hacer AMS-02)
puede mostrarnos evidencias indirectas de materia oscura por la presencia de picos anémalos en el
espectro.

Senales indirectas de materia oscura

Como ya se mencioné en el capitulo 1 uno de los problemas observacionales y teéricos de mayor
calado en la actualidad es el problema de la materia oscura en el Universo. Las evidencias para
un candidato en forma de particula no bariénica (WIMPs) son diversas y ya han sido discutidas,
asi que simplemente se mencionaran las perspectivas de dos de los candidatos mas interesantes
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desde el punto de vista observacional en el canal de rayos gamma.

La particula supersimétrica maés ligera

La supersimetria se plantea en la fisica de altas energias como una de las posibles salidas a
los problemas teéricos en el Modelo Estidndar, exitoso hasta el momento a las energias observadas
en colisiones en aceleradores. La arbitrariedad con la que deben introducirse ciertos pardmetros
en este modelo, la no-inclusién del campo gravitatorio o el llamado problema de la jerarquia son
algunas de las cuestiones no resueltas. Por anadidura, la supersimetria parece ser necesaria en
la teoria de supercuerdas, que potencialmente unifica todas las fuerzas en un Unico marco. La
supersimetria implica la existencia de toda una nueva coleccién de particulas supersimétricas (s-
particulas) asociadas a cada una de las particulas del Modelo Estdndar, pero diferenciadas en 1/2
en el espin.

La aplicacion de la supersimetria en el lagrangiano de interaccion entre las particulas, conduce a
la aparicién de un nuevo potencial con una cantidad conservada asociada, la paridad R (en algunos
de los modelos):

R (_1)3B+L+25 (53)

Las particulas estdndar tienen R = 1 y las s-particulas R = —1, con lo que éstas 1ltimas siempre
se desintegran en un nimero impar de s-particulas. Es por ello que la particula supersimétrica mas
ligera (LSP) sera estable y sélo podra destruirse mediante aniquilacién por pares. E1 LSP surge,
por tanto, como un excelente candidato para la materia oscura [66]. Nétese que esto ocurre de
manera natural en determinados modelos de supersimetria, sin necesidad de imponer este aspecto
observacional. En el marco de las extensiones minimas de la supersimetria, el neutralino como LSP
aparece como el candidato més interesante, al ser neutro e interactuar sélo mediante la fuerza débil.

La simulaciéon numérica del comportamiento dindmico de estas particulas desde el origen de los
primeros proto-ciimulos galacticos conducen a perfiles de densidad para las galaxias con formas del
tipo p o< r~¢. Esto implica que un lugar idéneo a priori para la observacién de una senal seria el
centro de nuestra propia Galaxia.

Ciertos canales de aniquilacién favorecen la aparicion de dos fotones gamma o un bosén Z y un
gamma (emisién en forma de lineas), mientras que en otros éstos aparecen formando un espectro
continuo en los sucesivos subproductos iniciados por el proceso. Otros subproductos interesantes
incluyen positrones, antiprotones y antideuterones, que se sumarian al componente “estdndar” en
el flujo galactico.

Las observaciones de EGRET y, méds recientemente, de HESS y MAGIC, han permitido excluir
ya determinadas zonas del espacio de tasas de aniquilacién frente a masa del WIMP. Recientemente,
la aparicién de una fuente intensa cerca del centro galdctico [67], compatible con un acelerador
astrofisico, supondrd un reto para los préximos experimentos en cuanto a resolucién angular [68].

El exceso-GeV de EGRET en el espectro difuso sobre las predicciones de emisién por interaccién
de los rayos césmicos con el medio interestelar, también es objeto de discusién actualmente, sobre
su posible relacién con una senal de materia oscura. Como muestra de esta discusion, pueden
consultarse las referencias [64, 65, 69].

Las expectativas de AMS-02 son interesantes no sélo en cuanto a la medida y confirmacién del
exceso en el espectro difuso de rayos gamma, sino por la capacidad de poder observar en varios
canales (gammas, positrones, antiprotones). De este modo podrén hacerse estudios conjuntos acerca
de la probabilidad de un determinado candidato. La resolucién angular prevista y demostrada para
el STD es especialmente interesante para la deteccion de seiiales desde el centro de la Galaxia.
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La particula Kaluza-Klein m4és ligera

Otro candidato para la materia oscura surge a partir de las teorfas de dimensiones extra, in-
troducidas por Kaluza en 1921 para tratar de unificar el electromagnetismo y la gravedad bajo el
mismo marco. Recientemente, estas teorias han recobrado importancia porque presentan salidas al
problema de las jerarquias en la fisica de particulas. Las teorias de cuerdas también requieren la
presencia de dimensiones adicionales.

Dentro de estos modelos los llamados de dimensiones extra universales predicen que todos
los campos generan una serie de estados llamados de Kaluza-Klein, caracterizados por una masa
dependiente de un valor de modo. Estudios recientes sobre el estado estable mds ligero (LKP)
sefialan al primer modo excitado del campo electromagnético como candidato [70]. Para que este
LKP fuera el componente principal de la materia oscura, su masa deberia estar en el rango de
400—1200 GeV, lo cual no ha sido descartado atin experimentalmente. Los productos de aniquilacién
por pares de estas particulas dan lugar pares lepténicos y finalmente gammas.

En [24] se halla un excelente resumen actualizado, con referencias, sobre todos los diversos
aspectos de la deteccién indirecta de materia oscura.

Otros temas

Por ultimo, se enumeran otros casos que reciben atencién especial en este campo :

» Los microcudsares, formados en sistemas estelares binarios con chorros relativistas [71] son
los dnicos objetos galacticos de este tipo. Con ellos se abre la posibilidad de explorar el
fenémeno similar que tiene lugar en los AGNs. Muchos procesos pueden estudiarse en mayor
detalle en los microcudsares. Actualmente se cree que ambos objetos obtienen su energia por
el mecanismo de acrecién de un objeto colapsado.

= El horizonte de rayos gamma originado por la interaccién de rayos gamma de alta energia
con el fondo de radiacién visible-ultravioleta. La medida de la atenuacion de la emisién gamma
con el corrimiento al rojo de los AGNs proporciona informacién acerca de este fondo (y por
tanto, acerca de la historia de los procesos de formacién estelar).

= Los objetos no identificados de EGRET que podrian ubicarse dentro de cualquiera de
las categorias mencionadas (AGNs, pilsares, microciasares) y/o constituir nuevos tipos de
objetos.

» Otros temas como ciertos aspectos de fisica fundamental (gravitacién cuintica) o el estudio
de llamaradas solares a energias GeV.
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Capitulo 6

Estudio de casos de fisica

6.1. Introduccion

En este tltimo capitulo, se analiza la respuesta de AMS-02 a algunos de los temas senalados en
el capitulo 5. Se ha trabajado con dos herramientas de simulacién, segiin el caso. Para condiciones
sencillas (flujo is6tropo o emisién breve limitada a un dngulo fijo) se puede trabajar con facilidad
con el simulador completo de AMS. En casos més complejos (una matriz de fuentes puntuales
diversas, una estructura no puntual en el cielo o un espectro mas complejo que una simple ley de
potencias), se opta por un software especifico para el tratamiento de estos casos, el llamado AMS
Fast Simulator (AMSFS). Dicho software se detalla en los Apéndices.

6.2. Analisis de la senal de una fuente puntual: el pulsar de Vela

El primer caso analizado es un breve estudio sobre la capacidad que tendrda AMS-02 de distinguir
los escenarios de emisién gamma pulsada descritos en el capitulo 5, concretamente para el caso de
Vela. Se han utilizado los modelos descritos en [1] para el polar cap y en [2] para el outer gap. En la
figura 6.1 se muestran las formas espectrales predichas en comparaciéon con datos experimentales.

Para este estudio se ha empleado la parametrizacién propuesta en [3]:

dN/dE = K\(E/E,)"" exp(—(E/E)") + Ko(E/E,)'? exp(—(E/E»)%?) (6.1)

donde se adopta E, = 1 GeV como normalizacion, y K;,I';,b; y F; con ¢ = 1,2 son pardmetros
libres a ajustar.

En la regién de interés (0.1—100 GeV), s6lo se emplea la primera parte de la ecuacién 6.1, puesto
que el segundo sumando describe la emisién sub-TeV para modelos de tipo outer gap. Ajustando
la ecuacién a los modelos de las referencias citadas, se encuentran los parametros de la tabla 6.1,
validos para la regién de 0.1 a 50 GeV.

Combinando estos flujos con las dreas efectivas mostradas en el capitulo 3 y la exposiciéon anual
del detector a las coordenadas del pilsar, se obtiene el niimero de cuentas estimado de la tabla 6.2.

Tabla 6.1: Pardmetros de la ecuacion 6.1 para la region 0.1 — 50 GeV de los modelos descritos en [1, 2].

‘ Modelo ‘ K (em~?s71) ‘ Iy ‘ E; ‘ b1 ‘
Polar cap 185 x 1078 | 1.58 | 3.91 | 1.54
Outer gap | 157 x 1078 | 1.47 | 3.41 | 0.88
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Figura 6.1: Espectro de la radiacion del pilsar Vela segin varios modelos y su comparacion con los datos

experimentales en distintos rangos de energia [25].

Tabla 6.2: Cuentas detectadas tras un afio de operacion con AMS-02 (campo magnético nominal) en bines
arbitrarios de energia (elegidos por claridad) usando cortes optimizados para fuentes (ver capitulo 8). PC/OG

se corresponden a los modelos polar cap y outer gap respectivamente.

102 10% 10* 10° 10°

Energia | Cuentas STD | Cuentas ECAL Fondo p* Fondo v
(GeV) (PC/0OG) (PC/0G) (STD/ECAL) | (STD/ECAL)
0.1-0.4 0/0 0/0 0/0 0/0
0.4-0.6 0.2/0.1 0.1/0.1 0/0 0.3/0
0.6-0.9 9.3/8.0 1/0.9 0/0 5.3/0
0.9-1.5 100/84 7.4/6.2 1.1/0 15.9/0

1.5-3 180/158 34.2/30.1 3.2/0 5.4/2.3
3-6 103/116 38.7/44.6 17.1/0.1 0.8/7.1
6-12 14/41 8.3/24.8 6.2/0.1 0.1/1.4
12-25 0.1/6.0 0/4.7 2.2/0 0.1/0.2
25-40 0/0.2 0/0.2 0.5/0 0/0
40-80 0/0 0/0 0.3/0 0/0
80-130 0/0 0/0 0.1/0 0/0
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El espectro medido esperado se muestra en la figura 6.2 junto con las curvas de los modelos y
los datos registrados por EGRET. Dos casos han sido considerados: el de la configuracién estandar
de AMS-02 con el imin superconductor, y el caso en el que se emplea un iman de menor potencia
(ver discusién en el capitulo 3, seccién 3.2.6).
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Figura 6.2: Predicciones para la distincidon de modelos de pilsar para AMS-02 en dos configuraciones:
con el imdn de 0.86 T (izquierda) y con el de 0.16 T (derecha), usando cortes para fuentes (de acuerdo a la
nomenclatura del capitulo 3). Se incluyen asimismo los datos de EGRET. La anchura de los bines de energia
se han tomado de manera que AE ~ 20(E). Sdlo se incluyen los errores estadisticos.

Ambas configuraciones permitirian la separaciéon de modelos, alcanzando umbrales mas bajos
con estadistica razonable en el caso del campo magnético menor. Sin embargo, las incertidum-
bres tedricas podrian hacer mas favorable la resolucién energética proporcionada por el imdn méas
potente.

6.3. Analisis de la senal de un GRB

En esta seccidn se hace uso de la simulacion completa para estudiar el caso de las posibilidades de
observacién de la cola de alta energia de un estallido de rayos gamma (GRB) hasta unos pocos GeV.
Concretamente, se ha empleado la extrapolacién del espectro de uno de los GRBs mads brillantes del
catélogo de BATSE!, denominado GRB910503, observado también por EGRET hasta los 10 GeV
[4, 5]. Las caracteristicas espectrales se han tomado de [6], usando la emisién durante 84 segundos
cuyo flujo es (figura 6.3):

dN/dE = 9.6 x E=*?m™2s7'GeV ™! (6.2)

El resultado de la simulacién Montecarlo para el espectro se muestra en la figura 6.4. Las cuatro
figuras son resultado de varias configuraciones, asumiendo distintas posiciones para la aparicién del
suceso, desde el caso mds favorable (GRB en el cenit del campo visual) hasta apenas visible por
el STD, estando completamente oculto para el ECAL. Nétese que el campo de visién de AMS se
mueve a razén de unos 4° min—!, con lo que la direccién de emisién experimenta una variacién de

!BATSE fue un instrumento especializado en GRBs del Compton Gamma-Ray Observatory, con un rango de
deteccién de 0.01 — 100 MeV.
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Figura 6.3: Flujo integral en funcion de la energia para cuatro GRBs. La linea continua indica hasta
qué energia se dispone de medidas de EGRET. La linea discontinua son las extrapolaciones hasta 1 TeV [6].

+5°. En el caso de utilizar un campo magnético de menor intensidad, se gana estadistica en la zona
sub-GeV del espectro, aunque la resolucién energética se deteriora un factor 4 para las cuentas
obtenidas por el STD.

Asimismo se ha realizado una simulacién del fondo para GRBs. El de protones [7] tiene en
cuenta la modulaciéon geomagnética. Los rayos gamma difusos extragalicticos se han simulado de
acuerdo a [8]. Los resultados se muestran, junto con la estadistica de la senal, en la tabla 6.3. Es
interesante destacar que en estos casos de emisién puntual muy intensa y breve, es posible relajar
los cortes en buena medida, incluso mas alld de los cortes para fuentes. De esta manera, con el
ECAL sélo se ha realizado la preseleccién y los cortes de particula neutra, mientras que en el STD,
la preseleccién es suficiente (ver capitulo 3). En ausencia de informacién externa sobre el GRB,
el andlisis offline puede descubrir estallidos de este tipo si se detectan mds de 3-4 fotones en un
intervalo < 100 s (5 sigmas sobre los ~ 0.05 sucesos de fondo previstos) en regiones fuera del plano
Galactico y lejos de fuentes intensas.

Si se hace uso del espectro diferencial e integrado (¢’) en energia del GRB medio de los obser-
vados por EGRET[9]:

¢'(E)=5x E1Pm2GeV ! (6.3)

se obtiene que estarian al borde de la detectabilidad, con un nimero de fotones estimado de
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Figura 6.4: Predicciones para AMS-02 para la observacion del espectro GeV de un GRB similar o 910503,
de acuerdo a [6]. Se muestran distintas configuraciones de campo magnético y dngulo cenital del fendmeno. La
linea negra es el espectro EGRET hasta 10 GeV, sequido de la extrapolacion hasta 1 TeV (linea discontinua,).

2 — 3 (en caso de observacién cenital).

También se ha realizado una estimacion sobre el niimero de GRBs que se observardn en AMS-02
a partir del catdlogo de Preece [10]. El procedimiento seguido fue propuesto en [11] actualizdndose
aqui las cantidades halladas. El catdlogo mencionado se compone del subconjunto de las observa-
ciones de BATSE [12] més brillantes, que disponen de medidas ademds de ajustes a los pardmetros
espectrales. En total 156 GRBs de los 2074 observados por el experimento. Se ha asumido un com-
portamiento en forma de ley de potencias para el fluyjo n(E) del afterglow del GRB, de acuerdo a
ley empirica de Band [13], védlida para una gran mayoria de casos:

n(E) = KE%exp(-E/Ey) (E < Ey(a—p))
n(E) = K EP (E > Ey(a—B)) (6.4)

donde K, Ey,a y B son pardametros ajustables de cada GRB.
Se define la fluencia F (en erg/cm?) de cada GRB para la banda de alta energfa (E;, E5) como:

E,
F = E n(E) dE (6.5)
Ey
Por otro lado, la expresién del nimero promedio de fotones detectados por AMS en dicha banda
es:

E>
NAMS = /E n(E) A(E) dE (6.6)

siendo A(FE) la aceptancia. Si se realiza el cociente de 6.5 entre 6.6, se puede obtener N yAMS.
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Tabla 6.3: Estadistica total de la simulacion MC del GRB910503 a varios dngulos de incidencia y varios
conjuntos de cortes. Ver texto para la definicion de los cortes mnimos. Los cortes adicionales suponen la

utilizacion de todos aquellos descritos en el capitulo 3.

Seleccién GRB910503 Fondo p Fondo -y
(STD/ECAL) | (STD/ECAL) | (STD/ECAL)

Cortes fuentes 28/123 11/6 0/0
Cortes totales 14/71 0/1 0/0
Cortes fuentes
+ direccional 25/118 0/0 0/0
Cortes fuentes

+ direccional (15°) 25/94 0/0 0/0
Cortes fuentes

+ direccional (30°) 21/0 0/0 0/0

conocidos los pardametros «, 8, Fy y F del catdlogo. De este modo se elimina la constante de pro-
porcionalidad desconocida K de la ecuacién 6.4.

Este calculo se ha realizado para todos los GRBs del catalogo de Preece. Sélo aquellos GRBs
con NyAM5 > 2 superan el corte de 5 sigmas, de acuerdo al fondo de protones esperado para un
suceso de ~ 80 segundos.

Finalmente, para obtener la estimacién de la tasa anual de GRBs observados en el ECAL o
el STD (Rgggf/ STD), se consideran el ntimero de detecciones de GRBs del catdlogo NFCAL/STD
sobre la duracién total del experimento BATSE, y después se multiplica por el cociente de los
campos visuales de AMS y dicho experimento:

poarystp _ NECALISTD Qpoar stp
R rps =
tBATSE QBATSE

donde tgpaTsE = 5.3 anos y el cociente de los campos visuales es de 0.05 y 0.18 para ECAL y
STD respectivamente. Esto da como resultado una estimacién de 0.7 GRBs/ano en el ECAL y 2.0
GRBs/ano para el STD.

(6.7)

6.4. Analisis de la senal del espectro difuso galactico

La emisién en rayos gamma de la Galaxia se halla intrinsecamente relacionada con los procesos
de interaccién de rayos césmicos con el medio interestelar. De ello pueden extraerse datos acerca
de las dimensiones y distribucién de materia en la, Galaxia. Asimismo, puede proporcionar indicios
de procesos mds exoticos que estén teniendo lugar, especialmente en lo que concierne a la materia
oscura. También tiene gran importancia en el andlisis general de la radiacién gamma de AMS-02
puesto que es un importante fondo para las senales cerca del plano galactico.

Para este estudio [14] se ha utilizado el cédigo GALPROP [15] de simulacién de la propagacién
de rayos césmicos y sus interacciones con el medio interestelar gaseoso, de acuerdo con el ultimo
modelo de su autor [16]. Las distribuciones de gas interestelar se han implementado segin [24].

En la figura 6.5 se muestra el resultado de la simulacién en términos de flujo energético en
em~2s7!sr71GeV~! (en este caso, a 2 GeV). El ntimero de cuentas recibido tras tres afios se
muestra en la figura 6.6. Este resultados se obtiene tras la convolucién de los mapas de flujo a cada
energia (del que la figura 6.5 es un ejemplo) con la respuesta instrumental del detector (figura 6.7)
y la multiplicacién con el mapa de exposicién simulado de cada punto del cielo (ver Apéndice 2).
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Simulated Galactic flux map 2**11 MeV (cm?s’srMeV)

Figura 6.5: Mapa de flujo por unidad de drea, dngulo sélido y energia (multiplicado por E 2) extraido de
la llamada simulacion optimizada de [16]. Este mapa en concreto es el de la energia a 2 GeV.

Counts

Figura 6.6: Mapa de cuentas simulado para la zona interna de la Galaxia o energias superiores a 1 GeV
con AMS-02. Se considera una exposicion de 3 afios segin la modelizacién de [16]. La anchura de los bines
de coordenadas es de 0.5°.

‘ Point Spread Function: probability/steradian

E=2GeV
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Figura 6.7: Funcion de dispersion puntual (PSF) del STD a 2 GeV.
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Otro resultado de este estudio es el anilisis del espectro de rayos gamma incidente sobre AMS,
para dos regiones diferenciadas de la Galaxia (figura 6.8). La contribucién mds importante de AMS
se observa a altas energias ( 2 10 GeV) y para regiones exteriores, més alld de los resultados de
EGRET. Para este rango de energia, se han obtenido ademads los perfiles de intensidad esperados con
su error estadistico, en funcién de la latitud y longitud galdctica (figura 6.9). Aqui se hace evidente
que la produccién de piones y, por tanto, la distribucién de gas es el contribuyente principal a la
emisién galdctica difusa. Sin embargo, de acuerdo a [16], la emisién por Compton inverso se hace
importante de nuevo a energias ~ 100 GeV.

‘ Espectro del plano galactico: -5<b<5 330<I<30 I ‘ Espectro del plano galactico: -5<b<5 30<I<330 I
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Figura 6.8: Predicciones para el espectro de rayos gamma de la Galaxia, segin el modelo “optimizado”
de Strong et al. [16], con las predicciones para AMS-02 y los resultados de EGRET [17]. Al modelo, se
superpone la prediccion de barras de error para AMS-02, en las que domina el sistemdtico debido al fondo
a bajas energias y el estadistico a energias cada vez mds altas. Otra de las ventajas de AMS-02 serd la
resolucion energética de los puntos del espectro que mejorard en un factor 3-4 la de EGRET.

6.5. Analisis de una senal de materia oscura

Se abordan las capacidades de AMS-02 para observar sefiales de materia oscura en varios esce-
narios. Como senal se considera la coaniquilacién de particulas de materia oscura en rayos gamma,
desde el centro de la Galaxia. Una introduccién a este tema se ha dado en el capitulo 5. Estos
resultados se incluyen en la referencia [18] junto con algunas ampliaciones de los supuestos tedricos.

Varios son los ingredientes necesarios de la estimacién de la senal:

= El modelo del candidato a materia oscura. Se han analizado tres casos en los que aparece
una, particula masiva, estable y neutra bajo distintos contextos tedricos:

1. Un escenario de extensiéon minima del Modelo Estandar que incluya supersimetria, donde
la ruptura de la misma se realiza a través de la interaccién gravitatoria. Es el llamado
modelo mSUGRA (minimal SUperGRAvity) [19]. Se trata de un escenario convencional
para estos estudios en los que los modelos se definen a través de sélo cuatro pardmetros.
Se han utilizado algunos valores tipicos para los mismos, como los de la referencia [20].

2. Otro escenario supersimétrico donde la ruptura se realiza a través de la llamada anomalia
de super-Weyl [21]. Se tiene un modelo de los llamados AMSB (Anomaly Mediated
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Figura 6.9: Perfil de intensidad de rayos gamma para la emision Galdctica, por encima de los 10 GeV, con
los errores estadisticos previstos para AMS (segin el modelo optimizado de [16]). Se muestran las contribu-
ciones individuales de cada proceso en este rango energético.

Symmetry Breaking).

3. Otra posibilidad es la existencia de estados asociados a dimensiones extra, que poseen
cierta masa, siendo el més ligero de ellos estable. Uno de los candidatos mas estudiados
es el asociado al primer modo Kaluza-Klein del bosén de hipercarga B(1)[22], en el
modelo de dimensiones extra universales.

= Kl modelo de halo galactico, puesto que es necesario conocer la densidad de materia
oscura en el centro de la Galaxia de la que se deduce la tasa de aniquilaciones. Partiendo de
la parametrizacién genérica de la densidad de materia oscura en la Galaxia en funcién del
radio galactocéntrico:

Ry\" R§ +a*\*
r) = — P 6.8
pX() Po (‘l“) {,ra_|_aa} ( )
obtenemos diversos modelos segin el valor elegido para los pardmetros v, a y €. po y Ro
son la densidad del halo de materia oscura y distancia galactocéntrica respectivamente en la
posicién del Sistema Solar. Los valores escogidos se muestran en la tabla 6.4.

= La caracterizacién del detector, que se lleva a cabo mediante el AMSFS.

Para obtener el flujo esperado de fotones, es necesario combinar las secciones eficaces y las
fracciones de desintegracién obtenidas para el candidato a materia oscura, con la densidad predicha
en el centro de la Galaxia:

1 <ov>n
By =——F7 /:Q X '
oy 2 m2 py(r)ds (6.9)
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Tabla 6.4: Pardmetros de la ecuacidn 6.8 de los modelos de densidad usados.

‘ Pardmetro ‘ NFW-estandar ‘ NFW-acentuado ‘ Moore ‘

Ry (kpc) 8 8.5 8
po (GeV/cm3) 0.3 0.4 0.3
a (kpc) 20 4 28

¥ 1 1 1.5

o 1 1 1

€ 2 2 1.5

Tabla 6.5: Pardmetros mSUGRA de varios modelos [20], las masas y densidades del neutralino x deter-
minadas en [18] y las previsiones en nimero de fotones por aniquilacién de neutralinos en el centro de la
Galazia (para un periodo de tres afios). Se esperan del orden de ~ 3 fotones de esta fuente puntual, con el
STD.

\ Modelo | B | G | I | K | L |
My 98.3 | 153.6 | 143.0 | 571.5 | 187.2
Qy h? 0.12 | 0.12 0.12 0.11 0.10
™o 60 115 175 | 1000 | 300
my /o 250 | 375 350 | 1300 | 450
tan (3 10 20 35 35 50
sign(u) + + + - +
as(mz) 125 124 123 118 122

NFW-estandar | 0.22 | 0.14 | 0.94 | 0.35 | 2.48

NFW-acentuado | 9.2 6.0 40.8 | 15.2 | 107.8
Moore 26.4 | 17.1 | 117.3 | 43.7 | 309.9

donde m, es la masa del candidato a materia oscura; < ov > es la tasa de aniquilaciones
promedio del canal que produce la radiacién gamma; n., el nimero total de fotones por aniquilacién;
py (1) es la distribucién galactocéntrica de materia.

El flujo @, sobre la regién angular AQ dada por la resolucién del detector, se combina con la
exposicién de éste al centro galdctico y la aceptancia a rayos gamma en funcién de la energia, a
través del software de AMSFS. El resultado es un ntimero de fotones al afio, que se compara con
el fondo esperado de la misma fuente. En la tabla 6.5 se muestra el nimero de fotones esperados
para varios modelos mSUGRA de referencia (segtin [20]) y los tres perfiles de densidad usados.

La figura 6.10 representa los flujos integrados de una gran muestra de modelos a partir de
la energia umbral de AMS. Las graficas corresponden a los perfiles NFW - estdndar y NFW -
acentuado, en funcién de la masa del candidato a materia oscura m,. Se superpone el limite de
exclusion para una senal de 3o.

6.6. Resumen

Se ha analizado la observabilidad de varios casos de interés en astronomia de rayos gamma de
altas energias con AMS-02, con los siguientes resultados:

= Del estudio de la emisién pulsada de Vela se obtiene que AMS-02 serd capaz de distin-
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Figura 6.10: FEl flujo gamma integrado del centro de la Galazia en funcion de la masa de la particula
candidata, para: un muestreo del espacio de pardmetros mSUGRA (50 < mgy < 3000,50 < m4/, < 1600,0.1 <
|Ao| < 2000,3 < tan(B) < 60); los modelos de referencia de mSUGRA descritos en [20]; un modelo AMSB
con < ov > determinada en [23]; un modelo Kaluza-Klein con B®Y) como LKP. Para el muestreo mSUGRA,
se han marcado con distintos colores segiin el valor total de la densidad Q,, h* predicha. En la izquierda, las
predicciones para un perfil Navarro-Frenk-White estindar. En la derecha, se ha aplicado un perfil NEW con
la densidad acentuada hacia el centro (cuspy).

guir entre los modelos de emisién de pulsares conocidos como polar cap y outer gap, con la
estadistica de un afio de emisién, completando el espectro hasta los 30 — 40 GeV.

El espectro de alta energia de un GRB de gran intensidad (como GRB910503)
podra ser estudiado con detalle, si tiene lugar a dngulos cenitales < 15°. Analizando la
estadistica y las fluencias de los GRBs detectados por BATSE, se prevé la deteccién de 2 — 3
GRBs al ano con AMS.

Se extenderd el espectro difuso galdctico hasta energias superiores a ~ 20 GeV,
completando las medidas de EGRET, y confirmando o no las predicciones de los tultimos
modelos que pretenden solucionar el exceso GeV en esta emision reforzando el componente
de Compton inverso.

Se tendri acceso a varios candidatos a materia oscura en forma de particulas no
baridénicas. En el caso de un perfil de densidades galdctico de tipo NFW-acentuado, se
podrén descartar la gran mayoria de los modelos con tan(s3) alto, y algunos de los modelos
de referencia (I y L) de [20]. Lo mismo ocurre con los candidatos de AMSB y Kaluza-Klein
hasta 1 TeV. Un perfil galdctico de tipo NFW-estandar mas conservador permite llegar hasta
los modelos mSUGRA en los que el LSP es subdominante (Qrsp < Qwiamp) y hasta 400
GeV en modelos AMSB y Kaluza-Klein.
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Conclusiones

En este trabajo se ha presentado el futuro experimento AMS-02 (ahora en la fase final de
construccién) que se situard en la Estacién Espacial Internacional, asi como estimaciones precisas
acerca de sus capacidades para medir radiacién gamma césmica. Esto serd posible gracias al uso de
dos detectores por separado, el detector de trazas de silicio STD (conversién del gamma en un par
electrén-positrén) y el calorimetro electromagnético ECAL (deteccion directa del fotén). En esta
tesis se ha hecho énfasis en las prestaciones del STD.

Si bien AMS estd disenado fundamentalmente para la observacién de rayos cosmicos cargados,
se ha demostrado que presenta un buen rendimiento para la deteccién de rayos gamma de mas de
1 GeV. Concretamente, esto se traduce en areas efectivas pico de 500 cm? y 3000 cm? para el STD
y el ECAL (tras cortes de seleccién), una resolucién energética (o(E)/E) de entre 2 — 5% y una
resolucién angular de 0.1°/2° (STD/ECAL) a 10 GeV, mejorando sensiblemente a mayores energias.
Un andlisis paralelo utilizando un campo magnético de inferior intensidad (posible configuracién
de contigencia) demuestra que la aceptancia para el STD se ve mejorada en uno o dos érdenes de
magnitud a energias muy bajas ( < 2 GeV) aunque la resolucién energética empeora en un factor
4.

Algunos de estos resultados han sido validados mediante varias pruebas en haz en aceleradores
sobre prototipos de los subdetectores. Se ha analizado en detalle una de estas pruebas sobre el STD.
En particular, se han confirmado los resultados obtenidos en la simulacién en el rango de 1-6 GeV
(donde se concentrard més del 80 % de la estadistica) para las resoluciones angular y energética.
Se ha validado asimismo la resolucién espacial intrinseca de los médulos de silicio, con valores de
10 y 30 pm para las caras p y n de los sensores. Por primera vez, se ha comprobado la resolucién
en momento para electrones en el STD utilizando los médulos y la configuracién final de AMS-02
y un nuevo algoritmo de ajuste de las trazas. Dicha resolucién es del orden de 1.6 %.

Se ha disenado un software especifico (AMS Fast Simulator) para el estudio de varios casos
de fisica, utilizando los resultados anteriores como pardmetros de entrada para el mismo. Esta
herramienta es especialmente util para considerar casos complejos que no se limitan a una radiacién
isétropa de fotones. Una pequenia muestra de los posibles estudios ha demostrado que se podra hacer
astrofisica. de pulsares estudiando los espectros de emision, analizar el espectro difuso de rayos
gamma mas alld de las energias de EGRET y muestrear un amplio espacio de parametros de
modelos de materia oscura donde la produccién de fotones ocurre predominantemente en el centro
de nuestra Galaxia. El estudio simultaneo de esta senal con la de otros canales de deteccién de
materia oscura (positrones, antiprotones), es uno de los aspectos mds valiosos de este experimento.
Asimismo, se espera detectar del orden de ~ 2 — 3 GRBs/ano a través de un andlisis offline de los
datos.

En cuanto a la comparacién con experimentos similares, hay que destacar que existen diferencias
de disefio notables con respecto a otros experimentos exclusivamente dedicados a la deteccion de
rayos gamma. Entre ellas, la operacién del STD y el ECAL de manera independiente como dos
detectores con capacidad propia de medida de la energia y la direcciéon. Asimismo, AMS-02 no
posee capacidad de apuntado y a raiz de ese hecho cobra especial interés el estudio de la exposicién
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del detector. Otra es la ausencia de un veto de particulas cargadas, puesto que éstas también han
de medirse. Este ultimo problema se ha demostrado que se resuelve con una separacién muy eficaz
del fondo a partir de la informacién del resto de detectores (siendo el TRD uno de los sistemas
clave en este aspecto). Las capacidades en términos de resolucién son superiores a EGRET, y del
mismo orden que GLAST. El disefio no optimizado de AMS para rayos gamma, se cobra su precio
en la aceptancia, con una baja probabilidad de conversién para el STD y un campo visual no muy
grande en el ECAL. A1n asi, el drea efectiva pico sigue siendo del mismo orden de magnitud que
EGRET, con un umbral de energia mas alto.

Por todo ello, es posible concluir que AMS-02 serd el primer experimento que abarque con
precisién la deteccién de radiacién cosmica cargada y de rayos gamma en un mismo sistema. Tanto
la comunidad de fisicos de particulas como astrofisicos encontrardn asi una referencia tnica a la
hora de abordar temas tales como biisquedas indirectas de materia oscura y el estudio del origen y
propagacion de los rayos césmicos.
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Apéndice A

Cddigo de simulaciéon y reconstruccion
del STD

En este apéndice se describe brevemente el software creado y utilizado para la simulacion realista
y reconstruccién efectiva de trazas en el detector de silicio, tanto el usado en el estudio global del
detector (capitulo 3) como el usado en la prueba en haz (capitulo 4).

Definiciones

A continuacién se proporcionan algunas definiciones de los términos mas habituales utilizados
en la reconstruccién y analisis de trazas en el STD. Como apoyo véanse también la seccién 2.2.2 y
la figura A.1.

= Clusters. Son las unidades basicas de informacién obtenida tras la reduccién de datos on-
line. Se trata del conjunto de canales (con su posicién y senal como informacién principal)
dentro de cada médulo de detector de silicio, cuya carga supera ciertos umbrales. Existe
un umbral de semilla para el maximo, de 3 veces el valor del ruido del canal o. Los canales
vecinos deben superar 1o. Para la prueba en haz, el valor de corte de la semilla es de 3 —5 o
y de 30 para los canales secundarios. Estos valores experimentarin cierta variacién en la
implementacién final.

= Impactos. Se trata de las posiciones fisicas reconstruidas offline tras el analisis de los
clusters.

» Trazas. Asociaciones de mas de n impactos en distintos niveles indicando la trayectoria
reconstruida de la particula cargada a través del detector. n se suele tomar como 3 6 4.

= Vértices. Agrupacién de dos o més trazas, las cuales deben cumplir ciertos requisitos de
calidad (velocidad bien definida, niimero minimo de impactos, buen x?).

Simulacion

Para la simulacién del paso de las particulas de alta energia a través del detector, se ha utilizado
el paquete GEANT, en su versién 3.21 [1] en el software de AMS-02 y versién 4.6 [2] en la prueba en
haz. Este software se encarga, en lineas generales, de la propagacién de las particulas incidentes sobre
AMS, teniendo en cuenta la geometria y materiales de todos los sistemas detectores y estructurales.
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Esto implica, en cada pequeno “paso” que debe dar la particula, la evaluacién de la probabilidad de
cada posible proceso fisico y la determinacién del estado final, en caso de producirse, muestreando
la seccién eficaz diferencial de dicho proceso.

En el caso de fotones y electrones/positrones, se han incluido los siguientes procesos:
_|_ —

= Conversién de pares eTe™ .

= Efecto Compton.

= Efecto fotoeléctrico.

= Dispersiéon Coulombiana.

= Jonizacién y produccién de rayos 6.

= Bremsstrahlung.

= Aniquilacién de positrones en el material.

s Generacion de luz Cherenkov.

Las simulaciones incluyen de manera fidedigna los elementos geométricos y materiales de AMS-
02 y las estructuras anejas. El software de la prueba en haz incorpora asimismo la mayor parte de
los componentes del dispositivo experimental, incluyendo (ver capitulo 4):

= Los médulos de los STDx, con 300 pum de silicio, mas las laminas protectoras metalizadas y
los soportes.

= El ECALD con cada uno de los fotomultiplicadores.

= El convertidor de 1 mm de tungsteno.

= Un campo magnético basado en las medidas hechas del mismo.
= Kl centellador situado entre los detectores STD1 y STD2.

» Otros elementos como las cajas de transporte de los detectores (aluminio), las ventanas de
mylar de dichas cajas, etc.

El reparto de la carga entre las pistas se realiza introduciendo una incertidumbre efectiva en
la posicién, de acuerdo a la resolucién espacial medida. Esta incertidumbre puede representarse
mediante una o dos Gaussianas de anchura variable. En esta incertidumbre efectiva se engloban
efectos tales como el ruido de los canales, la incertidumbre derivada del proceso difusivo de propa-
gaciéon de los electrones en el silicio, fluctuaciones en el proceso de ionizacion o los coeficientes de
transferencia de carga a pistas no adyacentes [3].

El punto de impacto “resituado” determina qué dos pistas van a constituir la senal simulada,
a la que posteriormente se le aplicardn los cortes de semilla usados en los datos, para construir los
clusters.

La conversion a cuentas de ADC de la energia depositada en el silicio se realiza a través de una
tabla empirica en funcién del punto interpista, obtenida en una prueba anterior sobre los mismos
mddulos y lectura similar [4].

Asi, finalmente se dispone de un fichero de sucesos simulados conteniendo clusters reducidos
por médulo, de manera similar a la informacion contenida en los ficheros de datos. Ambos tipos
pueden ser proporcionados como entrada para el programa de reconstruccién.
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Reconstruccion

El objetivo de la reconstruccion de rayos gamma en el STD es la identificacién de dos trazas y
la constitucién de un vértice a partir de ellas. En el caso de la prueba en haz, se construyen vértices
a partir de tres trazas, puesto que el electrén original del haz también se detecta.

Clusters

Los clusters tal como vienen de la reduccién de datos se denominan clusters brutos. El proceso
que los transforma en clusters reconstruidos involucra los siguientes pasos:

= Los clusters brutos en los lados S y K se separan. Los primeros 640 canales son senales en la
coordenada medida por el lado S; los siguientes 192 miden la coordenada medida en el lado
K para la mitad de los sensores; los ultimos 192 miden la misma coordenada para los demads
sensores (ver capitulo 2 para detalles sobre la distribucién de canales).

= Se separan los maximos multiples asociados a un tnico cluster bruto, creando tantos clusters
reconstruidos como maximos detectados. Las pistas comunes a dos clusters reconstruidos
comparten su carga seguin el tamano relativo de ambos maximos.

= En el software de la prueba en haz, los clusters brutos con més de seis pistas se eliminan. Los
electrones no deberian dejar una senal superior a dos o tres pistas. Sin embargo, se anade
siempre un canal a la izquierda y otro a la derecha incluso aunque se hallen por debajo del
umbral establecido de 3o (para aprovechar senales m&s débiles, en caso de problemas de
ruido).

La informacién guardada en estos clusters reconstruidos incluye:

= El ntimero de canal.

» El valor de la carga por canal (en cuentas digitales ADC).
= La carga total.

= El centro de gravedad del cluster.

= El valor de n = (QRQTRbL) siendo Qg las cargas de los canales a la derecha e izquierda

respectivamente del maximo.

» El ruido asociado al cluster (con n canales), calculado como /3" o2 .

Impactos

El paso siguiente es la construccion de impactos mediante la asociacion de clusters reconstruidos
S con clusters reconstruidos K del mismo médulo. El niimero de impactos asociado a una pareja
S-K es siempre mayor que uno, debido a la ambigiiedad del lado K (ver capitulo 2). En la prueba en
haz, esta ambigiiedad desaparece al considerar la extensién del haz, es decir, se conoce por dénde
pasa el mismo. Como ya se explicé en dicho capitulo, los niveles 1 y 8 del STD de AMS-02 estardn
instrumentados de tal manera que se pueda discriminar la traza real de la particula.

La informacién del impacto incluye: la posicién y el campo magnético en el punto. Ambas
magnitudes son fundamentales para la determinacién de los pardmetros de la traza.
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Trazas

El algoritmo escoge un impacto del nivel mas alto y otro del nivel mas bajo y establece una linea
recta entre ellos. Los impactos intermedios son escogidos segin sean consistentes con estos puntos
inicial y final, y una curvatura determinada para la trayectoria. Dicha consistencia se comprueba
con un método de x? mientras que la informacién de la curvatura se extrae mediante el ajuste a
una traza descrito en [5] y resumido mds abajo. El procedimiento se itera para buscar una segunda
traza. Ambas trazas pueden estar lo suficientemente juntas como para compartir impactos en los
primeros niveles. Esta posibilidad se permite siempre y cuando las trazas contengan clusters S en
los tres tltimos planos. En el software de la prueba en haz se permiten tres trazas en el mismo
suceso.

El método de ajuste de una traza a los impactos tiene como objeto la obtencién de la mejor de
ellas, a través de un procedimiento de minimizacién del x2. Se obtienen asimismo cinco pardmetros
X0, Y0, Uox, Uoy, d/P, es decir, la posicién y direccién de la traza en el primer nivel, y el inverso de
la rigidez.

La posicién 71 = (z1,y1,21) en el nivel 1 del STD puede calcularse a partir de la posicién y
direccion en el nivel 0, junto con la integral de camino a lo largo de la trayectoria de 0 a 1 dentro
del campo magnético B:

Pon Fy o+ dolio + %Emz%o (A1)
donde
Lij—1 = 5 —7j-ll (A.2)
- 1 Fi— 7y _
Bjj-1 = da (1l — ) l% X B(a)] (A.3)
I 0 175 = 71l

En esta aproximacién se asumen valores altos del momento p.
Extrapolando al nivel ¢, se obtiene:

%
Z (ﬁk,kflll%,k—l + '_)"k,kllk,k1lik)‘| (A.4)

—_ — — q
73 (%0, Y0, Yoz, Yoy, 4/P) = To + Uolio + I_?
k=1

donde

%
lgg = Z lm,m—l (A5)
m=k+1

. . Tk — Thk—1 = L,
Vek—1 = / da [f X B(Tg_1 + a[fy — T%-1]) (A.6)
0 7% — Tre—1l|

Los parametros de la traza ya pueden obtenerse haciendo uso de estas posiciones 7; predichas,
minimizando el x?:

2 = 2 (% medida — i (T0, Y0, Yoz oy, 4/D))
=0 092”
N-1/ ) . 2
i (yz,medzda - yz(xO;gO, U0z, U0y, q/p)) (A.7)
=0 Y
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La minimizacién conduce a un sistema lineal que puede resolverse para los valores del vector
de pardmetros @ = (zo, Yo, Yoz, Yoy, ¢/p). De manera general, dicho sistema se puede escribir como:

N-1 5 5
X2 = z <$i,medid0 - Z ‘Fllca/k) I/;J_l <37j,medido — Z FJmSm>
N1 5 5
+ > (yi,medido -y Gikak> W' (yj,medido -y Gjmam> : (A.8)

La dispersién Coulombiana de la particula se trata de manera desacoplada en este método. Para
ello, se anade la incertidumbre angular derivada de este efecto a las matrices de covarianza V;; y
Wij tal como se describe en [5].

Vértices

Los vértices se construyen a partir de dos o mas trazas. En el caso de la reconstruccién general
de AMS-02, las condiciones para la constitucién de un vértice implica:

Dos trazas con la velocidad 8 = v/c reconstruida.

Por lo menos cinco niveles contienen impactos reconstruidos para una de las trazas, y cuatro
para la otra.

Un niimero méximo de 50 impactos por nivel (eliminando asi niveles muy ruidosos).

Un corte suave en x? < 50 en el ajuste de las trazas.

En el caso del software de la prueba en haz, no se piden estos requisitos, sino que se aplican y
controlan a nivel de anélisis.

Las magnitudes reconstruidas para los vértices son:

El valor absoluto del momento (energia del fotén), que es la suma de los valores absolutos
de los momentos de todas las trazas:

N
P =7 lpill (A.9)
i

La carga, o suma de los signos de las rigideces de todas las trazas. En AMS-02, los fotones
generaran vértices de carga (. En la prueba en haz realizada y analizada en esta tesis, el tipico
vértice de 3 trazas tiene carga -1 (dos electrones y un positrén).

La masa invariante, evaluada como:
2 2 .2 2 2
Mipy = E” — Pz — py — D (AlO)

La posicién, definida a partir del punto mas cercano entre las trazas, tomadas por parejas, y
haciendo la media posteriormente. Alternativamente, se determina también el punto de corte
de las trazas en los planos XZ e YZ.

La direccién, hallada con la suma vectorial de los vectores momento de las N trazas com-
ponentes.

1 X
) (A.11)

i

U=

1P|
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Apéndice B

El Fast Simulator de AMS

El paquete de software de simulacion por el método Montecarlo y reconstruccion de senales
(Apéndice A) constituye una herramienta bésica para entender el comportamiento de AMS-02 al
paso de las particulas que constituiran la senal de interés y los posibles fondos. Sin embargo, una vez
caracterizado el detector, este software puede constituir un método excesivamente lento y engorroso
para obtener respuestas rapidas sobre su rendimiento para una variedad amplia de casos fisicos,
concretamente en el campo de la astrofisica de rayos gamma.

Para dar respuesta a ello, se ha desarrollado un software en C++ de simulacién rédpida, el AMS
Fast Simulator (AMSFS) [1], basado en librerias del paquete ROOT [2]. AMSFS utiliza una serie
de pardmetros referidos al detector (4reas efectivas, resoluciones, factores de rechazo) obtenidos de
la simulacién detallada (capitulo 3, validados en varias pruebas en haz). Los flujos de las fuentes
a estudiar se combinan con los mapas de exposicién, teniendo en cuenta estos parametros. Las
distintas regiones de exposicion en la esfera celeste se calculan segun la érbita de la ISS y la
orientacién de AMS-02 respecto a la Estacién Espacial Internacional (figura B.1). También se ha
eliminado de manera efectiva el tiempo en el que la érbita de la ISS cruza la Anomalia del Atlintico
Sur (figura B.2) ya que la toma de datos se satura durante esos instantes. Un ejemplo del tiempo de
exposicién del STD y la exposicién total (considerando el drea efectiva con la que se ha observado
cada regién) se muestra en la figura B.3. Estos mapas se obtienen con un programa independiente
[3]. En cuanto a las fuentes, pueden introducirse a mano fuentes puntuales, con espectros mas o
menos complejos, leer ficheros FITS con mapas bidimensionales de flujos o acceder a la base de
datos de EGRET, que se incluye en la distribucién de AMSFS y se puede instalar en un servidor
MySQL local.

En la figura B.4 se muestra un esquema, con los elementos del programa, incluyendo entradas y
salidas de datos, que resume la informacion descrita en el parrafo anterior.

Métodos

Se describen en esta seccién los métodos utilizados en el AMSFS para calcular el niimero de
fotones detectados por AMS-02. E1 AMSFS tiene en cuenta tres posibles origenes diferentes de
senales: fuentes astrofisicas de rayos gamma, fondo difuso de rayos gamma y protones césmicos
erréneamente tomados por rayos gamma. Las estimaciones de fondo de rayos gamma se basan en
datos de EGRET, mientras que las de fondo proténico estdn fundamentadas en datos de AMS-01.

Como se ha visto a lo largo de este trabajo, AMS-02 trabaja en dos modos para la detecciéon
de fotones: a través del STD (conversién) y a través del ECAL (deteccién directa). Ambos modos,
tienen diferentes campos visuales, asi como diferentes resoluciones angular y energética, aceptancia
y factor de rechazo.
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Figura B.1: Orientacion de AMS-02 en la viga de soporte de la ISS [4].
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Figura B.2: Imagen del satélite ROSAT de la anomalia del atldntico Sur [4].
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Figura B.3: Tiempo de exposicion (izquierda) para un campo visual de ~ 45° (correspondiente al STD) y
exposicion para dicho detector (derecha) considerando su drea efectiva (> 10 GeV).
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Mapa de exposicion celeste]

[ Thetetor]

| TParameters }—{ TFastSimulator }—{TExpositionMap|

// \—:.":- N? cuentas desde la fuente
TSource TCEgret

Fichero de configuracion|

TProtonBck

Catalogo EGRET (MySQL)
magen FITS (ROOT)
Lista de fuentes (ASCII)

Figura B.j: Esquema de los clases y recursos externos intervinientes en el AMSFS.

Detecciéon de fotones procedentes de una fuente puntual

Se considera una fuente U definida por sus coordenadas galdcticas (I, b) y por su flujo diferencial:

_d¢
" dE
expresado en cm 25 1GeV~! donde « es el indice espectral y ¢ es una constante.

Para estimar el niimero de fotones registrados por AMS-02 desde un punto dado en el cielo,
se ha de conocer el intervalo de tiempo en que dicho punto es visible por el detector. Los mapas
de exposicién incluyen esta informacion, proporcionando la exposicion ¢; para un determinado
intervalo 7 del dngulo de incidencia ; = (cos 0;1, cos §;2) donde 6; es el dngulo polar de incidencia.
La exposicién total para una localizacién dada en el cielo o para una fuente puntual U es la suma
de las exposiciones para los distintos dngulos de incidencia i:

Fy(E) (E) = doE™° (B.1)

T(U) = Zti(U). (B.2)

El 4rea efectiva del detector es funcién de dos pardmetros: la energia y el angulo de incidencia,
es decir A = A(E, ). De acuerdo con los resultados de [2], el drea efectiva se puede descomponer
en factores con buena aproximacion:

A(E, ) = Ay(E) - Ao(v)) (B.3)

Alternativamente, se han implementado funciones bidimensionales para representar el drea efec-
tiva en funcién de ambos pardmetros.

La férmula general para calcular el nimero de fotones detectados procedentes de U por un
detector de area efectiva A es:

) = ¥ [6@) [ (AE. )i Fu(E)aE (B.4)

donde el area efectiva promedio en el dngulo sélido €2; se expresa como:
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1
(AE. D) = 5o [ AE.v)de (8.5)
Ahora bien, utilizando la relacién:
dQ = dopdi, (B.6)
El area efectiva promedio pasa a ser:
1 1
E / E ) 2w dip = / A(E, ) di. B.7
AE ) = 5o iy [ AB) 2m = 5 [ AB.0) ay (B.7)
Usando un cambio de variables z = log;, F, la ecuacién B.4 se convierte entonces en:
N,(U) = [tz ) [ ] A@wFRs@K (a)dzd| (B:8)
A¢z .
donde:
K(z) = 10" In(10) (B.9)

La ecuacién B.8 proporciona el nimero de fotones detectados desde una fuente puntual.

Deteccién de fotones del fondo difuso de rayos gamma

La estimacién de la sensibilidad del AMS al fondo difuso de rayos gamma se basa en los resul-
tados obtenidos del detector EGRET en el observatorio espacial CGRO (descritos en el capitulo
5).

La radiacién de fondo tiene dos componentes: el galactico y el extragaldctico. El componente
extragalactico de la radiacién de fondo es is6tropo. El flujo de este fondo se parametriza de la
siguiente manera [3]:

E

Fer(E) = ¢o (Eo) h (em?-s-sr-GeV) ! (B.10)

donde ¢g = 7.32 x 1076 (em? - s - sr- GeV) ™!, Ey = 0.451 GeV y el indice espectral o = 2.1.
Para estimar el nimero de fotones detectados se utiliza un formalismo similar al del caso de las
fuentes puntuales, pero anadiendo la caracteristica de la resolucién angular del detector. El nimero

de fotones procedentes de la radiacién de fondo registrados por un detector, observando un punto
definido en el cielo estd dado por la férmula:

Ny(Beg) =Y

i

t / (A(E,)); Fop(E) Q(E) dE (B.11)
E

donde Q(FE) es la resolucién angular del detector en funcién de la energia del rayo gamma
incidente, y donde las otras expresiones son andlogas a las que se encuentran en la ecuacién B.4.
Siguiendo el mismo procedimiento que en el caso de las fuentes puntuales, se obtiene la siguiente
expresion utilizada en los calculos numéricos:

Ni(Be) = 5 S [t [ [ Al e K @)0(0) o (B.12)

La componente galictica de radiacién difusa es muy anisétropa. Las medidas de EGRET [4] se
presentan en forma de mapas celestes con una granularidad [ x b = 10° x 4°, donde el mapa cubre
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solamente la parte del cielo que contiene a la Galaxia, despreciando asi los valores de radiacién
gamma difusa para |b| > 10°. Cada celda del mapa contiene un valor de flujo medido para un rango
dado de energia. Para AMS-02 interesan unicamente las energias superiores a 1 GeV.

En la componente galictica, para estimar el nimero de fotones detectados provenientes de un
punto dado en el cielo, se utiliza la siguiente férmula:

Bya) Z Z [ / )i Fyar(E;) QE) dE] (B.13)

Donde j es la celda de energia en los datos de EGRET, Fyq(E;) es el valor del flujo leido del
mapa al que corresponde esa celda. Su valor numérico se calcula con la formula B.14:

N, (Byal) Zthz / / 'A(x,zp)Fgal(xj)Q(x)dxdlp] (B.14)

Hay otro método especifico que se aplica al Centro Galdctico para estimar la componente
Galactica de la radiacion gamma difusa. Esta basado en la parametrizacion del flujo proveniente
de la regién central de la Galaxia [5]:

dBgc . EN\¢ 9 1
TEI0 Ty x (—) (em® - s-sr-GeV) (B.15)

To
donde Tg = 8.6 x 107 cm™2 s L sr™ ! GeV~!,rp=1GeVy a=2.7.
En este caso, el nimero de fotones de fondo se obtiene de la férmula B.16:

A% : [t/ / (@%) Zﬁjg (w)dadsp (B.16)

Detecciéon de protones como fondo difuso

Nv(BGC)

El ndmero de protones de fondo detectados como fotones gamma para un angulo sélido €,
un tiempo de exposicién T', por encima del valor de energia Ey y considerando una superficie de
exposicién S, es:

N,,:/T/Eoo/Q /S¢(E)sp(E,Q,S)ﬁ-d§deEdt (B.17)

donde ¢(E) es el espectro proténico en m~?s~'sr 'GeV~! asumiendo un fondo isétropo;
ep(E,9Q,S) es la eficiencia de deteccién para cada elemento de energia, direccién y superficie.
La ecuacion anterior puede escribirse como:

N, =T E°° Ace(E) $(E) dE (B.18)

donde Acc(E) = [q, [s&p(E,Q,S) @ - dS dQ) es la aceptancia al valor E de energia y se mide en
m?sr. Q) es el dngulo sélido alrededor de la fuente, lo suficientemente grande como para considerar
suficiente el fondo protémico, de acuerdo con los estudios Montecarlo. En el caso del AMS, esto
corresponde aproximadamente a una apertura angular igual al ogg del detector (alrededor de 1

grado para el STD, 5 grados para el ECAL, usando una estimacién conservadora).
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Como la aceptancia se conoce generalmente para todo el campo de visién, hay que introducir
un factor de escala C entre Acc(E)rov a Acc(E) (esto es, suponiendo aceptancia uniforme para el
todo el campo de visién):

Ny=T- [ Ace(B)rov C $(E) dE (B.19)
Eo

La aceptancia de protones erréneamente tomados por radiacién gamma es normalmente co-
nocida como el limite inferior de su relacién con la aceptancia gamma. Es decir, esta aceptancia
protonica se expresa normalmente como el cociente entre la aceptancia gamma y factor de rechazo

R:

o0

N, =T - Ace(E)}oy - (1/R) - F - ¢(E)dE (B.20)

Se ha encontrado un limite inferior para R mediante los estudios Montecarlo para el rango
completo ECAL al nivel de ~ 2 - 10%(6], y ~ 5 - 10* para el rango del STD al 68 % de nivel
de confianza. Para este detector no se ha considerado la correccién geomagnética al factor de
rechazo argumentada en el capitulo 3. Con los mapas de exposicién geomagnéticos podemos tener
en cuenta este efecto de manera més realista. El espectro proténico se parametriza para tres bandas
geomagnéticas diferentes. La aproximacién utilizada supone un espectro primario iniciado a una
cierta energia de corte (que depende de la banda geomagnética) y que sigue la ley definida en [7].
Para el espectro por debajo del valor de corte, se suponen hasta tres segmentos de diferente ley de

potencia espectral, dependiendo asimismo de la banda geomagnética. Dichos segmentos se obtienen
de la tabla 4.5 de [7].
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