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Introduzione

La scoperta dei GRB risale ormai a piu di 30 anni fa, tuttavia questi eventi rimangono
tra i pit enigmatici problemi che 'attuale astrofisica si trova ad affrontare. Nonostante
la mole di dati e di informazioni raccolte soprattutto a partire dagli anni 90 da satelliti
come il Compton-GRO, BeppoSAX e piu recentemente SWIFT la comprensione della
natura di queste sorgenti rimane non completa soprattutto per quanto riguarda la pos-
sibile componente di emissione di alta energia nel regime compreso tra la decina di GeV
e il TeV. Pur non essendo ancora in possesso di una chiara evidenza sperimentale, di-
verse sono infatti le indicazioni della presenza di tale componente. Gia le osservazioni
dello strumento EGRET del GRB940217 mostrarono fotoni fino a 18 GeV 90 minuti
dopo il burst mentre dati raccolti da altri detector come MILAGRITO (GRB940717A)
o GRAND (GRB971110) suggeriscono la presenza di una emissione ad ancora piu alta
energia (>100 GeV). La recentissima scoperta da parte dello strumento LAT a bor-
do dell’osservatorio per raggi gamma GLAST di fotoni di energia fino a 15 GeV dal
GRB080916C rappresenta poi un ulteriore stimolo alla ricerca di un eventuale segnale
in questo regime di energia. L’emissione nell’intervallo del GeV o del TeV e infatti stata
prevista da diversi lavori teorici che prevedono un flusso osservabile di fotoni a queste
energie sia nella fase prompt che nell’ afterglow. Nel secondo capitolo di questo lavoro di
tesi verranno approfonditi alcuni dei meccanismi proposti come ad esempio I’emissione
di sincrotrone, il Synchrothron Self Compton o il decadimento del pione neutro mettendo
in evidenza sotto quali condizioni si rende possibile 1'osservazione di radiazione di alta
energia da parte dei vari strumenti oggi attivi ed in particolare da parte del telescopio
MAGIC, che con i suoi 17 metri di diametro, rappresenta il pitt grande specchio per sco-
pi astronomici esistente al mondo. I particolari accorgimenti che caratterizzano questo
strumento, come la leggerezza della struttura in fibra di carbonio, la grande superficie
dello specchio principale ed un sistema automatico di allerta collegato alla rete GCN
(Gamma ray bursts Coordinate Network), fanno di MAGIC il miglior sistema di Imaging
Cherenkov per lo studio dei GRB. Nel terzo capitolo, fornird quindi un quadro d’insieme

circa il principio di funzionamento di un sistema IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov



Telescope) e presentero le principali caratteristiche del telescopio MAGIC. Come risul-
tera chiaro, la principale difficolta nello studio delle sorgenti astrofisiche con strumenti
di questo tipo risiede nel fatto che questi eseguono una forma di rivelazione indiretta
ed in quest’ottica, dunque, ’analisi dei dati passa necessariamente attraverso una pro-
cedura di ricostruzione dei singoli eventi mediante il confronto con eventi simulati con
metodi monte carlo. Il principale obiettivo di questo confronto & quello di ottenere una
separazione dei segnali gamma da quelli adronici che permetta ’estrazione degli eventi
utili in una situazione di completo dominio del background. 1 principali passi dell’analisi
dati con MAGIC vengono affrontati nel quarto capitolo dove viene anche presentato il
caso studio dell’analisi del blazar Mrk421. Gli ultimi due capitoli sono invece dedicati
all’analisi dati di alcuni GRB osservati da MAGIC durante il 2008. Viene mostrata la
procedura di ottimizzazione seguita e i risulatati raggiunti che poi sono confrontati con

le previsioni teoriche nell’ultimo capitolo.

vi



Capitolo 1

Gamma Ray Burst

I Gamma Ray Burst (GRB) sono fenomeni transienti la cui durata puo variare dalle
frazioni di secondo fino alle centinaia di secondi. Questi eventi sono caratterizzati da
un’intensa emissione di raggi gamma osservabili principalmente nell'intervallo di energia
100 kev-1 MeV. Nei secondi in cui sono attivi, i burst risultano come le sorgenti gamma
pit luminose dell’intero cielo e rappresentano le piu violente ed intense esplosioni del-
I"Universo. Nonostante la loro scoperta sia avvenuta negli anni 60 [1], solo negli ultimi
15-20 anni il progresso nella tecnologia degli strumenti ha permesso una comprensione

significativa anche se non ancora completa della natura di questi eventi.

1.1 Le osservazioni dei GRB

La scoperta dei GRB ¢ frutto indiretto della guerra fredda poiche la prima registrazione
di tali eventi avvenne sul finire degli anni '60 ad opera dei satelliti Vela, una costellazione
di rivelatori gamma posti nello spazio allo scopo di controllare il rispetto dei trattati di
non proliferazione nucleare. Tale scoperta fu tenuta segreta fino al 1973 quando vennero
resi pubblici i risultati relativi alla rivelazione di sedici lampi gamma di energia compresa
nell’intervallo 0.2-1.5 MeV osservati tra il luglio 1969 e il luglio 1972 [1]. Il primo studio
sistematico sulla natura dei GRB, tuttavia venne condotto solo a partire dagli anni 90
grazie al lavoro degli strumenti BATSE ed EGRET a bordo del satellite della NASA
Compton-GRO (Gamma Ray Observatory) nell’intervallo di energie rispettivamente di
50 keV-300 keV e 30 MeV-30 GeV. Per una rassegna dei risultati di BATSE si puo con-

sultare [28]. Lo strumento BATSE;, in particolare, in dieci anni di osservazioni determind
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Figura 1.1: Un immagine del satellite Compton GRO nello spazio. Nell'immagine
di destra la distribuzione dei GRB osservati da BATSE. La distribuzione ottenuta e
sostanzialmente isotropa, indicazione di una possibile origine cosmologica.

la posizione di circa 2700 GRB (1 GRB/day) mettendo in evidenza come la loro distribu-
zione in cielo fosse sostanzialmente isotropa, fornendo cosi una indicazione circa una loro
possibile origine cosmologica o limitata all’ interno dell’alone galattico. Le due ipotesi
differiscono in maniera considerevole poiche nel primo caso i flussi osservati (1077 erg
ecm~2 s71) avrebbero implicato il coinvolgimento di enormi quantita di energia (~ 10°3
ergs). Le osservazioni dei GRB sono state rivoluzionate nell’aprile del 1996 con il lancio
del satellite italo-olandese SAX (Satellite per Astronomia X). Il successo di SAX ¢ stato
ottenuto grazie alla presenza a bordo dello stesso satellite di uno strumento gamma per
I'indagine dell’evento prompt e di uno in grado di fornire immagini nella banda X per
lo studio di eventuali controparti di piu bassa energia nei GRB. Questa combinazione
permise una rapida localizzazione (8 ore dopo il trigger) e la scoperta di una coda di
emissione a pit basse energie (il cosiddeto afterglow) per il GRB970228 [35]. La migliore
risoluzione spaziale di SAX rispetto a BATSE (da 3’ a 30” contro 1.5°) unito al rapido
riposizionamento dello strumento sulla sorgente hanno successivamente reso possibile,
attraverso la diffusione dei dati tramite il sistema GCN (Grb Coordinate Network), il
puntamento dei telescopi ottici al suolo e lo studio delle galassie ospiti portando alla
prima determinazione diretta della distanza del GRB970508 [36]. Il redshift misurato
(z=0.83) ha permesso in questo modo a SAX di sancire definitivamente la validita dello

scenario cosmologico.
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Gamma-Ray Burst Host Galaxies Hubble Space Telescope

e 980703 | 990705

g 1
;,«.\'.'L\.'M«_'-\»~*-*'—Jt'f’.-.'~.*J1-.'~"’I'."="'-""', |';'1[ "hl’.'"'.'." 4

i

000926 | 020803

-~
-—

audso
eissejeb suipnyubepy

Figura 1.2: Spettro e curva di luce della galassia ospite del GRB970508. Attraver-
so lo studio di questi spettri, vengono determinate le distanze degli eventi osservati.
Nell’immagine di destra, una collezione di immagini di galassie ospiti riprese dall’HST.

Nel 2004 e stato lanciato SWIFT, un satellite multibanda dedicato allo studio siste-
matico dei GRB che sfrutta 'idea vincente di SAX realizzando un accurata e rapida
localizzazione del burst mediante strumenti operanti nella banda gamma (BAT-Burst
Alert Telescope, che fornisce il trigger dell’evento), X (XRT-X Ray Telescope con una
risoluzione spaziale dell’ordine degli arcosecondi) e UV (UVOT- UV Optical Telescope
con una risoluzione di frazione di arcosecondo). Dopo il trigger, SAX impiegava cir-
ca 7-8h per il ripuntamento degli strumenti di bordo mentre SWIFT, compie la stessa
operazione in un tempo nettamente inferiore (~70 s). In questo modo & stata possibi-
le Posservazione dei burst nell’ancora inesplorato intervallo tra i pochi minuti fino alle
ore dopo il trigger e lo studio della fase di transizione tra il prompt event e 1’afterglow.

Torneremo sulle caratteristiche dell’afterglow in un successivo paragrafo.

1.2 Fenomenologia dei GRB
1.2.1 Durata, struttura temporale e spettro dei GRB

La fenomenologia dei GRB é stata ampiamente studiata, come si & accennato nel pre-
cedente paragrafo, dagli strumenti che si sono susseguiti in orbita a partire dagli anni

’90 ed in particolare grazie allo strumento BATSE del Compton-GRO. Da un punto di
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vista temporale, non e possibile definire un GRB “tipico”. La durata di un lampo gam-
ma varia a seconda dei casi estendendosi su cinque ordini di grandezza, dalla decina di
millisecondi fino al migliaio di secondi. La distribuzione in durata del numero di burst
osservati da BATSE e da SWIFT (figura 1.3) mostra chiaramente l’esistenza di due di-
stinte famiglie di lampi gamma: i long GRB (con durata media di ~ 20s) e gli short GRB
(~ 0.2s). Anche nel profilo temporale non & generalmente possibile il riconoscimento di
una qualche forma di struttura comune a tutti gli eventi e la curva di luce di un GRB puo
mostrare strutture complesse. In molti burst, infatti, sono presenti variabilita su tempi
scala 0T significativamente minori rispetto alla durata complessiva T del burst. Alcuni

esempi sono mostrati in figura 1.3. Definendo un indice di variabilita come N =T /T,
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Figura 1.3: Distribuzione della durata degli eventi osservati da BATSE e SWIFT. Appare
netta la divisione in due famiglie di durata diversa per i GRB. Nell’immagine di destra,
alcuni esempi di curve di luce di GRB. Immagine da [37].

in generale si ha N > 1 e solo in una minoranza di casi la curva di luce ha un solo picco
(N=1). Non vi ¢ al momento indicazione di una variabilitd temporale ad energie >10
MeV poiche I'unico strumento dedicato alle osservazioni in questo intervallo di energie
EGRET aveva un tempo morto troppo elevato (100 ms) per osservare strutture temporali
di durata inferiore. In quest’ottica un netto miglioramento della situazione & attesa dopo
il lancio del satellite GLAST. Da un punto di vista spettrale i GRB sono caratterizzati
dall’emissione concentrata nell’intervallo di energie del centinaio di keV con uno spettro

tipicamente non termico. Il flusso di fotoni osservato puo essere infatti interpolato da
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una funzione empirica (Funzione di Band) [2]

(0%
(100113<ev) exp( - ]i«gj—:i)> per E< Eipreak
F(E) — A Epeak(a_ﬁ) Oé—ﬂ E ﬁ
((2+a)100Kev) exp((ﬁ — a)(—150%ev) > per E> Epcar
con
a — ) Epear
Ebreak - % (11)

dove F(E) ¢ il flusso e A & una costante di normalizzazione (in unitad keV~! ecm=2 s71)
e a e B sono gli indici spettrali alle basse e alte energie rispettivamente. La funzione
di Band e sostanzialmente composta da due segmenti a legge di potenza “collegate” da
una energia Ep.cqr. Epeqr © invece l'energia di picco nello spettro energetico vF,. La
distribuzione dei parametri della funzione di Band ottenuta attraverso il fit di circa 350
GRB osservati da BATSE & mostrata in figura da dove si nota che il picco dell’emissione

& tipicamente compreso nella regione di qualche centinaio di keV. In molti dei GRB

GRB 930123 |

~ BATSE 500
BATSE 501
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Figura 1.4: Andamento dello spettro osservato da BATSE per il GRB990123 interpolato
mediante la funzione empirica di Band.

osservati da BATSE, tuttavia, non ¢ visibile alcuna Ey,¢.; nello spettro e dunque non
e inconsueto fittare lo spettro osservato attraverso un unica legge di potenza con indice

spettrale 3 ~ —2.25.
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1.3 Afterglow

La scoperta dell’afterglow da parte di BeppoSaX ha rappresentato uno dei principali
passi in avanti nella comprensione dei GRB. Questi eventi risultano dunque osservabili in
tutto lo spettro elettromagnetico e, alle varie lunghezze d’onda, le curve di luce osservate
mostrano un andamento tipico a legge di potenza. Nel caso del GRB970228, sfruttando le
misure di SAX e di altri satelliti per astronomia X (ASCA e ROSAT') venne osservato un
flusso X variabile secondo una legge di potenza con Fox ¢~1:33%0-11 seguito da un analogo
andamento osservato da telescopi a terra e dall’HST per 'emissione ottica (o ¢~ 1-14£0-05),

In seguito, lo studio di GRB970508 osservato sia da BATSE nei v che da SAX in X
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Figura 1.5: Immagine del primo afterglow X dal GRB970228 osservato dai telescopi X
di BeppoSaX [35]. Nellimmagine di destra, i dettagli dell’andamento degli afterglow X
alla luce delle osservazioni di SWIFT. Oltre alle diverse pendenze in circa il 40% degli
eventi osservati si nota la presenza di flares.

mostro che 'evento era seguito da una emissione a piu bassa energia in ottico e, una
settimana dopo ’evento principale, in radio, entrambe le emissioni ben descritte da un
andamento temporale a legge di potenza. Di fatto questa ¢ la caratteristica di tutti
gli afterglow osservati. Le recenti osservazioni di SWIFT hanno permesso di indagare
con maggiore dettaglio la struttura dell’afterglow X. La diminuzione del flusso osservato
secondo una legge di potenza rimane la firma di tutti gli eventi anche se un singolo
indice di decadimento non & spesso adeguato per un accurata descrizione del fenomeno.
Si possono infatti distinguere diverse strutture che riassumiamo in figura(1.5). E da
sottolineare il fatto che non tutti i GRB mostrano necessariamente tutte le strutture

riassunte in figural.5. In aggiunta alle caratteristiche sopra descritte, nelle curve di luce
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Figura 1.6: Afterglow ottico del GRB970228. Immagine tratta da [38]. Nel pannelo di
destra, curva di luce X (misurata dallo strumento XRT) del GRB050822 in cui ¢ visibile
la presenza di un flares ~500s dopo il burst. Immagine da [29]

di alcuni burst e osservabile la presenza di flares. Questi sono stati osservati per la prima
volta ma solo per un certo numero limitato di eventi (GRB011121, GRB011211) gia da
BeppoSaX ma solo attraverso le piu rapide osservazioni di SWIFT si € potuto constatare
come la presenza di questi flares sia piuttosto comune riguardando circa il 30%-40% del
totale degli eventi osservati [29]. Compaiono tra le centinaia di secondi e le ore dopo
I’emissione prompt e possono emettere una quantita di energia paragonabile all’evento
primario. La loro giustificazione non & ancora del tutto chiara ma sembrano in ultima

analisi legate ad una residua attivita della sorgente centrale.

1.4 1l problema della compattezza

Le dimensioni della regione emittente possono essere misurate sfruttando le piu piccole
strutture temporali presenti nelle curve di luce di ogni burst. Supponiamo che la sorgente
abbia una dimensione lineare tipica pari a R. Se dai diversi punti della superficie viene
emessa all’istante ty la radiazione che poi verra rilevata, cio che osserveremo sara la
convoluzione di tutti gli impulsi, quelli piu vicini sommati a quelli piti lontani che saranno
ritardati di un tempo 07" necessario a percorrere la distanza R. In questo modo la durata
dell'impulso 07 fornira un limite superiore alle dimensioni della zona di emissione R~
cdT. Il fatto poi che lo spettro emesso sia non termico implica che la sorgente debba essere

otticamente sottile. Da queste due considerazioni nasce il problema della compattezza.
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Consideriamo un burst medio. Se osserviamo un flusso F, I'energia rilasciata dall’evento

sara:

D F
E=14 DZF:1050< )( ) 1.2
m 3 Gpc/ \10~7 erg cm—2 rgs (12)

Effetti cosmologici modificheranno questa espressione solo per un valore numerico in
prima approssimazione irrilevante per I'esposizione del problema. Considerando una
variabilita temporale tipica di é7T ~ 10ms, otteniamo un limite per le dimensioni della

sorgente

R < e¢dT =~ 3000 km

Negli spettri osservati, si osservano fotoni gamma anche di energia anche molto elevata
(GeV). Questi fotoni possono interagire tra loro e dar luogo ad un processo di produzione
di coppie:

Y2 = ete  Epe = VE1By =05 MeV

dove Ejy,, rappresenta ’energia di soglia del processo.
Indicando con f, la frazione di coppie di fotoni la cui energia supera Ey,, possiamo

calcolare la profondita ottica per questo processo:

fporFD? 13 F D N2/ 6T \-2
= T = 104( )Ga) (Tms) 13
T R2mec? To 10-7 erg em=2/\3 Gpc/ \10 ms (13)

dove or ¢ la sezione d’urto Thomson.

La profondita ottica calcolata in questo modo e pero >1, in completo disaccordo con
le osservazioni che invece indicano una sorgente otticamente sottile. Il problema della
compattezza € dunque in ultima analisi connesso alle dimensioni della regione emittente
che vengono stimate sfruttando le strutture temporali nelle curve di luce dei GRB. Il
problema & superabile considerando degli effetti relativistici. Supponiamo che la sorgente

della radiazione sia in moto a velocita relativistica con

I fotoni emessi nella direzione dell’osservatore risulteranno spostati verso il blu e ’ener-
gia osservata hr,ss alla sorgente sara inferiore di un fattore h%. Il fatto dunque che

alla sorgente i fotoni hanno una energia piu bassa di quella effettivamente osservata,



1.5 Tempi scala caratteristici di un GRB

implica che meno fotoni all’origine possono dar luogo a produzione di coppie. In parti-
colare si dimostra che f, —f,772* e allo stesso tempo R< y?c6T. Con queste correzioni

relativistiche:
fp orFD? 1013 r ( F ) ( D )2( oT )—2 (1.4)
7_ = — = .
T 20 R2mc2 - A (20) TPN10-T erg em2/\3 Gpe/ \10 ms

Il problema della compattezza viene cosi risolto se la sorgente € in moto a velocita

13
relativistiche (nella nostra direzione) con un fattore di Lorentz tale che I' > 10G+29) ~
102 = 103. Questo ¢ il primo ingrediente del cosiddetto modello a fireball dei GRB.
Prima di passare ad una rapida spiegazione del modello a fireball & necessario quali sono

i principali tempi scala che caratterizzano un GRB.

1.5 Tempi scala caratteristici di un GRB

I principali tempi scala che caratterizzano i GRB sono:

GRB1676
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Tempo scala angolare: Tang =(ta-ta)

0 10 20 30 40 50 60 o . -
time since triger (s) Durata intrinseca: AT = (t-t:)

Figura 1.7: A sinistra: Curva di luce di uno degli eventi osservati da BATSE (trigger
n.1676) che presenta picchi di 6T~1s e Nx~60. A destra: I diversi tempi scala in termini
di differenza nei tempi di arrivo dei fotoni emessi.

e Tempo scala radiale (¢, —t.) Eil tempo che separa ’arrivo di due fotoni emessi
lungo la linea osservatore-sorgente. Se dt e dt sono la differenza nel tempo di

arrivo nel riferimento dell’osservatore e della fireball rispettivamente:

dt = ~(1 — B)dt’
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Poiche
V-1 1 1 1 R
ﬁzryi: l-5=l-s5—1-0~—~ e
gl gl 2y 27g YEC
abbiamo che il tempo scala radiale e:
REg
dt = Trad ~ 5 5 (15)
YEC

dove si e indicato con vg,Rp il fattore di Lorentz e il raggio della shell che emette

radiazione.

e Tempo scala angolare (t; — t,) E la differenza nel tempo di arrivo dei fotoni

emessi con un angolo ¢ ~ A%E Dalla figura e facile ricavare che:

Re

1.6
2’)/%]6 ( )

Tang =

e Durata intrinseca (A7) Rappresenta l'intervallo di tempo in cui ¢ attiva la

sorgente della radiazione. Se A ¢ la larghezza della shell che emette:

ar =2 (1.7)
C

e Variabilita intrinseca (07) E il tempo scala con cui varia Iattivitha del “motore

centrale” del burst producendo una variabilita su scala spaziale dell’ordine § = ¢dT.
Definiamo inoltre un tempo scala di raffreddamento:

e Tempo scala di raffreddamento (7,,.) E la differenza nei tempi di arrivo dei fo-
toni emessi mentre la shell che ha originato la radiazione raffredda. Nel riferimento

dell’osservatore e:

Teool = 5— (18)

dove P ¢ la potenza emessa
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1.6 Il modello a fireball

Il punto di partenza nella spiegazione della fenomenologia dei GRB & rappresentato dal
cosiddetto modello a fireball. La sorgente di energia dei GRB sembra essere legata, in
ultima analisi al catastofico rilascio di energia in un oggetto di massa stellare. Diversi
lavori hanno mostrato come il risultato principale di un simile scenario sia la conversione

di energia gravitazionale in neutrini, onde gravitazionali e in una fireball composta da

+

coppie e™ e v e in minima parte da materia barionica.

Lo spettro osservato dei GRB & uno spettro che segue una legge di potenza. Questo

Internal-external shock model
Afterglow

e » )Y
DN

Tourst=1-100s
3T=ms
Motore
centrale t ?
Shock interni Shock esterni " °P%e™"

|rﬂ~107+10”cm | |R=10”—10"cm|

Emissione di sincrotrone

Energia cinetica

H L —» Shock —»
dei barioni

Figura 1.8: Schema generale del modello a fireball per i GRB.

non ¢ un andamento “qualunque”. Di fatto una legge di potenza & la firma di un
ben determinato processo fisico che vede I’azione di fenomeni impulsivi come gli shock.
Di fatto e ormai accettato che i GRB ed il loro afterglow derivano dalla dissipazione
dell’energia cinetica della fireball. La conversione dell’energia puo avvenire tramite shock
interni (attraverso la collisione di diverse shell di plasma della fireball che hanno diversi
fattori di Lorentz) o shock esterni (cioe attraverso il rallentamento della shell a seguito
dell’interazione con il mezzo interstellare). Consideriamo una shell sferica di raggio R,
largezza A e fattore di Lorentz vg. A causa degli effetti di beaming relativistico, un
osservatore esterno vedra la radiazione provenire da un cono di semiapertura 6 ~ ’ygl.
Abbiamo visto come i fotoni emessi ad angolo # I'uno rispetto all’altro, essi arrivano
R

ses A Traq. La durata effettiva del burst
e

si otterra confrontando Tg,, con AT. In particolare si possono presentare due diverse

con una differenza di tempo pari a T,y =
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situazioni:

R
ATSTang% rad_>A<—E

5 shell di tipo I
TE
E

R
AT > Tong =~ Trag — A > —  shell di tipo IT
e

Nel primo caso, la durata del burst sara spalmata su un tempo complessivo pari a Tg.

Nel secondo caso, invece la durata del burst sara proprio AT. Abbiamo cioe:

Tang:f—fg se A < B
T = E e

A
c

negli altri casi

Dato che ad ogni istante un osservatore vede i fotoni provenire da una regione di dimen-
sioni angolari fygl, qualunque variabilita temporale nell’emissione dovuta ad eventuali
irregolarita della shell su tempi scala < T, sara cancellata a meno che le dimensioni
angolari della sorgente non siano minori di 751. Questo implica che Tg,4 ¢ il minimo
tempo scala possibile per la variabilita 67, cio¢ 6T > Tg,4. Per i burst che osserviamo,
si ha che N = % > 1. Una shell di tipo I che abbia cioe T' = T,,, potrebbe al massimo
produrre un un lampo gamma con N = 1. Questa shell non & dunque in grado di ripro-
durre la variabilita osservata. Nel modello II, al contrario, resta la condizione 61" > Tg,,4
ma stavolta la durata del burst € maggiore e si possono produrre strutture temporali piu
complesse. Si puo dimostrare che nel caso di shock esterni si ¢ sempre nella situazione
A< %. Cio implica che I’emissione prompt dei GRB deve essere attribuita a
shock interni. In quest’ottica, la radiazione osservata puo essere interpretata come il

frutto di una catena di eventi cosi riassumibile:

e Central engine: Il rilascio di un’enorme quantita di energia ad opera di un motore
centrale in una regione spaziale delle dimensioni di pochi km, porta alla formazione

di shell di plasma in espansione relativistica, si parla di fireball.

e Accelerazione delle particelle: Le particelle all’interno della fireball vengono

accelerate dagli shock mediante un meccanismo noto come meccanismo di Fermi.

e Meccanismi di emissione: Diversi processi di emissione possono coivolgere le

particelle elettricamente cariche della fireball e dare luogo alla radiazione osservata.

Nel prossimo capitolo, ci occuperemo in dettaglio di alcuni dei meccanismi di emissione

proposti potenzialmente in atto nella fireball.



1.7 Jets

13

1.7 Jets

Nelle considerazioni fin qui effettuate abbiamo ipotizzato una shell sferica in espansione.
In realta esistono prove che indicano per i GRB una diversa geometria di emissione
ovvero collimata (jet). Se AB ¢ la differenza di cammino tra i due fotoni emessi per
(Rg,601) e (Rp,02):

03

92
AB = Rgcos(f2) — Rgcos(0) ~ RE(? — 51) perfi, 0, — 0

Se ora §T e la differenza nei tempi di arrivo dei fotoni:

ST ~ Rp(03 —07)  0(02—01)  Rgf0

2c c c

(1.9)

dove § = (01 + 62)/2 e 66 = 03 — 6,. Le dimensioni della regione emittente saranno date
da R; = Rgdf e avranno un limite superiore imposto dalla condizione Ry < vygcdT cioe
REgé0 < vgcdT. Abbiamo dunque:

yeedT 1

00 < = —
~ Rg N~vg

(1.10)

(basta ricordare che 67 = T//N e che T=T,.q = Rg/cy%). Concludiamo che possiamo
avere GRB di durata T~ T,,4 e variabilita temporale 607" = T/N solo se 1’emissione
¢ collimata in un angolo 1/ygN = 1073. Nell'universo esistono diversi oggetti che
presentano una geometria di emissione di questo tipo. Tuttavia I’apertura angolare per
queste sorgenti e all’incirca due ordini di grandezza piu grande di quella per i GRB.

Se ’emissione ¢ tipo jet, la dinamica delle curve di luce puo cambiare notevolmente. Una
conseguenza immediata dell’emissione a jet € che ’energia coinvolta nei vari eventi non

¢ piu cosi elevata come per la simmetria sferica. In particolare:

EW = ? Ew,iso

dove 6 e I'angolo dell’emissione . Con questa correzione 'ordine di grandezza delle
energie dei GRB scende a 10°! = 102 ergs, un valore non particolarmente piu elevato
dell’energia coinvolta nei processi di core collapse delle supernove. Di fatto i GRB
possono essere definiti come 'analogo relativistico dei resti delle esplosioni di supernova
(SNR). In entrambe le situazioni abbiamo conversione di energia cinetica in energia

dei fotoni. La differenza fondamentale risiede nelle masse coinvolte nei due casi. Per le
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soher - To1(t)=0 The break must
be achromatic

7

(arbitrary units)

T-TO({days)

Figura 1.9: Una geometria di emissione tipo jet provoca un break nel flusso osservato.
Nel pannello di destra il break acromatico dall’X al NIR nel GRB990510. Immagine da
[39]. 11 break nella curva di luce avviene nell’istante in cui ’angolo di beaming relativistico
diviene pari all’angolo di apertura del jet.

supernove la massa coinvolta e dell’ordine di una massa solare, di conseguenza le velocita
del materiale espulso sono non relativistiche (<10000 Km/s). I GRB coinvolgono una
massa svariati ordini di grandezza inferiori pur presentando lo stesso rilascio energetico.
Questo implica che il materiale espulso sia in regime ultrarelativistico. Una seconda
differenza cruciale risiede nel fatto che mentre le SNR si originano dall’interazione del
materiale espulso dalla stella con I'ISM, i GRB hanno origine da collisioni interne mentre
Iinterazione con I'ISM origina l'afterglow. L’interazione tra SNR e ISM ha luogo su
scale di decine di pc e durare anche decine di migliaia di anni. In un GRB, al contrario,
I’emissione prompt si origina su distanze dell’ordine di qualche centinaio di UA e gli
effetti relativistici rendono I'evento un fenomeno molto breve (qualche secondo) mentre
I’afterglow, che si sviluppa su scale di qualche decina di pc per gli stessi effetti ha una

durata di qualche giorno.



1.8 Emissione di alta energia

15

1.8 Emissione di alta energia

L’emissione osservata dai GRB, si concentra ad energie tipicamente inferiori al MeV.
Alcune misura eseguite in passato hanno tuttavia messo in evidenza come, almeno per
alcuni eventi, possa essere messa in evidenza una componente di emissione ad energie
maggiori. Le prove raccolte, tuttavia, sono limitate ad un ristretto numero di GRB,
in particolare gia alcune osservazioni di EGRET nell’intervallo di energie 20 MeV-30
GeV portarono all’individuazione di fotoni di energia fino a 18 GeV nello spettro del
GRB940217 emessi 90 minuti dopo il burst [18]. Nel caso del GRB970417a il water
Cherenkov MILAGRITO riporta la presenza di un segnale nel regime delle altissime
energie (500 GeV-20 TeV) [27] ma la scarsa significativita dei conteggi in eccesso riportati
non ha permesso nessuna analisi spettrale dell’evento e dunque questa osservazione non
risulta essere definitiva anche se, nel caso il segnale individuato sia attribuibile proprio al
GRB, esso rappresenterebbe la prima evidenza sperimentale di emissione sopra i 100 GeV

da questo tipo di oggetti. Recentemente, la collaborazione GLAST in una circolare GCN

T
RA (deg)

Figura 1.10: Nell’immagine di sinistra, le osservazioni di EGRET per il GRB940217,
hanno mostrato fotoni fino a 18 GeV emessi piu di un ora dopo il burst. Nel pannello
di destra, I'immagine dei conteggi in eccesso ottenuta dall’apparato MILAGRITO nella
regione di cielo dove era presente il GRB970417a. Immagine da [27]

ha diffuso la notizia di un osservazione da parte dello strumento LAT (20 Mev-300 GeV)
di fotoni fino a 15 GeV nel GRB080916¢. Questa scoperta, non ancora uflicializzata, ¢ di
importanza fondamentale e fornisce nuovi stimoli allo studio dei GRB nel regime delle

alte ed altissime energie con tutti gli strumenti disponibili in questo intervallo.



Capitolo 2

Meccanismi di emissione nei GRB

E generalmente accettata 1’idea che la dinamica dei GRB, sia nella loro fase di prompt
emission cosi come nella coda di emissione ad energie piu basse (afterglow) risieda nelle
collisioni relativistiche tra shell di plasma (internal/external shock scenario) espulse da
una sorgente centrale. All'interno di questo quadro teorico, noto come modello fireball,
la piu semplice interpretazione dell’emissione osservata ¢ quella che vede i GRB come
il risultato della conversione in radiazione dell’energia cinetica di particelle ultrarelativi-
stiche. Gli elettroni e i protoni della fireball la cui traiettoria viene deflessa dai campi
magnetici all’interno del plasma vengono infatti accelerati mediante ciclici attraversa-
menti dei diversi fronti d’onda d’urto che si generano a seguito delle collisioni tra le shell
attraverso un meccanismo noto come meccanismo di Fermi. Le energie raggiungibili in
questo modo possono essere dell’ordine di 1017 — 108 eV e, a seguito dei meccanismi che
in questo capitolo esamineremo in dettaglio (come il sincrotrone o il Compton inverso),

si rendono possibili le condizioni per ’emissione di fotoni di alta energia.

2.1 Emissione di sincrotrone

L’emissione di sincrotrone e un tipico processo non termico. Una particella elettricamente
carica immersa in un campo magnetico B descrivera una traiettoria elicoidale emettendo
di conseguenza radiazione elettromagnetica. L’energia tipica dei fotoni emessi dipendera
dall’intensita del campo B e dalla velocita delle particelle:

hqeB
hvgyn = q—e'ygf (2.1)

mecC
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dove I' rappresenta il fattore di Lorentz della regione emittente e ¢. € la carica della
particella (in questo caso si € considerato un elettrone). All'interno del quadro teori-
co del modello a fireball questo meccanismo ¢ il responsabile dell’emissione alle energie
minori del MeV nei GRB. Nel proseguo del lavoro, faremo 1’assunzione di una popola-
zione di elettroni interna alla fireball distribuita secondo una legge di potenza del tipo
N(E.)dE. x E.?dE, per E. > E¢min con Eepmin = meCQZ—Zg%?ee. Sotto queste con-
dizioni, la forma generale dello spettro dei GRB viene determinata dal rapporto tra il
tempo scala di cooling degli elettroni e il tempo scala dinamico del sistema. Possiamo
pensare di considerare due casi limite, quando la maggior parte degli elettroni perde

energia su un tempo scala dinamico (fast cooling) e quando invece solo la coda di piu

alta energia della popolazione lo fa (regime di slow cooling).

e Slow cooling : In questo caso, la funzione di distribuzione della popolazione degli
elettroni nella shell nell’intorno di E¢ i, non risulta influenzata dal “raffredda-
mento” degli elettroni e solo quelli con E, maggiore di un certo valore critico F .
perdono energia su un tempo scala dinamico. Dato che il rapporto tra il cooling
time di un elettrone con energia F. e il tempo scala dinamico ¢ ~ E./E,, la distri-
buzione degli elettroni per £, > F,. diventa piu “ripida” di un fattore E.. Come

conseguenza, la distribuzione in energia degli elettroni risulta:

dN.(E") EP se E} pin < E, < E,

X
dE; EP se EL < EL

e Fast cooling : In questo regime, tutti gli elettroni accelerati dagli shock possono
perdere energia nel tempo scala dinamico. La conseguente distribuzione in energia

degli elettroni risulta essere:

dN.(E") E2 se B, . < E, < E/, ...
[ —— OC b
dE; ESPTE se B pin < B¢

In entrambi i casi, la radiazione di sincrotrone emessa ha un andamento a legge di
potenza con tre caratteristiche frequenze di taglio: vss,, frequenza di auto assorbimento
al di sotto della quale il sistema diventa otticamente spesso, v, definita come I’energia di

un elettrone che raffredda su un tempo scala dinamico e v,,;,, la frequenza di emissione
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fast cooling
v <y
10 | v c
B
(I//I/c) 1/3 per v < v, 3 Uf’
Fy XX (V/Z/C)_l/2 per v, <v<uy, 310 v 5! | "
— — [ | | | e
(Vm/Vc) s (V/Vm) v/ per v > vy w0t /A
10° 10° 10" 10" 10 10"
'h iR " Slnw_EDOImg {
0| = L Y,
.
(V/Vm) 1/3 per v < v, %“Hf. it B
F, x (,,/Vm)*(pfl)ﬂ per v, < v < g .%woj b . . e

(I/c/ym)*(pfl)/2 (I//I/c)ip/2

per v > v,

v (Hz)

Tabella 2.1: Flusso specifico aspettato per il regime di fast e slow cooling rispettivamente.
Immagini da [11]

del bulk della popolazione di elettroni (quelli con E. = E¢ mipn). In termini di flusso
specifico, possiamo esplicitare [11]: La potenza emessa per radiazione di sincrotrone da

un elettrone ¢ data da [6]:

4

= gUTCﬂg%z

B2 4 B2

P(’Ye) 8_7T = gO-TC’YZ8_7T ('Ye >1 ﬂe ~ 1) (22)

dove I' & il Lorentz boost che permette il passaggio dal sistema di riferimento comovente
del plasma in espansione a quello della sorgente centrale. Nelle successive espressioni
adotteremo la convenzione generale di indicare con un apice le grandezze fisiche espresse
nel riferimento della fireball mentre le quantita prive di apice sono espresse nel riferimento
del progenitore che equivale a quello di un osservatore sulla terra a meno di un fattore
numerico correttivo legato alla distanza della sorgente.

I’energia interna della shell & distribuita tra elettroni, protoni e campi magnetici interni
in modo che e, €p, €, (con € + eg + €, = 1) sono parametri di equipartizione che
rappresentano la frazione di energia attribuita ad ogni componente. Indicando cosi con U
la densita di energia interna generata negli shock interni avremo che U, = €. U, Ugp = egU

sono la densita di energia degli elettroni e del campo magnetico rispettivamente. Il tempo
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di raffreddamento di un elettrone nel riferimento del plasma puo essere espresso in linea

2
generale come 1= relazione che, tenendo conto della (2.2) puo essere riscritta come:

, 3Mmec

tcool (76) (23)

~ dorepUne
cosi nell’ipotesi che gli elettroni della fireball perdano energia mediante emissione di
sicrotrone e scattering Compton inverso, il loro cooling time complessivo sara una con-
voluzione dei due tempi scala caratteristici di perdita di energia per i due processi (tsyn
etio):

1 1 1

) 7
tcool tsyn tIC

(2.4)

Questo rapporto puo essere esplicitato considerando il rapporto (Y) tra la luminosita
Compton e da sincrotrone della sorgente ed introducendo un parametro 7. come la
frazione di energia irradiata (sia via sincrotrone che da IC) dagli elettroni nella shell.

Tale rapporto sara dunque:

a 14 1t ane
Y, = Lic _ Usyn(— Urad) o ey (25)

Lsyn Up - 2

Dall’espressione (2.5) & possibile mettere in evidenza due interessanti casi limite:

Y, = 5 per = <1
()8 per e >0

Chiaramente se 77:—; <1 — Ljc < Lgy, 'emissione da IC ¢ sostanzialmente trascu-
rabile rispetto al sincrotrone mentre per 77:—;8 >1 — Ljc> Lgy, domina l'emissio-
ne complessiva. In quest’ottica, dunque, I'importanza dell’ IC puo essere determinata
dai parametri di equipartizione dell’energia (e.,ep) e dalla efficienza radiativa (7)) de-
gli elettroni all’interno della fireball [4]. Tenendo presente che la potenza emessa per
Compton inverso ¢ Pooypr = %JTcy2ﬁ2Uph e Upp ¢ la densita di energia dei fotoni
che in ottica di SSC (Synchrotron Self Compton-ipotizziamo cioe¢ che i fotoni emessi per
sincrotrone siano i fotoni che successivamente entreranno nel meccanismo del Compton

inverso)corrisponde alla densita di energia emessa da sincrotrone. Con queste definizioni

e tenendo conto della (2.3), possiamo esprimere:

1 4 4 ,2C€BU

C
= gUT’YéW(UB + Usyn) = gJTer

7 (1+Ye) (2.6)

2
cool mecC
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dove U rappresenta la densita di energia totale all’interno della shell.

L’energia corrispondente ad un elettrone con fattore di Lorentz ~. sara dunque data da:

3mec?f to,—2L5 feo
E. .= mec® = mec? £ e = 530 D= 205 keV (2.7
e = Teclle® = et dTtyorcUep(1 +Ye) Lisos1€B,-1(1+ Ye) ¢ 27
dove t, (t&yn = I't, ¢ il tempo di variabilita proprio del GRB, L;s;, ¢ la luminosita
isotropica del burst legata alla densita di energia totale dalla relazione U = Liso . dove

4212 c
ris = L'ct, € il raggio interno della shell. L’origine di un campo magnetico all’interno del

plasma non e ancora del tutto chiara potendo sia essere originato a seguito del movimento
delle particelle elettricamente cariche sia derivare dal campo magnetico del progenitore.
L’intensita di questo campo e ovviamente strettamente correlata alle energie tipiche dei
fotoni emessi secondo la (2.1) e pud essere determinato da:

1
1 Psl— 15 x 108 (&1€B,—1Liso51)2

B ~ 4.4 x 10 G(fleB —1)2L150 15,13 th
v—

(2.8)

dove £ rappresenta il rapporto di compressione. A partire dall’espressione sopra ottenuta
per il campo magnetico B € poi possibile definire le energie di taglio nello spettro teorico
atteso sfruttando i diversi parametri fino ad ora introdotti. Abbiamo cosi per Fgg,:

5 8

2
—8 1/ €MNe \7
Busa = 0.69 LI 1t 7,75 7 (Erep, 1)1 <1+—Y> keV (2.9)

mentre le energie dei fotoni corrispondenti a elettroni con fattore di Lorentz 7.. e

Ye,m POssono essere direttamente ricavate dalle relazioni fondamentali dell’emissione di

sicrotrone:
3h s E. _\2eB'c ty o5 fen 2

E :r—( ) ~1.9 103r( 022 2)e, )B’ V = (2.10
e 4m meCQ Tnec2 x 2 Liso,51€B(1+YVe) 5 © ( )
= 281, 4 S (F%f‘*z)z eV (2.11)

(Lisosien,—1)2 N1+ Ye

3h (E. ., \2eB'c
Eym = rg(ﬁ) ;Cz ~ (.58 (p ) B, MeV (2.12)
(&
P—2\2, 1.2 —1

8-5(171) €z (§1€B,—1Liso51)2 (I'5ty,—2)"" MeV (2.13)

Queste relazioni sono ricavate per un osservatore nel riferimento della sorgente centrale

e dunque vanno scalate di un fattore (14z) nel passaggio ad un riferimento solidale con
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un osservatore posto a redshift z dal GRB. Una volta note le espressioni per le energie
di taglio & possibile determinare lo spettro teorico atteso per emissione di sincrotrone.

Assumendo Egsq < B, < E5 . (dunque considerando il regime di slow cooling) si ha:

4

E'as Eooq < E%s < E’y,m
2 dN’Y,S(Ew,S) 4, 68-p) (-p)
vE, = E’y s dE Ewg,m 2 E%52 E%m < E%s < E’y,c
e 4,6-p) 1 2-p

E’?vm 2 E’%vcE’Yv‘QS E’sz > E ,C

mentre in regime di fast cooling con Fg, < E, s < E, . abbiamo:

4
E’%,S Essa < E’Y,S < E’y,c
VF=E2 %OC E%E% E < E < F
v S dE Y,CHY,8 V€ Y,S ,m
Y8 5 (p—1) (2—p)
E’?vcE’Yv"%' E’Yv‘SQ E’sz > E’va

Per un ordine diverso delle energie di taglio, I’andamento dello spettro atteso presenta
delle differenze. Considerando il regime di fast cooling (dato che ci occuperemo del-

la emissione prompt) ed un ordine delle frequenze di taglio E,.s < FEgq < Eyms

otteniamo:
13
E’ngs E%C < E%S < ESSG
2 dN%S(E%s) g 1
VFI/ = E’Y’ST X EssaE'y,s Essa < Ew,s < E’y,m
78 9 (p=1) (2-p)

E&aEyi? EvZ  Eys>Ey
Vedremo in seguito che quest’ultimo andamento sara quello corrispondente ai parametri
standard di un GRB.
L’energia degli elettroni accelerati negli shock interni & chiaramente vincolata da due
effetti: in generale, infatti, la condizione affinché una particella possa essere accelerata
in maniera efficace da un campo magnetico B presente all’interno di una regione di
dimensioni lineari D & che il raggio di Larmor della traiettoria descritta dalla particella

stessa, sia minore di D. In formule, nel riferimento della fireball:
!

E
Ri(E)=—% <D ~cfIT — E. ~ D'eB’ (2.14)

eB’ e,maxr —

In opposizione al processo di accelerazione vi € pero la perdita di energia per emissione di
sincrotrone dunque la massima energia raggiungibile non sara in generale quella calcolata

in (2.14) ma puo essere determinata dal confronto dei due rate:

(&)= (@ ... 219
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/

ace € il tempo di raf-

che si traduce nel confronto tra il tempo scala di accelerazione ¢
freddamento degli elettroni tp., ~ 2mRpc < ty,(= minlt,,,;ty,,]). Ricordando la
(2.13)

2 R! E!
tiwc ~ c L=2r eegjzz < min[t/cool; t/dyn] (216)

che con i nostri parametri fornisce:

BiTots s
Lisos1e(1+ Y,

E = min {8.5(

e,max

1
)) 2.14.3 x 10'Taty,_oBL| GeV (2.17)

T . ' . Lo e
Nel caso di fast cooling (t. , =1 dyn) le due espressioni sono uguali ed & possibile ricavare

I’energia massima dei fotoni emessi per radiazione di sincrotrone:

3h B \2e¢Blc TiBE2t2
E :r-( ’ >— - 0.48( ’ )GV 2.18
Tmax AT\ mec? / mec? Lisos1€8,-1(1 + Ye) ¢ (2.18)
Iy
0 T GeV (2.19)

E poi possibile normalizzare lo spettro ottenuto ricordando che:

Eymaz N,  (E
/ E, SMdEW o = Ejgp—1c (2.20)
T dEy, ’

E’y,min

dove Ej4, ¢ l'energia complessivamente emessa dal GRB (Ejso = LisoT90)-
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2.2 Compton Inverso

11 processo del Compton Inverso (IC) puo modificare lo spettro osservato in diversi modi.
Ricordando la definizione data nel precedente paragrafo per Y, si pud notare come nel
caso Y, > 1 (che corrisponde alla situazione con €, > ep e Y, = 65—;) una frazione della
radiazione di sincrotrone di bassa energia possa essere amplificata ad energie piu elevate
attraverso un processo di IC. In una situazione di questo tipo I'IC puo “trasportare” una

frazione consistente dell’energia degli elettroni riducendo, come ipotizzato nel precedente

paragrafo, il cooling time delle particelle stesse di un fattore ~ Y (¢, = lt f{}e )
Quantitativamente, uno scattering IC amplifica I’energia di un fotone di un fattore 2,
cosl tenendo conto della relazione (2.1) abbiamo:

heB
(hVIC’)oss ~ c 74F (221)

mec? '©
In queste condizioni, assumendo che il meccanismo dell’emissione di sincrotrone sia il
processo dominante alle basse energie (< MeV) & possibile concludere, ricordando che
Ye,m R 66%’ che le energie raggiungibili dai fotoni attraverso questo processo possono
cadere nella regione del GeV e anche del TeV. E prima di tutto opportuno stimare la
profondita ottica Thomson nella regione di emissione (7 ~ norR). Con riferimento
alla figura (1.7) del precedente capitolo abbiamo che la larghezza radiale della regione
emittente (regione 2 e 3) nel sistema di riferimento comovente sono date da I'A. Di

conseguenza la profondita ottica sara calcolabile come [4]:
T = (ngl'A 4+ naol’'A)op =~ 2nXA (2.22)

dunque evidentemente minore di uno per una ragionevole scelta dei parametri. Nel conte-
sto relativo ai GRB, inoltre, un fotone di energia hr emesso per radiazione di sincrotrone
a seguito di un solo scattering IC acquisisce una energia E, ~ y2hv generalmente mag-

giore di mec?.

Cio implica che a seguito anche di una sola interazione non possa piu
essere applicato il limite Thomson nella sezione d’urto Compton. Ricordiamo infatti che

la sezione d’urto corretta per il processo e quella di Klein-Nishina:

3 1+z(2z(1+x) 1 1+ 3z
= - —In(1+2 —In(l+2x) — ——— 2.23
con x = W{WCQ che nel limite di basse energie (z < 1) si riduce a ¢ = op(1 — 2z + ...).

L’effetto netto del passaggio al regime KN ¢ la riduzione della sezione d’urto al crescere
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dell’energia. In conseguenza delle elevate energie coinvolte dunque possiamo assumere
che un solo scattering Compton abbia luogo nella fireball poiché dopo questa interazione
Penergia del fotone risulta cosi elevata che nel riferimento degli elettroni essi cadono
nel regime di KN e la conseguente diminuzione nella sezione d’urto Compton rende
improbabile un ulteriore scattering. Sotto queste ipotesi e sfruttando come spettro dei
fotoni di bassa energia lo spettro di sincrotrone determinato in precedenza, dalla teoria
generale dell’effetto Compton otteniamo che lo spettro atteso dal SSC e anch’esso della

forma a legge di potenza con i medesimi indici spettrali ottenuti per il sincrotrone [6].

4

7371‘ Essa,i < E’y,i <FE ;M

g+(3—p) 3—p

3 2 2 . . .

F E2 dN’YZ(E’YZ) v, E’}/,Z E’Y myt < E’%Z < E Gy

v Y dE X 4,80 1 2—p

3 2 2 2

" ¥,m,i ’Y,C,ZE’Y % E’Y Cyi < E% < E’Y k
%+(3;p) % p2 2 -p
¥,m,i EW c, zE E E’Yvi > E’Y,k

E
nel regime di slow cooling con Esgq; = i mEssa,EW” = ’yemem e Evei = ) CE7 o

mentre nel caso di fast cooling:

4
E’?,i Essa,i < E’y,i < E’y,c,i
5 1
2 dN’YZ( Z) E’?C ZE’$Z E’chvi < E’Yvi < E’vavi
7 E’yczE'y rri,iEw,% E’vavi < E’Yvi < E%k
p— 222
o —-Pp
E’?czE'y?an E2 E’Yvi > E’Y,k

con Eggqi = 'ychssa, Eymi =2, Eym € Eyei = fych%c. mentre come nel caso prece-
dente di un ordine delle energie di taglio E, .; < Egsa; < Eyc; lo spettro assume un

andamento descritto da:

E’Y?ai E’YvC,i < E’Y,i < Essa,i

9 1
2 d ( ) ESSSCL ZE’$ ESSd,i < E’Yﬂ < E,77m7i
I/F = E,ysz XX 9 ot p—1 _
v Esssa zE'ysz 22 E’vavi < E’Yvi < E%k

9 p—1
B —-p

Esssa zE'y,m ZE " E2 E N/ > E’Y,k

La differenza fondamentale nello spettro da IC risulta dalla necessita di introdurre una

ulteriore energia di taglio. Questa modifica si rende necessaria a causa del passag-

. . . . . EEE ea
gio al regime di KN. Definendo infatti un parametro k = ng&k dove Eypeak =
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max[Ey ¢ syn; By m,syn) si dimostra che [40] gli effetti dovuti al passaggio or — oxn

divengono importanti per k=1 e:

2m2ct _ 95 2

GeV (2.24)
Ew,peak; Ew,peak(Mev)

E%K =

Nel regime di KN I'emissivita degli elettroni decresce come k% e i fotoni emessi da IC
seguono semplicemente I'indice di potenza della popolazione di elettroni (-(p-2))
Una possibile eventualita da prendere in considerazione ¢ la situazione in cui Ey gn <

E, . Tale eventualita si verifica nel momento in cui:
E, kN < Eymi (2.25)

In questo caso, abbiamo semplicemente lo spettro che per E, > E, xn € VF,, ya P 8]
La normalizzazione dello spettro ottenuto si ottiene come in precedenza ricordando che
LIC = YeLsyn

neeeYe
1+Y.

E ,mazx,IC dN (F
/7 g, Wi (2.26)

v,1)
dE.; = E;
vt dE%Z' v, 180

E’y,min,]C



2.3 Radiazione di sincrotrone da protoni

26

2.3 Radiazione di sincrotrone da protoni

Cosi come per gli elettroni, anche i protoni possono essere accelerati attraverso il mec-
canismo di Fermi e dunque possono a loro volta emettere radiazione elettromagnetica.
Piu in generale, all’interno della fireball essi possono perdere energia sia per emissione
di sincrotrone sia per fotoproduzione di pioni (7°7") a seguito dell’interazione con i
fotoni di bassa energia. Anche in questo caso la firma del meccanismo di Fermi sara
la distribuzione della popolazione di protoni secondo una legge di potenza. Dato che i
protoni sono cattivi emettitori rispetto ai leptoni, possiamo in prima approssimazione

considerare solo il regime dinamico di slow cooling avendo dunque:
! /—p / / !
dNy(E}) N E, se B, in < B < Ep
dE;, EyPTl e E,.<E,

dove E, ,, ¢ la minima energia con cui i protoni entrano nel ciclo di accelerazione e E, .
k) k)

e l'energia di taglio nello spettro relativa al cooling dei protoni. In analogia al caso

precedente E;;,m = ’yl’?mPCQg(p) dove g(p) = Z%? mentre la cooling break energy puo
/

. . , .
essere ottenuta come in precedenza esplicitando I'espressione per ¢,

Lt (2.27)
t/cool tlsyn t;l' '

dove t!. rappresenta il cooling time per la fotoproduzione di pioni e dove abbiamo volon-
1
e
da protoni. La sezione d’urto del processo py — 7 + z & infatti 0,y ~ 5 X 10~ 28em

relativo all’eventuale scattering Compton inverso
2

tariamente tralasciato un termine

(al picco corrispondente alla produzione della risonanza A) che confrontata con la se-
zione d’'urto Compton per protoni (in approssimazione classica) opr =~ (%)20(6)71 ~
(%)26.625 x 1072°cm? rende trascurabile (0,, > o,7) questo processo per i protoni.
Il tempo di raffreddamento ¢, viene calcolato in diversi lavori relativi alla determina-
zione del flusso di neutrini da GRB [12] [13]. Considerando lo spettro dei fotoni emessi

per radiazione di sincrotrone nell’intorno del picco di emissione, ¢ possibile ricavare che

1 frx
7 7
th tdyn

dove f; rappresenta la frazione di energia dei protoni cha va in produzione di

pioni e dunque:

1 1 1 4 s B, cUep  fr
R + v gngﬂ;’ myc2 myc | Tty (2.28)
cool syn T P P v
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dove & possibile esplicitare f [12]

L3421 [ B, \*27 !
Fo(Ey) = f s (25) Ep < Epp
) T I0N ggea-1 (B, \ 1!

1340171 —) E,> Ey

pb
con
0.9L; 51 1 n
0= S10TT0 S, or (VW) (2 1 eY (2:29)
stv,—2Ey peak(MeV) (a2—2 g 1) +
con ag = p;rQ,al = I%l, E,pear € 'energia di picco nello spettro dei fotoni emessi per

sincrotrone (espressa in MeV) e Ep, = %Ge\/ ¢ energia di soglia dei protoni

E’y,peak
per produzione di pioni con fotoni di energia pari a E, peqk che per parametri di un burst
tipico ¢ Ej, ~ 1PeV. L’energia di break nello spettro dei protoni puo essere calcolata

confrontando il tempo scala dinamico ed il tempo di raffreddamento:

1 4 o BpeNUes  fr_ fo _ [
— 2o ( : ) p I Je 2.30
t’C ool 3 PEEP \mpc2 ) mye? Tty t;lyn I't, (2.30)
da cui tenendo conto della (28), per E < Ep,
f 2CUEB fo 1.34%271\-1
E ( ) - 2.31
pe T't, pTﬂ m204 Epl't, as+1 (2.31)
108 L 1.34%271\ -1
_ 1002 (0.16 is0P15 Jo x ) GeV (2.32)
thv,_g FQtU’_Q pr(P@V)FQtv’_Q az +1

Lo spettro dei fotoni emessi per sincrotrone puo essere cosi determinato a partire dallo

spettro in energia della popolazione di protoni appena determinato:

3—p

2
E2 _dN 7p5( Y,Ps X E’y,ps E’vavps < E’vas < E ,C,DS
s 4R 2
R E’vas

E%QPS > E77p5

dove I'energia minima dei fotoni emessi (corrispondenti ai protoni con 7, = Vp min) PuO

essere ricavata come [41]:

Bomps _ (Zpmy? (e y? (2.33)
Eym,s E; mp

Al fine di normalizzare lo spettro ¢ opportuno come in precedenza introdurre un pa-
rametro Y, che quantifichi I'importanza relativa della luminosita emessa a seguito di

interazioni py e quella da sincrotrone da protoni.

L,
Y, = =2 — Ty, (2.34)
Lpsyn  opr
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Dato che o,y > o, 7, risulta evidente che Y}, ¢ una grandezza generalmente molto mag-
giore di 1 e cio implica che la maggior parte dell’energia dei protoni viene dissipata in
interazioni tipo py. La normalizzazione dello spettro puo essere a questo punto ottenuta

come:

By maz.ps AN, s (E €1
By ps— LI (B, s = Eigo—t—b (2.35)
/ 7,PS dE’y,ps 7.ps 150 14+ Y};

E—y,m,ps

El o \o_ . . N
dove 1, = (7 )27P mentre la massima energia emessa da questo processo ¢ data da:
p,m

3h (B ez \2 eB'e
= G B (2.36)
e dove E, ., ¢ definito confrontando il tempo scala dinamico e il tempo di raffredda-
mento:
B/F6t2 1
E. . —mi [50( 6 20,2 )2;1.4 10°Tot, B’] TeV 2.37
pymaz — TN Lisosten(1+ Yy) X 2ly,—2D5¢ € ( )

2.4 Decadimento del 7°

Le interazioni pvy all’interno della fireball portano alla produzione di particelle 70 7+

con probabilita % e % rispettivamente. Esiste la possibilita di avere produzione di fotoni
gamma dai canali di decadimento del pione. Questa particella decade infatti rapidamente

(1 ~ 10~ 165):

™ = 4y (98.8%) (2.38)

0 = efe +4 (1.2%) (2.39)

producendo radiazione di alta energia . Poiche la sezione d’urto v ¢ molto maggiore
di quella per 'interazione p~y (sopra la soglia per la produzione di coppie), ci aspettiamo
che ~v sia proprio la reazione predominante in questo intervallo di energie. Questa
considerazione ci permette di stimare qualitativamente I’energia dei fotoni v emessi dal

decadimento del 7°. Se infatti consideriamo un fotone di E; ~ 2mec® ~ 1MeV, questo

Tn maniera analoga anche 7 e 7~ decadono (7 ~ 107%s) emettendo neutrini e muoni i quali a loro
volta decadono in un elettrone (o un positrone) e in un neutrino. Elettroni e positroni prodotti attraverso
questi canali di decadimento possono a loro volta emettere via sincrotrone tuttavia nel mio lavoro questi
contributi all’emissione complessiva verranno trascurati.
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avra, nel riferimento della sorgente centrale un energia E., ~ FE; che, per un burst tipico
(T' = 400) corrisponde a ~400 MeV. Con questo valore, ’energia di soglia del protone per
produzione di pioni risulta essere E), ~ 120 TeV. Dato che, tipicamente, il 79 trasporta il

20% dell’energia del protone e i v prodotti dal successivo decadimento si equipartiscono

0 = yye

E, ~10%(Ey) ~ 12 TeV. Utilizzando la funzione di distribuzione per i protoni espressa

questa percentuale, concludiamo che ’energia tipica dei fotoni emessi da

nel precedente paragrafo e assumendo che una frazione pari a %’r dell’energia dei protoni

vada in 7¥, ricaviamo lo spettro dei v emessi.
2-p
B2, dN%WO(E%WO) - lfW(EWO) Ewro Ey 0 <Eyqo,
Y, 1—
dE’Y,WO 3 2 E%ﬂ% E,wro > E%Foyc

dove E, 10 .= 0.1E, . e dove I'energia di taglio nello spettro contenuta nell’espressione

. _ 0.0031'2 : ) ; :
per fr ¢ E 0, = B peuct (GV) assumendo che il 10% dell’energia del protone vada in

fotoni v e dove E, peqer € il picco dell’emissione nello spettro dei fotoni di bassa energia
(dunque quelli emessi per sincrotrone cosi che E. yeqck = Eym per il regime di fast cooling

e By peack = E, ¢ per lo slow cooling La normalizzazione avviene attraverso:

Eiso €p77pY};

3 1+4Y, (2:40)
p

E
~,70,maz dN,erO (E,erO ) dE .
"R, o0 v =

E’y,wo,min T
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2.5 Profondita ottica

Gli spettri derivati nei precedenti paragrafi devono essere corretti a seguito di diversi
effetti legati alla profondita ottica. Gia all’interno della fireball fotoni gamma di energia
elevata possono interagire con gamma di pitt bassa energia e produrre coppie ete™. Se
questo processo risulta efficiente il flusso osservato nel range del TeV potrebbe essere
drasticamente ridotto. La profondita ottica, in generale, dipende dai parametri che
descrivono la fireball. Per due fotoni (di alta energia 7, e di bassa energia ;) la sezione
d’urto vy ¢ data da [42]:

3
16

1+ﬁ’

U'Yh'Yl (E’,Yh E’,yle) = 5

or(1—p%)[(3 - B")in

— 282 ) (2.41)

con 3/ = [1 — %;h] 2 e Ein,th = % & l'energia di soglia del processo e 6 ’angolo
tra le due direzioni di propagazione dei fotoni. Nel seguito del lavoro, non affronteremo
una trattazione dettagliata della profondita ottica ma ci limiteremo a determinare I’ener-
gia di cut off oltre la quale ¢ attesa una significativa diminuzione del flusso osservato. A
tal fine e opportuno distinguere i diversi processi che possono contribuire alla profondita
ottica nella fireball. Al suo interno, infatti, due sono i processi in atto che dominano
nell’assorbimento di fotoni di alta energia: da un lato come gia accennato, la produzione
di coppie a seguito dellinterazione ~y, v, (7y4) e dall’altro lo scattering Thomson tra

fotoni e coppie (7). La condizione necessaria per I'osservazione di fotoni di alta energia

(Tyy < 1, 7, < 1) si traduce in vincoli al fattore di Lorentz della sorgente [43]:

(p— 1
T > 69(c3e) S (L2 st BB ) 5D (1 < 1) (2.42)
_(p=2)_ _pt2
T > 170(e2ep)? it (L;O sotv,—2) BT (7, < 1) (2.43)
Dove E jnq. ¢ 'energia massima dei fotoni osservati. Da queste due relazioni ¢ possibile
ricavare l'energia di cut off attesa che, riparametrizzando I’espressione da [8] & data da:

_p+2 4pt1 +

Ewtoff::s()(egeB) L, T, ty—a MeV (2.44)

150,51

In aggiunta a questi processi interni alla fireball, andrebbe considerata 'ulteriore dimi-
nuzione del flusso per energie > 500GeV per la produzione di coppie da yarpYom - Nel

seguito del lavoro trascureremo questo contributo.
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2.6 Spettri previsti dalla teoria

L’andamento dello spettro per i diversi processi descritti e stato ottenuto mediante I'uti-
lizzo di un codice FORTRAN. Lo spettro finale osservabile a terra (trascurando gli effetti

dovuti alla profondita ottica) puo essere cosi ottenuto riscalando le quantita ottenute

rispetto alla distanza della sorgente:

1

FI/ 0S8 = 77971 1 N
Wh)oss = T+ 2)

(VFy)source

dove d, ¢ la distanza di luminosita del GRB [15]:

I principali parametri e le diverse variabili utilizzate nel programma sono riassunte nella

tabella allegata

dz’'

c z
y
Ho Jo /Qp + Qn(1+2/)3

. Tutte le unita di misura sono in cgs.

PARAMETRI
me massa elettrone 0911 x 10727 g
m, massa protone 1.67x 107 g
e carica elettrone 4.803 x 10710 esu
c velocita della luce 3 x 10%cm/s
or sezione d’urto Thomson 6.625 x 1072 c¢m?
Tpry sezione d’urto p vy (picco) 5 x 1072 cm?
h costante di Planck 6.63 x 10727 erg s
p indice di potenza popolazione di elettroni 2.5
Hy costante di Hubble 72 km/s Mpc~!
Qn densita di materia (pp,/pc) 0.27
Qa densita di energia del vuoto (pa/pe ) 0.73
VARIABILI
Liso luminosita del GRB in erg/s
Tyo tempo di durata del GRB in s
Eiso Energia complessiva GRB =L;so X Typ in erg
ty tempo di variabilita. GRB in s
r Boost Lorentz factor adim.
€c €B €p parametri di equipartizione adim.
zZ redshift della sorgente adim.
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L=10§Zerg/s; e.=0.45; g5=0.1; tv=0.01s; p=2.5; z=1
107 Bk IR R IR AL AL IR LA IR

BEARLL B kL s e L e e L

--—-Eyy=15 GeV E

vFv [ergcm-=2s-1]
S

Electron Synchrotron
ssc

Proton Synchrotron

7 Decay

107 E

-16 A A A I A A A A A A A L L L

10° 10° 10° 10 10° 100 10° 10° 10 10" 107 10" 10" 10" 10" 10”7 10"

Observed Photons Energy (eV)

GRB1

Liso = 1052 erg/s Tarp=10s t,=0.01s
' =400 €e = 0.4 ep = 0.1
Fireball B=0.74 x 10° G E,, =15 GeV

e-Sincrotrone E, pear = 96 keV Eymaz = 76 GeV
SSC E%peak =36 GeV EW,KN =415 GeV
Hadronic Eymazps = 30 keV By 10 min = 12 TeV

Il primo plot (GRB1) & stato ottenuto per una scelta dei parametri derivati dalla fireball
“standard” cosi come ricavata dalla letteratura [8, 9, 10]. Si ¢ infatti utilizzato il valore
I'=400 e parametri di equipartizione dell’energia €,=0.45, eg = 0.1 mentre la luminosita
& di 10°? erg/s e la durata Tgg 2 del burst & di 10s con variabilita tipica di 0.01s (N ~
100). Questa scelta riproduce lo spettro caratteristico sperimentalmente osservato nell’e-
missione prompt dei GRB con un picco nell’emissione dovuto all’emissione di sincrotrone
nell’intervallo di energie minori del MeV e il corrispondente flusso dell’ordine 10~ "erg

-2 -1

cm™“ s L’ordine delle energie di taglio dello spettro ¢ E, . <Es, <E, ;. Come

2La durata di un GRB & stata tradizionalmente definita in maniera operativa ai tempi del satellite
BATSE in cui si indicava con Tyg il tempo necessario ad accumulare dal 5% al 95% del segnale.
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appare chiaro la componente leptonica risulta essere la componente di emissione predo-
minante mentre i processi adronici contribuiscono in maniera molto meno significativa
al flusso complessivo (come nel caso del sincrotrone da protoni) o risultano importanti
solo ad energie superiori alla decina di TeV (decadimento del 7). 11 picco dell’emissione
di sincrotrone ¢ raggiunto a circa 100 keV mentre ad energie piu elevate il SSC diviene
il processo dominante estendendo il suo intervallo di energie dalla decina di MeV fino al
TeV. La produzione di coppie interna alla fireball a seguito delle interazioni 47y, ha una
energia di soglia di 15 GeV e dunque ¢ atteso un cut off nello spettro in prossimita di
questa energia. Le principali caratteristiche dello spettro ottenuto con questa scelta dei

parametri e riassunto nella tabella allegata al grafico 1.
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' = 400 €e = 0.05 eg =0.9
Fireball B=22x10° G E,, =25 GeV
e-Sincrotrone E, pear = 288 keV  E 142 = 193 GeV
SSC E, peak = 107 GeV B, gn = 138 GeV

Hadronic Ey mazps = 900 keV B, 10 nin = 12 TeV
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L’importanza relativa dei due processi di emissione di sincrotrone (da elettroni) e Inver-

se Compton ¢ governata dal rapporto ==

Una configurazione con il 90% dell’energia
complessiva a disposizione assegnata al campo magnetico ¢ mostrata nel plot GRB2.
In questa situazione, ’emissione di sincrotrone e il processo dominante fino ad energie
dell’ordine di 10 GeV mentre il SSC ha un flusso inferiore di un fattore 100 rispetto al
caso precendente, fatto che, unito all’energia di soglia per la produzione di coppie (~ 20
GeV), rende di fatto I'emissione di sincrotrone l'unica componente leptonica effettiva-
mente osservabile. Anche per questa scelta dei parametri i processi adronici risultano o

poco rilevanti o importanti solo nel regime delle altissime energie.
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GRB3
Liso = 821052 erg/s Tare=10s t,=0.01s
I' =250 €e = 0.007 eg = 0.35
Fireball B= 16 x 10° G E,, =1 GeV
e-Sincrotrone E, peak = 0.2 keV Ey mae = 125 GeV
SSC E. peak = 7 keV E, kN = 100 TeV

Hadronic E, mazps = 1.5 MeV  E, 10 nin =7 TeV

Al fine di indagare qunado invece la componente adronica risulta significativa, & stata

eseguita una simulazione con una diversa scelta dei parametri. Nel plot relativo a GRB3,
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infatti, si e riprodotta una configurazione in cui i processi adronici assumono una impor-
tanza relativa maggiore rispetto al caso precedente. Risulta di fatto intuitivo che dato il
maggior potere emissivo degli elettroni, le due componenti risulteranno confrontabili nel
momento in cui E—; ~ T’Z—; ~ 1073 [5]. Al fine di mantenere lo stesso ordine delle energie
di taglio nello spettro si € pero reso necessario aumentare ’energetica dell’evento di un
fattore 8 e diminuire il fattore di Lorentz della fireball. Con queste condizioni e possibile
notare come, anche se non dominanti, i processi adronici divengono (in termini di flusso)
confrontabili con la componente di emissione leptonica; in particolare il flusso derivante
dal decadimento del 7° & paragonabile all’emissione di sincrotrone da elettroni. Rispetto
a questi processi, il Compton Inverso e il sincrotrone da protoni hanno un’importanza
limitata. E opportuno notare il fatto che una tale scelta dei parametri produce nell’
intervallo delle basse energie, dove il sincrotrone da elettroni rimane comunque il proces-
so dominante, un picco nel flusso osservato a ~0.2 keV. Risulta dunque piu opportuno

classificare un tale evento non come un lampo gamma ma come un XRF.
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2.6.1 Il ruolo di I' e del tempo di variabilita

Al fine di investigare la variazione del flusso anche in funzione del fattore di Lorentz
della fireball, sono state eseguite tre simulazioni con valori di I' di 400, 600 e 800 ri-
spettivamente. Dato che si e verificata la predominanza nei processi d emissione della
componente leptonica rispetto a quella adronica, i successivi grafici di questo paragrafo
si riferiranno ai soli processi di emissione di sincrotrone da elettroni e del SSC.

Come ¢ possibile vedere dal grafico 2.1, l'effetto di un aumento di I" € quello di spostare
verso le basse energie sia il picco di emissione del sincrotrone sia quello del Compton

Inverso. Contemporaneamente le energie di soglia per la produzione di coppie vengono

L=10" erg/s; €.=0.45; €3=0.1; tv=0.01s; p=2.5; z=1
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Figura 2.1: Andamento dello spettro atteso al variare del fattore di Lorentz I' della
fireball. L’aumento del valore di I' sposta verso le basse energie sia il picco di emissione
del sincrotrone sia del Compton inverso.

spostate “verso 'alto” e valgono rispettivamente 15 GeV (I' = 400), 150 GeV (I" = 600),
750 GeV (I' = 800). Vedremo nel prossimo paragrafo come questo effetto si tradurra
nella possibilita o meno dell’osservazione di fotoni ad alta energia dall’emissione prompt.
Un comportamento analogo si ottiene andando a variare il tempo di variabilita caratte-
ristico del GRB. Nelle simulazioni precedenti questo tempo e stato considerato fisso a

t,=0.01s mentre 'effetto di diverse variabilita, rispettivamente 0.1s, 0.01s e 0.001s sul
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flusso osservato € mostrato in figura 2.2

Anche in questo caso, 'effetto complessivo che la variazione del tempo di variabilita ha
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Figura 2.2: Andamento dello spettro atteso al variare del tempo di variabilita carat-
teristico del GRB. Per tempi di variabilita via via pit brevi i picchi di emissione per
entrambi i processi si spostano verso energie piu alte, mentre un andamento inverso ha
I’energia di soglia per la produzione di coppie.

sullo spettro osservato & uno shift delle energie di taglio dei vari processi. In particolare
la diminuzione di t, comporta uno spostamento verso le alte energie delle emissioni da
sincrotrone e Compton inverso mentre la soglia per la produzione di coppie diminuisce
(ricordiamo la relazione (2.42)) da 150 GeV (per t,=0.1s) a circa 1 GeV (t,=0.001s).
Le considerazioni fino ad ora effettuate ci permettono di stabilire una serie di vincoli sui
parametri fisici che caratterizzano la fireball nel momento in cui ricerchiamo sotto quali
condizioni si rende possibile 'esistenza di una componente alto energetica (>MeV) nello

spettro dei GRB.
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2.7 L’osservazione di GRB con il telescopio MAGIC

Durante gli ultimi 15 anni l'astrofisica ha conosciuto 'apertura di una nuova finestra os-
servativa nel regime dei raggi gamma di altissima energia (> 100 GeV) grazie soprattutto
allo sviluppo di tecniche note come IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Technique).
Lo studio dei GRB attraverso 'utilizzo dei telescopi ¢herenkov e in particolare mediante
lo strumento MAGIC riveste un ruolo particolarmente importante in quanto attraverso
losservazione di fotoni emessi con energia compresa tra il GeV e il TeV si avrebbe la
possibilita di capire in maniera univoca se esiste una componente di emissione dovuta a
Compton Inverso (o eventualmente a processi di natura adronica) o se I'unico meccani-

smo di emissione coinvolto nei GRB ¢ il sincrotrone. Tecnica TACT e telescopio MAGIC

Figura 2.3: 1l telescopio ¢herenkov MAGIC.

verranno descrcitti con maggior dettaglio nel prossimo capitolo, tuttavia ¢ importante
sottolineare come grazie alla energia di soglia relativamente bassa rispetto agli altri stru-
menti basati sulla stessa tecnica (~ 50 GeV) e alla capacita di rapido riposizionamento
in cielo (30-40s), MAGIC rappresenta il miglior IACT esistente per lo studio dei GRB e
in quest’ottica lo strumento fa parte della rete GCN (GRB Coordinates Network) ed e
in grado di ricevere segnali di ALERT da satelliti quali SWIFT, HETEIT o INTEGRAL.

In figura 2.4 & mostrato lo spettro teorico atteso per un GRB “standard”. Possiamo
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Figura 2.4: Spettro di un GRB descritto da parametri “standard” a confronto con la
sensibilita degli strumenti AGILE, GLAST e MAGIC (tempo di integrazione 60s). Sono
mostrati anche gli intervalli di operativita di alcuni strumenti in astrofisica delle alte
energie in particolare lo strumento BAT del satellite SWIFT.

osservare come la componente di emissione di alta energia rilevabile dagli strumenti
gamma da satellite (GLAST e AGILE) e dal suolo (MAGIC) sia essenzialmente dovuta
al processo del SSC e in particolare MAGIC unendo bassa energia di soglia e una elevata
sensibilita (rispetto ad altri TACT) permetterebbe lo studio dello spettro nell’intervallo
in cui & atteso il massimo dell’emissione. Questo tipo di osservazione e tuttavia preclusa
dal fatto che ’energia di soglia per la produzione di coppie interna alla fireball vale 15
GeV per questa scelta dei parametri e dunque fuori dall’intervallo di osservabilita di
MAGIC. Dagli andamenti dello spettro determinati nel precedente paragrafo ¢ quindi
chiaro come la possibilita di osservazione di GRB nella regione non influenzata dagli
effetti di diminuzione del flusso legati alla profondita ottica interna alla fireball con il
telescopio MAGIC si renda possibile solo per gli eventi che presentano fattori di Lorentz
piu elevati rispetto al valore standard. In particolare, vediamo che per I' = 500 abbiamo
E,y ~ 50 GeV e dunque solo i GRB con I' > 500 saranno osservabili alle alte energie.
Un esempio di questo tipo & mostrato in figura 2.5 in cui accanto alla scelta di parametri

standard si e scelto I' = 600.
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Le condizioni di osservabilita del GRB da parte di MAGIC sono nettamente miglio-
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Figura 2.5: Spettro di un GRB descritto da parametri di equipartizione “standard” ma
con I' = 600. L’energia di soglia per la produzione di coppie ¢ di 150 GeV e dunque in
questa situazione l’emissione di alta energia ¢ potenzialmente osservabile dal telescopio
MAGIC.

ri rispetto al caso precedente in quanto la soglia per produzione di coppie interne alla
fireball & di 150 GeV dunque all’interno dell’intervallo di energie di operabilita dello stru-
mento. Dai grafici mostrati risulta altresi chiara 'importanza di osservazioni combinate
di burst ad alte energie tramite MAGIC e le missioni spaziali per astronomia gamma
come AGILE e l'appena lanciato GLAST 3proprio per la determinazione dei parametri
del GRB (ad esempio il fattore di Lorentz della fireball) attraverso I'analisi dettagliata

dello spettro nella regione del cutoff.

3In quest’ottica GLAST & gia integrato tra i vari satelliti capaci di fornire un segnale di allerte GRB
per MAGIC.



Capitolo 3

La strumentazione per

’astronomia dei raggi gamma-La
tecnica degli IACT ed il
telescopio MAGIC

Lo studio dell’Universo a diverse lunghezze d’onda ha conosciuto negli ultimi anni un ra-
pido sviluppo grazie anche all’apertura di una nuova finestra osservativa, quella dei raggi
gamma di alta energia. La ricerca nella regione piu energetica dello spettro elettroma-
gnetico segue metodologie molto differenti da quelle utilizzate dalla normale astronomia
ottica o in altre bande. La rivelazione di fotoni gamma puo avvenire in maniera diretta
ovvero tramite lo studio della radiazione primaria con strumentazione posta su satellite
o in modo indiretto attraverso lo studio dei prodotti secondari negli sciami atmosferici

prodotti dai fotoni gamma primari mediante strumentazione a terra.

3.1 La radiazione cosmica

Nonostante le indagini scientifiche sulla regione piu energetica dello spettro abbiano co-
nosciuto uno sviluppo sostanziale solo a partire dalla seconda meta dello scorso secolo,
la consapevolezza dell’esistenza di una radiazione ionizzante di alta energia proveniente
dallo spazio ha origini piu antiche e passa attraverso la scoperta dei raggi cosmici.

Ai primi del 900 esperimenti condotti da Rutherford con dei semplici elettroscopi a

41
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foglie misero in evidenza l’esistenza di una radiazione ionizzante diversa dalla radioat-
tivita ambientale. Successivamente tra il 1912 e il 1914 il fisico austriaco Victor Hess
con esperimenti condotti a quote diverse con una mongolfiera stabili la chiara origine
extra terrestre della radiazione. Si inizia cosi a parlare di raggi cosmici(termine coniato
la prima volta da Millikan), una scoperta che fruttera ad Hess il Nobel nel 1936. La
maggior parte della radiazione cosmica ¢ composta da particella cariche, in particolare
protoni (86%), particelle o (11%), nuclei di elementi pesanti (1%), elettroni (2%) mentre
solo 10 0.1% & composto da fotoni gamma di energia maggiore del MeV.

In figura e riportato lo spettro complessivo dei raggi cosmici estrapolato fuori dall’atmo-
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Figura 3.1: Nell’immagine di sinistra il cosiddetto All Particle Spectrum dei raggi cosmici
estrapolato fuori dell’atmosfera. Nel pannello di destra le abbondanze relative delle varie
specie chimiche che compongono la radiazione cosmica.

sfera. Lo spettro copre ben 13 ordini di grandezza in energia con un tipico andamento a
legge di potenza. Tale estensione se da un lato suggerisce la possibilita che i meccanismi
di accelerazione delle particelle possono essere in generale molto diversi tra loro dall’al-
tro, data l'assenza di particolari strutture nella forma stessa dello spettro, implica una
qualche forma di universalita nell’origine della radiazione. Di fatto si osservano solo pic-
cole deviazioni nella pendenza dello spettro in corrispondenza di due regioni note come
“ginocchio” (10 — 10%eV) e “caviglia” (10'® — 10'%eV). Lo studio della composizione

chimica dei raggi cosmici evidenzia una correlazione (a priori non del tutto scontata) con
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I’abbondanza delle varie specie chimiche nel sistema solare cosi come si misurano dagli
spettri della fotosfera solare. I due andamenti sono di fatto molto simili fatta eccezione
per le abbondanze di gruppi ristretti di elementi (come ad esempio Li, Be, B) la cui
presenza nei RC ¢ attribuita a reazioni di spallazione. Dalla determinazione sperimen-
tale di queste abbondanze nella radiazione cosmica e dalla loro interpretazione alla luce
delle reazioni di spallazione & possibile concludere che la propagazione di queste parti-
celle sia un fenomeno essenzialmente locale e limitata all’interno della Galassia. Questa
conclusione & ulteriormente supportata dall’osservazione di una sostanziale isotropia nel
flusso di raggi cosmici almeno fino ad energie di 10'6 eV. Al contrario, le particelle con
E> 10'7 eV sembrano avere un origine extragalattica poiche, a tali energie, il confi-
namento di particelle, che nella attuale visione avviene ad opera del campo magnetico
galattico (ricordiamo che stiamo parlando di particelle elettricamente cariche), non & pit
efficiente. Lo studio dei raggi cosmici nella loro componente elettricamente carica non
permette (almeno non in maniera semplice) di risalire alla possibile sorgente astrofisica
responsabile dell’emissione poiche la deflessione subita dalle particelle cancella ogni indi-

cazione sulla possibile direzione effettiva di provenienza. In quest’ottica la componente
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Figura 3.2: La deviazione subita dalle particelle elettricamente cariche dei raggi cosmici
ad opera dei campi magnetici galattici non permette di risalire alla posizione della sor-
gente astrofisica responsabile dell’emissione. I raggi gamma, al contrario, non risentono
di questo effetto e mantengono intatta I'informazione sulla direzione della sorgente.

neutra della radiazione cosmica, composta da neutroni, nutrini e fotoni gamma assume
un ruolo di particolare importanza poiché mantiene intatta I'informazione relativa alla

direzione di provenienza e alla variabilita temporale della sorgente. I neutroni hanno
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un tempo di vita medio troppo breve per poter raggiungere la terra, i neutrini hanno
scarsa sezione d’urto con la materia e dunque non facilmente rilevabili sperimentalmente
cosl i fotoni v anche se rappresentano solo lo 0.1% della radiazione cosmica sono 'unica
componente neutra facilmente osservabile. La radiazione gamma non ¢ direttamente
rivelabile a terra poiche, come per altre lunghezze d’onda, I’atmosfera scherma i fotoni
impedendone 'arrivo al suolo. Cio implica che lo studio in questa regione dello spettro
puo essere condotto in maniera diretta solo al di fuori dell’atmosfera mediante 1'utilizzo

di strumentazione su satellite.

3.2 La rivelzione diretta

Con il termine di misure dirette indichiamo le tecniche di rivelazione che permettono di
determinare i parametri caratteristici dei raggi gamma cosmici attraverso la detection
del primario stesso. I fotoni interagiscono con la materia attraverso modalita diverse
a seconda dell’energia posseduta. A basse energie l'interazione predominante & legata
all’effetto fotoelettrico mentre lo scattering Compton diviene importante per energie
tipiche dell’ordine del MeV [7]. Quando lenergia ¢ sufficientemente elevata, un fotone
puo essere assorbito convertendo la sua energia nella massa di una coppia particella-
antiparticella nel campo elettrico di un nucleo. La sezione d’urto di questo processo e
pressocheé costante nel limite E > M.c? e vale:

28 Z2a3h%c?
9 (mgc?)?

o = n— — — 3.1
PP Z% 7 ( )

183 2]

dove Z ¢ il numero atomico del materiale e o la costante di struttura fine. Attraverso
questa relazione ¢ possibile definire un cammino libero medio dei fotoni all’interno del

materiale:

L = = —X 3.2
PP nopp 9 0 ( )

dove X = 4arinZ?In(183)Z “5 ¢ la lunghezza di radiazione caratteristica del materia-
_ Tz
le. Un fotone di energia elevata ha dunque una probabilita di conversione pari a e %o

nell’attraversare un materiale di spessore x. Sono questi gli aspetti determinanti nella
rivelazione della radiazione di alta energia. A differenza dei fotoni ottici, radio e X,

infatti, la radiazione gamma, a causa delle elevate energie in gioco, non & focalizzabile
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Figura 3.3: Schematizzazione delle diverse metodologie di rivelazione per la radiazione
X (Specchi ad incidenza radente) e v (tracking+calorimetria).

attraverso i classici sistemi ottici tipici dell’astronomia.

Un telescopio per raggi v € uno strumento simile ai rivelatori di particelle utilizzati in
fisica nucleare e subnucleare. A queste energie i fotoni interagiscono con la materia
producendo coppie eTe™ che vengono messe in evidenza dagli elementi attivi del telesco-
pio. Concettualmente la rivelazione avviene tramite un sistema “tracking+calorimetria”
ovvero una detection a due differenti livelli: un apparato tracciante per la determina-
zione della direzione, ed un calorimetro per la misura di energia. Le prime osservazioni
gamma del cielo sono state eseguite a partire dagli anni 60 e nel 1971 la scoperta della
prima sorgente discreta di raggi gamma, la Crab Pulsar, ha impresso una accelerazio-
ne nello sviluppo di nuova strumentazione spaziale per I'astrofisica delle alte energie’.
Dopo il satellite americano SAS-2 (1972) e l'europeo COS-B (1975) il pit importante
telescopio gamma fino ad oggi lanciato ¢ stato lo strumento EGRET a bordo del satellite
COMPTON-GRO (Compton Gamma Ray Observatory) lanciato nel 1991 e operativo
fino al 2000. L’obbiettivo di EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope) era
quello di mappare l'intera volta del cielo in un range di energia compreso tra 20 MeV e
30 GeV e indagare le sorgenti astrofisiche di raggi gamma di alta energia. Lo strumento
consisteva in un telescopio per raggi gamma formato da una camera a scintilla multi-

livello triggerata da un sistema di scintillatori in coincidenza a cui era accoppiato un

T primi strumenti per la gamma, astrofisica erano esperimenti condotti su palloni.
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\ | EGRET | AGILE \ GLAST
Massa 1830 Kg 80 Kg 4000 Kg
Range energia 30MeV-30GeV 30MeV-50GeV 20MeV-300 GeV
Campo di vista ~ 0.5 sr ~3 sr ~2.4 sr
Tempo morto > 100ms < 200w s < 100us
sensibilitd per 8 x 1077 6 x 1079 (a 0.1GeV)
sorgenti puntiformi 1 x 10710 4 %1071 (a1GeV) | 2x 1072 (a 0.1GeV)
(in em2s71MeV ! 1x 1071t 3x 10712 (a 10 GeV)
Risoluzione spaziale | 1.5Q1 GeV 0.7°Q1 GeV 0.2°@Q1 GeV

Tabella 3.1: La tabella riassume le principali caratteristiche di tre strumenti di due
diverse “generazioni” per astronomia gamma.

calorimetro ad assorbimento totale a Nal(T1). La parte tracciante era composta da 28
camere a scintilla (gas nobile + idrocarburi) intervallate da 27 strati di tantalio (strati
di producer) in cui un « ha una probabilitd del 33% — 35% (a 200 MeV) di interagire a
formare una coppia e™ — e~ di alta energia che viene poi tracciata nei succesivi “strati”;
ognuno di questi corrisponde a circa ~ 0.02Xj.

La determinazione della traiettoria delle particelle puo in generale avvenire in modi di-
versi: camere a scintilla (come nel caso di EGRET) ma anche camere a emulsione o
camere a fili. Per la nuova generazione di gamma detector, tuttavia, la tecnologia dei
moduli traccianti & quella dei rivelatori a semiconduttore. Strumenti come l'italiano AGI-
LE (Astrorivelatore Gamma a Immagini LEggero) e I'appena lanciato GLAST (Gamma
Large Area Space Telescope) pur essendo strumenti che mantengono la logica di rivela-
zione in due stadi, di tracciamento e calorimetria, rappresentano una notevole evoluzione
rispetto ai precedenti detector. L’uso dei rivelatori a semiconduttore permette da un lato
di migliorare di un ordine di grandezza la risoluzione spaziale dello strumento e al tempo
stesso di ampliare il campo di vista. Le principali caratteristiche delle due “generazioni”

di strumenti gamma sono brevemente riassunte nella tabella allegata.
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3.3 Rivelazione indiretta

Le misure indirette presentano il vantaggio di poter essere eseguite a terra disponendo in
questo modo di ampie superfici di rivelazione e lunghi tempi di osservazione (cosa parti-
colarmente importante per le misure nel regime delle altissime energie dove i flussi della
radiazione cosmica sono molto bassi-1 ptc/Km? all’anno) nonche di presentare rispetto
alla strumentazione posta su satellite costi economici e di manutenzione decisamente
inferiori. Gli svantaggi derivano dal fatto che detector costruiti per sfruttare questo ti-
po di misure possono fornire indicazione solo dei parametri legati alla dinamica degli
sciami atmosferici generati dalle interazioni dei raggi cosmici in atmosfera e non i para-
metri della particella o fotone primario. Quest’ultimi possono essere ottenuti attraverso
un processo di ricostruzione dell’evento che passa attraverso modellizzazioni montecarlo

dell’atmosfera.

Rivelazione diretta

Rivelazione indiretta

Tipologia

AEnergia
Duty Cycle
Area effettiva

FOV

Detection del primario
(calibrazione diretta)
< 100 GeV
100%
~ M2

~1 Sr
Alti costi

Detection secondari
(model dependent)
> 100GeV
~20%
~ 10452
~0.01 Sr

Spesa contenuta

Figura 3.4: Immagine pittorica del satellite GLAST (lanciato il 16/8/2008) esempio di
strumento per la misura diretta della radiazione gamma e del telescopio MAGIC per la
rivelazione indiretta.
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3.3.1 Intarazione dei raggi cosmici in atmosfera-EAS

La radiazione cosmica non é rivelabile in maniera diretta dal suolo poiche le particelle e i
fotoni che la compongono interagiscono con i nuclei dell’atmosfera dando origine ad una
cascata di particelle secondarie che si sviluppano fino a terra EAS (Extensive Air Shower).
A seconda che ad interagire sia una particella adronica o un fotone gamma, la dinamica
e lo sviluppo dello sciame risultera diverso. Queste differenze trovano giustificazione
nella natura delle diverse interazioni all’opera nei due casi. Le interazioni adroni-nucleo
sono processi adronici al contrario delle interazioni fotoni-materia che sono di natura
elettromagnetica. 1l risultato € una diversa “forma” dello sciame prodotto, piu collimato
e “stretto” nel caso di un EAS elettromagnetico piu irregolare e con una shape piu
larga per sciami adronici a causa dei momenti trasversali che vengono conservati nelle
interazioni forti 2

primary Y
= Cosmiic Ray (p, alfa,...)

1 TeV gamma 1 TeV proton
i Amonpheric Nucles E I
.r ,['

EM Shower

aeric: Nuclens

- e
H EM Shawer

Figura 3.5: Confronto tra sciami di particelle prodotti in atmosfera da fotoni e protoni.
Lo sviluppo e la dinamica degli EAS nei due casi & diverso e su queste differenze si basa
la possibilita di distinguere gli sciami adronici da quelli elettromagnetici.

o Gli sciami elettromagnetici si originano a seguito della produzione di una coppia

ete™ (A = 40g/cm?) nel campo elettrico di un nucleo dell’atmosfera 3. Elettroni e

2Si dimostra che gli impulsi trasversali che vengono conservati nelle interazioni adroniche hanno una

funzione di distribuzione del tipo F'(p:) e 0 dove po = 300 MeV /c
#Ricordiamo che lo spessore dell’atmosfera vale ~ 1030g/cm?
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positroni prodotti perdono energia per radiazione di frenamento (Bremsstrahlung-
A = 40g/cm?) emettendo dunque fotoni che a loro volta possono dare nuovamen-
te produzione di coppie. Gli sciami si esauriscono quando ’energia media delle
particelle scende al di sotto di un valore critico E,. caratteristico dell’atmosfera.

Trattaremo piu in dettaglio questo aspetto nel prossimo paragrafo.

e [ principali prodotti delle interazioni tra protoni cosmici e nuclei atmosferici sono i
pioni (7°,7%). Quelli elettricamente carichi decadono producendo muoni e neutrini
7% — p*+v,(7,) (muoni e neutrini possono anche essere prodotti dal decadimento

del Kaone K* — p* + v,(v,)) mentre i 7° decadono rapidamente in due fotoni

gamma che a loro volta possono dare origine ad uno sciame elettromagnetico.

3.3.2 1l modello di Heitler

La dinamica e lo sviluppo di uno sciame esteso di particelle non puo essere determinato
rigorosamente in maniera analitica ma solo attraverso simulazioni numeriche al calcolato-
re. E tuttavia possibile esaminare un modello semplificato noto come modello di Heitler
(1941)[14, 17]. Supponiamo di avere un fotone di energia iniziale Ej che interagisce con i
nuclei dell’atmosfera dando luogo alla produzione di una coppia eTe™. Elettroni e posi-
troni cosi prodotti perdono energia per radiazione di frenamento emettendo a loro volta

fotoni di alta energia. La perdita di energia per Bremsstrahlung ¢ data da:

@& __ B — AE(z) = Ey

dx XO XO

1- eﬂzp(i)] (3.3)

dove Xy e la lunghezza di radiazione. Un valore tipico di Xy in atmosfera ¢ X(=36.66
g/cm? che in condizioni STP (Standard Temperature Pressure) vale circa 300 m. Sem-
plifichiamo il problema facendo l'ipotesi che per ogni lunghezza di interazione avvenga
una interazione(produzione di coppie o bremsstrahlung) in cui i prodotti si equipartisco-
no l'energia a disposizione. Il processo di cascata “elettrofotonica” procede finche non
diviene rilevante la perdita di energia per ionizzazione. Possiamo cosi fissare una scala

di energia E. per cui:

o ' > E, ( — %>brem > ( — ‘é—f)ion La perdita di energia per frenamento e

prevalente rispetto alla ionizzazione e la cascata puo ancora autoalimentarsi.
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e [/ < E. La perdita di energia per ionizzazione diventa importante e la cascata si

ferma

Nel caso in ogni interazione vengano prodotte due particelle il numero complessivo di
particelle al passo n-esimo e dato da N,, = 2. Finche % > FE. il processo continua e
dunque il numero massimo di particelle prodotte sara dato da Ny,q. = g—‘i = 2Mmaz (g
cui e possibile ricavare il numero massimo di “passi” percorsi:

Log(£*) 10  (E
_ M - Log(—o) (3.4)

Nmaz = -
E.

Log2 3

L’energia critica E, in atmosfera vale E, ~ 80 MeV *.

Dalla relazione (3.4) ¢ possibile concludere che uno sciame raggiunge il suo massimo

1 z 10
- I oa 09 10 14 4
) e 07 - e 13
- D g 0.6 . 55 370 Pay
= = 05 g
o ’ 20 5
E /2 ¢ ¢ 6 s=04 18
m oy 16
/ 3 “—0:A20 Ty
E, /4 4l 7 13Tey ~ ¥
) [ Z 18 Toy ] %
L s 30 e, 5
E, /16 0||||’|||
[\ 0 5 10 15 20 25 30 35

depth in [radiation length t]

Figura 3.6: Schematizazione del modello di Heitler per sciami atmosferici. Per ogni X ce
una interazione in cui i prodotti della reazione si equipartiscono I’energia a disposizione.
Nell'immagine di destra il numero delle particelle prodotte in funzione della quota e
dell’energia del primario. E mostrato anche il parametro di etd s dello sciame da cui
si nota che il massimo numero di particelle si ha in corrispondenza di s=1. Sopra ogni
curva ¢ indicato il rapporto Ey/E..

(in termini di numero di particelle che lo compongono) dopo aver percorso uno spessore
di Xonmaz- 11 “toy model” cosi sviluppato tiene conto solo delle dimensioni longitu-

dinali dello sciame e non della sua estensione radiale poiche, dato che ’angolo per la

Mme

produzione di coppie € Opqir = Tg—j mentre quello per la bremsstrhalung 0p.c., = o

41’energia critica pud essere determinata analiticamente confrontando la perdita di energia per ioniz-
. N . . —2 . . .
zazione che & un valore sostanzialmente costante e vale circa 2 MeV /g cm™ con la perdita di energia

N . : Ee__
per frenamento che & pari a E/Xo. Da cui X =cost.
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possiamo in prima approssimazione considerare prevalente lo sviluppo longitudinale del-
lo sciame trascurando il contributo dello scattering multiplo coulombiano che allarga il
fascio senza comportare perdite di energia °. La teoria completa che descrive gli EAS,
generalizzazione del modello di Heitler, ¢ stata elaborata nel 1941 da Rossi e Greisen. Lo
sviluppo laterale delle particelle cariche dello sciame alla profondita x, su un piano nor-
male alla direzione originaria della particella primaria, € descritto da una distribuzione

(di Rossi.Greisen) che analiticamente puo essere scritta come:

plter) =51 (5) 5)

dove t=x/xp, N¢(t) & il numero di particelle presenti nello sciame alla quota t ed r1 € un
parametro caratteristico del mezzo materiale detto raggio di moliere che nel caso dell’aria
vale ~ 9.3 g/cm? ovvero 78 m al livello del mare e descrive I’allargamento laterale tipico
dello sciame. Definendo f(X) = f(;) ¢ possibile parametrizzare tale funzione nel modo

seguente (parametrizzazione di Nishina-Kamata-Greisen):
Xf(X)ox X57H1 — x)374s (3.6)

dove s € un parametro noto come parametro di eta che descrive quantitativamente il grado
di sviluppo dello sciame (s=1 quando lo sciame raggiunge la sua massima estensione,
s<1 nella fase di crescita dello sciame e s>1 nella fase di decrescita 5. Sullo studio della
distribuzione laterale degli sciami si basa la tecnica degli EAS-ARRAY in cui attraverso
rivelatori posti su superfici molto estese (~ 10° m?) si ricavano le informazioni sui raggi

cosmici primari.

3.3.3 Luce Cherenkov

Le particelle di uno sciame esteso atmosferico possono avere sufficiente energia per pro-
durre radiazione Cherenkov. Questo effetto consiste nella polarizzazione indotta da una
particella elettricamente carica sul mezzo attraversato. Se la particella € in regime non
relativistico, la polarizzazione “segue” la particella, il processo e adiabatico e I’energia

della particella si conserva. Nel caso invece questa sia in regime relativistico, gli atomi

. .. . . 2 _
5Questo contributo & rilevante a basse energie poiche % o« E(z)™*

6La parametrizzazione NKG risulta valida solo nell’intervallo 1 < s < 1.4 ovvero per sciami che hanno
appena superato la loro fase di massima estensione.
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del mezzo, acquistano un momento di dipolo elettrico che scompare dopo il passaggio
della particella diventando in questo modo sorgenti impulsive di onde elettromagnetiche

[19]. L’effetto consiste dunque nell’emissione di radiazione (visibile) da parte del mezzo

a0

(a) (b) (cl

Figura 3.7: Schematizzazione della dinamica di emissione di radiazione per effetto
Cherenkov.

lungo la traiettoria della particella. Perché possa avvenire la velocita della particella
deve essere maggiore della velocita della luce nel mezzo, ovvero 8 > Bnin = % —v>

che possiamo anche tradurre in una condizione tra impulso e massa della particella:

p=mpy = mB(1 - §)7 = m(; - S

Ricordando quindi la condizione di minima velocita per emissione di radiazione Cheren-

(3.7)

kov (6 = %), possiamo scrivere:

p>m(n?—1)"1/2 (3.8)

da cui ¢ evidente che maggiore ¢ la massa della particella, maggiore ¢ I'impulso mini-
mo necessario per l’emissione di luce Cherenkov. In prima approssimazione possiamo
ipotizzare come unica componente in grado di produrre radiazione attraverso questo
meccanismo la componente soft degli EAS ovvero elettroni, positroni e muoni. La con-
dizione di minimo ( si traduce ovviamente in una condizione di minima energia per
particelle di massa a riposo mg

2 2

E o mopc o mopc
e,min \/1 — \/1 )

(3.9)

min
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ovvero ~ 20 MeV per gli elettroni e ~ 4 GeV per i muoni (prendendo come indice di
rifrazione per 'atmosfera n=1.0003). La luce Cherenkov ¢ emessa all’interno di un cono
il cui angolo di apertura soddisfa la condizione cosf = n—lﬁ mentre il numero di fotoni
emessi per unita di frequenza e di percorso puo essere definito da:

dN
dvdzx

—2raZ?[1 - ﬁ21n2] (3.10)

dove Z ¢ la carica della particella, « € la costante di struttura fine e ricordiamo che dalla
formula di Cauchy n = n(v).

Per una trattazione della eventuale emissione Cherenkov in atmosfera da parte delle
particelle degli EAS, occorre tenere in considerazione le variazioni delle caratteristiche
dell’atmosfera al variare della quota. In particolare, & possibile riprodurre il profilo della
densita dell’aria con l'altitudine con un andamento di tipo esponenziale (approssimazione

di atmosfera isoterma) :
p = poe "/ho (3.11)

dove hg € una altitudine di scala e vale ~ 7 km. L’indice di rifrazione, di conseguenza

varia secondo una legge analoga che puo dunque essere esplicitata come:
n=1+n,=1+mnge "o (3.12)
da cui ricaviamo ’energia di soglia per emissione di luce Cherenkov al variare della quota.

Per gli elettroni:

Me
V/ 2mpeh/ho

e vale circa 40 MeV a 10 km di quota (ricordiamo che in condizioni STP questo valore era

di 20 MeV). Il calcolo effettivo del flusso della radiazione Cherenkov generata dagli EAS

Ee,mm(h) = (3.13)

deve necessariamente tenere in conto dei diversi fenomeni di scattering e assorbimento
in atmosfera. In particolare possiamo ricordare lo Scattering Rayligth che ha una
sezione d’urto inversamente proporzionale alla quarta potenza della lunghezza d’onda
della radiazione incidente (~ A~%) e che dunque influenzera la radizione Cherenkov nella
regione energetica degli UV. Lo Scattering Mie dovuto alla presenza in atmosfera di

aerosol e polveri del diametro < 10~3um. L’assorbimento & invece dovuto principalmente
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Figura 3.8: Differenze nello spettro della radiazione Cherenkov emessa in atmosfera alla
quota di 10 Km e rilevata da un osservatore posto a 2000 metri di altitudine.

allo strato di ozono e all’interazione con le molecole di HoO e CO;. La differenza tra lo
spettro emesso a 10 km di altezza e quello effettivamente rivelato a 2 km di altitudine
(Es: altitudine di MAGIC) ¢ riportato in figura (3.8). Si nota la presenza di un cut-off
nel flusso nella regione degli UV e un picco di emissione, che dunque rappresenta la
migliore “finestra osservativa” per la radiazione Cherenkov prodotta in atmosfera tra i

300 nm e i 400 nm.

3.4 La Tecnica degli IACT

La tecnica degli IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope) ha come obiettivo
lo studio della radiazione gamma primaria attraverso l’analisi della radiazione Cheren-
kov prodotta dalle particelle ultrarelativistiche degli sciami estesi atmosferici. Dato che
esistono mediamente 10* EAS adronici ogni EAS elettromagnetico risulta evidente I'ef-
ficacia di una tecnica basata sull’imaging nella selezione degli eventi. Come €& possibile
notare gia dal modello di Heitler, lo sviluppo longitudinale di uno sciame atmosferico
passa, in termini di numero di particelle, attraverso una fase di crescita, il raggiungi-

“ massimo” e una successiva fase di decrescita esponenziale. L’eventuale

mento di un
emissione Cherenkov che accompagna ’evoluzione del’EAS verra quindi emessa in cor-

rispondenza di ognuna di queste situazioni a quote diverse da parte di particelle con
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top of atmosphere ]

~12km a.s.l.

first interaction with nuclei of 'y
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Figura 3.9: Schema di funzionamento della tecnica degli TACT. La luce Cherenkov viene
prodotta in ogni punto dello sciame, durante la sua fase di crescita (zona in blu scuro),
nel massimo e nella fase di decrescita (zona turchese) con angoli di emissione via via
crescenti al diminuire dell’energia delle particelle. La luce raggiunge lo specchio prima-
rio del telescopio e viene focalizzata formando una immagine dalla caratteristica forma
ellissoidale (per uno sciame elettromagnetico) che puo essere parametrizzata al fine di
risalire alle informazioni relative al gamma primario.

energia via via minore. Come conseguenza ’angolo di emissione dei fotoni tendera ad

aumentare e avremo dunque:
cosO(h) ~ 1 — noe~ /o (3.14)

In questo modo, i fotoni Cherenkov raggiungeranno lo specchio principale con un angolo
[ rispetto all’asse ottico dello strumento e verranno focalizzati a distanza p dal centro
della camera (figura 3.10) e dunque avremo p = ftanf. L’immagine dello sciame sul pia-
no focale ha una forma tipicamente ellittica il cui asse maggiore, nel caso che il telescopio
stia puntando la sorgente risultera diretto verso il centro della camera. Attraverso la tec-
nica degli IACT ¢ possibile risalire alle caratteristiche del fotone primario (come energia
e direzione di provenienza) analizzando la forma geometrica di questa ellisse. L’immagi-

ne dello sciame cosi ottenuta, infatti, puo essere quantitativamente descritta attraverso
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Figura 3.10: Lo specchio di un telescopio Cherenkov focalizza i fotoni a diverse distanze
p dal centro della camera a seconda dell’angolo #. L’immagine risultante € un ellisse.

I'uso di una serie di parametri introdotti per la prima volta nel 1985 da A.M.Hillas e
noti dunque come parametri di Hillas [20]. La descrizione di questi parametri & fornita
nella tabella allegata a pagina seguente. In aggiunta e possibile definire tutta una serie
di grandezze che descrivono 'immagine ottenuta e risultano di particolare utilita nella
tecnica di analisi dati degli TACT. E infatti possibile basare la distinzione di uno sciame
elettromagnetico da uno adronico dalla forma stessa dell’ellisse. Come espresso nel para-
grafo 3.3.1, infatti, un EAS adronico & caratterizzato da un maggiore dispersione laterale
delle particelle e come conseguenza I'immagine dell’emissione Cherenkov registrata da un
TACT tendera ad assumere una forma piu irregolare rispetto all’immagine prodotta da
uno sciame generato da un fotone gamma. Torneremo sulla distinzione gamma/adroni

con maggior dettaglio nel capitolo successivo.
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Figura 3.11: Principali parametri di Hillas. Il punto (xg,yo) rappresenta le cordinate del
centro della camera dello strumento nel riferimento generico xy. La separazione v adroni
si basa sulla differente geometria dell’immagine.

PARAMETRI DI HILLAS

Lenght Asse maggiore dell’ellisse
Width Asse minore dell’ellisse
Dist Distanza tra il CoG dell’immagine e la posizione della sorgente.
Alpha Angolo tra il CoG e il centro della camera
Size Numero di fotoelettroni dell’immagine
MeanX Coordianata x del centro dell’ellisse
MeanY Coordinata y del centro dell’ellisse
Delta Angolo formato tra ’asse maggiore dell’ellisse e 1'asse x

PARAMETRI NON HILLAS

Conc Rapporto tra la somma dei due pixel a pit alto conteggio e la size.
Leakage Frazione dei fotoni che cadono nei pixel esterni della camera
N. of Island Numero di “isole” dell’immagine dello sciame
Size of main island dimensione dell’isola princiaple dell’immagine.
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3.4.1 Background e significativita di un segnale

L’osservazione di un segnale da parte di un TACT si fonda sulla capacita del siste-
ma telescopio+PMT di distinguere il segnale dal livello di background (NSB-Night Sky
Background). In maniera estremamente semplice ¢ possibile esprimere il segnale misu-
rato come direttamente proporzionale alla densita di fotoni Cherenkov (py), la superficie

dello specchio principale (A) e la QE (¢) dei fotomoltiplicatori, in formule [21]:
S = p,Ac (3.15)
mentre il livello del fondo puo essere quantificato come:
N = &,QAer (3.16)

dove ®; ¢ il flusso dei fotoni di background €2 & 'angolo solido osservato dal singolo PMT
e 7 il tempo di integrazione. Abbiamo cosi, ricordando che la densita di fotoni Cherenkov
¢ direttamente proporzionale all’energia del primario (come puo essere desunto anche dal

semplice toy model di Heitler):

S [ Ae | Ae

da cui & possibile definire una energia di soglia per I’sservazione di un segnale con una

determinata significativita S/v N come:

‘thT
Ae

Ey, (3.18)

E dunque chiaro come l’energia di soglia dello strumento sia in rapporto di propor-
zionalita inversa con la superficie dello specchio del telescopio e l'efficienza quantica
dei fotomoltiplicatori. E da notare che il calcolo della significativita di un segnale e
strettamente legato alla statistica che descrive gli eventi di fondo poiche tale quantita &
strettamente legata alla probabilita di avere una fluttuazione del background di ampiezza
pari al segnale stesso [24]. Supponiamo di compiere 'osservazione di una sorgente per un
tempo t,, raccogliendo N, conteggi per pixel. La stima del livello di background puo
essere analogamente eseguita compiendo un osservazione di una zona priva di sorgenti
per un tempo t,r¢ collezionando N,¢s conteggi di fondo. Sia o =t /torf, avremo dun-

que che il numero di conteggi di background contenuto in N, sara dato da Ng=aN,yy.
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Conseguentemente il numero di conteggi dovuti esclusivamente alla sorgente puo essere

determinato come:
Ng = Nyp — Np = Nop — aNyyy (3.19)

Dato che i dati ON e OFF sono set di misure indipendenti tra loro, & possibile determinare

la deviazione standard sui conteggi dovuti alla sorgente come:
2 _ 2 2 _ 2 2 2
o (NS) =0 (Non) +o (aNOff) =0 (Non) + oo (Noff) (3.20)

e dunque assumendo una distribuzione poissoniana per i conteggi abbiamo che o(Ny) =
/Non + a?Nysy. La significativitd di una misura viene definita come il rapporto tra
I’ampiezza del segnale dovuto alla sorgente e la sua deviazione standard. Abbiamo

dunque:

N Now — aN,
= = —on” Groff (3.21)

U(NS) vV Non+a2Noff

Il numero di fotoni della sorgente puo essere analiticamente calcolata:

No= [ dESE) A (B (3.22)
0

dove ¢(E) ¢ il flusso della sorgente (in termini di ph cm™ keV~! s71) e A ¢y ¢ Darea

effiacace dello strumento.
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3.5 1l telescopio MAGIC

Attualmente quattro grandi TACT sono operativi nel mondo. VERITAS (Very Energetic
Radiation Imaging Telescope Arrays System) negli USA, HESS (High Energy Stereoscopic
System) istallato in Namibia, CANGOROOIII (Collaboration of Australia and Nippon
for a GAmma Ray Observatory in the Outback) in Australia, tutti composti da un ar-
ray di quattro riflettori del diametro di 10m. II telescopio MAGIC (Major Atmospheric
Gamma ray Imaging Cherenkov) ¢ il piu grande IACT attulamente all’opera nell’astro-
fisica delle altissime energie. Lo strumento e situato sull’isola di La Palma (Arcipelago
delle Canarie) presso la vetta del Roque des Los Muchachos a 2200 m sul livello del mare,
un luogo, per la qualita del cielo gia ampiamente “sfruttato” dall’astrofisica che vede la
presenza di numersosi osservatori astronomici europei tanto da essere considerato oggi

un vero e proprio Osservatorio Europeo nell’emisfero nord. Completato alla fine del 2004

Figura 3.12: Visione d’insieme del telescopio MAGIC e dello strumento gemello in co-
struzione MAGIC II (inaugurazione prevista per settembre 2008) presso il Roque des
Los Muchachos. Sullo sfondo la cupola del GTC che con 11m di diametro ¢ uno dei
maggiori telescopi del mondo.

MAGIC ¢ il frutto di una collaborazione che coinvolge numerosi Istituti ed Universita
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europee e per I'Italia FINAF (Istituto Nazionale di Astrofisica) e 'INFN (Istituto Nazio-
nale di Fisica Nucleare) nelle sezioni di Padova, Siena e Trieste A differenza degli altri
TACT sopra elencati MAGIC ¢ un sistema a telescopio singolo con un diametro dello
specchio di 17m anche se nel settembre 2008 verra inaugurato uno strumento gemello
(MAGIC II) con importanti novita tecniche che consentira il passaggio ad un sistema
di imaging stereoscopico come nel caso delle altre collaborazioni. La scelta dello spec-
chio singolo ¢ infatti legata ad una diversa filosofia nell’osservazione: La ricostruzione
stereoscopica fornisce infatti una maggiore risoluzione angolare, un miglioramento della
soglia di sensibilita del sistema e un aumento della risoluzione in energia che e possibile
raggiungere. Un sistema a specchio singolo (di grandi dimensioni come nel caso di MA-
GIC) puo invece ridurre l'energia di soglia a livello di trigger aumentando la superficie di
raccolta dei fotoni Cherenkov permettendo 1’analisi nel regime delle basse energie (<100
GeV).

3.5.1 La Struttura e gli specchi

Una importante caratteristica di MAGIC ¢ data dalla struttura di sostegno. Realizzata
in fibra di carbonio ha un peso decisamente contenuto (~9 tonnellate) e permette un

rapido ripuntamento dello strumento in caso di GRB. In base alla distanza angolare da

Figura 3.13: Particolare della struttura che sorregge lo specchio principale dello strumen-
to composta da tralicci in fibra di carbonio collegati tra loro mediante una giunzione in
alluminio. Nell’immagine di destra particolare del binario per il movimento altazimutale
del telescopio.
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percorrere, il tempo di riposizionamento dello strumento ¢ infatti compreso tra ~20 e 40
secondi 7. In quest’ottica dunque, pur non essendo chiaramente uno strumento concepito
per 'osservazione di fenomeni quali i GRB, MAGIC si rivela come il miglior TACT per lo
studio della eventuale componente di emissione alle alte energie da questo tipo di eventi
potendone potenzialmente studiare anche la fase di prompt emission.

Lo specchio principale ha una superficie di forma parabolica (f/1.03) di 239 m? ed & com-
posto da 956 tasselli quadrati da 49.5x49.5 cm con un raggio di curvatura compreso tra
34m e 36 m a seconda della loro posizione. Ognuno di essi € composto da un “sadwich”
formato da una struttura a nido d’ape in alluminio, una superficie riflettente di 5mm
di spessore coperta da uno strato di quarzo. Ogni componente dello specchio ¢ dota-
to di un sistema di riscaldamento/sbrinamento per prevenire la formazione di ghiaccio
e umidita. Gli specchi sono raggruppati in pannelli che ne ospitano quattro. I singo-
li pannelli sono montati attraverso tre punti di appoggio dei quali due sono attuatori

meccanici controllati da un computer. I pannelli sono inoltre dotati di un laser centra-

Figura 3.14: Nell’immagine di destra sono visibili i led rossi del sistema AMC per la
correzionde delle eventuali distorsioni dello specchio. La posizione di ogni pannello viene
registrata da un CCD posto sul coperchio della camera (immagine a sinistra).

le (AMC-Active Mirror Control) che viene utilizzato per l'ottimizzazione della messa a
fuoco dello strumento e l'allineamento delle ottiche. Tale procedura si rende infatti ne-
cessaria ogni qualvolta vengono effettuate osservazioni con notevoli differenze di angolo

zenitale [21]. Le deformazioni dello specchio a seguito delle diverse posizioni assunte dal

"Per confronto Hess ha una velocita di posizionamento di 1°/minuto e VERITAS 2° /minuto, cioA”
all’incirca un fattore 30 piu lenti.
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telescopio vengono infatti compensate dall’ AMC attraverso un CCD posto sul coperchio
della camera che registra la posizione dei led di ogni singolo pannallo (figura 4.14) che
successivamente un apposito software confronta con la posizione nominale trasmettendo
ai motori le eventuali correzioni. La procedura completa richiede all’incirca 5 minuti per
essere completamente attuata tuttavia in caso sia necessaria una osservazione partico-
larmente rapida di una sorgente (come nel caso di un GRB) & possibile sfruttare una
serie di correzioni “catalogate” in Look Up Table dall’AMC per diversi angoli zenitali. In
questo caso le compensazioni alla forma dello specchio possono essere applicate in pochi

secondi (2-3s).

3.5.2 La camera

La camera del telescopio MAGIC & composta da una batteria di 576 fotomoltiplicatori
(PMT) raggruppati in una matrice esagonale divisa in due zone con PMT di diverse

caratteristiche. La parte pitl interna ¢ costituita da 396 PMT da 1” di diametro mentre

Figura 3.15: Visone frontale della camera dello strumento in cui e visibile la matrice
esagonale in cui sono disposti i diversi fotomoltiplicatori (immagine a sinistra) mentre
nell'immagine a destra la parte posteriore della stessa con l'elettronica per il read-out.

180 PMT da 1.5” costituiscono la zona esterna della camera. Ad ogni fotomoltiplicatore
¢ associato un collettore di luce anch’esso di forma esagonale (coni di Winston) che
minimizza eventuali blind areas e garantisce un campo di vista (FoV) di 0.1° per i
pixel della zona interna e di 0.2° per gli esterni. La combinazione di questi elementi

unita ad un particolare trattamento nel rivestimento della calotta dei PMT fornisce
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un’efficienza quantica compresa tra il 25-30% per tutti i fotomoltiplicatori della camera.

La scelta di utilizzare due matrici di rivelatori con diverse pizel size & legata ad un effetto

di aberrazione della luce di natura extra-assiale, il coma. La distanza dell'immagine

Cherenkov dello sciame rispetto al centro della camera (il parametro dist) ¢ infatti

determinata dalla distanza tra il telescopio e l'intersezione della direzione del fotone

gamma primario con il piano perpendicolare all’asse ottico; maggiore ¢ questa distanza,

pit angolati sono i fotoni raccolti e pit lontana I'immagine dal centro della camera (vedi

figura 4.10). Il coma influenza la qualita delle immagine focalizzate molto fuori asse e

dunque di fatto rende “inutile” la scelta di una migliore pizel size nella regione esterna

della camera.
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Figura 3.16: Andamento dell’efficienza quantica dei fotomoltiplicatori del telescopio MA-
GIC. Nell'immagine di destra le dimensioni della camera nel suo complesso e dei singoli

PMT che la compongono.
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3.5.3 1l sistema di trigger

Il sistema di trigger del telescopio MAGIC ha una struttura multilivello ideata per una
prima separazione del segnale dagli eventi di background. Una vera e propria discrimi-
nazione tra eventi gamma e sciami adronici non e tuttavia possibile in maniera efficace
a questo stadio ed e quindi 'obiettivo della successiva ricostruzione off-line dell’evento.
Il sistema di trigger ha perd lo scopo di distinguere tra segnali di luce Cherenkov da
qualunque altra forma di radiazione luminosa. La logica del trigger di MAGIC consiste

in una struttura di tre livelli:

e Livello 0 (LOT): E il livello fondamentale del sistema di trigger. L’obiettivo &
quello di discriminare quando un pixel & “acceso” o meno. Se il segnale in uscita
da un PMT supera una certa soglia (tipicamente 10 fotoelettroni) viene generato

un segnale logico di durata 4 ns uguale alla durata tipica di un segnale Cherenkov

(figura 3.17)

Surn aof the
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Figura 3.17: Visione schematica del livello fondamentale del sistema di trigger di
MAGIC.

e Livello 1 (L1T): Lo step successivo analizza la topologia degli eventi selezionati
dal LOT in modo da tener conto delle informazioni temporali e spaziali del segnale.
Il L1T e attivo in 19 macrocelle di forma esagonale che coprono complessivamente
la parte interna della camera. Tipicamente vengono selezionati per il successivo

livello gli eventi caratterizzati dall’aver “acceso” un certo numero di pixels vicini
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(saranno i core pizel del segnale, tipicamente 4) entro un tempo corrispondente
al gate del segnale logico in uscita da LOT (4 ns) (figura 3.18). In questo modo
vengono selezionati solo gli eventi la cui immagine nella camera soddisfa un certo

livello di compattezza.

The events is recorded
if the lighted pixels
PINEL B satisfy the molieplicity and

tapelogy criteria.
PINEL ¢

Figura 3.18: Visione schematica del livello 1 del sitema di trigger. A sinistra sono visibili
le 19 macrocelle in cui il trigger e attivo.

e Livello 2 (L2T): Attraverso 'ultimo livello, vengono applicati una serie di vincoli
topologici agli eventi in uscita dal L1T in modo da ottenere una effettiva riduzione

del background e del trigger rate

Il trigger rate € chiaramente dominato dagli sciami adronici. Tipicamente L2T ~ 200 Hz
ma chiaramente esso sara influenzato dalle condizioni atmosferiche e ’agolo zenitale con
cui viene eseguita un osservazione. In prima approssimazione, il trigger rate diminuisce

come cos 0% dove 6 & I’angolo zenitale.



Capitolo 4

Analisi dati in MAGIC

La procedura di riduzione e analisi dati in uno strumento IACT ¢ tipicamente pit com-
plessa rispetto all’elaborazione dei dati astronomici nelle altre lunghezze d’onda. La
caratteristica di essere una forma di rivelazione indiretta, infatti, permette lo studio del-
le caratteristiche dei fotoni gamma solo dopo un processo di ricostruzione dell’evento
osservato. Nonostante la dinamica di uno sciame atmosferico esteso possa essere descrit-
ta in via analitica, il sistema piu accurato per il loro studio & quello di sfruttare delle
simulazioni montecarlo che permettano I'ottimizzazione della ricostruzione dell’evento e

della separazione gamma/adroni.

4.1 Classificazione e analisi on-site dei dati

11 telescopio MAGIC puo operare in due differenti modalita durante la presa dei dati:

ON/OFF e Wobble

e Osservazioni ON : Sono i dati acquisiti con il telescopio che punta verso la

sorgente

e Osservazioni OFF : Sono i dati raccolti con il telescopio che punta in una regione
di cielo ad una distanza angolare di almeno 3° dalla posizione di una eventuale sor-
gente in modo da riprendere zone di cielo differenti e non correlate. Nel momento in
cui un osservazione OFF viene condotta nelle stesse condizioni osservative (angolo
zenitale, condizioni meteo etc.) di una ON, sono utilizzate per la determinazione

del livello di background per I’ON-mode stesso.

67
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e Osservazioni Wobble : La modalita di acquisizione dati wobble consiste nel pun-
tamento del telescopio in una posizione leggermente diversa da quella della sorgen-
te. Quest’ultima viene dunque a non essere inquadrata al centro della camera ma
in una posizione “spostata” di 0.4° (Posizione W1-fig 4.1). Ogni 20 minuti circa il
telescopio viene mosso su una posizione W2 diametralmente opposta a W1 rispetto
al centro della camera. Questa posizione puo essere considerata come una anti-
source rispetto alla quale poter raccogliere il campione di dati OFF. La modalita
wobble permette in questo modo di acquisire dati ON e OFF contemporaneamente
e nelle stesse condizioni osservative risparmiando cosi tempo ma pagando il prezzo
della minore sensibilita (-20%) nella ricostruzione degli eventi della sorgente che
non si trova al centro della camera. Il numero di regioni di OFF in cui poter calco-
lare il background puo variare da 1 a 3. Tipicamente la scelta di una sola posizione
di anti-sorgente permette di trascurare gli effetti che deriverebbero dall’eventuale
inomogeneita della camera che diventano invece importanti scegliendo piu posizio-
ni per il campione di off-data [23](anche se in quest’ultimo caso la determinazione

del background sara evidentemente migliore)

wobble mode

anti-
source 1

W1 W2

Figura 4.1: L’analisi wobble permette attraverso la definizione di una o pit anti source
la presa dati in modalita ON e OFF nello stesso momento e nelle stesse condizioni
risparmiando cosi tempo di osservazione. Immagine da [23].

Per ognuna delle modalita di osservazione, i dati raccolti dal telescopio vengono organiz-

zati in files root che comprendono oltre agli eventi che hanno fornito un trigger una serie
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di informazioni aggiuntive come ad esempio il puntamento del telscopio e le condizioni

metereologiche dell’osservazione. Esistono tre diverse tipologie di dati:

e Pedestal Run : Questi runs contengono circa 1000 eventi acquisiti in maniera
random attraverso i quali viene determinato il livello di offset relativo al NSB
(Night Sky Background) dunque a tutta la luce di natura non- ¢herenkov che
raggiunge la camera (compreso il livello di rumore dell’elettronica). Questo tipo
di dati viene acquisita ogni volta che si punta una nuova sorgente e in media una

volta ogni ora durante la notte.

e Calibration Run : Sono i run che permettono la calibrazione dei singoli pixel.
Vengono ottenuti andando a guardare la risposta dei singoli PMT a segnali di lu-
ce impulsivi generati a diverse lunghezze d’onda da una serie di LED. In questo
modo per ogni singolo pixel € possibile calcolare il fattore di conversione che le-
ga la carica accumulata al numero di fotoelettroni nel PMT stesso. Poiche tale
quantita dipende dal guadagno e dall’efficienza quantica del fotomoltiplicatore i
run di calibrazione vanno presi piu volte durante I’arco di tempo della presa dati.
Tipicamente un calibration run contiene circa 4000 eventi e segue un run di tipo
pedestal. I runs di calibrazione e di piedistallo vengono presi anche durante la

presa dati (interleaved events) con una frequenza di 25 Hz.

e Data Run : Sono i run ottenuti con il telescopio che punta la sorgente in esame.

Contengono all’incirca 50000 eventi (dipende dal trigger rate)

Una volta acquisiti, i dati vengono raccolti nei datacenter di Barcellona (PIC) e di
Wuerzburg. L’analisi dati avviene attraverso un package di programmi noto come MARS
(MAgic Standard Analysis Software) [25]. MARS ¢ scritto in linguaggio C++ ed ¢ stato
sviluppato utilizzando le librerie di ROOT, un software per I'analisi dati sviluppato presso
il CERN di Ginevra !. La procedura di analisi dei dati del telescopio, puo essere suddivisa
in diversi passi, 1 primi dei quali vengono automaticamente eseguiti direttamente on
site a La Palma. Il primo step € la calibrazione che viene eseguitia dal programma
CALLISTO (CALibrate LIght Signals and Time Offset) e consiste nella conversione della

carica accumulata in un pixel in fotoelettroni. Il numero di fotoelettroni raccolti da un

"http://root.cern.ch
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PMT puo essere infatti determinato come N,j,=FxQ dove Q ¢ la carica accumulata dal
fotomoltiplicatore e F ¢ un fattore di conversione che dipendera dall’efficienza quantica e
dal guadagno di ogni singolo PMT. E dunque chiaro che ogni PMT ha il proprio fattore
di conversione. Il telescopio MAGIC ¢ fornito di un sistema di calibrazione composto da
una serie di LED di diversi colori posti al centro dello specchio principale che illuminano
in maniera uniforme la camera (vedi figura 4.2). Gli output di callisto sono disponibili
a partire da poche ore dopo la presa dati. Il passo successivo dell’analisi consiste in un
processo di cleaning in cui vengono selezionati i pixel della camera che presentano un
segnale di luce cherenkov da uno sciame atmosferico. Questa selezione viene eseguita
tramite la distinzione tra core e boundary pixels attraverso la definizione di due soglie Ny e
No (N7 > Ny)in termini di fotoelettroni. Se un pixel supera la soglia Ny viene considerato
come un core pizel e se i pixel adiacenti superano anche la soglia No I'immagine passa
al successivo step dell’analisi. Al contrario, i core pizels isolati non vengono considerati

Tipicamente i criteri di cleaning possono essere divisi:

o Absolute cleaning Le due soglie Ny e No vengono definite in maniera statica.

Tipicamente N1=10, No=5.

e Time relative cleaning Le soglie per i pixels vengono definite a seconda del valore del
pedestal RMS. Vengono inoltre forniti dei vincoli al tempo di arrivo dei fotoni sulla
camera. Questo per tener conto della diversa dinamica degli EAS elettromagnetici

che producono immagini piu isocrone rispetto agli sciami adronici.

Il processo di cleaning e la successiva parametrizzazione dell’immagine viene eseguito
(anche in questo caso in maniera automatica) dal programma STAR (Standard Analysis
and Reconstruction)di MARS. Chiaramente la scelta dei cleaning levels pur se eseguita in
maniera automatica, risulta importante poiche se da un lato la scelta di una soglia troppo
alta permette una migliore riduzione degli eventi di background ma aumenta la soglia
energetica dell’intera analisi, una scelta di livelli di cleaning piu bassi permetterebbe la
riduzione della energia di soglia complessiva a fronte di un aumento del livello di rumore

dovuto agli eventi adronici.
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Figura 4.2: Schema del sistema di calibrazione di MAGIC. Il telescopio & fornito di
una serie di LED di diversi colori posti al centro dello spettro principale. La luce dei
LED illumina uniformemente la camera e il sistema di calibrazione, provvede a calcolare
il fattore di conversione F anche durante la normale presa dati al fine di monitorare
eventuali fluttuazioni di questa quantita nel tempo. Nel pannello di destra, esempio
dell'immagine di uno sciame prima e dopo il processo di cleaning (in questo caso 10-5
phe).

4.2 1 dati montecarlo

A differenza di altri tipi di detector, un telescopio ¢herenkov non puo essere calibrato in
maniera diretta in laboratorio ma la risposta dello strumento va determinata ogni volta in
sede di analisi dati sfruttando delle simulazioni montecarlo. Quest’ultime dovranno essere
sviluppate in modo da simulare rispettivamente una sorgente gamma e il relativo sviluppo
del’EAS generato in atmosfera (software package CORSIKA) che dunque produca come
output la distribuzione a terra dei fotoni ¢herenkov dello sciame.

La simulazione del Night Sky Background e affidato al pacchetto STARFIELDADDER
mentre la riflessione dei fotoni da parte dello specchio primario e la successiva risposta
dei fotomoltiplicatori ¢ affidata a REFLECTOR e CAMERA rispettivamente. Non &
obiettivo di questa tesi soffermarsi sui dettagli di come vengano generati i file montecarlo;
e tuttavia utile sottolineare 'importanza che queste simulazioni hanno nel processo di

analisi dati degli IACT poiche come gia accennato all’inizio del paragrafo, attravero di
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Figura 4.3: Distribuzione dei fotoni di luce cherenkov generati da uno sciame elettroma-
gnetico generato da un primario da 1 TeV (immagine di sinistra) e 100 GeV (pannello
di destra).

esse viene determinata la risposta dello strumento. In quest’ottica, dunque, la scelta dei
montecarlo da utilizzare risulta fondamentale. Montecarlo e file di dati devono infatti
essere il piu possibile omogenei tra loro; in particolare i parametri di cui € necessario

tenere conto sono
e Intervallo di angolo zenitale
e PSF del telescopio
e Modalita di datatacking (ON/OFF o Wobble)

e Cleaning levels

4.3 L’ottimizzazione e il metodo Random Forests

Successivamente alla procedura di pulizia del segnale il programma STAR esegue la para-
metrizzazione dell’immagine calcolando per ogni evento tra quelli sopravvisuti al cleaning
i parametri di Hillas che poi verranno utilizzati per la separazione dei segnali gamma da
quelli adronici. Quest’ultimo obiettivo viene realizzato attraverso una procedura nota
come Random Forests. 11 metodo random forest (RF), implementato in MARS ¢ basa-

to su un algoritmo di classificazione multidimensionale dei dati che ha come obiettivo
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Figura 4.4: Andameto della PSF in funzione del tempo. Immagine da [26]. Il netto
miglioramento del valore della PSF a settembre 2007 coincide con un riallineamento
manuale dei singoli pannelli che compongono lo specchio del telescopio.

fondamentale I'attribuzione ad ogni evento di un parametro chiamato hadronness colle-
gato alla probabilita dell’evento stesso di essere di origine adronica o elettromagnetica.
Il RF & implementato nel software MARS e si basa sulla costruzione di un iperspazio
in cui ogni dimensione rappresenta uno dei parametri che descrive 'immagine ottenuta
dal telescopio. A questo punto, gli eventi che si intende classificare vengono distribuiti
nell’ipersapazio a seconda del valore dei loro parametri. IL’algoritomo del RF, calcola

per ogni parametro un wvalore di taglio ¢ che minimizza il cosiddetto indice di Gini Q:

Q(C) Nll)eftN}lLeft NgightN;;ight
2 - Nleft +Nleft + Nm'ght +Nright (41)
p h p h

dove p e h indicano fotoni e adroni mentre con left e right si individuano gli eventi
per cui il valore del parametro in considerazione € maggiore o minore del valore di
taglio scelto. Il valore che minimizza quest’indice ¢ il migliore per discriminare le due
popolazioni. Una volta determinato il valore di ¢ ottimale, lo spazio ¢ diviso in due
regioni, una caratterizzata dalla predominanza di adroni, ’altra dai fotoni. La procedura
viene ripetuta n-volte (tipicamente n=100) e viene definito il parametro hadronness
contando quante volte un evento ¢ stato classificato come adrone e quante come fotone:

SN O
B (4.2)

hadronness =

Il vantaggio principale nell’utilizzare questa procedura consiste nel racchiudere in un so-

lo parametro la distinzione gamma/adroni e questo permette di eseguire la soppressione
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degli eventi adronici di background eseguendo “semplicemete” tagli sul valore dell’ha-
dronness. E da sottolineare il fatto che a basse energie, 'indeterminazione sui parametri
che descrivono I'immagine puo essere tale che la distribuzione degli eventi in hadronness
perda parte del suo potere discriminante. Vedremo un esempio di questo nel capitolo

relativo all’analisi dei GRB.

4.4 Caso studio: Mrk421

Dopo la Crab Nebula che rappresenta una sorta di candela standard nell’astrofisica delle
altissime energie, Mrk421 e probabilmente uno degli oggetti del cielo gamma maggior-
mente conosciuto e studiato da diversi strumenti. Si tratta di un blazar relativamente
vicino (z=0.03) emettitore di raggi gammma di alta energia (>TeV) e rappresenta la
prima sorgente TeV extragalattica studiata con gli IACT. La curva di luce di questa sor-
gente evidenzia (Si veda ad esempio [31, 32])una strordinaria variabilita temporale con
variazioni del flusso da notte a notte anche di un ordine di grandezza affiancate da una
variabilita su tempi scala molto piu brevi fino a 15 minuti. Mrk421 & stato studiato in
tutte le lunghezze d’onda accessibili, dalle onde radio fino ai raggi X e ai gamma di alta
energia. Gli attuali modelli teorici che descrivono i blazar, prevedono per questi oggetti
dei meccanismi di emissione del tutto simili a quelli all’lopera nei GRB e di cui si € trat-
tato nel secondo capitolo di questa tesi. La SED attesa, dunque, presenta due principali
strutture con un primo picco di emissione nell’intervallo di energie del keV e un secondo
massimo nei gamma di alta energia (GeV-TeV). Cosi come nei GRB, l'interpretazione
corrente di questo spettro vede I’emissione di sincrotrone responsabile dell’emissione alle
enrgie piu basse mentre il Compton inverso all’opera nel regime di energie piu elevate. Le
prime osservazioni scientifiche di quest’oggetto ad opera del telescopio MAGIC risalgono
all’inverno 2004-2005 [33]. Si ¢ scelto di compiere un analisi di un campione di dati di
questa sorgente al fine di prendere confidenza e perfezionare la procedura di ottimizza-
zione e analisi dei dati che poi sara successivamente usata nell’analisi di alcuni GRB.
Riportiamo dunque 'analisi eseguita sui dati relativi a Mrk421 raccolti da MAGIC nelle
notti dell’ 1 e 2 gennaio 2008.
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Figura 4.5: SED (Spectral Energy Distribution) per la Mrk421 i cui & possibile osservare
i due picchi di emissione del sincrotrone (a basse energie) e dell”IC (nell’intervallo delle
alte energie) Immagine da [33]. Nel pannello di destra, immagine ripresa in ottico dal
telescopio NOT di Mrk421.

4.4.1 Separazioni gamma adroni

L’ottimizzazione dei dati & stata eseguita tramite il programma OSTERIA effettuando un
taglio nel minimo numero di fotoelettroni pari a 100 phe. In questo modo 'energia di
soglia ricostruita ottenuta dal fit in un intorno del massimo della ditribuzione in energia
degli eventi monte carlo dopo I'applicazione di tutti i tagli (figura 4.7) & stata di ~ 100
GeV. Dall’analisi delle immagini in figura 4.5 abbiamo optato per 'utilizzo un taglio in
hadronness pari a 0.25. In questo modo viene assicurata una efficienza del 60% nella
rivelazione degli eventi gamma e la soppressione di circa il 95% degli eventi adronici.
L’applicazione dei diversi tagli ad un campione di dati montecarlo ha poi permesso
la determinazione dell’energia di soglia della nostra analisi. Questa energia ¢ infatti
definita come il valore di picco nella distribuzione di energia degli eventi gamma dopo
I’applicazione di tutti i tagli. Quest’ultimi vengono riportati nella tabella seguente e

forniscono un valore di energia di soglia pari a 106+20 GeV.

4.4.2 Alpha e 6? plot

La ricerca di un eventule segnale avviene attraverso la ricerca di un certo numero di

“eventi in eccesso” nella distribuzione del numero degli eventi complessivi rispetto ad un
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Figura 4.6: Principali parametri osservativi relativi all’osservazione di mrk421 nelle notti
del 1 (immagini di sinistra) e 2 gennaio 2008 (immagini sulla destra).

parametro geometrico in grado di definire la regione dove e presente un segnale. Una
volta eseguito il taglio in hadronness, infatti, il campione di dati selezionato contiene
sia eventi adronici gamma-like sia eventi gamma veri e propri. Quest’ultimi possono
essere distinti sfruttando la distribuzione rispetto al parametro alpha, ovvero ’angolo
compreso tra il semiasse maggiore dell’ellise e la linea che connette il centro di gravita
dell’immagine nella camera con la posizione della sorgente nel piano della camera stessa
(il centro nel caso di osservazioni ON/OFF). In tutti gli TACT attualmente operativi
questo parametro e la variabile utilizzata per 1’estrazione del segnale gamma dai dati
e per la determinazione del livello di background. Gli sciami adronici, infatti, data la
mancanza di una direzione privilegiata di provenienza, producono immagini con una
distribuzione dell’angolo « sostanzialmente piatta al contrario degli eventi elettromagne-
tici che, giungendo dalla sorgente inquadrata dal telescopio presenteranno un eccesso di

eventi per piccoli valori di a. L’intervallo del parametro a all’interno del quale viene
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Figura 4.7: Distribuzione del parametro hadronness ottenuto dal processo di ottimizza-
zione tramite osteria relativo ad un taglio in size minima pari a 100 fotoelettroni. Que-
sta condizione, applicata la campione di dati monte carlo ha permesso la determinazione
dell’energia di soglia dell’analisi pari a circa 100 GeV.

n island 3
n core pixel 3
leakage 0.25
size >100 phe

Tabella 4.1: La tabella riassume i tagli utilizzati nell’ottimizzazione dei dati di
mrk421. Nell’analisi source-dependent abbiamo eseguito un ulteriore taglio nel valore
del parametro dist di 280 mm.

calcolato il numero di (eventuali) eccessi, ¢ tipicamente compreso tra 8° e 10° (anche se
questi valori possono cambiare a seconda dellintervallo di energie considerato) e nella
nostra analisi si e scelto il valore di 10°, poiche per questo valore i conteggi ottenuti nei
nostri dati superano il valore di 3 ¢ sopra il livello del fondo. Nell’analisi wobble, dun-
que come nei dati che stiamo considerando, i dati che possiamo definire come ON sono
quelli che presentano i diversi parametri di Hillas calcolati rispetto alla posizione della
sorgente mentre il campione di dati OFF & quello in cui le diverse quantita sono calcolate
rispetto alla posizione dell’antisorgente. Il processo di ricostruzione dell’evento permette
inoltre la costruzione del campione di dati off a partire anche da pit di una posizione di
antisorgente. La scelta di una o piu posizioni € una scelta ancora dibattuta all’interno
della collaboraione. Se da un lato infatti la scelta di piu antisorgenti permetterebbe una

migliore stima del livello di fondo della misura, aumenterebbe il rischio di confrontare
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Figura 4.8: Il parametro alpha e definito come I’angolo tra il baricentro dell’immagine e
la posizione della sorgente (il centro della camera per le osservazioni ON/OFF). Nell’a-
nalisi wobble, la posizione della sorgente viene ricostruita utilizzando il parametro disp e
I’angolo 6 ¢ la distanza angolare tra la posizione cosi ricostruita e la posizione nominale
della sorgente.

tra loro regioni della camera con diverso grado di omogeneita 2. Nella nostra analisi, si
e eseguita la scelta conservativa di utilizzare una sola posizione di antisorgente.

In alternativa all’analisi source dependent per la determinazione del’alpha plot, ho
condotto un ulteriore analisi source-independent. Nell’analisi dati wobble, infatti, il pa-
rametro alpha puo non assumere particolare importanza in quanto la sorgente non &
posizionata al centro della camera e dunque l’eventuale analisi basata sull’alpha plot
puo essere condotta solo ricalcolando i parametri source dependent per le diverse posi-
zioni dell’antisorgente come accennato in precedenza. Piu in generale un analisi source
independent puo essere condotta su un campione di dati wobble sfruttando come parame-
tro di discriminazione ’angolo 8 ovvero la distanza angolare tra la posizione ricostruita
della sorgente e la sua posizione nominale figura 4.8. Per ogni evento viene calcolato il
valore di 6 rispetto alla sorgente (6,,) e all’antisorgente (6,7¢). In una regione di raggio

0, il numero di eventi di cui & possibile ricostruire la posizione ¢ dNo 270df da cui

aN _
doz—

mente piatto, mentre nel caso di 6, ¢ atteso un eccesso di eventi per § — 0. In entrambi

cost. E dunque chiaro come la distribuzione 0,7, avra un andamento sostanzial-

i casi Figura(4.8) risulta evidente la presenza di un segnale gamma sopra la soglia di

2La disomogeneota della camera esiste anche scegliendo una sola posizione di antisorgente ma questo
effetto si annulla perche si scambia la zona di source con quella di antisource grazie al puntamento
oscillante (wobble).
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Figura 4.9: Distribuzione del parametro alpha e theta per i dati delle notti 1 e 2
gennaio 2008 corrispondenti a circa 6 h di presa dati. L’energia di soglia dell’analisi e
stata E; =100 GeV e i due campioni di dati on e off sono stati normalizzati nella regione
compresa tra 30° e 85°.

energia per 'analisi con una siginificativita pari a 33.3¢ in circa 6 h di osservazione.

4.4.3 Spettro

La determinazione dello spettro della sorgente & I'ultimo passo dell’analisi dati. 11 flusso
differenziale e defintio come il numero di fotoni osservati per unita di energia, area efficace
e tempo di osservazione:

N(AE)

AUAE) = F AR,

(4.3)

dove N(AE) & leccesso di eventi nella regione di segnale della distribuzione in alpha (o
62). Attroverso I'applicazione degli stessi tagli usati per la costruzione dell’alpha plot ad
un altro campione di dati MC, é possibile determinare ’area efficace dello strumento in
funzione dell’energia e di consegunza lo spettro differenziale della sorgente. Lo spettro
ottenuto mostra un andamento che puo essere efficacemente interpolato attraverso una
legge di potenza. L’indice spettrale dell’andamento da noi ottenuto ¢ a = 2.45 + 0.21,
compatibile entro i margini legati alle incertezze sperimentali, al valore ottenuto in [33]
di @ = 2.20 4+ 0.08 su un un campione di dati molto piu esteso. Su quest’ultimo punto,
tuttavia, occorre sottolineare che, data ’estrema variabilita in flusso e in spettro della

Mrk421, le due quantita indicate non sono confrontabili in maniera semplice e diretta.
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Figura 4.10: Spettro differenziale e area effettiva ottenuta dall’analisi del campione di
dati scelto. Lo spettro mostra un chiaro andamento a legge di potenza sopra la soglia di
analisi (~ 100 GeV) con un indice spettrale a=2.45+0.21

4.4.4 Skyplot

Come ultimo step della procedura di analisi dati, abbiamo costruito una mappa del cielo
(skyplot) ovvero un istogramma bidimensionale per la determinazione delle cordinate (in
termini di AR e Dec) della sorgente.

I grafici sono allegati alla pagina seguente.
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Figura 4.11: Skyplot costruito a partire dall’analisi source-independent dei dati di
Mrk421. Nelle immagini di sinistra sono mostrati gli eventi in eccesso provenienti dalle
diverse zone di cielo mentre nei pannelli di destra la mappa della significativita degli
eccessi stessi. La croce bianca al centro dell’immagine indica la posizione ricostruita con
il parametro disp della sorgente.
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Capitolo 5

Analisi dei GRB con MAGIC

Il telescopio MAGIC & attualmente il migliore strumento Cherenkov per 1’osservazione
dei GRB nel regime delle altissime energie. La struttura in fibra di carbonio, infatti,
garantisce al telescopio la necessaria leggerezza per potersi muovere e riposizionare su
una sorgente in qualunque punto del cielo in un tempo dell’ordine di qualche decina di
secondi (dipende dalla distanza angolare da percorrere) grazie anche ad uno specifico
sistema di allerta. Questa combinazione ha dato la possibilita di eseguire misure di
follow-up di GRB, alcuni dei quali anche durante ’emissione prompt. In questo capitolo

analizzeremo alcuni di questi GRB.

5.1 1l sistema di allerta

Il telescopio MAGIC fa parte del Gamma-ray burst
Coordinates Network (GCN) ! una rete che ha lo scopo
di connettere tra loro tutti gli strumenti su satellite che
dedicano parte del loro tempo osservativo ad attivita di
monitoraggio e follow-up di GRB. Accanto a questi stru-
menti, fanno parte del GCN tutti quegli apparati a terra

che, come MAGIC, necessitano di un segnale di allerta

per condurre eventuali osservazioni di questi oggetti. At-
tualmente lo strumento che garantisce il maggior numero di segnali di allerta ¢ SWIFT,

tuttavia, altri strumenti come INTEGRAL, AGILE e I'appena lanciato GLAST sono

"http://gen.gsfe.nasa.gov
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collegati alla rete GCN. La risposta del telescopio MAGIC ad un “trigger” ¢ affidata a
gspot [21] (Gamma Source POinting Trigger) un programma che controlla costantemen-
te i segnali di allerta della rete GCN e li validita o meno come potenzialmente osservabili

in base a dei criteri fissati. Questi criteri sono i seguenti:

e Il sole deve essere sotto l'orizzonte astronomico, ovvero con un angolo zenitale

> 108°.
e [l GRB deve avere una distanza angolare dalla luna di almeno 30°
e Umidita inferiore all’ 88% e velocita del vento < 10m/s
e [’angolo zenitale del GRB deve essere < 60°

Quest’ultima condizione e legata al fatto che l'energia di soglia dello strumento varia
considerevolmente al variare dell’intervallo di angolo zenitale in cui ’osservazione viene

condotta secondo la relazione [34]
E(G)thr = E(9 = O)thr COS(H)_B'1 (51)

Considerando l'energia di soglia pari a 50 GeV allo zenith, si puo notare come essa salga a
11 TeV a 80°, 1 TeV a 70° e circa 300 GeV a 55°. Considerando l'effetto di assorbimento
dei fotoni di alta energia da parte del’EBL e il fatto che la maggior parte dei GRB avviene
a distanze z>1, e stato posto il limite di osservabilita di un burst a 60° nel caso di notti
buie e 55° osservazioni condotte con presenza di luna. In quest’ultima situazione, dato
che durante il riposizionamento del telescopio, lo sportello che chiude la camera rimane
aperto, occorre tenere conto della possibilita che la camera inquadri la luna e possa
danneggiarsi a seguito dell’intensa luce. Per evitare questo, il sistema gspot in queste
condizioni effettua il riposizionamento del telescopio passando per il puntamento di una
falsa sorgente per poi posizinarsi sulle coordinate corrette, evitando in questo modo
che la luna possa essere inquadrata. In caso il GRB risulti osservabile, le informazioni
relative vengono riprocessate e trasmesse al controllo centrale del telescopio che, nel caso
stia gia conducendo un osservazione la interrompe e si riposiziona automaticamente sulle

coordinate del GRB.
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5.2 Scelta dei dati off

Le osservazioni di GRB eseguite dal telescopio MAGIC vengono solitamente condotte in
modalita ON/OFF. La scelta del campione di dati off per la ricostruzione del background
va dunque eseguita in modo tale da ottenere campioni di dati il piu possibile omoge-
nei tra loro. In quest’ottica, la mia scelta dei dati da utilizzare nell’analisi ha tenuto
conto di parametri quali PSF dello strumento, intervallo di angolo zenitale, condizioni
metereologiche della notte, frequenza di trigger e discriminator threshold. Le principali

caratteristiche dei campioni utilizzati vengono brevemente riassunti nella tabella allegata

Zd ON | Zd OFF | Moon | Rate ON | Rate OFF Z
[deg] [deg] on/off [Hz| [Hz]
GRBO080319A | 35°+40° | 33°+30° | no/no 160 170 -
GRB080430 23°-30° 20°-24° no/no 140 160 0.767

Tabella 5.1: Confronto tra le principali caratteristiche dei dati ON e i campioni di dati
selezionati per gli OFF'. Nella scelta di quest’ultimo campione si & tenuto conto in maniera
particolare dell’omogeneita dei dati in termini di rate, Discriminator Threshold e angolo

zenitale.
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5.3 GRBO080319A

I1 GRBOR0319A & stato identificato dallo strumento BAT del satellite multibanda SWIFT

[44]. Le principali caratteristiche sono riassunte nella tabella allegata. L’evento ha mo-

GRBO080319A
Satellite SWIFT (BAT)
Tempo 05:45:42 UT
Trigger 306754

Coordinate RA=13h 45m 24.6s; Dec=+44% 04’ 47.3”

Durata Tgp=64 & 36 s

Flusso medio  15-150 keV: (7.5 & 0.6) 10~ erg cm =2 s~}

Indice spettrale apar=1.60 £+ 0.13

Tabella 5.2: Tabella riassuntiva delle principali caratteristiche del GRB080319A osserva-
to dallo SWIFT. Con apar indichiamo 'indice di potenza della distribuzione in energia
dei fotoni

strato una curva di luce caratterizzata nella sua fase prompt da due picchi a ~Ty + 5s
e ~Ty + 30s mentre la durata complessiva del GRB ¢ stata di 65s. Ulteriori informa-
zioni relative alle osservazioni di XRT e UVOT in [45, 46]. Alcuni osservatori ottici a
terra hanno eseguito misure di follow up (vedi ad esempio [47, 48]) tuttavia da nessuna

collaborazione ¢ stato misurato un valore per il redshift della sorgente.
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Figura 5.1: Mappa del cielo e curva di luce del GRB080319A ottenuti dallo strumento
BAT. Immagini da [49].
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5.3.1 Le osservazioni di MAGIC

Il sistema GSPOT ha ricevuto il segnale di allerta da parte di SWIFT 63s dopo il GRB
stesso e gli operatori al telescopio hanno accettato tale allerta 30s dopo alle 05:47:15 UT
[30]. TI riposizionamento dello strumento ha richiesto 27s (AZd=22%; AAz=27") mentre
a seguito di un errore degli operatori occorso durante l'inizio della presa dati, sono stati
accumulati altri 188s di ritardo. Complessivamente, dunque, ’acquisizione dati ha avuto
inizio 290s dopo l’evento prompt.

Le condizioni osservative relative a questo GRB sono brevemente riassunte dai grafici
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Figura 5.2: Curva di luce del GRB080319A osservato dallo strumento BAT. In evidenza
Iintervallo temporale di osservazione di MAGIC.

allegati in cui vengono riportati in funzione del tempo intervallo di angolo zenitale e

azimutale dell’osservazione, rate, DT (Discriminator Threshold) e nuvolosita.

5.3.2 Separazione gamma adroni e alpha plot

La procedura di ottimizzazione ¢ stata condotta utilizzando il package 0STERIA dividendo
i dati in tre diversi bin in termini di numero di fotoelettroni. In questo modo per ogni
intervallo di energie si ¢ proceduto ad effettuare una diversa serie di tagli opportuni.
In figura (5.5) viene mostrata la distribuzione del parametro hadronness e la relativa
energia di soglia ricostruita per i diversi bin size mentre in tabella vengono elencati i

principali cuts utilizzati per questo GRB.
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Figura 5.3: Condizioni osservative del GRB080319A. 1 grafici mostrano I’andamento
durante l'intervallo di tempo dell’osservazione di alcuni dei pit importanti parametri
di cui si tiene conto durante i vari stadi dell’analisi. Nei primi due grafici (dall’alto)
vengono riportati distribuzione degli eventi in funzione del rate, andamento del rate
stesso e della nuvolosita media (il valore massimo accettato ¢ il 30%).Da notare un
picco nel rate dello strumento alle 06:09 dovuto alle luci di una macchina nei pressi del
telescopio. Questi incidenti, per altro piuttosto comuni presso il sito dell’osservatorio,
vengono facilmente eliminati da opportuni tagli nel processo di ottimizzazione come
si puo notare nel successivo grafico relativo all’andamento del rate dopo ’applicazione
di tutti i tagli determinati nel processo di ottimizzazione. Le ultime due immagini
mostrano ’andamento dell’angolo zenitale e altazimutale del telescopio, paramentri di
cui € necessario tenere conto per una corretta scelta del campione di dati off.
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phe 120-300 | 300-700 | 700-30000
Leakage 0.25 0.25 0.25
Island 2 2 2
Dist(mm) 270 280 300
Hadronness 0.4 0.2 0.1
Alpha 15 10 8

Tabella 5.3: La tabella riassume i principali tagli usati nell’ottimizzazione dei dati relativi
al GRBO80319A nei tre diversi size bin scelti.

I diversi tagli imposti in hadronness sono stati scelti in modo tale da consentire una
selezione tra 1’80 e il 90% dei v e una soppressione nel numero degli eventi adronici
compresa tra 1’86 e il 98%. Una volta eseguita I'ottimizzazione la ricerca di un eventuale
segnale gamma negli intervalli di energia scelti ¢ stata eseguita tramite I'analisi source-
dependet con la costruzione di un alpha plot-figura(5.3). La normalizzazione dei due
campioni di dati (gli ON e gli OFF) viene eseguita calcolando un fattore di scala S

definito come:

S = 7%2 Non(2) (5.2)
Ji Nogs(e)

dove con 1 e 2 si sono indicati i bin in cui viene eseguita la normalizzazione, ovvero i bin
dell’alpha plot dove non sono attesi conteggi relativi all’eventuale segnale gamma ma
solo background. Nella nostra analisi, la normalizzazione & stata eseguita tra a;=35° e
a=85". In tabella viene riportato anche il taglio eseguito sul parametro dist. Questo
taglio si rende necessario per evitare un effetto al bordo della regione di trigger della
camera. In questa zona, infatti, eventi di background che si presentano con piccoli
valori di @ hanno maggiore probabilita di trigger da parte del sistema rispetto ad un
evento di fondo con elevati valori del parametro «. Da un punto di vista operativo
quest’effetto simulerebbe un segnale individuabile in un aumento dei conteggi registrati
a piccoli valori di o anche da parte di un campione di dati registrati in OFF-mode.
Il taglio in dist consente in questo modo di ottenere un « plot “piatto” per i dati off.
La significativita della misura viene calcolata attraverso le relazioni di Li-ma[24] dove
Iintervallo del parametro « all’interno del quale calcolare il numero di conteggi in ON e
OFF-mode (Nop, Nyrr) varia a seconda del bin in energia consideratoriflettendo il fatto
che ad energie piu elevate un segnale tende ad avere conteggi in eccessi concentrati via

via verso angoli « piu piccoli.
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Figura 5.4: Nei grafici di destra vengono riportati gli hadronness test per i monte carlo
i dati reali nei tre diversi bin di energia scelti. Come risulta evidente, la separazione
gamma adroni risulta piu efficiente alle alte energie mentre per bassi valori della size,
la separazione risulta meno evidente. Nei grafici di sinistra viene invece riportata la
distribuzione in energia dei dati montecarlo dopo tuttii tagli. Eseguendo un fit gaussiano
in un intorno del massimo di queste distribuzioni otteniamo il valore di energia di soglia
ricostruita della nostra analisi.
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Figura 5.5: Alpha plot nei tre bin di energia considerati. In nessun caso risulta evidente
emissione e un upper limit al numero di eventi in eccesso calcolato utilizzando diverse

metodologie ¢ riportato nelle tabelle allegate.



5.3 GRB080319A

91

5.3.3 Upper Limits

Come risulta chiaro dagli alpha plot, nessuna evidenza di una emissione & stata osserva-
ta ad energie > 160 GeV. In quest’ottica sono stati calcolati i limiti superiori al flusso
utilizzando il metodo di Rolke [56] con un livello di confidenza del 95% ed un 30% di
incertezze sistematiche legate all’efficienza del telescopio. I dati ottenuti sono riportati

nella tabella seguente. Gli upper limit sono calcolati nell’ipotesi di uno spettro diffe-

E (E) | HADRONNESS | ALPHA Upper Limits
[GeV] | [GeV] cut cat | || | (23] | cu
100- 230 | 1635 0.40 10 55018 | 1.6-07 | 0.85
230- 320 | 253.6 0.40 10 32e19 | 5e-08 | 0.35
320- 660 | 410.4 0.20 8 3520 | 1.4e-08 | 0.13
660-1000 | 757.4 0.15 5 24620 | 3.4e-08 | 0.44

Tabella 5.4: La tabella mostra gli upper limital flusso calcolati per i1 GRB080319A.
I valori corrispondono a circa 1496s di osservazioni di MAGIC dalle 05:50:01 UT alle
06:15:01 UT

renziale dei fotoni che segue una legge di potenza con indice spettrale § = —2.5 e sono
espressi in termini delle unita di flusso (ph em™2 keV~! s71), in flusso di energia (erg

cm™?2) e in termini di Crab Unit (C.U.) dove

E \-258
1CU. =15x% (m) ph cm 2 keV~! 57! (5.3)

In Figura 5.6 viene mostrato 'andamento del numero di eccessi calcolato in funzione del
tempo per ogni bin di energia considerato. Anche in questo caso nessun segnale risulta
evidente dai grafici e la significativita delle misure ha una distribuzione centrata intorno
allo zero figura 5.7. In figura 5.8 viene invece riportata la mappa del cielo costruita
tramite I’'analisi source-independent per I'intero campione di dati a disposizione. Anche
in questo caso, nessun segnale significativo puo essere identificato in questo intervallo di

tempo.
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Figura 5.7: Significativita degli eccessi misurati. Tutte le distribuzioni hanno un valore
medio centrato intorno allo zero ad indicare ’assenaza di segnale nei relativi intervalli di
energia.
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5.4 GRB080430

I1 GRBO080430 ¢ stato identificato dallo strumento BAT del satellite multibanda SWIFT

[?]. Le principali caratteristiche sono riassunte nella tabella allegata. Questo GRB
GRB080430
Satellite SWIFT (BAT)
Tempo 19:53:02 UT
Trigger 310613
Coordinate RA=11h 0lm 17.35s; Dec=+51° 41’ 21.84”
Durata Tg9g=16.2 £ 2.4 s
Flusso medio  15-150 keV: (2.6 £ 0.2) 107% erg cm ™2 57!
Indice spettrale apar=1.74 £+ 0.09

Tabella 5.5: Tabella riassuntiva delle principali caratteristiche del GRB080430 osservato

da SWIFT.

mostra una curva di luce che vede la presenza di un solo picco di emissione (figura 5.10)

mentre la durata complessiva del burst e stata di circa 20 secondi. Le misure di follow up

eseguite dai telescopi a terra (vedi ad esempio [51]) hanno permesso di stabilire il redshift

dell’oggetto, pari a z=0.767. Data la relativa vicinanza, questo burst si & rivelato come

uno dei piu interessanti per la possibilita di fornire upper limit stringenti.

Figura 5.9: Curva di luce e skyplot del GRB080430 osservati dallo strumento BAT del
satellite SWIFT. Immagini da [49].
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5.4.1 Condizioni osservative

Il sistema GSPOT ha ricevuto il segnale di allerta alle 19:53:15 UT, 13 s dopo il GRB
tuttavia a causa delle cattive condizioni meteorologiche, & stato possibile eseguire il
follow up solo a partire da 1h 20m dopo l'allerta. L’acquisizione dati ha avuto inizio alle
21:12:44 UT. Nelle figure allegate vengono riassunti i principali parametri osservativi.

Complessivamente ’acquisizione dei dati e proceduta dalle 21:12:44 UT fino alle 23:52:30

SWIFT-BAT: E = 15-150 keV

BAT [count/s]
o
w

T

-50 0 50 100 150 200 . 250 300
time since trigger [s]

Figura 5.10: Curva di luce del GRB080430- Il telescopio MAGIC ha seguito questo GRB
solo a partire da circa 1h 20m dopo il segnale di allerta.

UT coprendo un intervallo di angolo zenitale da 6y = 23° a §; = 34°. A causa della
diversa risposta dello strumento in questo ampio intervallo, il campione di dati & stato
diviso e nel mio lavoro sono stati esaminati solo i run con angolo zenitale < 29° ovvero

quelli temporalmente piu vicini a trigger di BAT.

5.4.2 Separazione gamma adroni e alpha plot

Anche in questo caso abbiamo optato per una procedura di ottimizzazione dividendo i
dati a disposizione in tre intervalli in size. Dato il minor angolo zenitale di osservazione
di questo GRB rispetto al caso precedente, si € potuto scegliere un taglio in size minimo
di 100 fotoelettroni. Ai diversi size bin scelti corrispondono le energie di soglia ricostruite
come nel caso precedente a partire dall’applicazione dell’ottimizzazione ad un campione

di dati montecarlo di 100 =34 GeV, 180 £ 77 GeV e 500 £ 150 GeV. Complessivamente,
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Figura 5.11: Condizioni osservative per il GRB080430. Come si nota dalle immagi-
ni, le condizioni meteorologiche durante ’'osservazione non sono state delle migliori. In
particolare, sul finire della finestra osservativa la claudiness aumenta notevolmente rag-
giungendo il valore del 90%. Come conseguenza, il rate osservato diminuisce. Al fine di
processare dati il pit possibile omogenei tra loro quest’ultimi runs sono stati esclusi dal

calcolo degli upper limits.
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lottimizzazione eseguita, i cui principali tagli sono riassunti in tabella 5.4, comporta una
percentuale di selezione degli eventi gamma pari al 72%, 85% e 92% e una corrispondente
soppressione degli eventi di background adronici pari all’'80%, 93% e 98% nei tre intervalli

di energia considerati.

phe 100-200 | 200-700 | 700-30000
Leakage 0.25 0.25 0.25
Island 3 3 3
Dist(mm) 270 280 280
Hadronness 0.45 0.3 0.2
Alpha 15 12 10

Tabella 5.6: Tabella riassuntiva dei tagli usati nella procedura di ottimizzazione.
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Figura 5.13: Alpha plot costruiti per i tre diversi intervalli di energia considerati. Nei
box di destra viene indicata la significativita della misuara e calcolato un upper limit al

numero di eventi in eccesso.




5.4 GRB080430

101

5.4.3 Upper Limits

Nessun segnale sopra ’energia di soglia di 100 GeV ricostruita per la nostra analisi risulta
individuabile. Gli upper limits al flusso vengono calcolati come nel caso precedente
(95%CL e 30% di incertezze sistematiche) con un ulteriore taglio relativo al numero di

isole dell’immagine (si prendono gli eventi con una sola isola). I grafici seguenti mostrano

E (E) | HADRONNESS | ALPHA Upper Limits
[GeV] [GeV] cut cut [szpil](“evs] [Z5] | C.U.
70- 140 | 102.6 0.45 15 518 | 77 | 0.56
140- 250 | 173.0 0.30 12 44e-19 | 1.60-7 | 0.17
250- 600 | 335.8 0.20 10 820-20 | 1.1e-7 | 0.18
600-1000 | 715.7 0.15 8 9.3c-21 | 5.9¢-8 | 0.14

Tabella 5.7: Upper limits per l’emissione di alta energia dal GRB080430. 1 valori
corrispondono a circa 7679 s delle osservazioni MAGIC dalle 21:12:01 UT alle 23:20:01 UT

I’andamento nel tempo per tutta la durata dell’osservazione del numero di eventi in
eccesso calcolati. Come nel caso precendete, la relativa significativita di questi eventi
ha una distribuzione con un valore di picco a ¢ ~ 0 ad indicare la completa assenza di
un segnale gamma sopra i 100 GeV da questa sorgente. In figura 5.16 € poi mostrato lo

skyplot ottenuto dall’analisi source-independent
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Figura 5.15: Significativita degli eccessi misurati. Tutte le distribuzioni hanno un valore
medio centrato intorno allo zero ad indicare ’assenaza di segnale nei relativi intervalli di
energia.
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Capitolo 6

Discussione e prospettive future

6.1 Caratteristiche dei GRB analizzati

Le principali caratteristiche dei GRB analizzati sono mostrate nelle tabelle riassuntive

6.1 € 6.2 In 6.1 le colonne rappresentano nell’ordine: il GRB, il tempo di osservazione

GRB Ty Allerta Ritardo | Dati Toq Zd Z
hh:mm:ss | hh:mm:ss [s] [s] [s] [deg]
080319A | 05:45:42 05:46:45 ~290s | 1496s | 64+36s | 35°-40° -
080430 19:53:02 19:53:15 | ~1h 19m | 7629 s | 16.2+2.4 s | 22°-30° | 0.767
Tabella 6.1: In tabella vengono riportati le principali informazioni relative ai GRB
analizzati.

del satellite, il momento in cui allerta & stata ricevuta dal telescopio MAGIC, il ritardo
tra T e l'inizio della presa dati, il tempo complessivo di aquisizione dati (in secondi),
la durata del GRB, l'intervallo di angolo zenitale coperto e il valore di redshift (quando
disponibile) della sorgente. In tabella 6.2 vengono invece riportati gli upper limits al
flusso calcolati per i diversi intervalli di energia considerati. Tali valori sono espressi in

-1

unitd di misura di flusso (ph cm™2 keV~! s7! e erg cm™2) e in termini di Crab Unit

(C.U.) dove

E \-258
1CU =15x (—) phem 2 keV 1 g7t

1GeV (6.1)

Tutti gli upper limit determinati sono stati valutati con un livello di confidenza del 95%,
con un incertezza sistematica del 30% e nell’ipotesi di uno spettro differenziale dei fotoni

che segue una legge di potenza con indice spettrale § = —2.5
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GRB AE E flusso
[GeV] | [GeV] | [erg cm™?]
GRBO080319A | 100-230 163 1.6x10°7
230-320 253 5x1078
320-660 410 1.4x1078
660-1000 | 757 3.4x1078
GRBO080430 | 70-140 102 7x1077
140-250 173 1.6x1077
250-600 335 1.1x1077
600-1000 | 715 5.9x1077

Tabella 6.2: Tabella riassuntiva degli upper limits calcolati per i GRB osservati.

6.2 Emissione di alta energia nell’afterglow

Tutti i GRB da noi analizzati, sono stati osservati da MAGIC con relativo ritardo rispet-
to a Ty e dunque durante la fase dell’afterglow dell’evento. Alcuni lavori in letteratura
suggeriscono la possibilita di un emissione di alta energia anche durante questa fase
dell’evento. In quest’ottica, I’analisi dei GRB tramite lo strumento MAGIC in questo
intervallo temporale puo fornire importanti indicazioni circa le caratteristiche degli ex-
ternal shock che caratterizzano questa fase di emissione. In particolare gli upper limits
che vengono calcolati per quegli eventi di cui risulta noto il redshift possono risultare
particolarmente significativi. Tra i GRB da me analizzati, uno tra i pit “promettenti”
da questo punto vista data la sua relativa vicinanza e stato il GRB080430. Nel presente
lavoro non ho trattato in dettaglio i meccanismi di emissione durante la fase di afterglow,
tuttavia facendo riferimento a lavori teorici presenti in letteratura, abbiamo stimato il
flusso teorico atteso alle alte energie durante la fase di afterglow. In particolare si e fatto
riferimento a [52]. Le relazioni analitiche presenti in questo lavoro sono state infatti
inserite nel proposal di studio di GRB con MAGIC relativo al IV ciclo di osservazioni del
telescopio. L’emissione attesa dall’afterglow, in analogia al caso della prompt emission
di cui si e parlato approfonditamente nel secondo capitolo, puo essere descritta in ma-
niera analitica attraverso la conoscenza dei parametri fisici che caratterizzano la fireball
E, €, €p, p, n(densita del mezzo dove la fireball espande), e il redshift della sorgente z.

Nell’ipotesi di fast cooling, la componete di Inverse Compton attesa durante I’afterglow
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X e [52]:

= ~8/3 17/12,) ~1/4 11/12<Ep 8/3 Flkev>’4/3 t0b5>71/12
B, 10 = 2.5D53(1 4 2)17/12p /4 pl 26V) (1uJy (—1045 GeV (6.2)

9 4 _a7/48 25/16 [ Ep \3/2 [ Figev\ 1
vicF, 10 =10 Ye "Dog (1 + z) /48, 1/16E53/ (2e€/> <1M;y> (6.3)

E, —1/4 s ¢ —11/16
(100221/) (18383) erg em™* 5! (6:4)

dove: E & l'energia cinetica della fireball (legata all’energia isotropica complessiva del
GRB E;s, da un fattore di efficienza radiativa che prendermo pari al 10%-E;s, ~0.1E),
E, ¢ l'energia di picco nella SED dell’afterglow X, D ¢ la distanza di luminosita del burst,
n la densitd del mezzo esterno e F il flusso osservato a 1 keV normalizzato ad 1uJy 1.
Il fattore e™7 € un fattore correttivo che tiene conto dell’assorbimento dei fotoni di alta
energia da parte del’EBL. Con riferimento a [58] abbiamo ad esempio 7 ~ 0.45 a 100
GeV per z=0.3 e 7 ~ 8.2 a 100 GeV per z=1. Nel caso del GRB080430, il valore del
redshift dell’oggetto ¢ z=0.767 che corrisponde a 7 = 4 a 100 GeV. E, e E;,, sono stati
determinati in modo da soddisfare la relazione di Amati da [53] e valgono rispettiva-
mente E,=39 keV ,E;;, = 3 x 10°1 erg, E=3 x 10°2 erg. Il flusso a 1 keV ricavato dalle
osservazioni di XRT vale circa 0.9 puJy calcolato per il tempo intermedio dell’intervallo di
tempo complessivo dei dati a disposizione. Assumeremo poi n=1 cm 3. In questo modo
otteniamo i seguenti risultati: Dalla tabella, si pud notare come i valori previsti dalla
teoria siano compatibili con gli upper limits determinati sperimentalmente ed risulta in-
teressante notare come la non determinazione di un segnale da parte di MAGIC sia da
attribuire esclusivamente all’assorbimento dei fotoni di alta energia da parte del’EBL.
In assenza di questo effetto, i valori di flusso atteso sarebbero stati facilmente osserva-
bili dallo strumento. Questa osservazione permette di sottolineare I'importanza che le
osservazioni di MAGIC possono avere soprattutto alla luce dei prossimi miglioramenti
hardware attesi (Inizio delle operazioni di MAGIC II) che promettono un miglioramento
di un fattore 2 nella sensibilita ed anche un abbassamento complessivo dell’energia di so-
glia dello strumento. In quest’ottica, le future osservazioni dei GRB a piu basso redshift

(z<0.5) potrebbero risultare particolarmente importanti.

1. N T . . . . . . . .
il Jy & una unita di misura di flusso spesso usata in astrofisica in particolare nella radioastronomia.
- —2 -1
Vale 10726 Watt m~2 Hz
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GRB080430 | Energia | Upper Limits
[GeV] [erg cm 2 s_l]
(EBL) 3.7 x 10712
100 2 x 10710
(MAGIC) 8.8 x 10~
(EBL) 9.1 x 1019
170 1.8 x 10712
(MAGIC) 1.2 x 1071

Tabella 6.3: Valori teorici attesi per 'emissione di alta energia da IC durante ’afterglow
calcolati sia introducendo la correzione legata all’assorbimento da parte del’EBL sia
senza nessuna correzione (oggetto a z=0). Gli upper limits sperimentali determinati dai
dati del telescopio MAGIC sono mostrati per confronto.

6.3 Emissione di alta energia nella fase prompt

Al fine di confrontare gli spettri teorici determinati nel secondo capitolo di questo la-
voro con i valori degli upper limits determinati dalle osservazioni di MAGIC, abbiamo
considertao i dati del GRB050713A, 'unico GRB (fino a questo momento) di cui sia
stato possibile seguire la fase di emissione iniziale. Gli upper limits per questo GRB

non sono stati determinati durante il mio lavoro di Tesi ma in [21]. Questo GRB ¢ stato

E Upper Limits

[GeV] | [phecm™2 s7! keV~!] | [erg ecm™2 s7!] | CU
214 7.24 x 10718 5.31 x 10710 | 4.98
278 4.81 x 10718 5.95 x 10710 | 4.49
364 7.59 x 10719 1.61 x 10710 | 2.05
660 7.10 x 10720 4.96 x 1071 1 0.89

Tabella 6.4: Upper limits calcolati in [21] per il GRB050713A durante la fase di emissione
iniziale del burst.

localizzato dallo strumento BAT di SWIFT il 13 luglio 2005 alle 04:29:02 UT. 1l telescopi
MAGIC ha iniziato la presa dati 40s dopo e data la durata del GRB di Tgp = (70 £ 10)s
la fase prompt & stata seguita per un totale di 30s. Le osservazioni di SWIFT hanno
evidenziato un andamento nel flusso di fotoni interpolabile mediante una legge di po-
tenza con indice spettrale -1.584+0.07 e un emissione integrata nell’intervallo temporale
To-70s+To+120s e nel range di energie 15+-350 keV di 9.1x107% erg cm™2. Le analisi

del satellite KONUS-WIND hanno poi permesso di ricavare ’energia corrispondente al
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picco di emissione alle basse energie pari Ejcqr ~ 355 keV. Queste informazioni sono state
utilizzate per normalizzare gli spettri teorici calcolati nel capitolo 2. Ho infatti sfruttato
il valore dell’energia di picco per calcolare il valore della energia isotropica del GRB

0°3 erg. Nessuna

utilizzando la relazione di Amati [54] ottenendo il valore di E;s, ~ 1.51
delle osservazioni di follow up eseguite ha permesso di stabilire il redshift di questo GRB.
Questo limita notevolmente la possibilita di fornire upper limits significativi e stringenti
tuttavia un confronto con i dati teorici € riportato in figura 6.1. Convenzionalmente ho
attribuito un valore di redshift z=1 e ho mantenuto una scelta “standard” (vedi capi-
tolo 2) dei principali parametri fisici necessari alla determinazione del flusso teorico. Al
fine di riprodurre una energia di picco per ’emissione di sincrotrone a ~ 350 keV come
determinata da KONUS-WIND, si ¢ resa necesaaria la scelta di un fattore di Lorentz

per la fireball di T' = 250. Nell'immagine vengono riportati i flussi attesi per il SSC e

I’emissione di sincrotrone. Gli upper limits determinati non sembrano essere compatibili

D s e B B B B B S B

| GRBO50713A

EBL cut off = 25 GeV 7]

Flusso atteso [erg em 5]

MAGIC 95% CL Upper Limits

] ‘\
.14 i i \ -
E i £ \ E

05 vt vl vl ol el vl vl Lol eed v ol S e
2 3 r : 7 3 9 10 n 1 3 :
10 10 10 10 10 10 10 10 10 10 10 10 10 10
Energia fotoni [eV]

Figura 6.1: Confronto tra gli upper limits derivati dalle osservazioni della fase prompt
del GRB050713a da parte del telescopio MAGIC e lo spettro teorico atteso. Le linee
verticali nere e blu indicano rispettivamente ’energia di cut off per la produzione di
coppie interna alla fireball e Ienergia di cut off per l'assorbimento esterno da parte
del’EBL.



6.3 Emissione di alta energia nella fase prompt

110

con gli spettri attesi non corretti per nessuna forma di assorbimento. Considerando in-
fatti leffetto dell’interazione dei fotoni gamma con 'EBL, possiamo stimare a 100 GeV
una profondita ottica di 7 ~ 8 per una sorgente posta a z=1 [58]. Questo implica a 100
GeV una diminuzione del flusso previsto di un fattore e™7 ~ 103. Gli andamenti dei due
processi considerati “scalati” per questo fattore sono indicati in figura come curve 1 e
2 2. In questa approssimazione, gli upper limits sono compatibili con Iemissione attesa
da entrambi i processi dunque non non in grado di discriminare su quale processo sia
all’opera nella fireball. Come nel caso precedente appare chiara, tuttavia, 'importanza
che le osservazioni di MAGIC possono avere per tutti i GRB osservati a basso redshift.
In quest’ottica risulta particolarmente interessante ricorrere ai dati osservativi dei GRB
di redshift noto per risalire al loro spettro teroico atteso. Abbiamo eseguito questa pro-
cedura per il caso del GRB080430. I dati dell’emissione prompt sono stati determinati
sfruttando le osservazioni dello strumento BAT, facendo la sola assunzione di identifi-
care l'energia di picco dell’emissione alle basse energie nell’intervallo 15-150 kev con la
frequenza di picco per emissione di sincrotrone. BAT ha calcolato un flusso integrato in
un tempo tra To-0.3s e Tg+18s di 1.15x107% ergs cm™2 . Tramite questa informazione,
abbiamo normalizzato il nostro spettro ricavando il valore per E;q, di 5x10°! erg non
significativamente diverso da quello ottenuto ammettendo valida la relazione di Amati.
Gli spettri per ’emisione di sincrotrone e il Compton inverso sono riportati in figura 6.2.
Dal grafico, appare evidente come per questo particolare GRB, 'emissione prompt non
sarebbe potuta essere osservata anche se il cut off per la produzione di coppie, con un
energia di ~ 420 GeV, a differenza del caso del GRB050713 ¢ all’interno dell’intervallo
energetico di operativita del telescopio. Gli spettri aspettati presentano una emissione
sopra la soglia di sensibilita dello strumento, tuttavia, ’effetto dell’assorbimento da parte
dell’EBL gioca anche in questo caso un ruolo fondamentale. In figura mostriamo infatti
il livello di emissione aspettato a 100 GeV per questo GRB. La diminuzione rispetto allo
spettro non corretto per 'assorbimento, (e~ & 40) & infatti sufficiente a “spostare” i
flussi attessi sotto la soglia di sensibilita sia di MAGIC che del sistema MAGIC II. E
tuttavia doveroso sottolineare come recenti miglioramenti nell’hardware [55] dello stru-

meto come un nuovo sistema di DAQ (Data AcQuisition) e un nuovo sistema di trigger

2Chiaramente questo rappresenta un approssimazione in quanto la profondita ottica aumenta
all’aumentare dell’energia e dunque i punti a E>100 GeV andrebbero scalati per un fattore maggiore.
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Figura 6.2: Spettro simulato dell’emissione prompt per il GRB080430 ¢ GRB080319B.
L’energetica del burst e stata ricavata a partire dai dati di BAT. Le linee verticali in
figura rappresentano ’energia di soglia per produzione di coppie (~ 420 GeV per il
080430 e ~ 200 GeV per 080319B) ed il valore di riferimento di 100 GeV per il quale
abbiamo calcolato il contributo dell’assorbimento da parte del’EBL. Sono poi indicate
le curve di sensibilita di MAGIC e del futuro MAGIC II.

hanno migliorato del 30% la sensibilita e abbassato Ienergia di soglia dello strumento
fino a ~25 GeV. Questi miglioramenti, non ancora pienamente sfruttati nell’osservazione
dei GRB possono condurre ad una rilevazione positiva anche per un burst come quello
descritto. Un altro GRB particolarmente interessante da questo punto di vista e stato
il GRB080319B, non seguito da MAGIC per una serie di sfortunate coincidenze e che
si e poi rivelato essere il piu luminoso GRB mai osservato. Le osservazioni eseguite da
SWIFT indicano infatti un GRB di durata Tgy=>50s estremamente brillante con un emis-
sione tra 15 e 150 keV nellintervallo temporale T —4s : T+ 62s di 1.2x10™% ergs cm ™2
con una energia corrispondente al picco di emissione (interpolazione tramite la funzione
di Band) di Epeqr = 43 keV [57]. Normalizzando lo spettro dell’emissione prompt utiliz-

zando queste informazioni, abbiamo stimato una energia corrispondente di ~ 3 x 10°3

ergs
mentre un fattore di Lorentz di I' ~ 800 si & reso necessario per avere il picco di emissione
di sincrotrone a ~ 40 keV. Con questa scelta dei parametri, la nostra simulazione prevede
un secondo picco di emissione a ~ 20 GeV per il SSC con un flusso atteso 8-10 volte
maggiore rispetto a quello di bassa energia ed un cut off per la produzione di coppie a

180 GeV dunque ancora all’interno dell’intervallo di energie accessibili a MAGIC (vedi
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figura 6.2 pannello di destra). Data ’eccezionale luminosita di questo GRB e la sua re-
lativa vicinanaza (z=0.9) questo evento sarebbe sicuramente potuto essere osservato dal
telescopio MAGIC anche considerando leffetto dell’assorbimento del’EBL (e~ ~ 100 a
100 GeV).
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11 telescopio MAGIC rappresenta il miglior strumento IACT per lo studio della compo-
nente di emissione di alta energia da GRB. Grazie alle soluzioni costruttive adottate,
infatti, il telescopio e in grado, a seguito di un segnale di allerta da parte della rete
globale GCN, di condurre osservazioni sia nella iniziale fase di emissione prompt, sia
durante I’afterglow. Meccanismi come 1’emissione di sincrotrone, il Compton inverso o il
decadimento del pione neutro, possono infatti produrre fotoni di altissima energia (>10
Gev) potenzialmente rilevabili dallo strumento. Sfortunatamente, I’assorbimento da par-
te del’EBL dovuto all’elevato valore del redshift medio (z=2.3) dei GRB osservati, non
ha reso ad oggi possibile la rilevazione positiva di un segnale da questo tipo di eventi. Il
lavoro di tesi presentato mette tuttavia in evidenza le potenzialita del sistema per questo

tipo di studi. I risultati mostrati per alcuni eventi come il GRB080430 e la vera e pro-
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Figura 6.3: Distribuzione in redshift dei GRB osservati da MAGIC. Solo 1/3 degli eventi
seguiti € nell’intervallo “utile”. Questa € la principale limitazione nell’osservazione di
questi eventi. Nel pannello di destra, le sensibilita dei vari detector esistenti messe a
confronto con quella attesa per il CTA. Il migioramento nelle prestazioni con la nuova
generazione di imaging Cherenkov appare evidente.

pria occasione mancata del GRB080319B evidenziano infatti come le misure di MAGIC
degli eventi a basso redshift (z<1) possono fornire importanti informazioni circa la fisica
della fireball e distinguere tra i diversi processi potenzialmente in atto. Come messo
in evidenza in questo capitolo, il successo di questo tipo di misure, passa attraverso la

raccolta di una significativa statistica di eventi (circa 1/3 dei GRB seguti da MAGIC
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¢ nell'intervallo di redshift “utile”) e attraverso il miglioramento delle prestazioni dello
strumento con l'inizio delle operazioni del sistema MAGIC II. In quest’ottica, inoltre, si
prevedono nei prossimi anni progressi molto significativi in tutto il settore dell’astrofisica
delle alte energie. Il progetto dell’eventuale unione delle due collaborazioni MAGIC ed
HESS al fine formare un osservatorio Cherenkov di nuova generazione (CTA-Cherenkov
Telescope Array) con un miglioramento di pitt di un ordine di grandezza in sensibilita
ed energia di soglia, pur essendo ancora in fase progettuale apre la strada all’indagine
di oggetti anche ad alto redshift e, al tempo stesso, i nuovi osservatori per astronomia
gamma lanciati di recente come AGILE e soprattutto GLAST con i due strumenti GBM
e LAT, risulteranno nel prossimo futuro i migliori “partner” per osservazioni di carattere
multibanda. La nuova scoperta da parte dello strumento LAT di GLAST di emissione
di fotoni fino a 15 GeV dal GRB080916C, oltre ad evidenziare la concreta possibilita di
osservazione dei GRB a queste energie, offre nuove e stimolanti prospettive per il telesco-
pio MAGIC e depone a favore di una proficua collaborazione tra i due tipi di strumenti.
L’importante contributo dei satelliti operanti nella banda X come SWIFT, inoltre, con-
sentira di completare la descrizione dei GRB nel regime delle alte energie fornendo una

esaustiva visione dello spettro di energia di questi eventi.
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