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Resumo

O Observatério Pierre Auger tem como principal objetivo o estudo de raios césmi-

cos na faixa de energias entre 10!7 eV até da ordem de 10%°

eV. Os dados experimentais obtidos
no Observatorio permitem estudar esses raios cosmicos e dar passos importantes para o enten-
dimento de sua origem e possiveis fontes, processos de aceleracdo desde as fontes até a Terra,
composi¢cdo quimica e espectro energético. Essa dissertacdo tem como objetivo procurar, na
distribuicdo das dire¢des de chegada dessas particulas de altissimas energias, por agrupamentos
de raios cOsmicos cujas direcOes estejam alinhadas ao longo de um arco na esfera celeste. Caso
este alinhamento ao longo de um arco apresente, adicionalmente, uma relacao entre as distan-
cias angulares e os inversos das energias, ele poderd dar indicagdes de que esses raios césmicos
sdo provenientes de uma mesma fonte astrofisica e que atravessaram a mesma configuracio de
campo magnético. O objetivo principal é retomar uma analise com a mesma finalidade que
foi publicada pela Colaboragdo Pierre Auger em 2012, agora com o dobro da exposi¢do e da-
dos em relac@o a 2012, para verificar se os agrupamentos identificados em 2012 se mantém ou

aumentaram e se outros novos podem ser adicionados.



Abstract

The main goal of the Pierre Auger Observatory is the study of cosmic rays of the
highest energies observed so far, in the region of 10'7 eV up to a few 10?2 eV. The Observa-
tory was conceived to measure the flux and the energy spectrum, as well as the arrival direction
distribution of these cosmic rays to get clues about their origin, acceleration mechanisms, pro-
pagation from their sources to Earth, and chemical composition. This project intends to look for
correlations in the arrival directions of extremely energetic cosmic rays in the form of groupings
characterized by directions aligned on an arc in the sky. Furthermore, if the angular deflections
in the grouping are proportional to the inverses of the cosmic-ray energies, we define it as a
"multiplet" indicating a signature of magnetically-induced alignment. In this case, the cosmic
particles can be originated from the same astrophysical source and have traversed the same con-
figuration of magnetic fields. This project resumes a similar analysis published by the Pierre
Auger Collaboration in 2012, now including new data accumulated since 2012 and a doubled
exposure, to verify whether the multiplets identified in 2012 are still there or have grown and

whether new ones can be added.
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Introducao

Esta dissertacdo tem a finalidade de atualizar um trabalho anterior publicado em
2012 pela Colaboragao Pierre Auger [1]. Agora, sete anos mais tarde, registrando mais do
que o dobro de eventos, podemos estudar se os resultados obtidos em 2012 foram mantidos,
ampliados ou dissolvidos.

O texto a seguir € dividido da seguinte maneira. O primeiro capitulo, em que é
abordada a fisica dos raios cdésmicos, se divide nas seguintes partes: inicialmente é tratado o
contexto histérico, em que descrevemos os principais resultados envolvendo a fisica dos raios
cosmicos desde antes da sua descoberta "oficial" até os tempos de hoje com o Observatério
Pierre Auger. Na segunda se¢do, tratamos do espectro dos raios césmicos, do seu fluxo e de
como sdo realizados os experimentos envolvendo os raios cosmicos. Na terceira se¢do, discor-
remos sobre a composi¢do quimica dos raios césmicos. A quarta se¢do explica o fendmeno
dos chuveiros atmosféricos extensos. A quinta se¢do contempla os trés sistemas de referen-
ciais adotados (local, equatorial e galdctico). Na sexta se¢do, explicamos o efeito GZK e sua
implicacdo na fisica dos raios césmicos. Na sétima se¢do, mostramos as possiveis fontes as-
trofisicas responsdveis pela criacdo dos raios césmicos de ultra-alta energia. Na oitava se¢do,
discutimos os trés principais mecanismos de aceleracdo dos raios cosmicos de ultra-alta energia
(Top — Down, Down — Top e hibrido).

O segundo capitulo trata do Observatdrio Pierre Auger e estd dividido em cinco
secdes. Na primeira secdo, discorremos sobre os detectores de superficie. Na segunda se¢ao,
discutimos sobre os detectores de fluorescéncia. Na terceira secdo, tratamos o conceito impor-
tantissimo quando o assunto € observatorios de raios césmicos que é o da exposi¢ao relativa do
observatorio e sua implicacdo na deteccdo dos raios césmicos. Na quarta secdo, abordamos a
caracteristica que diferencia o Observatdrio Pierre Auger dos outros observatdrios de raios cos-
micos que € a detec¢do hibrida dos raios césmicos, ou seja, utilizamos dois tipos de detectores,
o que permite uma melhor reconstrucao dos eventos. Na quinta e ultima sec¢ao, falamos sobre
os principais resultados obtidos pela Colaboracao Pierre Auger.

O capitulo trés é um capitulo mais técnico, ja que abordamos o campo magnético
galictico, e € dividido em quatro se¢des. Na primeira se¢do, expomos os principais métodos
experimentais para a detec¢do das propriedades fisicas do campo magnético galdctico, como
por exemplo: separacdo Zeeman, polarizacdo da luz das estrelas, emissdo polarizada de ondas

infravermelhas da poeira césmica, emissdo de radiacio sincrotron e rotacdo de Faraday. Na
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segunda secdo, tratamos o modelo atualmente aceito para o campo magnético galdctico. Na
terceira se¢io, abordamos o campo magnético galdctico com um foco nos raios césmicos. Na
quarta se¢do, discutimos um método de parametrizacdo do campo magnético galactico.

O quarto capitulo aborda a metodologia na busca de possiveis fontes de raios cos-
micos através de uma busca por multipletos e é dividido em dez secdes. Na primeira, falamos
da eficiéncia do método para a busca por multipletos utilizado e do tempo de execuc¢do do pro-
grama. Na segunda secdo, abordamos como podemos, a partir dos raios césmicos detectados
pelo observatério, reconstruir as suas possiveis fontes astrofisicas. Na terceira secdo, discu-
timos os métodos matematicos de como projetar pontos de um esfera em um plano tangente
a ela. Na quarta sec¢do, abordamos a primeira parte da busca dos candidatos a multipletos.
Na quinta secdo, explicamos como aplicar a rotacdo no plano tangente e o cdlculo do dngulo
de rotacdo. Na sexta secdo, discutimos um conceito fundamental na busca de raios césmicos
correlacionados: o conceito de coeficiente de correlacdo e dispersdo angular e os seus valores
aceitdveis. Na sétima secao, voltamos a discutir o método de busca para os multipletos corre-
lacionados. Na oitava se¢do, discutimos um trabalho onde foram feitas varias simulacdes em
que os raios césmicos incidentes isotropicamente na Terra e quais as implicagdes dos resultados
para a dissertacdo atual. Na nona sec¢ao, discutimos como podemos estimar a dire¢io de uma
fonte astrofisica a partir de um multipleto correlacionado. Por fim, na décima secdo, compara-
mos o banco de dados utilizados nessa dissertacao e no trabalho de 2012 da Colaboracdo Pierre
Auger.

O quinto capitulo fala sobre os resultados obtidos e é dividido em trés se¢des. Na
primeira, discutiremos a confiabilidade do programa de busca de multipletos, verificando se o
programa utilizado nessa dissertacdo, com as mesmas condi¢Oes € dados utilizados em 2012,
¢ capaz de reproduzir os mesmos resultados. Na segunda, trataremos de comparar os bancos
de dados utilizados e as condi¢des de exceléncia para uma boa detecc@o de raios cosmicos. Na
terceira, mostraremos os resultados finais obtidos.

O sexto capitulo fala sobre as conclusdes obtidas nesta dissertacao.

Além dos seis capitulos, temos trés apéndices onde abordamos os assuntos discuti-
dos acima de uma forma mais matemética. O apéndice A trata de como projetar os pontos sobre
uma esfera em um plano tangente a ela. O apéndice B mostra como reconstruir as coordenadas
da fonte astrofisica através de um multipleto correlacionado. O apéndice C discute a resolu¢@o

angular do Observatorio Pierre Auger.
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Capitulo 1

Fisica dos Raios Cosmicos

1.1 Contexto Historico

O primeiro indicio sobre a existéncia de raios césmicos foi obtido pelo experimento
de Charles Coulomb [2], em 1785, no qual detectava que corpos eletricamente carregados per-
diam carga ao longo do tempo, concluindo que existiam fons na atmosfera terrestre. Muitos
anos depois, em 1879, Willian Crookes [3] observou que a taxa com a qual um corpo carregado
eletricamente perdia a sua carga diminuia quando a pressao era reduzida dando um forte indicio
de que o ar atmosférico estava diretamente envolvido no processo de perda da carga elétrica do
corpo.

No inicio de 1900, Charles Wilson na Escdcia e, independentemente, dois profes-
sores do ensino médio na Alemanha, Julius Elster e Hans Geitel, melhoraram a técnica do
1solamento de eletroscdpios em uma camara fechada isolada, aumentando assim a sensibilidade
do proprio eletroscopio. Com esse isolamento, eles concluiram que o agente que causava a i0-
nizacdo do ar era algo externo a camara e que tinha um poder de penetracao muito intenso. Essa
hipétese foi confirmada em 1902 por Ernest Rutherford [4] quando imergiu um eletroscépio em
um tanque contendo dgua e percebeu que a ionizacao era severamente reduzida.

Uma questdo em aberto na época sobre o assunto era a origem dos agentes que
ionizavam o ar, se eram de origem terrestre ou extraterrestre. A primeira hipétese, e mais 6bvia
para a época, era a origem terrestre tendo como fonte materiais radioativos encontrados na
crosta terrestre, que eram conhecidos devido aos estudos de Marie e Pierre Curie sobre radiacao
natural dos minérios. Em 1901, Wilson fez uma sugestdo visionaria em que dizia que a causa
da ionizagdo era alguma fonte extraterrestre com um poder de penetracdo intenso. Nikola Tesla,
nos EUA, patenteou em 1901 um gerador de energia que usava como fonte primdria de energia
o Sol. Segundo ele "o Sol, assim como outras fontes de energia radiante, emitem mindsculas
particulas de matéria [...que] se comunicam com a carga elétrica".

Uma revisdo de Karl Kurz [5] resume a situagdo em 1909. A descarga espontanea

observada era consistente com a hipétese de que a radiagdo existia mesmo em ambientes isola-
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dos e que essa radiacdo tinha uma componente penetrante intensa. Havia duas fontes possiveis
para a radiacdo penetrante: uma radiacdo extraterrestre, talvez do Sol, e a radioatividade da
crosta terrestre. Kurz concluiu, erroneamente, a partir de medi¢des de ionizagdo feitas na parte
inferior da atmosfera, que uma radiacdo extraterrestre era improvavel e que (quase toda) a ra-
diacdo vinha de materiais radioativos na crosta. Foram feitos cédlculos de como essa radiacao
deveria diminuir com a altitude, mas as medi¢Oes ndo eram faceis de realizar porque o eletros-
copio era um instrumento dificil de transportar, de calibracdo muito sensivel e a precisdo nao
era suficiente.

Discordando da conclusdo de Kurz, o Padre Theodor Wulf construiu um eletros-
copio supersensivel e mével, com o intuito de detectar a variacdo da ionizacdo do ar com a
altitude. Em 19009, ele subiu na Torre Eiffel (300 m) e observou que a ionizagdo ndo decrescia
na razdo esperada [6].

Entre 1906 e 1910, o italiano Domenico Pacini realizou diversos experimentos ao
nivel do mar e sob a dgua, chegando ao importante resultado de que a ionizagdo € inversamente
proporcional a profundidade [7]. Ele percebeu que a 3 m de profundidade de 4gua a taxa de
ionizacao era 20% menor do que ao nivel do mar. Com os resultados de Pacini e Wulf combi-
nados, a maioria dos cientistas duvidavam da hipdtese de que a origem da radiagcao ionizante
era da crosta terrestre.

Entre as décadas de 1910 e 1930, varios experimentos foram realizados para con-
firmar que o agente ionizador do ar era extraterrestre. Entre eles, o mais famoso experimento
foi realizado em 1912, em que o fisico Victor Hess [8], considerado o descobridor dos raios
cOsmicos, subiu em seu baldao atmosférico a cinco mil metros de altitude para comprovar que
mesmo naquela altitude, a ionizagdo do ar ndo decrescia. Na verdade, ele descobriu que a ioni-
zacdo naquela altitude era o dobro daquela na superficie terrestre concluindo assim que a Terra
estava sendo continuamente bombardeada por radiagdo que podia causar ionizagdo. Posterior-
mente, tal descoberta rendeu a Hess o Prémio Nobel de Fisica de 1936, o qual dividiu com Carl
Anderson, que descobrira o positron em um experimento de raios cdsmicos quatro anos antes.

ApO6s a descoberta de Hess, varios experimentos, com diferentes cientistas, foram
realizados tentando identificar qual objeto astrofisico era o emissor do agente ionizante. O
primeiro candidato foi o Sol, mas, ao realizar experi€ncias a noite, perceberam que nao houve
mudanca na ionizac¢ao. A confirmacdo dos resultados obtidos por Hess foi realizada nas décadas
seguintes.

Em 1913, Kolhorster [9] voou até 9000 m em um baldo e confirmou o aumento da
ionizacao. Entre 1923-1926, Robert Millikan fez experiéncias no fundo de lagos e embaixo de
montanhas, mostrando que a ionizagdo do ar cessava, confirmando que a radiagdo nio era ter-
restre [10]. Curiosamente, Milikan sempre foi cético em relacio a descoberta de Hess e passou
trés anos tentando refutd-la. Finalmente se convenceu, ao perceber que os agentes causadores
da ionizacd@o do ar ndo vinham da crosta e, sim, do céu quando os observava em sua camara de

nuvens. Com esta confirmacao, ele batizou o fendmeno de raios cosmicos, cunhando assim o
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Figura 1.1: Representagdo ilustrativa de um chuveiro atmosférico atingindo um arranjo de de-
tectores no solo [16].

nome [11]. Em 1932, os fisicos Piccard e Cosyns [12] atingem 16200 m em um baldao com uma
gbndola pressurizada e confirmam, de forma definitiva, o aumento da ioniza¢do com o aumento
da altitude.

Na década 1920, os primeiros aceleradores de particulas estavam sendo construidos
e com eles a primeira tentativa de reproduc@o controlada das particulas superenergéticas. Mas
a energia das particulas produzidas por eles eram centenas de vezes menores do que as energias
dos raios césmicos e o poder de penetracdo deles na d4gua e em outros materiais era muito mais
intenso do que o de qualquer outra radiacdo conhecida na época. Até nos dias de hoje, os
modernos aceleradores de particulas ndo sao capazes de reproduzir tamanha energia.

O Brasil teve sua participa¢do na pesquisa de raios césmicos com os fisicos Ber-
nhard Gross e Gleb Wataghin. Wataghin e colaboradores publicaram um trabalho [13] apresen-
tando medidas de particulas penetrantes produzidas por raios césmicos na atmosfera e detecta-
das na mina de ouro de Morro Velho (Minas Gerais) e no tinel da Avenida 9 de Julho, entido
em construcao em Sdo Paulo. O trabalho de Wataghin e colaboradores, publicado em 1940, foi
o primeiro experimental brasileiro publicado na prestigiada revista Physical Review Letters.

Em 1938, o fisico Pierre Auger notou que, no momento em que um contador Geiger-
Muller disparava, todos os outros contadores também disparavam simultaneamente, mesmo
que estes estivessem separados por varias dezenas de metros, percebendo assim que existia
uma certa distribuicao lateral na radiagdo observada por Victor Hess [14, 15]. Este fendmeno
ficou conhecido como chuveiro atmosférico extenso (EAS, do inglés Extensive Air Shower),
ver figura 1.1.

A descoberta de Pierre Auger, da detec¢@o das particulas provenientes do chuveiro
atmosférico extenso originado por um raios césmico utilizando contadores Geiger-Mueller, foi
importante para a medida da intensidade (nimero de particulas) do sinal, mas ndo conseguia

identificar a direcdo de chegada nem o tipo de particula que originou o chuveiro atmosférico
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extenso. O problema da direcdo de chegada foi resolvido quando foi desenvolvida a técnica que
possibilitava medir os sinais das particulas dos chuveiros empregando arranjos de contadores
cintiladores e ¢ um dos métodos de detec¢ao de chuveiros atmosféricos extensos utilizados até
hoje. O problema de origem dos raios cédsmicos ainda néo foi resolvido.

Na década de 1950 comecaram as deteccdes de raios cosmicos ultraenergéticos,
definido como portador de uma energia acima de 10'® eV, em observatérios. Em especial, em
1963, uma descoberta de um raio césmico com energia de 10?2V eV foi feita por J. Linsley e
colaboradores [17]. Na época a drea dos observatérios era menor que 8 km? e existiam cinco
ao redor do mundo: Volcano Ranch - EUA, Haverah Park - Reino Unido, Narrabri - Australia,
Yakutsk - Russia, Akeno Giant Air Shower Array (AGASA) - Japdo.

No comeco dos anos 1960, suspeitava-se que o espectro de raios cdsmicos poderia
se estender para energias acima de 102! eV, e métodos alternativos de deteccio estavam sendo
cogitados. Mas, em 1965, Penzias e Wilson [18] descobriram a radiacdo césmica de fundo, e,
como serd detalhado na secdo 1.6, ja no ano seguinte Greisen e, independentemente, Zatsepin
e Kuz’min apontaram que a interagdo de raios cOsmicos ultraenergéticos com essa radiacdo
cosmica de fundo limitaria a energia com que raios césmicos poderiam chegar a Terra.

Em 1976, os pesquisadores no Observatério de Volcano Ranch desenvolveram um
novo método de detec¢do de raios cosmicos que funcionava medindo a emissdo da luz de fluo-
rescéncia por moléculas de nitrogénio da atmosfera que foram excitadas devido a passagem do
chuveiro atmosférico extenso. Essa conquista permitiu a constru¢do do experimento Fly’s Eye.

Em 2008, terminou a constru¢ao do Observatério Pierre Auger, o maior observa-
tério de deteccao de chuveiros atmosféricos extensos do mundo, que serd tratado com mais
detalhes no capitulo 2. Localizado na provincia de Mendoza, na Argentina, ele tem a capaci-
dade de detectar eventos' com energias acima de 10'8 eV.

Dados experimentais obtidos ao longo do século XX e no inicio do século XXI
sugerem que o fluxo de raios césmicos segue uma lei de pot€ncia negativa em funcao da energia,
como mostrado na figura 1.2 .

Hoje em dia, sabemos que os chuveiros atmosféricos extensos sdo causados por
particulas carregadas eletricamente, em sua grande maioria positivas, de altas energias (acima
de 10 eV) que adentram a atmosfera terrestre, mas as suas origens e mecanismos de chegada
a Terra ainda sdo questdes em aberto. A particula que atinge a atmosfera terrestre € chamada de
primdria e, dada sua altissima energia, interage com os nucleos na atmosfera e resulta em criagao
de novas particulas. Essas novas particulas, ainda altamente energéticas, interagem novamente
com os nucleos na atmosfera resultando na criagdo de mais particulas e assim sucessivamente
até as particulas ndo terem mais energia para criarem novas particulas e passarem a perder sua

energia na atmosfera ou a decair.

'Um chuveiro atmosférico extenso atingindo o Observatério Pierre Auger serd denominado como um evento
nesta dissertacdo.
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Figura 1.2: Espectro de energia de raios cosmicos compilado por S. Swordy a partir de varios
dados publicados pelos experimentos LEAP, Proton, Akeno, AGASA, Fly’s Eye, Haverah Park
e Yakutsk [19].
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1.2 Espectro Energético

Analisando a figura 1.2, podemos perceber que a faixa de energia dos raios cos-
micos é bem ampla (10° eV até 10%! eV) e existem dados de vérios experimentos. A técnica
de deteccdo varia de experimento para experimento. Para a regidao onde os raios césmicos sao
abundantes (E < 10'2 eV), podemos fazer uma detec¢do direta, como descrito em [20]. A me-
dida que os raios cosmicos ficam mais energéticos e, consequentemente, mais raros, precisamos
de 4reas de deteccdo cada vez maiores e periodos de deteccdo mais longos.

O fluxo de raios césmicos obedece uma relagdo de poténcia na forma

dN —a

1" E (1.1
onde E € a energia, N é o nimero de raios cosmicos com energia entre £ ¢ E+dE, e o € o
indice espectral.

Existem mudangas no indice espectral do fluxo de raios cdsmicos, o primeiro ponto
é perto de 3 x 10'3 eV, onde o indice espectral muda de 2.7 para 3.0. Este ponto é conhecido
como o "joelho" do espectro [21,22]. Em energias mais altas, temos uma outra mudanga na
faixa de energia 8 x 10'® eV, em que o indice espectral atinge um valor de 3.2. Essa quebra
€ conhecida como o "segundo joelho" [23]. Uma outra mudanga, agora diminuindo o indice
espectral para um valor de 2.6, ocorre em 3 x 10'® eV. Este ponto é chamado de "tornozelo". Por
fim, a dltima variacdo ocorre em 3 x 10'? eV, onde o indice espectral cresce rapidamente para
4.3 [23,24]. A ultima regido de mudanca de indice espectral nao foi detectada pelo experimento
AGASA [25,26]. A detecgdo foi confirmada inicialmente pelo experimento HiRes [27] e pelo
Observatério Pierre Auger [28]. A dltima mudanca no indice espectral serd discutida com mais
detalhes na subsecao 2.5.1. A variacdo espectral pode ser explicada pelo efeito GZK, que sera
abordado na secdo 1.6.

A regido anterior ao "joelho" é dominada por raios césmicos produzidos em nossa
galdxia e a mudanca no indice espectral na regido do "joelho" pode ser explicada por uma mu-
danca na composi¢do quimica dos raios césmicos. Nucleos mais leves, como o do hidrogénio,
atingindo uma energia alta, escapam da nossa galdxia, resultando em uma detec¢ao em sua mai-
oria de nucleos mais pesados. A regido do "tornozelo" é explicada pela mudanga no dominio

dos raios césmicos, de uma origem galdctica para uma extragaldctica.

1.3 Composicao

Podemos separar a deteccdo de raios cosmicos em dois grandes grupos. O primeiro
grupo € formado pelos raios cosmicos de baixas energias e seu método de deteccdo € direto,
em que o experimento consiste em basicamente colocar um detector no espaco, como mostrado

em [29], ou baldao atmosférico em uma alta altitude e detectar o raio césmico antes de adentrar
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na atmosfera. O método da deteccao direta s6 é possivel pois o fluxo de raios césmicos de
baixas energias é muito alto, cerca de uma particula/m?s. A vantagem da deteccio direta é que
a medida da composicio espectral é facilitada. Para energias de 10'> eV, os raios césmicos
que atingem a Terra apresentam uma composicdo de aproximadamente 50% de prétons, 25%
de particulas a (ndcleo de hélio) e 13% de nicleos de carbono, nitrogénio e oxigénio e 13%
de nucleos de ferro. A porcentagem de elétrons e raios Yy constituem fracdes menores (= 1%)
do fluxo total, em comparacdo com os nicleons, de < 1072e 1073, respectivamente [30]. Os
valores das porcentagens correspondem a valores aproximados.

O segundo grande grupo € referente aos raios césmicos de altas energias. A partir
de 10'8 eV, o fluxo de raios césmicos se torna bastante escasso (acima de 1018 eV, o fluxo é
cerca de uma particula/km?ano) o que inviabiliza qualquer forma de deteccdo direta. A solugio
€ a detec¢@o na superficie terrestre através dos chuveiros atmosféricos extensos iniciados pelo

raio cosmico.

1.4 Chuveiros Atmosféricos Extensos

Inferir a composi¢do dos raios cdsmicos de altas energias é um processo dificil,
pois a interpretacdo dos dados experimentais requer a comparagdo com resultados de chuveiros
simulados. As simulagdes utilizam modelos para os vdrios tipos de interagdes que ocorrem
nos chuveiros. Estes modelos estao ajustados aos resultados obtidos em aceleradores como o
grande colisor de hadrons (LHC, do inglés Large Hadron Collider) e descrevem as interagdes
em energias a0 menos uma ordem de grandeza mais baixa do que as que ocorrem nos chuveiros.

Os dois métodos mais comuns para caracterizar um chuveiro atmosférico extenso
sdo: a andlise do perfil longitudinal do chuveiro e a andlise do desenvolvimento lateral. As
duas técnicas podem ser usadas isoladas ou de maneira complementar. O desenvolvimento
lateral do chuveiro atmosférico extenso € analisado por detectores posicionados na superficie
terrestre, chamados de detectores de superficie, que serdo abordados com mais detalhes na se¢ao
2.1. O perfil longitudinal do chuveiro € observado com telescépios capazes de detectar luz de
fluorescéncia que € produzida quando as particulas do chuveiro atmosférico interagem com as
particulas atmosféricas, primeiramente desenvolvido pela equipe do Volcano Ranch, que sera
abordado com mais detalhes na secdo 2.2.

Podemos contabilizar o desenvolvimento longitudinal medindo a intensidade de luz
emitida de um ponto do eixo do chuveiro e que chega em cada telescopio, como ilustrado em
1.3. Com base nessa medida, € posteriormente obtido o perfil longitudinal da energia depositada
na atmosfera em fun¢do da profundidade atmosférica. Este perfil longitudinal é ajustado por
uma funcio Gaisser-Hillas.

A profundidade atmosférica, comumente expressa em g/cm?, é a grandeza que leva

em conta a variagdo da densidade atmosférica com a altitude e corresponde a integral na distan-
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Figura 1.3: Ilustragdo do desenvolvimento longitudinal de um chuveiro atmosférico extenso
adentrando a atmosfera terrestre em funcdo da profundidade atmosférica e da altitude acima do
nivel do mar [31].

cia (em cm) da densidade atmosférica p, em g/cm3, ao longo do eixo do chuveiro, desde o nivel
de observagdo desejado até o topo da atmosfera (onde p = 0).

A profundidade atmosférica na qual o chuveiro atinge seu nimero maximo de par-
ticulas € chamada de Xp,a.x € € proporcional a energia do raio cdsmico primario que originou o
chuveiro. A determinagdo do X, nos ajuda a deduzir a composi¢ao do primdrio. Infelizmente,
interagdes acima de 10'8 eV nio sio reproduzidas por experimentos em aceleradores de parti-
culas e para essas energias € preciso extrapolar os modelos verificados a energias mais baixas.
Os trés modelos de interagdo hadronica mais utilizados sao EPOS-LHC, QGSJetlI-04 e Sibyll
2.3c [32-34]. Utilizando diferentes modelos de interacdo hadrdnica resulta em uma pequena
discrepancia em relacdo a composi¢do do primério.

Para a reconstru¢do do chuveiro, o X ax € a energia total sdo obtidas através de
um ajuste do numero de fotoelétrons detectados nos detectores de superficie usando a fungdo
Gaisser-Hillas, dada por [35]

Xmax—X(

dE X—X() ) 2 Xmax—X
X)=[— =20 e (1.2)
fGH( ) <dX>max <Xmax—XO

Os dois pardmetros Xy e A sdo restritos aos seus valores médios para medir uma
transicdao gradual de um ajuste de dois para quatro parametros, dependendo da quantidade de
declive observado ao longo da trilha e do nimero de fétons detectados do respectivo evento.

Os valores sdo (Xp) = —121 g/em? e (A) = 61 g/cm?. A fungio Gaisser-Hillas é mostrada na
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Figura 1.4: Perfil longitudinal (pontos) e a funcdo Gaisser-Hillas (linha) [36].

figura 1.4.

Na figura 1.5, sd@o mostrados os valores médios de Xy« € seus desvios-padrao em
func¢do da energia do chuveiros. Para comparagdo, € mostrada também a evolucao dessas duas
grandezas em funcdo da energia conforme obtidas de simulacdes de chuveiros atmosféricos
iniciados por prétons e nicleos de ferro adotando os trés modelos de interagcdo hadronica citados

acima.

1.4.1 Interacdo com a Atmosfera

Um raio cosmico com energia alta ao adentrar na atmosfera terrestre inicia uma
série de interacdes com os nucleos presentes na atmosfera.

Um chuveiro atmosférico extenso iniciado por prétons € esquematizado na figura
1.6. Um préton com energia ultra-alta ao adentrar na atmosfera gera prétons ou néutrons e
mésons, majoritariamente pions.

O 7 rapidamente decai em dois raios ¥, conforme
n’ — Y+, (1.3)

que por sua vez interagem com a atmosfera através de formacgdo de pares produzindo um par
e ,e", segundo
— 4t
Y—re +e. (1.4)

Os elétrons e poésitrons interagem com a atmosfera, produzindo radia¢do de frena-

gem Y (também conhecida como radiagdo de bremsstrahlung)
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Figura 1.5: A média (esquerda) e o desvio padrdo (direita) do valor medido da distribuicdo do
Xmax como fungdo da energia comparadas com os valores correspondentes dessas grandezas
obtidos em simula¢des de chuveiros atmosféricos iniciados por prétons e nucleos de ferro [37].
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Figura 1.6: Esquema representando as interacdes que um proton pode sofrer ao adentrar na
atmosfera. Vide texto para mais informacdes [38].
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eF+A— et +A+Y, (1.5)

onde A é um nucleo atdmico qualquer da atmosfera terrestre.

Os raios Y interagem novamente com a atmosfera gerando novos pares iniciando
assim uma reacdo em cadeia até que as particulas envolvidas ndo tenham energia suficiente
para interaciio e cesse esse efeito em cascata. As particulas ¥, e™ e e~ formam a componente
eletromagnética do chuveiro, que é a parte mais extensa e numerosa do chuveiro. Os mésons 7+
e os nucleons continuam a gerar novas particulas até que ndo tenham mais energia suficiente
para gerarem novas particulas. Os mésons 7=, que transportam aproximadamente 10% da
energia do primdrio, decaem em muons 1™ e em seus respectivos neutrinos, compondo uma
parte intermedidria em relacdo a abertura angular do chuveiro. Os nucleos atdmicos ficam na

parte mais interna do chuveiro, bem préximo ao eixo de simetria da estrutura.

1.5 Sistemas de Coordenadas

No estudo de raios cOsmicos, normalmente trabalhamos com trés sistemas de co-
ordenadas diferentes (local, equatorial e o galactico) e cada sistema tem sua vantagem sobre o
outro. Nessa dissertacdo para a aquisi¢ao de dados utilizamos o sistema de coordenadas local. O
tratamento de dados € realizado utilizando o sistema de coordenadas equatoriais. Os resultados
finais, normalmente, sdo expressos em coordenadas galécticas.

Vale ressaltar que nos trés sistemas de coordenadas citados a seguir nao utilizaremos
a coordenada "distancia", pois nesta dissertacao estaremos interessados apenas nas dire¢des dos

raios cosmicos € nao na distancia de suas fontes até a Terra.

1.5.1 Coordenadas Locais

O sistema de coordenadas locais € um sistema amplamente usado na fisica € a repre-
sentacdo de uma certa dire¢ao no céu em coordenadas esféricas, como ilustrado na figura 1.7.
Com origem no observador, no nosso caso o Observatério Pierre Auger e tendo como referéncia
o plano do horizonte.

Como o sistema € definido na Terra, ele rotaciona, o que nao o torna um bom sistema
de coordenadas para o tratamento de dados. As coordenadas locais sao definidas pelos angulos
zenital e azimutal. As convencdes definidas pelo Observatorio Pierre Auger sdo: o eixo Ox
aponta para a direcao leste, o eixo Oy aponta para a direcao norte e o eixo Oz aponta para o
z€nite. O angulo azimutal cresce no sentido anti-horario quando visto de cima.

Os angulos sdo definidos conforme:

« Angulo azimutal (¢): é definido como o Angulo entre o eixo x positivo e a linha que une

a origem com a proje¢do do ponto P(x,y,z) no plano xy. O intervalo de ¢ é:
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X

Figura 1.7: Esquema representando o sistema local de coordenadas.

0° < ¢ <360°, (1.6)

« Angulo zenital (8): é definido como o angulo entre o eixo z positivo e a linha que une a

origem e ponto P(x,y,z). O intervalo de 6 é:

0° < 6 < 180°. (1.7)

1.5.2 Coordenadas Equatoriais

O sistema de coordenadas equatoriais € um sistema de coordenadas celestes em
coordenadas esféricas usado amplamente nos estudos dos raios cosmicos. A origem € definida
a partir do centro da Terra e tem como referéncia o plano equatorial celeste, que € uma extensao
do plano equatorial terrestre expandido na esfera celeste. A dire¢do é adotada como mao-direita
e o eixo X é no sentido do equindcio vernal.

Como a origem € no centro da Terra, as coordenadas sdo geocéntricas, isso quer
dizer sdo vistas de "dentro", como ilustrado na figura 1.8.

Diferentemente do sistema de coordenadas local, o sistema equatorial ndo rotaciona.
As coordenadas esféricas sdo definidas pelo par ascensao reta e declinacao.

Os angulos sdo definidos como:

* Ascensao Reta (o): mede a distancia angular de um objeto na direcdo para o leste ao
longo do equador celeste, com origem na intersecdo do meridiano que passa pelo ponto

de Aries e o equador celeste. O intervalo de « é:
0° < a <360°. (1.8)
Podemos pensar que a ascensao reta € o andlogo da longitude terrestre.

* Declinacio (8): mede a distdncia angular de um objeto na perpendicular ao equador

celeste, adquire valores positivos ao norte e valores negativos ao sul. O intervalo de 6 é:
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Figura 1.8: Esquema representando o sistema equatorial de coordenadas [39].

—90° < 6 <90°. (1.9)

Podemos pensar que a declinagdo € o andlogo da latitude terrestre.

1.5.3 Coordenadas Galacticas

Comumente os resultados na drea de astronomia sao divulgados utilizando o sistema
de coordenadas galdcticas. A sua origem € definida a partir do centro da nossa galdxia e tem
como referéncia o plano galéctico, que € o plano do disco galactico. A direcdo é adotada como
mao direita e 0 eixo € no sentido da semirreta que une o centro da galdxia e o Sol, como ilustrado
na figura 1.9.

Semelhante ao sistema equatorial, o sistema galdctico ndo rotaciona. As coordena-

das esféricas sdo definidas pelo par longitude e latitude galdctica conforme:

* Longitude galactica (¢): mede a distancia angular de um objeto a leste ao longo do

equador galdctico a partir do centro galéctico. O intervalo de / é:
—180° </ < 180°. (1.10)

 Latitude galactica (b): mede a distancia angular de um objeto norte ou sul do equador
galactico visto da Terra; positivo para o norte, negativo para o sul. Por exemplo, o polo

galdctico norte tem uma latitude de + 90°. O intervalo de b é:

—90° < b < 90°. (1.11)
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Figura 1.9: Esquema representando o sistema galactico de coordenadas [40].

1.6 Efeito GZK

Em 1965 nos Estados Unidos, o fisico K. Greisen [41] e, de forma independente,
na Unido Soviética em 1966, os fisicos G. Zatsepin e V. Kuz’min [42] teorizaram um efeito
que ficou conhecido como o limite GZK. De acordo com os autores, particulas cosmicas de
energias ultra-altas (acima de 5 x 10'° eV, aproximadamente) poderiam interagir com os fétons
da radiacdo césmica de fundo, assim perdendo parte de sua energia antes de chegar a Terra.
Essa perda de energia limitaria a energia dos raios césmicos que chegam a Terra, causando uma
supressao do fluxo para energias acima daquele valor. Os resultados experimentais parecem
concordar com a teoria, ja que o Observatorio Auger observa a supressao do fluxo de raios
cOsmicos aproximadamente acima daquela energia.

Podemos separar os raios césmicos em trés grupos segundo a sua composi¢ao: os
raios césmicos formados por prétons, nicleos atomicos e fétons. Como cada tipo de particula
possui interacdes diferentes com os fétons da radiacdo césmica de fundo, discutiremos cada

caso separadamente.

1.6.1 Interacoes Entre Protons e a Radiacio Cosmica de Fundo

As principais interacdes que um préton (p) pode ter com um féton (9 7x) proveni-

ente da radiacdo cosmica de fundo sdo [43] :

P+pik — AT —ntnt, (1.12)

p+pik — AT — p+a°, (1.13)

pt+rpik—pte +e'. (1.14)
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A energia minima para as duas primeiras interagdes € dada pela conservagdo do
quadrimomento, resultando em [44]
2 2,2
((Mz +Mp)” —M)c

E= . 1.15
2Ey(1+cos0) (1.15)

Utilizando os valores experimentais das massas m,r+c2 = 139.57 MeV, mﬂoc2 =

134.98 MeV e mpc2 = 938.27 MeV. Definindo 6 como o angulo entre o eixo definido pelas
particulas antes da interagc@o e o eixo depois da interacdo e impondo que a colisdo seja frontal

(6 =0°), temos que

1073 eV
Epo g =7.1x10" (E—e) ev, (1.16)
Y
1073 eV
E,.mo=68x10" (E—e) eV, (1.17)
Y

respectivamente.

Para sabermos se a interacdo € relevante, precisamos observar sua se¢do de choque.
Como a interacdo € entre um raio cosmico e um féton da radiagdo césmica de fundo, precisamos
observar qual € o valor da energia que o raio cOsmico precisa ter para a sua secao de choque
comegar a ficar significativa. Utilizando a energia média dos fétons da radiacdo cdsmica de
fundo como (E,) = 6.3 x 10~* eV, temos valores significativos para a se¢io de choque dos
raios césmicos energias acima de 3 x 10'° eV, devido a esta faixa de energia estar exatamente
na faixa de ressonancia da particula A™ .

A perda de energia dos prétons no processo de produgdo de pions depende do valor
da sua energia inicial, podendo variar de 20% até 50% em casos mais extremos [45].

Para a producio de pares (reagdo 1.14) a historia € diferente: a energia perdida é
duas ordens de magnitude menor do que a energia perdida na producdo de pions (reacoes 1.12 e
1.13). A perda de energia na producao de pares € aproximadamente 0.1% da energia inicial do
préton. Utilizando valores experimentais da massa do elétron e pésitron como M,+c> = 0.511
MeV < Myc?, temos que o préton perde uma fragio maior de sua energia predominantemente

na reacdo de producio de pions, ndo na de producdo de pares [43].

1.6.2 Interacoes Entre Niicleos atomicos e a Radiacao Cosmica de Fundo
Para o caso de um nicleo atomico A, as interacdes mais importantes com a radiacdo

cosmica de fundo sdao dadas por:
A+v27k — (A—=1)+N, (1.18)

A+7y27k — (A—2)+2N, (1.19)
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A+Yr7k — A+e +e™, (1.20)

onde N é um nucleon (préton ou néutron).

A perda de energia pelo primeiro tipo de fotodesintegragcdo (reacdo 1.18) € uma
ordem de magnitude maior do que aquela no segundo tipo de fotodesintegracdo (reacdo 1.19).
A producdo de pares (reagdo 1.20) ndo desintegra o nicleo e a perda de energia ocasionada por

esta interacdo é maior para valores entre 5 x 10!'° eV e 2 x 102 eV. [43]

1.6.3 Interacoes Entre Fotons e a Radiacio Cosmica de Fundo

Para os fétons, a dnica reacdo relevante € a producdo de pares

Y+prxk —re +e'. (1.21)

que geram perdas significativas a partir de 2 x 10'? eV.

1.7 Candidatos a Fonte Astrofisica

Um dos maiores mistérios sobre os raios cdsmicos de ultra-alta energia € sua ori-
gem. A primeira suposi¢do sobre o assunto foi feita em 1964 por Ginzburg & Syrovatskii [46]
que teorizaram que 0s raios coésmicos na regido de energia acima do "tornozelo" fossem de
origem extragaldctica.

O argumento base para a suposicao foi baseado no raio de Larmor (raio de giro de

uma particula carregada) que € dado por

RL:ZE_BN 1.1kpc Z~! (%) (%) (1.22)

Para energias acima do "joelho", o raio de Larmor necessério para a produgdo dos

raios césmicos é maior que o raio do disco galdctico (=~ 1.5 x 10* pc). Esse fato nos informa

da impossibilidade de particulas com energias acima do "joelho" serem produzidas em nossa
galaxia.

Estimativas do tamanho dos objetos capazes de gerar energias tdo altas foram feitas

por Hillas [47] utilizando seis argumentos:

* Geometria: A particula acelerada deve estar contida dentro do objeto astrofisico en-

quanto estd sendo acelerada;

* Poténcia: O objeto astrofisico deve ter energia suficiente para poder acelerar a particula

em seu interior;

* Perda por radiacdo: A particula acelerada ndo pode perder mais energia por radiagdo do

que aquela que ela ganhou do campo acelerador;
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* Perda por interacido: A perda de energia por interacdo com outras particulas nao pode

exceder o ganho de energia do campo acelerador;

* Emissividade: O total da densidade e poder da fonte tem que ser compativel com o fluxo

de raios césmicos de ultra-alta energia observado;

* Fluxo de radiacao: Os fluxos de protons, neutrinos e raios césmicos de baixas energias
nao devem ser maiores do que os observados. Essa restricdo deve ser satisfeita para uma

determinada fonte e para o fundo difusivo.

O resultado da aplicacdo dessas suposi¢des € expresso em

B R
Epax = EZ ( ) ( f"‘“e) x10'8 eV, (1.23)

1 uG kpc
onde & € a eficiéncia do acelerador, Z € a carga do nticleo, B é o campo magnético € Reonee € O
raio do objeto.
A figura 1.10 representa os possiveis objetos capazes de gerar raios cosmicos com
composicdo de préton com energias de 10%° eV através de um gréfico da intensidade do campo
magnético B e do raio da fonte R. Dentre os objetos, os candidatos a fontes de raios cdsmicos

com energias acima de 10%0 eV seriam [45,48,49]:

* Pulsares: Jovens estrelas de néutrons magnetizadas com campos magnéticos na super-
ficie da ordem de 10'® G. Podem acelerar niicleos de ferro para energias de 10?2 eV. O

processo de aceleracao € magnetohidrodinamico;

* Niucleo de Galaxia Ativo: (AGN, do inglés Active Galactic Nucleus) Sao nicleos ativos
de galdxias, possivelmente com um buraco negro supermassivo no centro. Uma de suas
caracteristicas principais € que o seu nucleo € muito luminoso e o espectro de emissao
¢€ bastante diversificado emitindo ondas nas faixas de radio, micro-ondas, infravermelho,
luz visivel, ultravioleta, raios-X e raios-y. Os AGN sio as fontes eletromagnéticas lumi-

nosas mais intensas do universo conhecido;

* Erupcao de Raios Gama: (GRB, do inglés Gamma Ray Burst) A erup¢ao de raios y
gera inimeras regioes de ondas de choque que sdo propicias para a aceleracio de raios
cOsmicos ultraenergéticos [50]. As explosdes com emissdo de raios Y com energias acima
de 10° eV podem ser explicadas pela juncdo de buracos negros, estrelas de néutrons
e colapsos de estrelas. Elétrons ejetados desses processos astrofisicos emitem fétons

através da radiacdo sincrotron e efeito Compton inverso;

* Estrelas de Néutrons: Sio as estrelas mais densas de todo o universo [51]. As estrelas de
néutrons sao os objetos astrofisicos mais provaveis para a origem dos raios césmicos de

energia ultra-alta. Elas podem ser de dois tipos: as "comuns" ou as chamadas magnetar,
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que sio estrelas de néutrons com um campo magnético muito intenso, da ordem de ~ 10'°
G. A versao normal das estrelas de néutrons possue campos magnéticos da ordem de
~ 102 G;

* Buracos Negros Silenciosos: Sao buracos negros formados por resto de quasares [52].
Estdo localizados relativamente perto da nossa galdxia, a cerca de 50 Mpc de distancia.
Esses objetos normalmente nao sdo ativos na frequéncia de radio, mas, em casos em que

s30 muito massivos, conseguem emitir nessa frequéncia;

* Colisoes de Galaxias: Tais colisdes sao bons candidatos para fontes de raios c6smicos de
ultra-alta energia devido ao fato de possuirem inimeros lugares para aceleracao de raios
cOsmicos. A magnitude do campo magnético envolvido é da ordem de 20 uG, como

mostrado em [53];

* Aglomerado de Galéaxias: Sdo aglomerados de centenas de centenas de galaxias unidas
pela forca gravitacional. Sdo as maiores estruturas de matéria unidas pela forca gravi-
tacional no universo visivel. Aceleracdes até 10%° eV sdo possiveis, mas a maioria dos
raios césmicos de mais baixas energias sdo mantidos dentro do aglomerado para sempre,

e somente 0s raios cosmicos mais energéticos sao capazes de escapar [54];

* Choques na escala de Gpc com formacao de estrutura: Uma combinacdo de distancias
na escala de Gpc com um campo magnético de nG em teoria satisfaz a condic¢ao de Hillas,
mas a aceleracdo devido a esses choques difusivos ocorreria muito lentamente e estaria

sujeita a uma grande perda de energia.

1.8 Mecanismos de Aceleracao

Existem trés tipos de modelos de aceleracao de raios cosmicos a ultra-alta energia
conhecidos como Top-Down, Down-Top e Hibridos. O modelo Top-Down consiste em parti-
culas muito massivas decairem em particulas com menor massa € alta energia. J4 o modelo
Down-Top consiste em particulas de baixas energias atingirem altas energias através de meca-

nismos de aceleracdo. Por fim, o modelo hibrido € uma jun¢ao dos dois modelos.

1.8.1 Modelo Top-Down

Nesses modelos a ideia principal é que existe uma particula muito massiva X com
massa m,c> > 10?° eV, provavelmente formada por uma deformagio topolégica. Uma discus-
sdo detalhada do assunto pode ser encontrada em [56]. Existem vérios candidatos a que essa
particula X pode ser, como monopolos magnéticos ou cordas césmicas associadas a Teoria de

Grande Unificacao [57]. Outra hipétese € a de que as particulas X possam ser remanescentes
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Figura 1.10: Diagrama de Hillas para vérios candidatos a fonte de raios cosmicos em azul. Os
parametros "jet-frame" para blazars, explosdes de raios gama e microquasares sdo mostrados
em roxo. As linhas douradas correspondem ao limite minimo para aceleracdo de um préton
no joelho (~ 10'*> eV), tornozelo (~ 103 eV) e o limite GZK (~ 10'°® eV). As linhas
pontilhadas cinzas representam o limite superior para a interagdo do préton com a radiacio
cOsmica de fundo e perda sincrotron [55].
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Figura 1.11: Esquema ilustrando aceleracao por choque difusivo [60].

do universo primordial com um tempo de vida mais longo do que a idade do universo [58]. O
modelo Top-Down gera normalmente neutrinos, raios Y € uma pequena porcentagem de proétons.
Por mais interessante que o modelo seja, o resultado previsto para o indice espectral

da fonte utilizando modelos Top-Down é em torno de 1.5 [49].

1.8.2 Modelos Down-Top

Os modelos Down-Top consistem em particulas ganhando energia sendo aceleradas
em interagdes com outras particulas. Os dois mecanismos de aceleracdo mais comuns s3o o

choque difusivo e a aceleragdo de Fermi que serdo tratados a seguir.

Choque Difusivo

Quando uma particula carregada atravessa um campo magnético ela é acelerada.
Uma ilustracdo de sistemas iterativos consecutivos ¢ mostrado na figura 1.11. A energia ma-

xima, considerando as perdas causadas pela radiac¢do sincrotron, é [59]
E. = 3 m piagiss (1.24)

2 ql /4

O mecanismo de aceleragdo mais aceito para os raios cosmicos de alta energia
(acima de 10'> eV) é o choque difusivo em supernovas. Quanto maior for sua energia, com
mais supernovas o raio césmico interage ao longo da sua trajetéria no meio interestelar [61].

Entretanto, ainda ndo existe uma evidéncia direta da acelerac@o de prétons por supernovas.

Aceleracao de Fermi

O mecanismo de aceleracdo de Fermi foi proposto pela primeira vez por Enrico
Fermi [62] em 1949 e ficou conhecido como mecanismo de Fermi podendo ser de segunda e
primeira ordem.

O mecanismo de Fermi de segunda ordem ocorre da seguinte maneira: considera-
mos um raio césmico viajando através do meio galdctico com uma energia relativistica £ e um

momento relativistico p; ~ Ej/c. Este raio césmico adentra uma nuvem de gds magnetizada
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Figura 1.12: Mecanismo de aceleracdo de Fermi de segunda (a) e primeira ordem (b) [63].

com um angulo 0;. Ao sair da nuvem de gds magnetizada, sua energia relativistica serd E»,
tendo um momento relativistico py = E,/c e angulo 6,, veja figura 1.12(a).

A troca de energia pode ser calculada com as equacdes das transformagdes de Lo-
rentz entre o referencial do sistema de laboratério e do sistema da nuvem de gas magnetizada

(referencial linha). A energia apds a primeira interacao é dada por:

E, = VE (1 - Bcosh), (1.25)

onde B =V /c, sendo o V a velocidade da nuvem e ¢ a velocidade daluze y=1//1— 2. A
relacdo entre a energia final da particula no sistema de laboratério (E3) € a no sistema da nuvem
(Ey) é

EZ:}/E;(H—ﬁcosG{). (1.26)

Como a interacdo € eldstica, o sistema da nuvem de gds magnetizada ndo perde

energia, entdo podemos escrever que a energia antes da entrada do raio cdsmico na nuvem e a
. . . . . . ~ s . ! I, ~

energia apos a saida do raio cosmico sdo iguais: E; = E,, juntando as equagdes 1.25 ¢ 1.26 €

reescrevendo temos:

B
(1+BcosO,)

ajustando a equacgdo definindo AE = E, — E| e dividindo ambos os lados da igualdade por

= YEi(1—Bcos6y), (1.27)
E| = E, temos que

AE (}/2(1—ﬁcos@l)(lqtﬁcoseé)—l)El B 1—ﬁcosOl+Bcos€é—ﬁzcoselcoseé 1

E E 1—p2

(1.28)
Dentro da nuvem de gds magnetizada, a particula interage diversas vezes e com di-
ferentes ndo homogeneidades magnéticas e a sua direcdo de saida € isotropica; entdo, podemos

assumir que na média temos

(cos 6) = 0. (1.29)
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O valor médio de cos 0; pode ser calculado através da probabilidade por diferencial
de angulo s6lido que ocorre da colisdo entre um raio cdsmico e uma nuvem de gas magnetizada
para a particula penetrando a nuvem com um angulo 6,

dP
——oc 1 —[cosb. 1.30
a0, B 1 (1.30)
Temos entio que o valor médio de cos 8 é

J cos Gld%idﬂl B

(cosB)) = 7P =-3 (1.31)

dQy

Reescrevendo as equagdes 1.29 e 1.31 em 1.28, temos

2 2
<A§>:1Tfﬁé3_1g§ﬁ2:i‘<%) _ (1.32)

Este mecanismo se chama aceleragdo de Fermi de segunda ordem devido a sua

dependéncia quadritica com 8 = % [63]

O mecanismo de Fermi de primeira ordem € uma extensao do modelo anterior que
ocorre em explosdes de supernova [64], onde a matéria é ejetada com uma velocidade ~ 10*
km/s, muito superior a velocidade do som no meio estelar ~ 10 km/s. Uma onda de choque se
propaga radialmente para fora com a velocidade V;. O plasma ejetado da nuvem magnetizada
viaja com uma velocidade V), em relagdo ao sistema do laboratério. Considerando que a velo-
cidade da onda de choque ndo é relativistica (Vs/c = 0.0001), podemos assumir que os raios
cOsmicos sdo isotropicos quando cruzam com a onda de choque no mesmo sentido do movi-
mento e no sentido oposto. Aproximando a onda de choque por um plano, temos que as médias
dos angulos 6, e 6 (figura 1.12b) sdo (cos6,) ~2/3 e (cos 6;) ~ —2/3. Reescrevendo essas

médias na equacao 1.28, temos

2
<AEE>:1+4/13’[_3[324/% —12%3:%‘(%). (133)

Este mecanismo € chamado de mecanismo de Fermi de primeira ordem dada a de-
pendéncia linear de B =V, /c.

O mecanismo de primeira ordem possibilita os raios césmicos alcancarem uma
energia maior que na ideia original. Essa teoria pode ser aplicada em explosdes de supernova
e também pode ser estendida para ventos solares e buracos negros no centro de uma galdxia
ativa [63-65].

Esse mecanismo nos fornece uma lei de poténcia para o espectro da fonte de raios
cosmicos. Podemos calcular essa lei a partir da energia média de um raio césmico acelerado

pelo mecanismo de Fermi de primeira ordem depois de interagir com uma onda de choque
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4V,
E=E0(1+§—p) = LE). (1.34)
C

Se chamarmos P a probabilidade de um raio c6smico permanecer dentro da zona de

aceleracdo, apds k colisdes o ndmero de raios césmicos é

N = NyPX, (1.35)

onde Ny € o nimero inicial de particulas cada uma com energia

E = EpA~. (1.36)
Reescrevendo as equagdes 1.35 e 1.36 na forma de eliminar o k, temos

In(N/Ny) InP

= 1.37
In(E/E) A’ (1.37)
temos
N E In P/In A
~oE (1.38)

Ao escrever na forma diferencial, percebemos que o espectro de raios césmicos

deve ser uma lei de poténcia [66] conforme

(1.39)

Nao devemos confundir o resultado da equagdo 1.39 com a equagdo 1.1. A primeira
¢ referente ao espectro dos raios césmicos ao sair dos mecanismos de aceleracdo, enquanto a
segunda € referente ao espectro dos raios césmicos detectados na superficie terrestre. Os dois
indices ndo sdo iguais devido ao fato de que nem todos os raios cosmicos produzidos chegam a
Terra.

Em comparagdo aos modelos Top-Down, os modelos Down-Top tém um valor mais
preciso quando falamos do indice espectral da fonte, portanto, sdo modelos mais favoraveis a

aceleracdo de raios cosmicos de ultra-alta energia.

1.8.3 Modelos Hibridos

Um modelo hibrido conhecido € o modelo de Z-burst [67,68]. A ideia base do mo-
delo é que em algum momento no universo os neutrinos de energia ultra-alta sdo gerados. Esses
neutrinos interagem com os neutrinos cosmoldgicos na nossa redondeza e geram os bésons Z
que decaem e geram o fluxo de nucleons, pions, fétons e neutrinos de ultra-alta energias. A
energia de ressonincia para gerar o béson Zj € 4 x 102! eV/myc? (eV), onde m, é a massa

dos neutrinos cosmoldgicos. Quanto maior a massa para os neutrinos cosmolégicos, menor
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precisa ser a energia para a ressonancia. Além disso, os neutrinos cosmoldgicos sdo gravitacio-
nalmente atraidos por concentragdes de matéria e sua densidade aumenta em nossa vizinhanga
cosmoldgica. Se as massas de neutrinos forem muito pequenas, da ordem das diferencas de
massa derivadas das oscilagdes dos neutrinos, a energia da ressonancia serd maior e a energia
dos neutrinos também aumentara.

Desde 2011, medidas feitas pelo Observatorio Pierre Auger [69] desfavorecem este

modelo.
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Capitulo 2
Observatorio Pierre Auger

O Observatorio Pierre Auger € o maior observatorio de raios césmicos do mundo,
localizado na cidade de Malargiie, na Provincia de Mendoza, na Argentina (35.3° S, 69.3° W)
e 1400 m acima do nivel do mar. Foi concebido para a detec¢c@o de raios cosmicos de ultra-alta
energia (acima de 10'® eV) utilizando uma boa resolucdo angular e grande estatistica. Devido
ao baixo fluxo de raios césmicos nessa faixa de energia e acima, o observatorio precisa ocupar
uma grande 4rea em terra. Sua extensio total é de 3000 km?.

O projeto foi iniciado em 1992 com James Cronin e Alan Watson querendo cons-
truir um detector de chuveiros atmosféricos extensos muito maior do que os que estavam em
operacdo na época. Durante uma série de reunides entre 1992 a 1995, a construcdo do obser-
vatorio foi aprovada iniciando as constru¢gdes em 2001. O custo total da construcdo foi de 50
milhdes de dolares.

Concluido em 2008 e tomando dados parciais desde 2004, sua constru¢do e ma-
nutencao requer um esforco de uma grande colaboracdo. Atualmente os 17 paises membros
sdo: Alemanha, Argentina, Austrdlia, Brasil, Coldombia, Eslovénia, Espanha, Estados Unidos,
Franca, Itdlia, Paises Baixos, Polonia, Portugal, Reino Unido, Republica Checa e Roménia.
Existem aproximadamente 450 colaboradores de 110 instituicdes.

O diferencial do Observatério € que ele utiliza uma técnica de deteccdo hibrida,

compondo dados dos detectores de superficie e dos telescopios de fluorescéncia.

2.1 Detectores de Superficie

Sao 1660 detectores de superficie espagcados a cada 1.5 km e sdo dispostos conforme
o esquema representado na figura 2.1. Cada ponto preto representa um detector de superficie,
cada regido entre linhas azuis representa o campo de visdo de um detector de fluorescéncia.

Um detector de superficie esta representado pela figura 2.2 da direita. Ele contém
aproximadamente 12000 litros de dgua ultrapura e paredes internas constituidas de material

refletor. O detector também contém trés fotomultiplicadoras, painel solar, baterias, antenas para
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Figura 2.1: Esquema mostrando o Observatério Pierre Auger onde cada ponto preto representa
um detector de superficie. A localizacdo dos detectores de fluorescéncia é mostrada no perime-
tro do arranjo dos detectores de superficie. As linhas azuis representam o campo de visdo de
cada detector de fluorescéncia. As linhas vermelhas representam o campo de visdo dos detecto-
res HEAT [70].

a transmissao de dados para o sistema central de aquisicdo de dados e antena de GPS para o
registro de tempo em que as particulas de um chuveiro o atravessam.

A detecgdo acontece quando as particulas do chuveiro atravessarem a dgua do de-
tector com uma velocidade maior que a velocidade da luz na dgua, ocasionando a emissao de
radiacdo Cherenkov.

O nome do efeito foi dado em homenagem ao fisico Pavel Cherenkov que descobriu
que ao existir uma particula atravessando um meio com uma velocidade superior a velocidade

da luz no meio, ocorrerd a formagdo de uma onda de choque e emissdao de radiacdo [72], em

Tubo
fotomultiplicador
|
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Figura 2.2: Esquerda: Esquema interno de um detector de superficie. Direita: Visualizagdo
externa de um dos detectores de superficie [71].
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um efeito andlogo ao avido supersdnico quebrando a barreira do som e produzindo a onda de
choque.

A radiacdo Cherenkov € refletida no revestimento interno do tanque detectada pelas
fotomultiplicadoras, conforme mostrado na figura 2.2 lado esquerdo.

A vantagem de se utilizar detectores de superficie é que eles operam praticamente
100% do tempo.

2.1.1 Calibracao

Os detectores de superficie sdo calibrados a cada um minuto para poderem determi-
nar a resposta de seus componentes eletronicos correspondentes a um muion equivalente vertical
(VEM do inglés Vertical Equivalent Muon).

A unidade VEM ¢ utilizada para quantificar a intensidade de um sinal, ou seja, o
sinal pode ser calibrado para que quanto maior for o sinal, maior serd a energia depositada. Um
VEM ¢ definido como a energia depositada por um muon atravessando o detector verticalmente
pelo seu centro e atravessando toda a profundidade de d4gua. A precisao do sinal é de 3%.

A finalidade desse tipo de medida é que muions com a mesma energia, em geral, ndo
emitem um sinal de mesma intensidade se incidindo em detectores diferentes, ou até mesmo
em um mesmo detector em hordrios diferentes [73], entdo precisamos de uma medida para
padronizar o sinal.

O sinal € digitalizado em intervalos de tempos de 25 ns utilizando um conversor
flash Analdgico-para-Digital (FADC do inglés, Flash Analog-to-Digital Converter) operando
em 40 MHz.

As informagdes sobre a calibracdo dos detectores e suas informagdes de monitora-
mento (temperatura, voltagem nas fotomultiplicadoras) sdo enviadas para o servidor central de

aquisi¢do de dados (CDAS do inglés Central Data Acquisition Server) a cada seis minutos.

2.1.2 Selecao de Chuveiros Atmosféricos Extensos

Os chuveiros atmosféricos extensos podem ser classificados em relacio a sua di-
recdo de chegada 6j,.,;. Denomina-se chuveiros atmosféricos extensos verticais aqueles que
possuem Bjocq < 60° e chuveiros horizontais 60° < Bjoca < 80°. Como os chuveiros horizon-
tais percorrem um trajeto mais longo na atmosfera do que os verticais, é natural pensar que os
sinais medidos dos dois serdo diferentes. A figura 2.3 compara as diferencas no sinal de uma
estacdo de deteccao de superficie atravessada por um chuveiro atmosférico extenso vertical e
por um horizontal.

Elétrons, poésitrons e raios ¥ que incidem no detector tém uma energia média de
(E) > 107 eV e as particulas sdo absorvidas pela 4gua ocasionando um sinal de radiagio Che-

renkov que € aproximadamente proporcional a energia. Os chuveiros de muons sdao os mais
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Figura 2.3: Histograma do sinal de chuveiros atmosféricos extensos em estacdes de superficie
a 1 km do nucleo do chuveiro em unidades de VEM. Esquerda: Sinal caracteristico de um
chuveiro praticamente vertical (8 ~ 22°), no qual a componente eletromagnética contribui com
aproximadamente 50% do sinal total. Direita: Sinal caracteristico de um chuveiro inclinado
(6 ~ 80°), onde a componente mudnica domina o sinal inteiro [74].

energéticos, tendo uma energia de E > 25 x 107 eV. Os muons atravessam a dgua do detector
gerando sinais proporcionais a trajetoria percorrida. Nos chuveiros atmosféricos extensos ver-
ticais, a intensidade do sinal da componente eletromagnética é comparavel, se ndo maior, que o
da componente mudnica [75]. Para chuveiros atmosféricos extensos horizontais, a componente
muodnica domina o sinal devido ao fato da componente eletromagnética na sua grande parte ter
sido absorvida na atmosfera.

Como os detectores de superficie operam 100% do tempo, existe a chance de detec-
tarem falsos positivos, ou seja, detectarem particulas que nao sdo necessariamente originadas
de chuveiros de raios césmicos. Por exemplo, o terremoto que assolou o Chile em 2010 foi
observado pelo Observatdrio Pierre Auger. O método de selecdo precisa prevenir esse tipo de
sinal espudrio. A selecdo dos eventos utiliza cinco gatilhos [76]. Alguns dos gatilhos mudam
conforme o tipo de chuveiro atmosférico extenso analisado.

O primeiro gatilho (T1) e o segundo gatilho (T2) sdo executados pelos proprios
componentes eletronicos dentro de cada detector. O gatilho T1 verifica se um sinal ocorreu em
duas das trés fotomultiplicadoras que estdo em um mesmo detector. Ja o gatilho T2 verifica
se os sinais que passam por T1 podem ser de chuveiros atmosféricos extensos, utilizando um
método chamado tempo acima do limiar (ToT do inglés Time Over Threshold) e verificando a
coincidéncia entre duas fotomultiplicadoras de uma mesma estagdo em que o sinal das mesmas
tenha se mantido acima de um certo valor minimo fixado durante no minimo 13 intervalos de
tempo no total de 120 intervalos consecutivos, onde cada intervalo de tempo dura 25 ns.

A frequéncia do ToT € de 1.6 Hz e € eficiente em selecionar os sinais de chuveiros
atmosféricos extensos com baixas energias e espacados temporalmente, que normalmente se-
riam interpretados como ruidos gerados por muons atmosféricos. Existe um outro jeito de passar
pelo gatilho T1 que ocorre quando as trés fotomultiplicadoras sdo acionadas, e sua frequéncia é
100 Hz.

O terceiro gatilho (T3) funciona na central do observatério e verifica se existe uma

correlagdo espacial e temporal dos sinais de diferentes estacdes que passaram por T2 e sele-
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Figura 2.4: Esquema representando os detectores de superficie do Observatorio Pierre Auger.
Os quadrados azuis representam a condi¢do para passar no gatilho T3 no caso de chuveiros
atmosféricos verticais. Circulos vermelhos representam a condi¢do para passar no gatilho T4.
O triangulo verde representa a condi¢c@o para passar pelo gatilho T5 [77] Modificado.

ciona coincidéncias entre pelo menos trés estacdes que foram selecionadas por ToT. Um jeito
eficiente de identificar quais sdo os detectores afetados pela medida é o sistema de "coroas".
Cada estacao que nao estd na borda do observatério tem seis detectores adjacentes distribuidos
em um hexdgono ao seu redor, conforme mostrado na figura 2.4. Estes detectores pertencem
a primeira coroa (C1) do detector central'. Os préximos doze detectores adjacentes formam a
segunda coroa (C2) e assim sucessivamente. Para chuveiros atmosféricos extensos verticais, o
gatilho T3 determina se durante o acionamento de um detector central outros dois detectores
também sao ativados (ou seja, passam por T1 e T2), um deles referente a C1 e outro a C2.
Noventa por cento dos eventos que passam por T3 sdo chuveiros atmosféricos extensos reais.
Para chuveiros atmosféricos extensos horizontais, precisa existir uma coincidéncia temporal de
pelo menos quatro detectores que ndo podem estar separados por uma distincia superior a 6 km
para passarem pelo gatilho T3.

O quarto gatilho (T4) tem a fun¢@o de diminuir as coincidéncias aleatdrias que
possam ocorrer entre os detectores. O critério é que os detectores precisam formar uma con-
figuracdo compacta, que se caracteriza quando um detector central é ativado junto com dois
detectores C1.

O quinto gatilho (TS5) e ultimo garante a qualidade maxima dos sinais. Ele exige
que o detector central ndo esteja na borda do observatdrio e o detector central precisa ter pelo

menos cinco detectores vizinhos funcionando em configuracdo Cl1.

Detector central é a estacdo de deteccio que detecta o sinal de maior energia.
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Figura 2.5: Os componentes 6pticos de um telescépio de fluorescéncia [70].

Nesta dissertacao, utilizaremos somente os chuveiros verticais e horizontais que

passaram pelo gatilho T5.

2.2 Detectores de Fluorescéncia

Sao 27 detectores de fluorescéncia, localizados no perimetro do arranjo de detecto-
res de superficie nos quatro prédios: Leones, Loma Amarilla, Coihueco e Morados, cada um
equipado com seis telescopios, como mostra a figura 2.1. Os prédios estdo estrategicamente
colocados em elevagdes do terreno, com alturas variando entre 60 m a 200 m, na borda do
observatorio. Esses telescopios cobrem uma regido de 30° x 30° resultando uma cobertura de
180° em azimute e 2° a 32° de elevacdo. Ainda existem trés telescopios adicionais que sdo
capazes de cobrir uma elevacdo de 32° a 62°. Esses telescopios formam o telescopio Auger de
alta elevacdao (HEAT do inglés High Elevation Auger Telescope) [78].

Os detectores de fluorescéncia assumem um papel fundamental na calibracdo da es-
cala de energia. O seu funcionamento se da através da deteccdo da luz de fluorescéncia emitida
pelas moléculas de nitrogénio excitadas pelas particulas do chuveiro atmosférico extenso.

Os telescopios sdo formados por um série de equipamentos, como mostrado na
figura 2.5: uma abertura de 2.2 m de didmetro, um filtro UV com a finalidade de reduzir a luz
de fundo, uma lente corretora para corrigir a aberracao esférica, um espelho esférico 3.5 m x
3.5 m segmentado e uma camara formada por 440 fotomultiplicadoras.

A captura da imagem se d4 pela absor¢cao da luz de fluorescéncia que passa pela
abertura do telescopio. Como o Observatorio sé consegue detectar a luz de fluorescéncia a
noite e, unido com o fato da detec¢do depender de noites com luz da lua fraca e boas condicdes

atmosféricas, os telescopios de fluorescéncia t€m um tempo de operagcdo bastante reduzido,
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cercade 13% [79].

2.3 [Exposicao Relativa

Quando falamos de observatérios de raios césmicos, um conceito para medir a
quantidade de dados astrondmicos coletados em um certo periodo de tempo € a exposi¢ao que
é medida em kmZ.ano. Ao integrar no tempo de observacdo, o resultado nos fornece a drea
efetiva de coleta do fluxo de raios cosmicos. Para efeitos praticos, trabalhamos com o conceito
de exposic¢do relativa, que € definido como a normalizacao da exposi¢do pelo seu valor maximo.

Como o espectro de raios cosmicos € definido pelo nimero de eventos observados
dividido pela exposi¢do total, podemos usar a exposi¢do do observatério a fim de estimar o
nimero de raios césmicos observados ao longo do tempo.

Para o Observatorio Pierre Auger, levando em conta os detectores de superficie,
temos aproximadamente uma exposicio de 14000 km?.ano.

A exposi¢do @ pode ser calculada para um detector operando em tempo integral
por um periodo suficientemente longo, como os detectores de superficie. Operando em tempo
integral quer dizer que podemos desprezar a variagdo da exposi¢do com a ascensao reta devido a
rotacdo da Terra. Lembrando que o Observatdrio esta situado na latitude geogréfica ag = —35.3°
e consegue detectar eventos que tenham um angulo menor do que um dado 6,, maximo em

relac@o ao z€nite local, podemos encontrar a exposi¢ao em uma dada declinagao como [80]

®(6) oc cos(ag)cos(d)sin(ey,) + o4usin(ap)sin(0), 2.1)
onde o, é dado por
0 se &> 1,
Op =T se & < —1,

cos™1(&) outros

_cos(6y,) —sin(agp)sin(0)
5= cos(ag)cos(6) '

As figuras 2.6 e 2.7 mostram como a exposicao afeta as medidas de raios césmicos
do Observatorio Pierre Auger. Como podemos concluir de 2.6, os chuveiros atmosféricos exten-
sos verticais possuem uma declinagdo maxima de 24.75°, para chuveiros atmosféricos extensos
horizontais a declinacdo maxima é de 45°. Para valores de declinacdo acima do maximo o Ob-
servatdrio € "cego", ou seja, ele ndo tem a capacidade de detectar nenhum chuveiro atmosférico

extenso, como mostrado nas figuras 2.6 e 2.7.
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Figura 2.6: Funcdo de exposicdo relativa do Observatério Pierre Auger. As faixas indicadas
pelas tonalidades de azul representam intervalos de declinagdo de 15°. A exposi¢do relativa
®(0)/Wmax € mostrada em fungdo da declinagdo [81].

TR

Figura 2.7: Exposicdo relativa do Observatorio Pierre Auger em coordenadas galdcticas. As
regides ressaltadas correspondem a intervalos de declinacdo de 15°. O circulo tracejado em
torno da origem possui um raio de 25.2° na projecdo Aitoff e representa o bojo da Via Lictea,
como observado a partir da posi¢do da Terra [81].
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2.4 Reconstrucao Hibrida

O Observatorio utiliza a reconstru¢ao hibrida que € mais precisa do que a recons-
trucdo que utiliza somente um tipo de detecgao [82].

Um evento registrado por ambos os detectores serve como parametro de calibragcdo
da energia para outros eventos que sao somente registrados pelos detectores de superficie.

Através das diferencas de tempo de chegada das particulas secundarias de um chu-
veiro nas vdrias estagdes de superficie por ele acionadas, pode-se determinar a dire¢do do eixo
do chuveiro. Esta dire¢c@o € suposta corresponder a dire¢io de chegada do raio csmico primério
que deu origem a esse chuveiro.

A fung¢do que determina a distribuicao lateral dos sinais ao nivel do chdo é funcao

modificada Nishimura—Kamata—Greisen [83], dada por

S(r) = S(ropr) (L)B (iym, (2.2)

Topt Topt T 71

onde rqp € a distancia otimizada, r; = 700 m e S(7op) € um estimador do tamanho do chuveiro
usado em uma atribui¢do de energia.

O Observatério tem uma regido onde os detectores de superficie estio mais densos
(estdo espacados a cada 750 m) do que o normal (espacados a 1500 m). Os valores de calibracao
variam levemente dependendo da regido em que trabalhamos.

Para os eventos verticais, o ajuste da distribui¢do dos sinais medidos na regido de
1500 m (750 m) € feito para se obter um sinal de referéncia a 1000 m (450 m) do nicleo do
chuveiro. Através da figura 2.8, se obtém o sinal a 1000 m, S(1000). A razdo para este valor se
deve ao fato do valor estar otimizado para minimizar a incerteza na func¢ao distribui¢do lateral,
incertezas menores que 5%. Se usarmos distancias menores do que 1000 m, as flutuacdes dos
sinais seriam maiores. Caso usemos distancias maiores do que 1000 m, o sinal fica muito fraco,
o que dificulta a medicao [84]. Para se obter o sinal a 750 m, usa-se uma técnica andloga.

Estes sinais sdo convertidos para estimadores de energias S3g (S35), que corres-
pondem aos sinais esperados de chuveiros chegando com um angulo zenital de 38° (35°). A
conversao € dada pelo método Corte de Intensidade Constante (CIC, do inglé€s Constant Inten-
sity Cut). Este processo nos permite levar em conta atenuacdes diferentes na atmosfera para
diferentes angulos zenitais, explorando o fato de o fluxo de raios césmicos ser praticamente
isotrépico.

Uma selecdo de eventos hibridos bem reconstruidos é usada para calibrar os detec-
tores de superficie com energias £ medidos pelos telescopios dos detectores de fluorescéncia.

A correlagdo pode ser dada por, se tratamos da regido de detectores distantes de 1500 m

Erp = ASE;, (2.3)
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Figura 2.8: Painel esquerdo: Evento medido com o detector de superficie. Cada circulo repre-
senta a posi¢do de um detector de superficie e as cores indicam a intensidade do sinal registrado.
Painel direito: A partir da distribui¢do dos sinais do chuveiro atmosférico extenso como fungao
da distancia lateral se realiza um ajuste com a equagdo 2.2 para se obter o sinal a 1000 m [71].

ou, quando tratamos da regido com detectores distantes de 750 m, por
/
Epp = A'S%, (2.4)

em termos dos parAmetros de calibracdo A e B (A’ e B'). Os valores atuais para os parAmetros so
dados em [85] para os detectores espacados em distancias de 1500 m e [86] para os detectores
espacados em distancias de 750 m.

Ap6s utilizar o método CIC, temos que a resolucdo na energia é de 14% [87] e
através da figura 2.9 podemos ver que a resolu¢do angular para eventos com energia acima de

10" eV detectados por pelo menos seis estacdes é menor que 1° [88].

2.5 Resultados Mais Relevantes

Os resultados obtidos no Observatério Pierre Auger contribuiram para descobertas
relevantes nas dreas de astronomia, astrofisica, astroparticulas e fisica de altas energias. A

seguir, estdo expostos dois trabalhos relevantes do observatorio.

2.5.1 Supressiao do Fluxo de Raios Cosmicos

A subsecdo a seguir € um resumo do trabalho publicado pela Colaboracdo Auger
[89].
Como discutido na se¢do 1.6, existe um limite cosmoldgico para as distancias das

fontes de raios cosmicos de altissima energia. Caso as fontes estejam mais distantes que 100
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Figura 2.9: Resolu¢do angular em func¢io do angulo zenital O para eventos que ativaram trés,
quatro, cinco e seis ou mais detectores de superficie [88].

- 150 Mpc, estes raios césmicos de altissimas energias interagem com os fétons da radiacdo

coésmica de fundo e chegam aqui na Terra com energias menores.

O espectro de energias dos raios cdsmicos € mostrado na figura 2.10, conforme ob-

tido combinando as medidas de chuveiros verticais e inclinados com o arranjo de detectores de

superficie de 1500 m, dos chuveiros verticais medidos com o arranjo de detectores de superficie

de 750 m, e dos chuveiros medidos no modo hibrido. O espectro combinado, juntamente com

os indices espectrais pode ser visto na figura 2.11. A parametriza¢do da energia se da por

N
)

i
(

Junf(E) =

E

Etornozelo

)‘72

E

E.

{1 + (’i;g—lfq {1 +(

Ay|
)

E < Etornozelo:
1 (2.5)
:| E > Etornozelo-

Com os valores da parametrizacdo a energia do "tornozelo" ¢é

Etornozelo = (5.08 £0.06(estatistico) £ 0.8(sistemadtico)) x 108 ev,

enquanto a energia de supressao é

Egupressio = (3.9 £0.2(estatistico) 4= 0.8(sistemdtico)) x 10" ev.

(2.6)

2.7)

O valor Ej , corresponde a energia para a qual o fluxo integral se reduz a metade
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Figura 2.10: O espectro de energia obtido com os detectores de superficie com eventos verticais,
inclinados e hibridos. A incerteza sistematica € de 14% na escala de energia, comum a todos os
eventos [89].

do valor esperado extrapolado sem a supressao, e resulta em

E1pp = (2.26 +0.08(estatistico) 4 0.4(sistematico)) x 101 eV. (2.8)

Os indices espectrais sdo:

71 = (3.293 £0.002(estatistico) £ 0.05(sistematico)), (2.9)
1> = (2.53 £ 0.02(estatistico) 4= 0.1(sistematico)), (2.10)

enquanto
Ay = (2.5+£0.1(estatistico) & 0.4(sistematico)). (2.11)

2.5.2 Anisotropia Dipolar

A subsecdo a seguir € um resumo do trabalho mais recente publicado sobre a aniso-
tropia dipolar pela Colaboracdao Auger [90].

Utilizando 30000 raios césmicos com energias acima de 8 X 10'8 eV, foi encontrada
uma anisotropia na distribuicdo das dire¢des de chegada dos raios cosmicos. O nivel de confi-

anca da medida € de 5.20. Todos os eventos possuem um B, < 80° ¢ —90° < & < 45°, 0 que
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Figura 2.11: O espectro combinado e a fun¢do de ajuste com os parametros ajustados [89].

corresponde 85% do céu visivel.

Uma abordagem padrdo para estudar anisotropia nas direcoes de chegadas em grande
escala € a andlise harmonica na dire¢do de ascensdo reta. Neste trabalho, € feita a anélise harmo-
nica em ascensdo reta e em angulo azimutal, permitindo obter uma reconstrucdo tridimensional
do termo dipolar.

A figura 2.12 mostra o resultado do fluxo de raios cosmicos de energia ultra-alta.

O quadrado com a indicacdo 2MRS representa a direg@o para a qual aponta o dipolo
obtido da distribui¢do de galdxias listada no levantamento 2MRS [91]. As setas mostram como
uma distribui¢do dipolar de raios césmicos apontando na direcdo do dipolo do 2MRS seria
afetada pelo campo magnético galactico. As pontas das setas indicam a direcdo do dipolo
do fluxo chegando a Terra assumindo valores comuns de E/Z =5 EeV e 2 EeV e o campo

magnético de Jansson e Farrar [92].
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Figura 2.12: Mapa contendo fluxo de particulas em coordenadas gal4cticas [90]. O mapa do céu
usando a projecdo de Hammer, mostrando o fluxo de raios césmicos acima de 8 EeV suavizado
com uma funcao "top-hat" de 45°. O centro da galdxia estd na origem. A cruz representa a dire-
¢do do dipolo medido, os contornos denotam a regido de nivel de confiabilidade de 68% e 95%.
O quadrado indica a direcdo do dipolo da distribuicdo de galaxias 2MRS. As setas mostram as
deflexdes esperadas de particulas com E/Z = 5 EeV e 2 EeV assumindo a parametrizagdo do
campo magnético galdctico de [92].
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Capitulo 3
Campo Magnético Galactico

O campo magnético do universo é pouco conhecido, mas, pelo que sabemos, as
contribui¢des de campos magnéticos extragaldcticos sao de menor influéncia, em relagdo ao
desvio angular na propagacdo de raios césmicos, do que o campo magnético galdctico. Os estu-
dos indicam que a componente média do campo extragaldctico é da ordem de 10~ G podendo
chegar até 1072 G [93] e estudos de seu efeito na propagagio de raios césmicos de energia
ultra-alta mostram resultados diversos [94-97]. Por exemplo, analisando os resultados obtidos
em [95], vemos que para prétons com energias de 10'? eV as deflexdes causadas pelo campo
magnético extragaldctico sdo menores que 1° em 98% (90%) no céu para distancias da fonte
de 35 Mpc (70 Mpc). Analisando os resultados obtidos em [97], as deflexdes sdo maiores. Para
efeitos dessa dissertacdo, consideramos somente a influéncia do campo magnético galactico.

Na maioria dos modelos de campo magnético galéctico, ele é descrito como uma
sobreposicdo de duas componentes, uma regular a grandes escalas (escalas maiores do que a
separacao dos bragos espirais, da ordem de 1 kpc) que sabemos descrever ao longo de todo o
disco galéctico, e uma componente turbulenta, que possui valor e orientacao aleatorios.

A componente regular é formada por dois bragos em forma de espiral, cada um com
um mdédulo do campo médio minimo de B,,; ~ 2 uG podendo chegar a valores de By, ~ 4 UG
dependendo do tipo de medi¢do realizada. A dire¢do dos bracos espirais pode variar depen-
dendo da escolha do modelo, podendo ter uma simetria de = e 2. A componente turbulenta
tem uma amplitude quadritica média de até duas vezes o mddulo da componente regular e uma
distancia de coeréncia tipica de L. ~ 50 — 100 pc [98,99].

Os métodos mais comuns para colher informagdes sobre o campo magnético galac-
tico sdo: separagdo Zeeman, polarizagdo da luz das estrelas, emissao de luz polarizada na faixa
do IV por poeira cosmica, emissdo de radiacdo sincrotron e rotagdo de Faraday [100-102]. In-
felizmente, ainda ndo existe um modelo do campo magnético que € valido experimentalmente
para toda a galdxia [103], entdo as informagdes sobre o campo magnético galdctico s@o um

compilado de diversos estudos.
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3.1 Métodos Experimentais Para Deteccao

Medir o campo magnético da nossa galdxia € um desafio porque o campo magnético
nao radia, o que torna muito dificil a deteccdo. Na nossa redondeza, no sistema solar, consegui-
mos medir o valor do campo magnético diretamente, através de magnetdmetros transportados
por espaconaves. Existe um limite até onde conseguimos levar nossas espagonaves para coletar
dados. Para a grande parte do campo magnético galdctico, o método de detec¢ao tem que ser
indireto e medimos somente as consequéncias de sua presenga.

Os principais métodos de detec¢do das propriedades do campo magnético galdctico
s@o descritos a seguir [102, 104, 105].

3.1.1 Separacao Zeeman

O campo magnético pode quebrar a degenerescéncia de estados atdmicos, causando
uma separagdo nas linhas espectrais observadas. A separagdo Zeeman € normalmente usada
para medir campo magnético de objetos compactos, como, por exemplo, nuvens de gés eletriza-
dos ou estrelas. Ela apresenta um desafio experimental pois, para conseguir uma separagdo com
precisdo, € necessario que a regido do experimento seja uma regido com a temperatura baixa e

altamente magnetizada, caso contrdrio, a separa¢do das linhas € de dificil medicao [106].

3.1.2 Polarizacao da luz das estrelas

A luz emitida pelas estrelas fica polarizada ao passar pelos graos de poeira cosmica
alinhados perpendicularmente ao campo magnético. O resultado da intera¢do € uma polarizagao
paralela ao campo magnético projetado no plano perpendicular a linha de visdo. Como esse
método depende da luz estelar, ele s6 pode ser usado em campos magnéticos préximos, como

aqueles dentro do braco local.

3.1.3 Emissao polarizada de luz na faixa de IV por poeira cosmica

No mesmo processo citado acima, a poeira cdsmica também polariza luz na faixa do
infravermelho. Devido ao formato dos graos, a emissao € polarizada, fornecendo informacdes

sobre o campo magnético na regido que causou a orientacao dos graos de poeira [107].

3.1.4 Emissao de radiacio sincrotron

Uma particula carregada relativistica, por exemplo, um elétron, quando em mo-
vimento circular uniforme emite um tipo de radiacdo chamada de radiac@o sincrotron. Para
calcular a intensidade da radiac@o sincrotron, temos que realizar uma medida da densidade de

elétrons relativisticos no meio e do médulo da componente do campo magnético perpendicular
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a linha de visdo na drea de emissao. Sabemos que 75% do total da emissdo corresponde a polari-
zacdo linear para a componente regular do campo magnético. A emissao da radiacao sincrotron

¢ utilizada para calcular as propriedades da componente turbulenta do campo magnético [108].

3.1.5 Rotacao de Faraday

Luz polarizada atravessando um meio na presenca de um campo magnético tem o
seu plano de polarizacdo rotacionado. A relacdo entre o angulo de rotacdo e a intensidade do
campo magnético € linear. Para uma fonte que emite uma luz polarizada com um angulo ¢y e
com um comprimento de onda A, medidos em metros, temos [109]:

D

o = o —|—0.8127Lz/0 neB.dl = ¢+ A*RM, (3.1
onde RM ¢ a medida de rotacdo (em inglés, Rotation Measurement), em unidades de rad.m?,
n, é a densidade de elétrons, em unidades de cm? e Béo campo magnético, em unidades de
UG. Conhecendo a densidade de elétrons no meio, podemos calcular a integral de linha da
componente paralela do campo magnético regular. Se utilizarmos como fontes os pulsares, que
emitem luz linearmente polarizada, para determinar as distancias D de forma independente,
entdo podemos mapear o campo magnético.

Podemos obter o valor da componente paralela do campo magnético através de

D - -
B.dl RM

By = JonB ALy 53y RM (3.2)
Jo nedl DM

onde DM é a medida da dispersdo (em inglés, Dispersion Measure) definida como a integral de
linha da densidade de elétrons
observador

DM = ne(1).dl, (3.3)

fonte

onde DM possui unidades de pc/m?.
Uma vez conhecida a densidade de elétrons do meio, podemos calcular a compo-

nente paralela do campo magnético regular, como descrito em [100].

3.2 Modelo Atual Para o Campo Magnético Galactico

Segundo as medi¢des de radiacdo sincrotron o valor médio do campo magnético ga-
lactico € de 6 UG, podendo chegar a valores superiores a 100 4G em regides proximas ao centro
da galdxia [101]. H4 uma divergéncia envolvendo o valor da componente regular do campo
magnético. As medicdes de polarizagdo nos indicam que a componente regular do campo mag-
nético representa 60% do valor final do campo, possuindo um valor médio de Byeg ~ 4 UG.

Ja as medicdes de rotacdo de Faraday nos indicam que a componente regular representa uma
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Figura 3.1: Ilustrac@o simples dos dois modelos de campo magnético galactico [102].

fracdo menor do campo total, cerca de 30%, com um campo médio de Breg =~ 2 uG [110].
Essa discrepancia entre os valores pode ser explicada se as flutuagdes estatisticas entre 0 campo
magnético e a densidade de elétrons estivessem localmente anticorrelacionadas, resultando em
um valor subestimado para as rotagdes de Faraday. Outra explicacdo possivel seria o fato de
existirem campos magnéticos anisotrépicos que aumentariam o valor medido da radiacdo sin-
crotron [111].

Os modelos para o campo magnético galacticos podem ser subdivididos em dois
grandes grupos: os modelos axissimétricos (ASS), com simetria de 27, e os modelos bissimé-
tricos (BSS), com simetria 7. Os modelos BSS invertem a orientacio do campo magnético
quando mudamos de braco galdctico, enquanto os modelos ASS continuam com a mesma ori-
entacdo, como ilustrado na figura 3.1. Podemos dividir cada grupo em mais dois subgrupos
envolvendo a simetria em relacdo ao plano galdctico o simétrico (S) e o antissimétrico (A).
Nos modelos S, o campo magnético tem a mesma direcdo acima e abaixo do plano galactico,
enquanto nos modelos A as orientagdes sao reversas [112].

O modelo mais aceito € utilizando a simetria BSS-S e podemos pensar no campo
magnético galdctico regular como dois bragos em espiral com o campo magnético na dire¢dao
paralela aos dois bracos. A equagdo para o campo magnético galdctico em coordenadas cilin-

dricas € dada por [113]

By itpros (01 (2)). o

onde 6 € a coordenada azimutal no sentido hordrio visto do polo norte galdctico ao redor do
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Figura 3.2: Representacdo da Via Lactea, onde o angulo de passo estd representado por 0 [102].

centro galactico, p é a distancia radial, &) = 10.55 kpc € a distancia desde o centro até 0 maximo
do campo em nosso brago espiral.
As componentes radial, azimutal e a amplitude By do campo magnético no plano

galéctico sdo dadas por

Bp = Bypsinp, 3.5
Bg = By, cos p. (3.6)
3ro 3( P
By(p) = — tanh (— . 3.7)
p P1
onde p é o angulo de passo!, B = tarll 5= —5.67, Bp € acomponente radial do campo magnético,

By € a componente azimutal, ro = 8.5 kpc € a distancia do Sol até o centro galdctico e p; =2
kpc.
No célculo da dependéncia de z, consideramos a contribui¢dao proveniente do disco

galdctico e outra do halo. Para modelos S, temos

~ - 1 1
Bs(p,0,z) =B(p,0,z=0) = + , 3.8
5(p,6,2) (b ) (ZCosh(z/zl) ZCosh(z/zZ)> (38)
com o primeiro termo (z; = 0.3 kpc) sendo a contribuicdo do disco galactico e o segundo termo
(z2 = 4 kpc), a do halo galictico. Uma esquematizacdo do modelo BSS-S para o campo mag-
nético regular é mostrado na figura 3.3.

O calculo da contribui¢do da componente turbulenta € feito a seguir.

10 angulo de passo é o angulo de crescimento de uma espiral, em relagdo a um circulo naquele ponto. O angulo
€ definido como o angulo entre a tangente a um braco espiral e a perpendicular a direcao do centro galactico, veja
figura 3.2.
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Figura 3.3: Modelo BSS-S para a componente regular do campo magnético da Via Lactea. A

posicao do Sol esta representada por um circulo [109].

3.3 Influéncia do Campo Magnético na Trajetéria do Raio

yd L]
Cosmico
Particulas com maior energia sao menos desviadas pelo campo magnético galactico,
como mostrado na figura 3.4. De acordo com a figura, um raio césmico com energia acima
de 10'? eV sofre uma pequena deflexdo, e portanto, para os estudos de pequenas deflexdes

precisamos estar no regime de altas energias.
Dado um raio césmico de energia E, nimero atbmico Z, que atravessa um campo

magnético B por uma distancia L, podemos calcular a forca de Lorentz sofrida pelo mesmo, que

¢ dada por
(3.9

= =

F(8) :z.e/OLdfxB( ),

onde 6 é o vetor na direcdo de chegada do raio césmico. A forga provoca um desvio dado por
(3.10)
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Figura 3.4: Representacio das diferentes trajetérias de raios césmicos com energias de 10'3 eV,
10 eV e 100 eV [114].

3.4 Componentes Regular e Turbulenta

Para distancias compardveis ao raio da nossa galdxia, aproximadamente 20 kpc,
a componente regular do campo magnético predomina em relagdo a componente turbulenta na
trajetoria do raio césmico no meio galdctico. A deflexdo causada pela componente regular A(é )
¢ dada por [115]

L dl B
X .
o 3kpec 2uG

40 EeV

A6 = 16°
0 E/Z

(3.11)

O desvio médio quadratico causado pela componente turbulenta pode ser expresso

40 EeV B,
A6, = 1.5° 3.12
s E/Z 3uG \/ 1 kpc \/ 50 pc’ (3.12)

onde seu comprimento de coeréncia € pequeno L. ~ 50 — 100 pc [98, 99]. O comprimento

como

de coeréncia é definido como a distincia no meio galdctico em que a componente turbulenta
apresenta a mesma direcdo para o campo magnético, como na figura 3.5. Essa regido no espaco
¢ chamada de dominio. Quando o raio césmico percorrer grandes distancias, as influéncias dos
campos nos varios dominios atravessados tendem a se cancelar, como representado no esquema
em 2D da figura 3.6.

Por este motivo, no tratamento do raio cdsmico de ultra-alta energia serd conside-

rado somente o efeito da componente regular do campo magnético.
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Figura 3.5: Ilustracdo da deflexdo em um campo magnético turbulento com comprimento de
coeréncia com diversos dominios [109].

B

Figura 3.6: Esquema em 2D representando a propagacdo do raio cosmico sem a presenga de
campo magnético (linha hachurada). Representagdo de 7 dominios podendo ter a componente
turbulenta com valores aleatérios para cima ou para baixo. A trajetéria do raio csmico com a
influéncia do campo turbulento (linha cheia).
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Capitulo 4

Metodologia na Busca de Possiveis
Multipletos

O foco principal desta dissertacdo € reproduzir uma anélise publicada em 2012 pela
Colaboragio Auger [1], agora com quatro vezes mais eventos', verificando se os resultados
obtidos anteriormente se mantém, ampliam ou desaparecem.

Utilizamos as mesmas hipéteses que a Colaboracdo Auger utilizou em 2012 [1],
onde os eventos sdo isotropicamente distribuidos em relacdo as suas direcdes de chegada. O
objetivo € encontrar eventos que partam da mesma fonte astrofisica e obedecam uma relagcao
linear entre a direcdo de chegada do raio cosmico € o inverso de sua energia. Um conjunto de

eventos que satisfaca essas condi¢des serd chamado de multipleto.

4.1 Eficiéncia do Método

Procuramos direcdes sobre uma esfera unitaria que sejam correlacionadas e formem
um arco no céu. A abordagem mais simples é simplesmente combinar as dire¢des dos eventos
entre si e verificar quais passam nos critérios de correlacdo. Mas existe um problema funda-
mental com esse pensamento que € o fato de que a complexidade de uma combinagdo de pontos
cresce fatorialmente com o nimero de pontos do conjunto. Para esta dissertacao, utilizamos um
método mais eficaz para a procura de multipletos que sera descrito com detalhes nas proximas

secoes.

4.2 Reconstrucao da Posicao das Fontes

Nessa dissertacdo utilizaremos somente eventos com altissima energia (E > 2 x 10!°

eV), portanto, estaremos no regime de pequenas deflexdes dos raios cdsmicos quando atraves-

'Um chuveiro atmosférico extenso atingindo o Observatério Pierre Auger serd denominado como um evento
nesta dissertacao.
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Halo Galactico

Terra

Figura 4.1: Relagdo geométrica entre a dire¢do de chegada do raio cosmlco 6ea posicdo da
fonte 6. O esquema estd desenhado no plano que contém os vetores 6;, D e uma das direcdes
de chegada, representada por 6.0 esquema ndo estd em escala.

sarem o campo magnético galdctico. Além disso, para fins de simplificacdo, consideraremos:
que todos os raios cosmicos sio protons e que raios cosmicos que partam da mesma fonte as-
trofisica atravessarem a mesma regido do campo magnético galdctico. Sendo assim, podemos

reescrever a equacao 3.9 obtendo

—

(65)
T (4.1)

ol

6=6,+

em que 0 € a direc@o no céu em que observamos o raio cédsmico, 6 € a dire¢do no céu da fonte

astrofisica e D, o poder de deflexdo da fonte que € definido como

L
D = Zec / dl x B(1). (4.2)
0

A figura 4.1 mostra esquematicamente a visualizagdo da equagdo 4.1. Supondo
que o poder de deflex@o da fonte seja constante na dire¢do de cada fonte, os desvios angulares
apresentardo uma dependéncia linear com 1/E.

A equacdo 3.11 nos mostra que a deflexdo mixima de um raio cdésmico, desde
sua fonte até a chegada na Terra, é aproximadamente 16° para eventos que tenham energia de
2 x 10'” eV. Devido a este motivo, sabemos que os raios césmicos provenientes de mesma fonte
astrofisica ndo sdo muito desviados em relacdo a posicao original da fonte astrofisica. Portanto,
podemos restringir a procura de multipletos a uma regido no céu por vez, como esquematizado
na figura 4.2.

Para determinar qual a regido de procura dos raios cosmicos, utilizamos o conceito
de evento central, que é definido como um evento com energia muito alta, maior que 4 x 10

eV, que serve de centro para a nossa calota esférica. A metodologia apresentada daqui em diante
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Figura 4.2: Esquema de uma calota esférica de abertura ¢ na esfera celeste.

Figura 4.3: Esquema mostrando o plano tangente a esfera. O ponto da tangéncia representado
em vermelho € o centro das dire¢des dos eventos selecionados.

corresponde a uma procura em uma calota esférica, que deve ser repetida para todos os eventos

centrais existentes.

4.3 Projecao dos Pontos sobre a Esfera Celeste para o Plano

Tangente

Uma forma de testar a correlagdo entre os eventos € projetar as dire¢des dos raios
cOsmicos em um plano tangente a esfera celeste, como esquematizado na figura 4.3.

Antes de projetar, precisamos saber se as aberturas angulares mdximas adotadas
nessa dissertacdo (15°) ndao fornecem distor¢des significativas nas distancias entre 0 mesmo
evento no plano tangente e na esfera celeste.

A figura 4.4 mostra um esquema simplificado de perfil do problema e obtemos as

relacdes
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N

Figura 4.4: Esquema 2D da esfera celeste e o plano tangente.

C
tan6 = = 4.
an 3 (4.3)

0=—, (4.4)
isolando B e combinando as duas equagdes, temos

C B tan 6

arco 0

4.5)

Com esse resultado, podemos verificar qual a distor¢cao da distancia no plano tan-
gente em relagdo ao arco inicial. A tabela 4.1 mostra a distor¢ao para aberturas angulares de até
15°. A distor¢do na projecao de angulos menores do que 15° pode ser neglicenciada.

O ponto de tangéncia que gera distorcdes menores na distancia e que também serd
a origem do sistema de coordenadas (x,y) no plano é o ponto da média aritmética das direcdes
dos eventos analisados®. Este ponto serd chamado de centro das direcdes. Para cada etapa
de verificacdo ou de inclusdo de um evento no multipleto, serd calculado novamente o centro
das direcdes e, posteriormente, o plano tangente a esfera. Todos os eventos analisados, por
construcdo, estao no plano tangente e podemos utilizar geometria plana para os célculos. Os
detalhes matematicos de como encontrar o plano tangente e de projetar os eventos nele estao

apresentados no apéndice A.

2Vale ressaltar que estamos em uma geometria esférica, portanto, para o célculo da média temos que realizar
uma soma vetorial e depois normalizar o vetor soma.
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0 [°] | tan(6)/6 [%]
1 100.01
2 100.04
3 100.09
4 100.16
5 100.25
6 100.37
7 100.50
8 100.65
9 100.83
10 101.03
11 101.25
12 101.49
13 101.75
14 102.04
15 102.35

Tabela 4.1: Porcentagem da distor¢do entre as distancias no plano tangente e as distancias na
esfera em fun¢do do angulo de abertura entre eles.

4.4 Primeira Etapa de Busca: Encontrando os Candidatos a

Multipletos

Com todos os eventos no plano tangente, realizamos uma busca para encontrar os
candidatos a multipletos. Chamamos de candidatos a multipletos quaisquer conjuntos de quatro
eventos em que eles obedecam as seguintes restricdes: os quatro eventos devem possuir energia
maior do que 35 EeV?> e destes, pelo menos um evento deve ter energia acima de 45 EeV.
Além disso, eles devem satisfazer uma correlagdo acima de 0.8 entre a direcao de chegada e o
inverso da energia. Realizaremos as proximas etapas da metodologia para todos os candidatos

a multipletos.

4.5 Rotacao dos Eixos no Plano Tangente

Para calcular a correlagao dos candidatos a multipletos, € conveniente rotacionar o
sistema de eixos do plano tangente (x,y) para um novo sistema (u,w) com o intuito de que a
coordenada u seja ao longo da direcdo de deflexdo da fonte e a coordenada w seja perpendicular,
como ilustrado na figura 4.5.

A covariancia entre duas grandezas £ e x é definida como

3Nessa parte, divergimos das condigdes iniciais da sele¢do da Colaboragdo Auger no trabalho de 2012. Devido
ao aumento do nimero de eventos registrados pelo Observatério, tivemos que aumentar o limite da energia nessa
parte da busca de 25 EeV para 35 EeV. Uma discussdo mais aprofundada serd dada na secao 4.10.
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Figura 4.5: Representacdo dos sistemas de coordenadas (x,y), (u, w) e dos pontos representando
as direcdes de chegada dos raios cdsmicos sobre o plano tangente a esfera celeste no seu ponto
médio [109].

Con(&. ) = L&~ () (x) @6

onde (&) e () sdo os valores médios de & e y, respectivamente.
O angulo de rotacdo para a mudanca de sistema de coordenadas u é dado por

Cov(y, £)

U = arctan . “4.7)

—

Cov(x, %)
O processo de rotacdo esta ilustrado na figura 4.6.
No novo sistema de eixos (#,w) a covariancia entre as coordenadas nos eixos w e
os valores 1/E correspondentes é definida como
1
Cov(w, E) =0, (4.8)
de forma que seja minima. Por consequéncia, as coordenadas no eixo u apresentam uma cova-

ridancia maxima com o inverso da energia (Cov(u, %))

4.6 Coeficiente de Correlacao e Dispersao Angular

Os dois parametros para medir se os eventos podem ser classificados como multi-
pletos sdo o coeficiente de correlacdo e a dispersao angular.

O coeficiente de correlagao mede o quao correlacionada uma varidvel estd com outra
variavel. O coeficiente adotado nessa dissertag@o € o coeficiente de correlacdo de Pearson [117]

que ¢ dado por
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Figura 4.6: Esquerda: esquema mostrando eventos simulados contidos no plano tangente (x,y).
Direita: rotagdo dos eixos (x,y) para os novos eixos (u,w) através de um angulo de rotagdo u
onde existe a maxima concentracdo de eventos ao longo do eixo u e a minima concentracdo de
eventos ao longo do eixo w [116]- Modificado.

1
Clu, 1y = —C2WE) 4.9)

Var(u)Var(%)

onde Var(E) = Cov(&,E) = (€ — (E))?) é a variAncia de &, que é uma medida da dispersio
estatistica de &.

Além do coeficiente de correlacdo, outra grandeza utilizada para o célculo € a dis-
persdo médxima W ao longo do eixo w, dada por

W = max(|w; — (w)|). (4.10)

A dispersao angular reflete o maior desvio das coordenadas w dos pontos de sua

média.

4.7 Segunda Etapa de Busca: Multipletos

Com os candidatos a multipletos selecionados, podemos adicionar eventos a fim de
formar um multipleto com dez ou mais eventos.

Os eventos em um candidato a multipleto definem uma reta ao longo do eixo u e,
assim, podemos otimizar mais ainda a busca para essa segunda etapa, considerando apenas uma
faixa com abertura de 2W,,,,* em torno dessa reta, como ilustrado na fi gura 4.7. Wy,ux € definido
como o angulo de mdxima dispersdo angular aceitdvel para o multipleto.

Realizamos a segunda etapa de busca dentro dessa faixa para todos os eventos com

energia acima de 25 EeV.

4Aqui também divergimos dos critérios adotados no trabalho original. Também devido ao fato do niimero de
eventos ter crescido, fomos mais restritivos em relagdo ao tamanho da faixa, de 3W,,,,, para 2W,,,,.. Uma discussio
mais aprofundada serd dada na se¢@o 4.10.
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Figura 4.7: Abertura de 2W,,,, (linha tracejada) em torno do eixo dos candidatos a multipletos
(linha vermelha).

Para ser considerado um multipleto, os candidatos a multipletos tém que obedecer
os seguintes critérios: ter 10 ou mais eventos e possuir um coeficiente de correlacio minimo,

C > 0.9 e dispersao angular mdxima Wpax < 1.5°.

4.8 Critérios de Corte para os Multipletos

Os valores adotados para o coeficiente de correlacdo minimo e para a dispersdo an-
gular maxima se embasaram nas simulagdes realizadas em [109] com a finalidade de minimizar
a chance de existir algum evento "intruso" no multipleto, ou seja, algum evento que ndo tenha
vindo da mesma fonte astrofisica que os demais. No estudo, foram realizadas simula¢des com
conjuntos de N = 14, 13, 12 prétons vindos de fontes extragalacticas e propagando-os em um
campo BSS-S com médulo da componente magnética regular de 2 G, da componente magné-
tica turbulenta com A6,,,; = 1.5°(2 x 109 ev /E) e energias que seguiam um espectro da fonte
do tipo E~2. A resolucio angular na direcio de chegada foi de 0.9° e a incerteza no valor
da energia de 14%. Na mesma tese, foram realizadas duas simulagdes utilizando os mesmos
parametros. A primeira visava calcular a probabilidade de um certo multipleto existente perder
algum evento na reconstru¢do. A segunda simulacdo procurava calcular a probabilidade de se

formarem multipletos ao acaso.

4.8.1 Probabilidade da Perda de um evento na Reconstruc¢ao

Na figura 4.8 estd representado o resultado das simula¢des para multipletos con-
tendo 14 eventos. Analisando a dispersdo angular, figura 4.8 (a), obtemos o melhor valor de
corte quando W, = 1.5°7. Podemos conferir o resultado das simulacdes na tabela 4.2.

Analisando o coeficiente de correlacio minimo, figura 4.8 (b), obtemos o melhor

resultado para Cy,;, = 0.9°. Podemos conferir o resultados das simulagdes na tabela 4.3.

>Vale ressaltar que, isoladamente, 1.5° ndo é o valor para qual a porcentagem de eventos reconstruidos é
maxima. Temos que analisar a combinacao entre a dispersao angular méxima e o coeficiente de correlagdo minimo.
O melhor valor combinado dos dois critérios de corte é quando W, = 1.5° e o C € acima de 0,9.

®Mesmo argumento da nota 5.
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Figura 4.8: (a) Distribuicdo da dispersdao angular maxima e (b) do coeficiente de correlagdo
C(u, %) para multipletos de 14 eventos de fontes simuladas. As linhas pontilhadas marcam os
melhores valores para a reconstrucdo do multipleto para estas duas grandezas, ou seja, W4 €

Cmin [1]

porcentagem dos eventos | nimero de eventos perdidos | tamanho do multipleto reconstruido
50% 0 14
38% 1 13
11% 2 12
1% >3 <11

Tabela 4.2: Porcentagem de eventos reconstruidos para um multipleto de inicialmente 14 even-
tos utilizando a dispersdo angular maxima de 1.5° [109].

porcentagem dos eventos | nimero de eventos perdidos | tamanho do multipleto reconstruido
57% 0 14
12% 1 13
11% 2 12
20% >3 <11

Tabela 4.3: Porcentagem de eventos reconstruidos para um multipleto de inicialmente 14 even-
tos utilizando o coeficiente de correlacdo minimo de 0.9 [109].
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Figura 4.9: Probabilidade de encontrarmos mutipletos de diferentes multiplicidades ao acaso
dependendo dos valores de W, (a) e de Gy, (b) [1].

A conclusdo importante que podemos tirar dessa simulacdo é que, mesmo se per-
dermos um ou dois eventos durante a reconstru¢do dos multipletos, ainda podemos formar um
multipleto com 10 ou mais eventos continuando um multipleto vélido. Podemos perceber que,
quando tratamos somente do coeficiente de correlacdo, 80% dos eventos sao reconstruidos.

Agora tratando a dispersdo angular méxima isoladamente, 99% dos eventos sdo reconstruidos.

4.8.2 Probabilidade de Um Multipleto ao Acaso

Ainda durante a simulagdo, foi realizado um estudo da probabilidade de aparecer
um certo multipleto correlacionado ao acaso. O resultado dessa simulac¢do estd mostrado na
figura 4.9. Pela figura podemos perceber que quanto maior é a multiplicidade’, menor é a

probabilidade de se formar um multipleto ao acaso.

4.9 Estimando a Direcao da Fonte Astrofisica

Uma vez identificado o multipleto, podemos estimar a localizagdo da sua fonte as-
trofisica utilizando a equacdo 4.1. Se um evento que compde o multipleto possuisse energia
infinita, ele ndo sofreria desvio devido ao campo magnético galdctico e a sua dire¢do de che-
gada seria igual a da fonte.

Para simular este efeito, podemos fazer um grafico de um certo multipleto com os
eixos sendo a direcdo u e 1/E, que seria uma forma de reescrever a equacdo 4.1 sem o cardter

vetorial, ficando com

"Multiplicidade é definida como o niimero de eventos que pertencem ao multipleto.
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Energia Minima (EeV) | N°até 2010 | N°até 2017
20 1509 5960
25 870 3525
30 553 2226
35 358 1413
40 229 900
45 158 569
50 126 399

Tabela 4.4: Comparagdo entre o nimero de eventos coletados pelo Observatorio Pierre Auger
até 2010 e até 2017 em faixas de energia minimas.

D(uy)
£

onde u, é a coordenada u da fonte e D(ug) é o seu poder de deflexdo.

"=y + (4.11)

A regressdo linear das coordenadas dos eventos que fazem parte do multipleto nos
dard a melhor reta que podemos formar e, assim, obter o valor de u;. Como a construcdao do
plano (u,w) € feita de forma que a dire¢do de deflexdo do raio césmico seja somente em u,
temos por construg¢do wy = 0.

Uma vez encontrados (ug,w;s), podemos aplicar a matriz de rotagdo inversa para
descobrir o valor de (xs,ys) e, por fim, podemos descobrir o valor de (¢, J).

Os detalhes matematicos sobre a reconstru¢do da dire¢do da fonte a partir de um

certo multipleto estdo contidos no apéndice B.

4.10 Comparacao de Dados entre 2012 e 2017

O trabalho original da Colaboragcao Auger [1] incluiu eventos desde 1° de janeiro de
2004 até 31 de dezembro de 2010, enquanto nesta dissertacao estamos analisando dados desde
1° de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2017. A tabela 4.4 mostra a comparagdo dos dados
coletados em funcdo das energias.

Como estamos realizando combinacdes entre direcdes de eventos, o nimero de pos-
sibilidades dessas combinacdes aumenta em muito, ja que depende de fatoriais envolvendo o
numero total de eventos a serem combinados. Outro motivo para ndo aumentar muito o nimero
de eventos na base de dados € o fato de que uma quantidade muito grande dados comeca a se
tornar um problema de que tendo varios pontos dentro de um espago pequeno podemos comegar
e encontrar vdrias linhas que obedecam nossos critérios ao acaso.

A tabela 4.5 mostra como varia a densidade de eventos em uma certa abertura (15°)
em torno do evento central. Nao iremos alterar a energia minima para os eventos centrais, entao
continuaremos utilizando 45 EeV.

Para a primeira etapa de busca, realizaremos duas mudancgas: a primeira € que pas-
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MiIErT:%EeV) Numero Médio de Eventos (2010) | Numero Médio de Eventos (2017)
20 45 156
25 26 93
30 16 58
35 11 37
40 7 24
45 5 15
50 4 10

Tabela 4.5: Comparacao entre nimeros de eventos médio dentro de uma regiao de abertura de
15° em torno de todos os centrais. Os nimeros médios estao arrendodados. Dados coletados
pelo Observatdrio Pierre Auger até 2010 e até 2017.

saremos de 25 EeV como limiar da energia para 35 EeV e a segunda € restringir a regido de

busca de 15° para 10°.

Para a segunda etapa de busca, também realizaremos duas mudangas: a primeira é

que passaremos de 20 EeV como limiar da energia para 25 EeV e a segunda € restringir a regido
de busca de 20° para 10°.

Com estas duas mudangas conseguimos otimizar a relagao entre nimero de eventos

do conjunto e tempo de execucdo do programa.
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Capitulo 5
Resultados

A maneira utilizada para verificar se o método realizado nesta dissertacio é vélido
foi inicialmente procurar reproduzir os resultados obtidos pela Colaboracdo Pierre Auger e pu-
blicados em [1]. Para a comparag¢do, utilizamos o mesmo conjunto de dados que a Colaboragao
Auger utilizou na época e os mesmos cortes para que as condicdes de procura fossem exata-

mente iguais as utilizadas pela Colaboragdo naquele trabalho.

5.1 Validac¢ao do Programa

Aplicando os mesmos critérios da Colaboragdo em 2012, encontramos dois multi-
pletos, um com 12 eventos e outro com 10 eventos. Observando quais eram os raios cosmicos
que originavam os multipletos, verificamos que correspondem aos mesmos encontrados pela
Colaboracao em 2012. Os resultados da comparagdo entre as fontes reconstruidas estdo expres-
sos na tabela 5.1.

Em uma primeira andlise ndo foi possivel reconstruir o triplo multipleto correlacio-
nado! II. Ao relaxar a condicao final da dispersao angular de W,,,,, < 1.50° para W, < 1.57°,
encontramos mais trés multipletos de 10 eventos fortemente correlacionados (sdao 12 eventos
que se distribuem em 3 multipletos). Os multipletos apresentam uma dispersdo angular maxima
de 1.503°, 1.564° e 1.557°. Os multipletos correlacionados sdo os mesmos encontrados pela
Colaboragao em 2012. Portanto, ao final, os mesmos trés multipletos reportados no trabalho da
Colaboragdao Auger foram encontrados, sendo que um deles € triplamente correlacionado.

Uma vez tendo validado o procedimento que seguimos para os dados até 2010,
passamos para as proximas buscas agora nos dados até 2017 e aplicando os critérios de corte

discutidos na se¢ao 4.10.

'Um multipleto é correlacionado quando dois ou mais multipletos compartilham a maioria de seus eventos.
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Colaboracdo Auger [°] | Dissertacdo [°]
12-pleto (-46.7, 13.2) (-46.9, 13.1)
10-pleto I (-39.9, 23.4) (-40.1, 21.6)

Tabela 5.1: Comparagdo dos resultados das dire¢des das fontes astrofisicas para os dois multi-
pletos ndo correlacionados da Colaboracdo Auger em 2012 [1] com os resultados desta disser-
tacdo. As coordenadas da fonte estdo em coordenadas galacticas.

5.2 Conjunto de Dados

Os dados utilizados nesta dissertacao sdo uma combinag¢do dos bancos de dados do
Observatorio Pierre Auger, incluindo eventos detectados no periodo de 1° de janeiro de 2004 a
31 de dezembro de 2017.

O banco de dados contém 6,199,886 eventos verticais® e 31,054 eventos horizon-
tais’, detectados pelo Observatério Pierre Auger. Para a andlise, selecionamos aqueles eventos
que foram bem reconstruidos, passaram pelos cinco gatilhos e foram registrados em boas con-
di¢des meteoroldgicas.

Para os eventos verticais, a condicdo de gatilho é 4T5Pos2, que significa que o
detector com maior sinal tenha mais do que trés estagdes ativas no momento da deteccdo e o
centro reconstruido do chuveiro caia dentro de um tridngulo equilédtero ou isdsceles formado
pelas estacdes em torno dele.

Para os eventos horizontais, a condi¢do de gatilho é ST5Pos2, que significa a estacdo
com maior sinal tenha mais do que quatro estagdes vizinhas ativas no momento da deteccao
e que o centro reconstruido do chuveiro caia dentro de um tridngulo equilatero ou isdsceles
formado pelas estagdes em torno do centro.

Além das condicdes dos gatilhos, temos duas condi¢cdes impostas para a dissertacao:

utilizar eventos com E > 20 EeV e utilizar chuveiros com angulo zenital menor do que 80°.

5.3 Multipletos Encontrados

Apos os cortes, ficam 5960 eventos combinando os dois bancos de dados. A quan-
tidade e multiplicidade dos multipletos encontrados nesta dissertacao estdo descritos na tabela
5.2. Em comparacdo ao trabalho publicado em 2012, obtivemos muito mais multipletos re-
construidos, o que era esperado visto que temos muito mais eventos. Também era esperado
que ndo conseguissemos reconstruir exatamente os multipletos encontrados em 2012, pelo fato
das condi¢des de corte serem diferentes e de que depois de 2012 uma nova escala de energia
foi definida para os eventos, o que resulta em uma pequena variacdo nos valores. Entretanto,

alguns dos eventos utilizados na reconstrucao dos multipletos de 2012 também foram utilizados

2A versio utilizada para os dados usados nesta dissertagdo: Archive_v6r0p2_300418.
3 A versio utilizada para os dados usados nesta dissertagio: EFIT v9r8.
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Multiplicidade | Nimero de multipletos reconstruidos
10-pleto 1317
11-pleto 341
12-pleto 59
13-pleto 2

Tabela 5.2: Quantidade de multipletos correlacionados e suas multiplicidades.

Multipleto D, [°100 EeV] | Wyux [°] | Coeficiente de Correlagao
Maior correlacdo | 8.40 = 0.82 1.48 0.983
Menor dispersao | 7.78 &= 0.97 0.50 0.936

Tabela 5.3: Poder de deflexdao D, da fonte, coordenadas ascensao reta e declinacdo reconstruidas
da fonte e coeficiente de correlac@o para o multipleto com maior fator de correlacdo e para o de
menor dispersdo angular.

na reconstrucio desta andlise.

A grande maioria dos multipletos encontrados nessa dissertacdo sdo dependentes e
precisam ser filtrados para encontrarmos somente os multipletos independentes. O processo de
agrupamento serd realizado identificando as direcOes das fontes astrofisicas dos multipletos e
quais eventos os compdem.

Para isto, precisamos determinar as direcdes das fontes astrofisicas dos 1719 mul-
tipletos dependentes. Para descrever o processo utilizado, mostramos dois multipletos: o pri-
meiro com maior coeficiente de correlacido e o segundo com menor dispersao angular encon-
trada. As figuras 5.1 e 5.2 mostram, respectivamente, o ajuste linear em um gréfico da dire¢ao
de deflexdo da fonte u pelo inverso da energia 1/E e da dispersdo angular em relagdo ao plano
tangente (u,w) para os dois multipletos. A incerteza na energia reconstruida de um evento é
14% e a resolugdo angular tem incerteza de 0.9° , o que ocasiona uma incerteza em u de 0.6°.
Para mais informacdes sobre como calcular as incertezas na resolu¢do angular, veja o apéndice
C. As informagdes sobre: o coeficiente da regressao linear (D,), as coordenadas da fonte, o
coeficiente de correlagdo e a dispersdo angular mdxima dos dois multipletos estdo expressos na
tabela 5.3.

Ap6s repetir o cdlculo de reconstru¢do de todos os 1719 multipletos dependentes,
foi observado que grande maioria dos multipletos encontrados sdo dependentes e compartilham
mais de 80% dos seus eventos, o que nos informa que eles sdo provenientes da mesma fonte
astrofisica.

Precisamos de um método de unir os multipletos dependentes para ficar somente
com multipletos independentes.

Faremos o processo em duas etapas. A primeira serd um ajuste grosso, no qual
separaremos 0s 1719 multipletos em grupos, usando o critério de cada grupo ter os quatro
eventos mais energéticos iguais. O motivo foi preservar a ideia dos candidatos a multipletos,

J& que com os quatro primeiros eventos podemos tracar uma direcao da fonte e ter uma no¢ao
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Figura 5.1: Multipleto de maior coeficiente de correlacdo encontrado (0.983). Acima: coorde-
nada u e o inverso da energia dos eventos que compdem o multipleto. Abaixo: relagdo entre as
coordenadas u e w dos eventos que compdem o multipleto no plano tangente a esfera.
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Figura 5.2: Multipleto de menor dispersdo angular encontrado (0.503°). Acima: coordenada
u e o inverso da energia dos eventos que compdem o multipleto. Abaixo: relagdo entre as
coordenadas u e w dos eventos que compdem o multipleto no plano tangente a esfera.
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aproximada do poder de deflexdo da mesma.

ApOs o ajuste grosso, obtemos 67 grupos de multipletos possuindo 0os mesmos qua-
tro eventos mais energéticos. A direcao da fonte de cada grupo foi calculada utilizando a média
aritmética das dire¢des das fontes dos multipletos integrantes do grupo. Vale ressaltar nova-
mente que estamos em geometria esférica.

Mesmo apés aplicar o ajuste grosso, percebemos que ainda existiam multipletos
dependentes e precisamos fazer um novo ajuste, aqui chamando de ajuste fino. O ajuste fino
foi realizado olhando para cada um dos 67 grupos e comparando seus eventos em comum € as
direcdes da fonte. O resultado dessa etapa estd expresso na tabela 5.4.

De acordo com a tabela, percebemos que dos 67 grupos, 18 multipletos sdo inde-
pendentes e apontam para dire¢des independentes, portanto nao serdo unidos. Doze multipletos
podem ser unidos em 6 grupos de 2 integrantes. Seis multipletos podem ser unidos em 2 gru-
pos de 3 integrantes. Doze multipletos podem ser unidos em 3 grupos de 4 integrantes. Cinco
multipletos podem ser unidos em 1 grupo de 5 integrantes. Por fim, 14 multipletos podem
ser unidos em 2 grupos de 7 integrantes. No total, ficam 32 grupos de multipletos distintos
e, portanto, 32 candidatas a fontes astrofisicas distintas. As dire¢des das candidatas as fontes
astrofisicas distintas foram calculadas utilizando a média das direcdes das candidatas a fontes
que as formam.

O processo de filtragem € mostrado nas figuras 5.3 (sem ajuste), 5.4 (com ajuste
grosso) e 5.5 (com ajuste fino). Podemos ver que algumas candidatas a fontes independen-
tes reconstruidas sd@o préximas de Centaurus A, que € um indicio de que naquela regido pode
existir alguma fonte de raios cdsmicos ultraenergéticos. Podemos também notar que reconstrui-
mos fontes proximas as fontes reconstruidas em 2012, mesmo utilizando critérios levemente
diferentes, como, por exemplo, para a energia e a dispersdo angular maxima permitida.

A tabela 5.5 nos informa o nimero de multipletos que originaram cada uma das 32
candidatas a fontes astrofisicas independentes com suas respectivas dire¢des em coordenadas
galaticas e o poder de deflexdo da fonte com sua incerteza. O poder de deflexdo da fonte foi
calculado utilizando as médias do poder de deflexdo, obtido através da equagdo 4.11, de maneira
andloga ao feito com as dire¢des das fontes astrofisicas. A incerteza do poder de deflexao foi
retirado da incerteza da regressao linear utilizando o método da distancia ortogonal de regressao
(ODR, em inglés Orthogonal Distance Regression) [118], que contabiliza a incerteza em ambas
as varidveis (energia e dire¢do angular) ao calcular a regressao. Podemos perceber que existem

regides onde hd uma concentracao muito alta de multipletos.
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Indice | longitude (¢) [°] | latitude (b) [°] | Indice | longitude (¢) [°] | latitude (b) [°]
1 -106.53 -31.76 26-A -33.53 9.41
2 -99.24 -12.98 26-B -36.34 9.16
3 -69.31 -20.99 26-C -35.93 9.38
4 -63.92 8.34 27-A -82.46 -43.09
5 -63.63 -64.94 27-B -82.32 -43.37
6 -57.22 40.73 27-C -82.02 -43.30
7 -37.99 -85.25 27-D -81.15 -44 .87
8 16.21 -26.63 28-A -67.12 -36.56
9 -65.56 7.30 28-B -65.26 -35.16
10 -77.18 12.85 28-C -65.25 -36.19
11 -74.26 9.00 28-D -64.51 -36.47
12 -66.24 -8.44 29-A -50.69 8.12
13 -57.53 -11.10 29-B -49.38 13.04
14 -41.43 -34.63 29-C -48.73 12.35
15 -26.33 -52.98 29-D -48.63 13.28
16 -37.00 -22.69 30-A -71.14 -8.78
17 -42.49 -18.53 30-B -71.07 -8.46
18 -42.00 5.35 30-C -68.85 -6.84
19-A -90.53 -3.60 30-D -68.78 -7.21
19-B -89.84 -3.60 30-E -68.69 -7.05
20-A -76.36 -6.20 31-A -34.27 -30;87
20-B -76.23 -5.46 31-B -34.24 -31.87
21-A -74.49 -40.37 31-C -34.01 -31.11
21-B -74.40 -40.58 31-D -32.60 -31.03
22-A -54.64 27.09 31-E -32.53 -31.29
22-B -54.54 26.90 31-F -32.48 -31.01
23-A -51.59 -18.12 31-G -31.76 -31.47
23-B -49.02 -20.93 32-A -63.19 -3.15
24-A -39.16 20.62 32-B -63.13 -3.97
24-B -38.09 25.80 32-C -61.65 -3.24
25-A -76.15 -52.39 32-D -61.63 0.20
25-B -76.15 -53.34 32-E -61.33 -3.88
25-C -70.68 -55.83 32-F -61.27 -4.36
32-G -61.01 -4.11

Tabela 5.4: 67 grupos de multipletos e as dire¢des reconstruidas das candidatas a fontes em
coordenadas galacticas. O indice mostra quais grupos irdo se fundir apds o ajuste fino.
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Figura 5.3: Projecdao em Aitoff. Em vermelho: resultados obtidos em 2012 pela Colaboracdo
Auger [1]. Em verde de cima para baixo: M87, nucleo de Centaurus A, NGC 4945 e NGC
253. Em azul: as dire¢des das 1719 candidatas a fontes astrofisicas dependentes, sem aplicar o
processo de filtragem. O sistema de coordenadas € o galactico.
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Figura 5.4: Projecdao em Aitoff. Em vermelho: resultados obtidos em 2012 pela Colaboracdo
Auger [1]. Em verde de cima para baixo: M87, nucleo de Centaurus A, NGC 4945 e NGC 253.
Em azul: as dire¢coes das 67 candidatas a fontes astrofisicas dependentes, aplicando o processo
de ajuste grosso. O sistema de coordenadas € o galactico.
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Figura 5.5: Projecdao em Aitoff. Em vermelho: resultados obtidos em 2012 pela Colaboracdo
Auger [1]. Em verde de cima para baixo: M87, nucleo de Centaurus A, NGC 4945 e NGC
253. Em azul: as dire¢des das 32 candidatas a fontes astrofisicas independentes, apds aplicar o
processo de ajuste fino. O sistema de coordenadas € o galactico.
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fndice nimero de | longitude (¢) | latitude (b) D, AD,
multipletos [°] [°] [°100 EeV] | [°100 EeV]

1 3 -106.53 -31.76 3.905 0.346
2 7 -99.24 -12.98 8.451 1.647
3 1 -69.31 -20.99 5.840 0.851
4 2 -63.92 8.34 6.800 0.899
5 1 -63.63 -64.94 5.916 0.846
6 16 -57.22 40.73 6.362 0.682
7 1 -37.99 -85.25 8.436 1.608
8 2 16.21 -26.63 8.313 1.345
9 37 -77.18 12.85 12.225 2.522
10 11 -65.56 7.30 5.685 0.576
11 3 -74.26 9.00 5.747 0.517
12 5 -66.24 -8.44 7.225 1.043
13 21 -57.53 -19.53 9.988 1.532
14 1 -41.43 -34.63 4.305 0.583
15 2 -26.33 -52.98 9.182 1.121
16 1 -37.01 -22.69 8.426 1.162
17 2 -42.49 -18.53 7.610 1.011
18 1 -42.00 5.36 6.686 0.819
19 3 -90.19 -3.09 7.119 0.900
20 2 -76.29 -5.83 6.355 0.769
21 4 -74.45 -40.48 9.770 1.337
22 2 -54.59 27.00 6.699 0.871
23 56 -50.32 -19.53 5.945 0.775
24 3 -38.63 23.21 8.777 1.047
25 6 -74.38 -53.88 7.457 0.808
26 7 -35.27 9.32 8.587 1.332
27 15 -81.99 -43.66 7.675 0.896
28 4 -65.53 -36.10 8.106 1.104
29 25 -49.37 11.70 8.463 1.348
30 192 -69.70 -7.67 4976 0.674
31 1001 -33.13 -31.24 9.238 1.394
32 282 -61.89 -3.22 7.982 0.975

Tabela 5.5: Relacionando o indice da reconstru¢do das candidatas a fontes astrofisicas indepen-
dentes com a quantidade de multipletos que a origina, as coordenadas galacticas das fontes e o
poder de deflexdo da mesma.
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Capitulo 6
Conclusao

Esta dissertacao teve o objetivo de procurar possiveis fontes de raios cosmicos atra-
vés do método de procura de multipletos.

A busca por multipletos se deu em duas etapas. A primeira utilizou somente eventos
com energia acima de 35 EeV e contidos em regides de abertura de 15° em torno de cada um
dos eventos com energia acima de 45 EeV. Na segunda etapa, incluimos todos os eventos com
energias acima de 25 EeV e restringimos a regido de busca para 10° em torno de cada um dos
eventos com energia acima de 45 EeV.

O conjunto de dados utilizado engloba todos os periodos de operacdao do Observa-
tério desde seu inicio em 1° de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2017, registrando 5960
eventos satisfazendo os critérios de selecao adotados no trabalho.

Para limitar a ocorréncia de multipletos gerados pelo fato de eventos estarem alinha-
dos ao acaso, utilizamos somente multipletos com 10 ou mais eventos, ja que a probabilidade
de um alinhamento ocorrer ao acaso € bem baixa, cerca de 1%.

A busca de multipletos desta dissertacao, utilizando os mesmos critérios € 0 mesmo
conjunto de dados que a Colaboracdo Auger utilizou em 2012 [1], reproduziu os mesmos resul-
tados de 2012.

Com os eventos selecionados, em uma primeira andlise, foram encontrados 1719
multipletos. Como muitos dos multipletos encontrados compartilham eventos entre si, aplica-
mos um processo de filtragem com a finalidade de encontrar as direcdes de suas possiveis fontes
astrofisicas.

Foram realizadas duas filtragens: o ajuste grosso, no qual o critério foi separar os
multipletos que possuiam 0s quatro eventos mais energéticos iguais em grupos. Aplicando este
critério, resultaram 67 grupos. Vimos que essa filtragem nao foi suficiente para que os multi-
pletos resultantes fossem totalmente independentes. Entdo, realizamos uma segunda filtragem:
o ajuste fino, no qual o critério foi olhar para os quatro eventos mais energéticos, as dire¢oes
das fontes astrofisicas e separar em grupos aqueles que compartilham diversos eventos e te-

nham as direcdes estimadas das suas possiveis fontes proximas, dentro de uma regido angular
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de abertura 6°.

ApOs os dois ajustes, obtivemos 32 candidatas a fontes astrofisicas independentes
dentro do campo de visdo do observatorio. As reconstrugdes das dire¢des das fontes nos indi-
cam regides de possiveis fontes de raios césmicos. Consultando o catdlogo Swift-BAT [119],
podemos encontrar alguns objetos astrofisicos conhecidos que podem ser candidatos a essas
fontes. Por exemplo, algumas fontes astrofisicas encontradas estdo localizadas perto da regido
de Centaurus A e NGC 4945.

No conjunto de dados atuais, ndo foram recriados os multipletos encontrados pela
Colaboragao no trabalho publicado em 2012 [1] devido ao fato de que os critérios de selecao
foram modificados em razao do nimero maior de eventos coletados pelo Observatdrio e a escala
de energia ter sido aprimorada. Entretanto, parte dos multipletos antigos foram reconstruidos
nos novos multipletos. Conseguimos reconstruir as direcdes de fontes astrofisicas proximas
daquelas em 2012.

A andlise desta dissertacdo nao € uma versao definitiva do assunto, devendo ser re-
petida no futuro quando a exposi¢do do Observatorio for maior e, consequentemente, existirem
mais dados, com o objetivo de verificar se o padrdo de aglomeracdo das fontes se mantém ou se

desfaz.
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Apéndice A

Projecao de Pontos na Esfera Sobre o

Plano Tangente

Para o célculo dos multipletos, € conveniente realizar uma transformacgao do sistema
de geometria esférica para geometria plana através do método de alongar os vetores unitarios
na esfera celeste a fim de que os mesmos toquem o plano tangente, como ilustrado na Figura
Al

A.1 Determinacao do Centro de Direcoes

Primeiramente, precisamos definir como escrever um versor genérico R;, que repre-
senta a direcdo de chegada de um evento, em coordenadas equatoriais:
R; = (cos §;cos o, cos §; sin 0, sin ;). (A.1)

A direcdo do centro de um grupo de eventos € definida como a média de suas dire-

coes e também € a origem do sistema de coordenadas no plano tangente a esfera.

Figura A.1: R; foi alongado a fim de que toque o plano tangente. Representagcdo do vetor d
contido no plano tangente a esfera.
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O célculo da direcao do centro de N eventos € dado por:

R\: (RxaRy,RZ)
IR ]

Y

onde as componentes sao dadas por:

=
I
1=

cos ; Cos ¢,

~.

=
|
™=

N
Il
—_

cos d;sin ¢,

sin &;

e
Il
Pﬁ

N
I
—_

| R||= \/R2+R2+R2.

(A.2)

(A.3)

Com a dire¢do do centro de dire¢des determinada, podemos projetar as dire¢des dos

eventos no plano tangente a esfera.

A.2 Calculo do Vetor g no Plano Tangente

Prolongaremos o vetor unitdrio R; multiplicando-o por um certo valor A de modo

que: ﬁ; = AR;. Aplicando a soma vetorial na Figura A.1, temos:

ﬂ,R\i :1é+ﬁi.

(A.4)

Multiplicando em ambos os lados da equacdo A.4 pelo versor na direcdo do centro

de direcoes R, temos:

RM@,:R(# )
ARR, =RR+R.
ARR; =1+0.
Portanto, A é igual a:
1
A:ﬁ.
R.R;

Substituindo na equagdo A.4 e isolando d;, temos:

(AS)
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X

Figura A.2: Eixos X e Y no plano tangente.

A

R;

5i:—R+ —.
R.R;

(A.6)

Pela propria construcdo de d;, sabemos que o vetor sempre pertence ao plano tan-

gente.

A.3 Componentes x e y no Plano Tangente

Para descobrir as coordenadas (x,y) do vetor d; no plano tangente, precisamos defi-
nir um novo sistema de eixos de coordenadas X e Y neste plano, ver figura A.2.

O método consiste em uma parametrizagdo de superficie no centro de direcOes
R(ao, )

R = (cos 8 cos o, cos & sin 0, sin &). (A.7)
O vetor X é definido como:

IR (g, &) _ IR 7 ORy 7, OR.~

X= a da’  9a’ T 9a k, (A-8)

e o vetor Y € definido como:

IR(aty, &) ORy~ ORy- OR.-
g6 a5 tas! Tk (A9)

onde Ry, Ry, R; sdo as componentes do vetor R no sistema equatorial de coordenadas.

Y =

Para descobrir os versores X e Y precisamos normalizar as equacdes A.8 e A.9,

ficando com:
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X = (—sinag,cos 0, 0),
R ( ) (A.10)
Y

= (—sin dycos o, — sin & sin 0, cos &y).

As coordenadas (x,y) de d; sdo obtidas a partir da proje¢do de d; nos respectivos

eixos. Logo, obtemos:

1

. X
Y.

~

X
(A.11)

I
1

~

y

Escrevendo a equagdo A.6, com suas componentes explicitas mostradas nas equa-

coes A.1 e A.7, e multiplicando pelas equagdes A.10 obtemos:

B — c0s 8; COS Q;; Sin 0y + cos O; Sin ¢¢; COS Ol
o c0s Op COS 0 oS 0; COS ¢ + cos O sin O cos &; sin o; + sin O sin O;
— 08 6; cos ; sin Oy cos 0 — cos &; sin o; sin &y sin & + sin &; cos &y
cos &y cos 0l cos &; cos O 4 cos &y sin oy cos &; sin o; + sin S sin §;

(A.12)

y:

que correspondem as equagdes A.11 escritas na forma extensa.
Por fim, conseguimos escrever as coordenadas (x,y) do vetor d; no plano tangente

em funcdo das coordenadas equatoriais esféricas através das equagdes A.12.
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Apéndice B
Reconstrucao das Coordenadas da Fonte

Chamando (us, ws) as coordenadas (u,w) da fonte, aplicamos a matriz de rotagdo

inversa a fim de descobrir o (xg,y;):

Xg = UgCOS L —WgSin L,

(B.1)
Vs = UgSIN UL + W COS .
Para o nosso caso, w, = 0, temos
Xs = UsgCOS U,
A s COS [L (B.2)
Vs = UgSIn .
Entao
ds = x.X +y,¥ . (B.3)
Escrevendo d; na forma extensa
dy = (—xgsin 0y — ys Sin Oy cos Ay, X5 COS O — Y5 sin &y sin Ay, y5cos dyp). (B.4)
B.1 Coordenadas Equatoriais da Fonte
Tendo em maos o valor de dy, conseguimos tirar da figura A.1
R.=R+a,, (B.5)

onde R é dado por A.7. Na forma extensa,
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R;x = €08 O COS Ol — X Sin 0y — Y, Sin &y cos Ky,
ng = c0s & sin 0 + x; COs O — Y sin & sin A, (B.6)
R}, = sin &y + ys cos &.

Agora que conhecemos o vetor R, precisamos normalizé-lo

. (R..R,,R,)

SX?7TSyr TSz

Ri=—"—F— (B.7)
| R"|]
e
IR ||= /R, +R2,+R2,.
Para descobrir o valor de o e J;, precisamos decompor IQ’;, ficando com um valor
para o o de
Rl
O, = arctan ,Sy . (B.8)
RS)C
O valor de & é
Rl
0, = arcsin (TS/Z> : (B.9)
IR ]

Por fim, temos os valores das coordenadas da fonte no sistema equatorial de coor-

denadas.

B.2 Coordenadas Galacticas da Fonte

Uma vez obtendo o resultado das direcdes da fonte em coordenadas equatoriais,

para passa-las a coordenadas galacticas precisamos utilizar as transformagdes [120]

b = arcsin(sin 0 sin 8g + cos 8 cos g cos(o — 0 ))
cos 8 sin(a — aG) (B.10)
sin(8 cos 8 — cos 8 sindg cos(a — o) )

¢ = INcp — arctan (

onde os valores numéricos sdo dados em [121] e correspondem a oG = 192.85948° e 8g =
27.12825° que sdo as coordenadas equatoriais do polo norte galéctico e Incp = 122.93192° que
denota a longitude galactica do polo norte celeste.
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Apéndice C
Resolucao Angular do Observatorio

A resolu¢do angular do Observatério Pierre Auger € de 0.9° e obedece a distribui-
¢do de uma gaussiana 2D, como descrito na figura C.1, que € dada pela expressao

2

_ ( (xfxo)z + (Y*)g)z )
e 20% 2%/ dxdy, (C.1)

fx,y)dxdy =

1
2ry/oio}

a qual podemos reescrever, supondo O = Gy, em coordenadas polares & e p, obtendo

1
2rwo?

Fl,y)dudy = ——&e i dEdg. €2)

Como a fun¢io acima ndo tem dependéncia angular, mas apenas do raio &, podemos

integrar em ¢ e ficar com

FE)IE = &3 dE. ©3)

A resolugdo angular y € definida como o raio dentro do qual 68% dos eventos estao

Figura C.1: Exemplo de gaussiana em 2D, com origem nas coordenadas (0,0) e o, = 0y, =1
[122].
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contidos. Isso é

1 v, & _ v
0_6829/0 e 207dE=1—¢ 22,
o que resulta em
v
=T C4
°= 151 €D

No caso do Observatdrio, ¥ = 0.9°, resultando assim em ¢ = 0.6° que € a incerteza

na direcao u.



	Física dos Raios Cósmicos
	Contexto Histórico
	Espectro Energético
	Composição
	Chuveiros Atmosféricos Extensos
	Interação com a Atmosfera

	Sistemas de Coordenadas
	Coordenadas Locais
	Coordenadas Equatoriais
	Coordenadas Galácticas

	Efeito GZK
	Interações Entre Prótons e a Radiação Cósmica de Fundo
	Interações Entre Núcleos atômicos e a Radiação Cósmica de Fundo
	Interações Entre Fótons e a Radiação Cósmica de Fundo

	Candidatos a Fonte Astrofísica
	Mecanismos de Aceleração
	Modelo Top-Down
	Modelos Down-Top
	Modelos Híbridos


	Observatório Pierre Auger
	Detectores de Superfície
	Calibração
	Seleção de Chuveiros Atmosféricos Extensos

	Detectores de Fluorescência
	Exposição Relativa
	Reconstrução Híbrida
	Resultados Mais Relevantes
	Supressão do Fluxo de Raios Cósmicos
	Anisotropia Dipolar


	Campo Magnético Galáctico
	Métodos Experimentais Para Detecção
	Separação Zeeman
	Polarização da luz das estrelas
	Emissão polarizada de luz na faixa de IV por poeira cósmica
	Emissão de radiação síncrotron
	Rotação de Faraday

	Modelo Atual Para o Campo Magnético Galáctico
	Influência do Campo Magnético na Trajetória do Raio Cósmico
	Componentes Regular e Turbulenta

	Metodologia na Busca de Possíveis Multipletos
	Eficiência do Método
	Reconstrução da Posição das Fontes
	Projeção dos Pontos sobre a Esfera Celeste para o Plano Tangente
	Primeira Etapa de Busca: Encontrando os Candidatos a Multipletos
	Rotação dos Eixos no Plano Tangente
	Coeficiente de Correlação e Dispersão Angular
	Segunda Etapa de Busca: Multipletos
	Critérios de Corte para os Multipletos
	Probabilidade da Perda de um evento na Reconstrução
	Probabilidade de Um Multipleto ao Acaso

	Estimando a Direção da Fonte Astrofísica
	Comparação de Dados entre 2012 e 2017

	Resultados
	Validação do Programa
	Conjunto de Dados
	Multipletos Encontrados

	Conclusão
	Projeção de Pontos na Esfera Sobre o Plano Tangente
	Determinação do Centro de Direções
	Cálculo do Vetor  no Plano Tangente
	Componentes x e y no Plano Tangente

	Reconstrução das Coordenadas da Fonte
	Coordenadas Equatoriais da Fonte
	Coordenadas Galácticas da Fonte

	Resolução Angular do Observatório

