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Abstract

Two important questions in the study of ultra-high-energy cosmic rays are related
to the astrophysical sources of these particles and the characteristics of the magnetic
field they have traversed in their way from the sources to Earth.

The Pierre Auger Observatory was designed and built in Argentina in order to
address these and other questions about ultra-high energy cosmic rays. Its design
goals included being able to measure ultra-high energy cosmic rays (above 1 EeV) with
unprecedented statistics.

Considering that the trajectories of ultra-high energy particles are deflected by the
magnetic fields traversed and that the deflection is inversely proportional to their ener-
gies, it can be expected that particles having different energies and coming from a single
source will arrive at Earth with their directions aligned on the celestial sphere and with
angular deviations satisfying that dependence with the energy. A group of cosmic rays
with their directions and energies satisfying those characteristics is called a multiplet.

In this work, we search for multiplets in a data sample of 2196 cosmic rays with

energies above 20 EeV recorded by the Pierre Auger Observatory between 1st January
vii



2004 and 22nd November 2012.

We applied the method of the minimum spanning tree to separate the whole data
set into subsets and then analyzed the subsets, checking whether the directions of the
cosmic rays in each subset satisfy the expected correlation with the inverse of their
energies.

After identifying multiplets which satisfy the correlation, it is possible to find the
position of the sources of the cosmic rays and estimate the deflection power of the
magnetic field these particles must have traversed in the corresponding directions of
the sources.

In the period covered by our analysis we have found three multiplets with twelve or
more events. For each multiplet we have found the direction of the possible source and
the deflection power of the magnetic field and looked for nearby astrophysical objects

in a catalog.
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Resumo

Duas questoes importantes no estudo da fisica de raios coésmicos sao quais sao as
fontes astrofisicas dessas particulas e como é o campo magnético por elas atravessado.

O Observatorio Pierre Auger, localizado na provincia de Mendoza, na Argentina,
¢ um experimento que tem como objetivo estudar raios cosmicos de altas energias
(superior a 1 EeV). Entre os objetivos do observatério, estda buscar possiveis fontes
desses raios cosmicos e estudar o campo magnético por eles atravessado.

Considerando que particulas ultra-energéticas sofrem deflexdes em campos magné-
ticos que sao inversamente proporcionais as suas energias, espera-se que aquelas pro-
venientes de uma mesma fonte cheguem a Terra com suas direcoes alinhadas sobre a
esfera celeste e com desvios angulares satisfazendo essa dependéncia com a energia. Um
grupo de raios cdésmicos com suas diregoes e energias satisfazendo essas caracteristicas
¢ chamado de multipleto.

Nesta dissertagao, foram analisados 2196 raios césmicos com energias acima de 20
EeV, detectados pelo Observatério Pierre Auger entre 1° de janeiro de 2004 e 22 de

novembro de 2012, a fim de realizar uma busca por multipletos.
ix



Para encontrar estes multipletos, foi utilizado o Método da Arvore de Extensdo
Minima. Este método é utilizado para separar o conjunto de raios césmicos em subcon-
juntos.

Uma vez encontrados esses subconjuntos, foi verificado se as dire¢oes dos raios césmi-
cos do subconjunto satisfazem a correlagao esperada entre as suas diregoes e os inversos
de suas energias. Para isso foi calculado o coeficiente de correlacao e a dispersao angular
nas coordenadas dos raios céosmicos de cada subconjunto em um plano tangente a es-
fera celeste no ponto correspondente a direcao média. Se o coeficiente de correlagao for
superior a um valor minimo e a dispersao angular for menor do que um valor maximo
pré-estabelecidos, o multipleto em questao é considerado um multipleto correlacionado.

Apos identificarmos estes multipletos, foi possivel encontrar as posicoes das possiveis
fontes dos raios césmicos que o compoem e obter informacgao sobre o poder de deflexao
do campo magnético por eles atravessado nas dire¢oes das respectivas fontes.

Para o periodo em questao foram encontrados trés multipletos correlacionados com
um numero de eventos igual ou superior a doze. Para estes trés multipletos foram
procuradas posigoes de possiveis fontes. Realizando uma comparagao entre as posicoes
encontradas e um catalogo de objetos astrofisicos, foram encontrados objetos proximos

as direcoes das fontes encontradas.
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Introducao

A histéria dos raios cdsmicos comega em 1912, quando o fisico Victor F. Hess [1]
mostrou que a corrente em um eletroscopio aumentava com a altitude ao subir 5 km
a bordo de um balao, comprovando a existéncia de uma radiacao ionizante vinda do
espaco. Hess observou também que a intensidade desta radiagao nao se modificava se
sua medida era feita durante o dia ou a noite, e assim concluiu que o Sol nao poderia
ser a fonte desta nova radiagao. Em 1938, o fisico Pierre Victor Auger [2, 3] e seus cola-
boradores observaram pela primeira vez uma distribuicao lateral da radiacao observada
por Hess, com o auxilio de dois contadores Geiger-Miiller montados no solo separados
por distancias da ordem de metros até centenas de metros. Assim, foi introduzido o
conceito de chuveiro atmosférico extenso (EAS, do inglés Ertensive Air Shower), ja que
podia ser observada a passagem de um fluxo de particulas simultaneamente nos dois

contadores. Na figura 1.1 pode-se observar um esquema de um EAS. A extensao do



chuveiro no solo esta diretamente ligada a energia do raio cosmico primario, a inclinagao

com que este chega a atmosfera terrestre e ao tipo de particula priméria.

Figura 1.1: Esquema do chuveiro atmosférico [4].

Hoje sabe-se que os raios césmicos de altas energias (E > 10'% eV) sao particulas
carregadas e que sao predominantemente prétons ou nticleos mais pesados. Entretanto,
a localizacao de suas fontes e sua propagacao pelo espago nao sao totalmente compre-
endidas. Assim, existem diversos estudos de direcoes de chegada de raios césmicos que
estao sendo realizados a fim de confirmar algumas hipo6teses.

O Observatério Pierre Auger (OPA), localizado na provincia de Mendoza, na Ar-
gentina, é um dos experimentos que se dedica a estudar os raios cosmicos de energias
acima de 108 eV.

Dados de diversos experimentos realizados para detectar raios césmicos, mostram
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que o espectro de energia segue uma lei de poténcia que pode variar doze ordens de
grandeza em energia e trinta e duas ordens de grandeza em fluxo. Este espectro de

energia estd mostrado na figura 1.2.
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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 [5].

Como se pode observar na figura 1.2, o fluxo de raios césmicos a altas energias é

baixo (para particulas com energia acima de 10! eV, por exemplo, o fluxo consiste de 1

particula por km? por século), sendo necessdria uma grande drea para a detecgao de um



numero razoavel de particulas primarias. Assim, para que um observatorio seja capaz
de detectar um numero suficiente de raios cdésmicos de altas energias, ele deve cobrir
uma grande area. O Observatério Pierre Auger se estende por uma area total de 3000
km? e pode detectar tais raios césmicos.

Em 2008, a Colaboracao Auger mostrou evidéncias de correlacao de raios césmicos
de energias acima de 55 EeV com ntcleos ativos de galdxias préximas, em uma escala
angular de 3.1° [6, 7] . Esses ntcleos ativos de galaxias constam do catdlogo Véron-Cetty
e Véron [8] e distam da Terra até 75 Mpc.

Mais recentemente, esta analise foi repetida com dados obtidos até 31 de dezembro
de 2009 e uma média mais precisa da fragdo de correlacao foi publicada [9]. Nesta
publicagao, as distribuigoes das direcoes de raios césmicos de energias acima de 55
EeV também foram examinadas em relacao a outras populagoes de objetos astrofisicos
proximos que constam em outros catalogos e comparados com o esperado a partir da
hipétese de isotropia. Os resultados das andlises justificam o interesse no estudo das
direcoes de chegada dos raios cosmicos de altas energias.

Nesta dissertacao, serao analisados dados obtidos pelo Observatério Pierre Auger a
fim de buscar possiveis fontes de raios cosmicos com energias superiores a 20 EeV e obter

informacgao sobre o campo magnético galactico atravessado por estes raios cosmicos.



Fisica de Raios Cosmicos

2.1 Espectro

Através de dados combinados de diversos experimentos utilizados para a deteccao
de raios cosmicos, pode-se ver uma variacao de energia destes de cerca de doze ordens
de grandeza (variando desde 10® eV até 10%° eV). Por estes dados vé-se que o seu fluxo

segue uma lei de poténcia em funcao da energia da forma

E XX E_A7 (21)

onde N é o nimero de raios césmicos, E a energia e A é o indice espectral.

Na figura 1.2 pode-se ver o espectro medido através da uniao dos dados de diversos
experimentos. Estes dados foram obtidos utilizando diversas técnicas de observagao
de acordo com a faixa de energia. Fazendo uma analise desta figura, pode-se observar

5



6 2.1 Espectro

algumas mudancas no indice espectral com a energia. A primeira mudanca ocorre perto
da energia 3 x 10 eV, onde o indice espectral muda de 2.7 para 3.0. Este ponto é
conhecido como “joelho” do espectro [10, 11]. A uma energia de aproximadamente
8 x 10'6 eV, se observa mais um aumento do indice espectral para 3.2. Este ponto
¢ conhecido com “segundo joelho” [12]. A outra mudanca ocorre perto da energia de
3 x 10*® eV, onde o indice espectral volta a diminuir e atinge um valor de 2.6. Este
ponto é chamado de “tornozelo” do espectro. A tultima mudanca ocorre a uma energia
aproximada de 3 x 10 eV, onde o {ndice espectral cresce rapidamente para 4.3 [12, 13].

A primeira mudanga no indice espectral (“joelho”) é atribuida a uma mudanca na
composicao dos raios coésmicos primarios de protons para nucleos mais pesados. A
explicagao para que ocorra esta mudanca na composicao é de que os protons produzidos
dentro da nossa galdxia com energia desta ordem de grandeza escapam da galaxia mais
facilmente do que os nicleos mais pesados. A terceira mudanga no espectro (“tornozelo”)
¢ usualmente atribuida ao inicio da transicao do dominio dos raios césmicos galacticos
para o dominio de raios cdsmicos extragalacticos. Em [14] é apresentada uma discussao
de trés modelos para essa transicao. Um dos modelos diz que a transicao do dominio
dos raios cosmicos galacticos para o dominio de raios cosmicos extragalacticos ocorre
no “segundo joelho” do espectro [15].

A ultima mudanca do indice espectral para 4.3 nao foi detectada nos dados do Ob-
servatério AGASA [16, 17]. Ela foi detectada com os dados do Observatério HiRes [18]

e do Observatério Pierre Auger [19]. Essa variacao do indice espectral e a consequente
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supressao do fluxo sao usualmente interpretadas como evidéncia do efeito GZK, que
serd abordado na segao 2.3. Porém, ainda nao se pode excluir a hipétese de que a essas
energias as fontes dos raios cdésmicos ja tenham se exaurido, ou seja, de que ja tenha
sido atingido o limite de aceleracao dessas fontes.

De acordo com o fluxo dos raios césmicos, sua detecao pode ser feita de maneira
direta ou indireta. Para raios césmicos de baixa energia, onde se tem um fluxo alto, essa
medida pode ser feita de maneira direta utilizando baloes ou satélites. Ja para raios
césmicos de altas energias, acima de 10'® eV, onde o fluxo é muito baixo, precisa-se
de uma area muito grande para fazer a deteccao, tornando inviavel a montagem de
detectores em baloes ou satélites. Neste caso, a medida dos raios cosmicos é feita de
maneira indireta, através das particulas secundarias que sao formadas através da colisao

dos raios cosmicos primarios com a atmosfera terrestre.

2.2 Composicao

A descoberta dos raios césmicos ocorre juntamente com a descoberta do poder io-
nizante das emissoes radioativas. Uma ionizacao no ar era observada através de ele-
troscopios e acreditava-se que esta era devido as emissoes radioativas. Entretanto, essa
ionizacao era observada mesmo na auséncia de qualquer fonte radioativa. Apds essa
observagao, acreditou-se que a ionizacao observada seria resultante da radiacao residual
que era emitida pelos elementos radioativos presentes no solo.

Nos primeiros anos apos a descoberta dos raios cosmicos, nao havia sido descartada
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a hipotese de que essa ionizagao poderia ser causada por emissoes radioativas da atmos-
fera. Em 1917, provou-se que a ionizagao na atmosfera devido a esses raios tinha uma
absor¢ao muito menor do que a dos raios gama (candidatos naturais, j& que constitufam
a radiacdo mais penetrante conhecida na época) emitidos por elementos radioativos, as-
sim a possibilidade de que essa ionizacao fosse causada pelas emissoes radioativas da
atmosfera foi descartada.

Em 1927, foi descoberto o efeito geomagnético e juntamente com esta descoberta,
Compton comecou a investigar a variagao da intensidade dos raios césmicos com a
latitude. Em 1933, [20] foi observado que a intensidade de radiacao era maior nas pro-
ximidades do Equador, o que indicava que os raios césmicos eram particulas carregadas.

Para baixas energias, o fluxo de raios césmicos é cerca de uma particula/m?s, sendo
possivel uma medida direta dos mesmos e conseguindo-se medir sua composicao. Para
energias de até 10 eV tem-se aproximadamente 50% de prétons, 25% de particulas a;,
13% de ntcleos de carbono, nitrogénio e oxigénio e 13% de nicleos de ferro. Elétrons
e raios 7y constituem fracoes menores do fluxo, em comparacao com as anteriores, de
<1072 e 1073, respectivamente [21].

Para altas energias (em torno de 10'® eV) tem-se um fluxo que é cerca de uma
particula/km?s, o que torna sua medida direta impossivel de ser realizada. Desta forma,
deve-se utilizar formas indiretas de deteccao e analisar as cascatas de particulas que se
formam na atmosfera. Neste caso, a identificagao do raio césmico primario depende do

modelo de interacao entre o raios césmico e as particulas da atmosfera.
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Para analisar um chuveiro atmosférico formado pela interacao do raio césmico prima-
rio com a atmosfera, tém sido tradicionalmente usada uma das abordagens, ou mesmo
ambas simultaneamente: analisar o perfil lateral do chuveiro e o seu desenvolvimento
longitudinal. O perfil lateral é analisado utilizando dados obtidos por detectores posi-
cionados no solo, enquanto que o desenvolvimento longitudinal do chuveiro é analisado
utilizando dados obtidos por detectores que captam a luz de fluorescéncia que é pro-
duzida quando um raio césmico interage com as moléculas de nitrogénio da atmosfera
(detectores de fluorescéncia).

O desenvolvimento longitudinal de um chuveiro atmosférico é descrito pelo niimero
de particulas no chuveiro, N(X), em funcao da profundidade atmosférica X. A pro-
fundidade atmosférica é usualmente expressa em g/cm? e corresponde & integral da
densidade atmosférica, p, (em g/cm?) multiplicada pela distancia desde o topo da at-

mosfera, dl, (em cm), ao longo do chuveiro:

la
X:/ pdl. (2.2)
0

A profundidade atmosférica na qual o chuveiro atinge o seu niimero maximo de
particulas é chamada de X,,,;.

Se um certo experimento consegue medir o desenvolvimento do chuveiro atmosférico
em diferentes profundidades atmosféricas, pode-se utilizar o método que analisa seu

perfil longitudinal para conseguir identificar o raio césmico primario. Este método
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utiliza a profundidade X, para a identificagao desta particula.
O valor médio de X,,,, para um chuveiro iniciado por uma particula de nimero de
massa A é dado por [22]
E

(Xnaz) = Dy| In - — (In A>] + e, (2.3)

0

onde D, ¢é a taxa de variacao de X,,,,; como fungao da energia para o préton, conhecida
como “taxa de elongagao”, ¢, ¢ a profundidade média do méximo de um chuveiro inici-
ado por um préton com energia de referéncia Ey e A é o niimero de massa da particula
com energia . D, e ¢, dependem da natureza das interac¢oes hadronicas e como ainda
existem muitas incertezas sobre estas interagoes no chuveiro formado em colisao dos
raios césmicos com as particulas da atmosfera, os resultados de simulagoes (que podem
ser feitas, por exemplo, no programa CORSIKA com modelos para as interagoes hadro-
nicas) que o descrevem podem variar bastante de acordo com os parametros utilizados
nas simulacoes.

A largura da distribuicao de X,,,, é um parametro importante para o estudo da com-
posicao dos raios cosmicos pois para chuveiros iniciados por niicleos pesados esperam-se
flutuagoes menores do que para chuveiros iniciados por prétons [23].

Os experimentos que sao utilizados para analisar o chuveiro quando ele chega no
solo utilizam o perfil lateral do chuveiro para esta andlise. Neste método analisa-se

a densidade de particulas em funcao da distancia ao eixo do chuveiro em um plano
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perpendicular a seu eixo.

2.3 Efeito GZK

Logo apds a descoberta da radiagao césmica de fundo, em 1965, K. Greisen [24] e,
independentemente, G. Zatsepin e V. Kuz’'min [25] previram, em 1966, que os fluxos
de prétons da radiacao césmica com energias da ordem de 6 x 10'Y eV e acima seriam
fortemente atenuados sobre distancias de algumas dezenas de Mpc. Tal atenuacao
ocorreria devido as perdas de energia causadas por processos de fotoproducao de pions
nas interacoes dos prétons com os fétons da radiagao cosmica de fundo. Também nicleos
mais pesados acelerados por fontes césmicas poderiam fotodesintegrar em nicleos mais
leves ao interagirem com os fétons da radiacao césmica de fundo durante a propagagao
desde as suas fontes. Desse modo, os produtos dessas interagoes teriam uma energia
significativamente menor ao chegarem a Terra. Como consequéncia, o fluxo a energias
acima de 6 x 10 eV sofreria forte supressao. Esse efeito ¢ conhecido como efeito
GZK. Tanto prétons, quanto nicleos mais pesados poderiam ainda perder energia em
processos de producao de pares. Porém, a fracao da energia perdida por um préton, por
interacao, é somente 0.1%, menor do que aquela perdida pelo préton na fotoproducao
de pions, que é da ordem de 20% [26].

Assim, as principais reacoes possiveis entre prétons e fétons da radiagao césmica de

fundo sao [26]:
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P+ York > n+mt (2.4)
P+ Yok —>p—|—7r0 (2.5)
P+ Yok — P+ 6+ + e (26)

Pode-se estimar que, devido a essas interagoes, 90% dos protons que chegam a Terra
com energias acima de 8 x 10* eV foram produzidos em fontes distantes nao mais que
90 Mpc da Terra [27]. Na figura 2.1 pode-se observar a fracao de prétons que chegam
a Terra com energias superiores a Fy, com origem a distancias maiores do que uma
distancia D. Esta figura foi obtida supondo que as fontes desses prétons possuam
a mesma luminosidade, que estejam distribuidas uniformemente e que o espectro de
emissao dos prétons por essas fontes siga uma lei de poténcia da forma E~%, onde « é
um indice espectral.

Pode-se ver que existe um limite superior para a distancia que as fontes de raios
cosmicos poderiam estar da Terra, e que, quanto maior a energia destes raios cosmicos,
este limite é menor.

A supressao do fluxo para energias acima de 3 x 10'? eV foi confirmada pelo ex-
perimento HiRes [18] e pelo Observatério Pierre Auger, conforme ja foi mencionado

anteriormente [19].
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Figura 2.1: Fracao de prétons com energias acima de FEy, com origem a distancias
maiores do que D para dois valores de indice espectral diferentes. A linha mais fina
representa a fragao para o caso de um indice espectral 2.2 e a mais grossa, para o caso
de indice espectral 2.7 [27].
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2.4 Mecanismos de Aceleracao

Ao estudar os mecanismos de aceleracao de raios césmicos, deve-se levar em consi-
deracao modelos que consigam explicar como as particulas atingem energias altissimas
como as dos raios cosmicos de altas energias.

Sabe-se que o raio da érbita de uma particula carregada com uma carga ¢ = Ze,
que estd em movimento circular em uma regiao com um campo magnético B , € dado

por

e = ZSB ~ Hk"pCZ_l(%) <%) 27)

que ¢ conhecido como raio de Larmor [28].

Pode-se ver que, conforme a energia desta particula aumenta, ocorre também um
aumento do raio de Larmor.

Um dos modelos para a aceleracao dos raios cosmicos diz que, para que um certo
objeto astrofisico consiga acelerar uma particula a altas energias, este objeto deve pos-
suir um campo magnético com intensidade e extensao suficientes para conseguir manter
a particula em sua regiao de aceleragao, até que esta atinja uma energia F,, ...

Desta forma, o aumento do raio de Larmor faz com que a probabilidade de que
a particula escape da regiao de aceleracao aumente, o que acaba limitando o valor

da energia dos raios césmicos. A energia maxima atingida pela particula carregada
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confinada na regiao de aceleracao de extensao R e intensidade do campo magnético B

¢ dada por

gee BB
1uG 1kpe

Epas = EeV, (2.8)

onde £ representa a velocidade da onda de choque aceleradora ou a eficiéncia do acele-
rador [13].

Desta forma, temos uma reducao dos possiveis candidatos a aceleradores dos raios
c6ésmicos. Hillas comparou os mecanismos para acelerar niicleos de ferro e prétons. Esta
comparagao estd representada na figura 2.2, conhecida como o Diagrama de Hillas [29].
Existem alguns objetos astrofisicos que poderiam ser os responsaveis pela aceleragao
dos raios césmicos de energias extremas. Sao eles: ntcleos ativos de galaxias, pulsares,
explosoes de supernovas.

Outro modelo importante é o modelo de aceleracao estocastica que foi proposto
por E. Fermi em 1949 [31]. Fermi propos que a aceleragao das particulas era devido a
interacoes destas particulas com ondas de choques geradas por nicleos galacticos ativos
ou explosoes de supernovas. Ele supos que a cada interacao as particulas ganhavam
uma energia de eF, e desta forma, apds n colisoes a energia final de uma particula com

energia inicial Fj seria:

E, = Ey(1+ €)™ (2.9)
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Figura 2.2: Diagrama de Hillas que representa a intensidade do campo magnético de
possiveis regioes aceleradoras dos raios césmicos. A linha continua superior representa
prétons a 1000 EeV, a linha pontilhada representa prétons a 100 EeV e a linha continua
inferior representa os nicleos de Fe a 100 EeV. Da esquerda para a direita, os candidatos
que aparecem na figura sao: estrelas de néutrons, explosoes de raios-v, estrelas anas
brancas, nucleos de galdxias ativos, remanescentes de explosoes de supernovas, lobos
de radio-galaxias, colisoes de galdxias, disco e halo galactico e aglomerados de galaxias
[30].



2. Fisica de Raios Cdésmicos 17

Assim, pode-se encontrar o nimero de interacoes sofridas por uma certa particula

para atingir a energia FE,,. Este nimero é dado por:

ln(g—g)

= LaTd (2.10)

Considerando uma regiao de aceleracao, pode-se supor que a probabilidade de que
uma particula consiga escapar desta regiao é p, assim a probabilidade de que esta

particula continue na regiao de aceleragao serda

P=(1-p), (2.11)

e a probabilidade de que ela continue na regiao de aceleragao apds n interagoes sera

P, =(1-p)" (2.12)

Pode-se ainda encontrar o nimero de particulas N que conseguem atingir uma

energia I superior a energia E,. Este valor é dado por

N(E > E,) = Ny~ 20 (2.13)

e utilizando o valor de n dado em (2.10) tem-se

()
(1= p) T

N(E > E,) = N,
p

(2.14)
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Fazendo algumas manipulacoes algébricas pode-se verificar que

N(E 2 E,) = No- (1) 7 (2.15)

ln(ﬁ)

T ¢ o Indice espectral.

onde v =

Existe ainda um outro modelo de aceleragao que é chamado de indutores unipolares
que aparecem em plasmas magnetizados que giram a altas velocidades. Um exemplo
seriam as estrelas de néutrons que, por girarem rapidamente, geram ventos relativisticos
que, por sua vez, geram campos eletromagnéticos intensos que podem acelerar particulas
carregadas a altas energias. Além deste efeito aparecer nas estrelas de néutrons, pode

surgir também em jatos de matéria que sao gerados dos discos de acrecao de buracos

negros [32, 33].

2.5 Deteccao

Para poder estudar os tipos de deteccao de raios césmicos deve-se dividir os mesmos
em dois grupos: raios césmicos de baixas energias (aproximadamente até 10 eV) e
raios cosmicos de altas energias.

Para raios césmicos de baixas energias, a detecgao pode ser realizada de forma direta
colocando-se detectores em baloes ou satélites, ja que o fluxo destes raios césmicos é
muito alto.

Para raios césmicos com energias acima de 10'8 eV, o fluxo é baixo (cerca de uma
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particula por quilometro quadrado por ano), logo a detecgao direta destes raios cosmicos
se torna dificil pois para poder detectar um grande niimero de raios césmicos demoraria
um tempo muito longo e, para que fosse possivel a deteccao em um tempo razoavel,
o detector deveria cobrir uma area muito extensa, o que impossibilitaria a colocagao
deste detector em um balao ou satélite.

Assim, a deteccao de raios césmicos de altas energias deve ser realizada de maneira
indireta, ou seja, através dos chuveiros atmosféricos gerados da interacao dos raios
césmicos (particulas primérias) com as particulas da atmosfera. Nesta interagao sao
produzidas particulas chamadas de secundarias.

A figura 2.3 mostra esquematicamente o desenvolvimento do chuveiro atmosférico.

Existem varios tipos de detectores para raios césmicos. Dois deles sao os detectores
de radiacao Cherenkov de superficie e os detectores de fluorescéncia.

Os detectores de radiacao Cherenkov do Observatério Auger, por exemplo, sao ins-
trumentados com fotomultiplicadoras que detectam a radiagao Cherenkov que é produ-
zida quando uma particula carregada atravessa o meio material do detector com uma
velocidade maior do que a velocidade da luz naquele meio. Um material utilizado neste
tipo de detector pode ser a dgua purificada.

Sabe-se que, quando um raio cosmico atravessa a atmosfera, ele excita as molécu-
las de nitrogénio presentes na mesma. Quando essas moléculas sofrem desexcitacao,
é emitida luz de fluorescéncia, que pode ser detectada pelos detectores de fluorescén-

cia. Assim, é possivel observar o desenvolvimento longitudinal do chuveiro. Este tipo
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Figura 2.3: Esquema do desenvolvimento do chuveiro atmosférico desde a primeira
interacao do raios césmico primario com particulas da atmosfera até a chegada das
particulas secundérias ao solo [34].
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de detector s6 pode funcionar durante as noites com pouca luz e sob boas condigoes
atmosféricas, o que representa, por exemplo, cerca de 13% do tempo para o caso do
Observatorio Auger. Mesmo tendo seu tempo de observacao reduzido, o detector de

fluorescéncia consegue uma melhor reconstrucao da energia dos raios césmicos.

2.6 Anisotropia

Duas das questoes mais importantes no estudo da fisica de raios cosmicos sao quais
sao as fontes astrofisicas destas particulas e como é o campo magnético por elas atra-
vessado.

Na procura por fontes, estuda-se a distribuicao angular das direcoes de chegada dos
raios cdésmicos, buscando eventuais desvios da isotropia.

Pode-se estudar dois tipo de anisotropia, a de grande escala e de pequena escala.

Uma anisotropia de grande escala é caracterizada por uma correlagao da diregao de
chegada dos raios césmicos com concentracoes de matéria como, por exemplo, o centro
ou o disco galactico e uma anisotropia de pequena escala é caracterizada pela correlagao
da direcao de chegada com fontes astrofisicas pontuais.

Nesta dissertacao estuda-se a anisotropia de pequena escala.

O estudo da anisotropia para raios cosmicos de altas energia ainda esta em aberto
ja que o fluxo de particulas com energias da ordem de 10! eV é muito pequeno e ainda
nao se tem uma quantidade suficiente de dados para poder caracterizar definitivamente

esta anisotropia.
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2.6 Anisotropia




Observatoério Pierre Auger

O Observatorio Pierre Auger localiza-se proximo a cidade de Malargiie, na Provincia
de Mendoza, na Argentina (69.3° W, 35.3° S e 1400 m acima do nivel do mar). Seu
objetivo é estudar raios césmicos de altissimas energias, acima de 10'® eV, com grande
estatistica e boa resolugao angular a fim de compreender sua origem e composi¢ao, os
mecanismos de propagacao e identificar suas fontes.

A deteccao de raios césmicos de energias acima de 10'8 eV requer a instrumentacio
de uma grande area de deteccao, devido ao fluxo extremamente baixo de particulas a
essas energias ultra-altas.

A construgao do Observatorio Pierre Auger foi concluida em junho de 2008 e o
observatorio vem operando continuamente e tomando dados desde janeiro de 2004.

Os raios césmicos que atingem a atmosfera terrestre sao chamados de raios cosmicos

primérios e esses podem chegar a nossa atmosfera com energia altas. Apds entrar
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na atmosfera, estas particulas colidem com ntcleos de atomos presentes na atmosfera
terrestre produzindo diversas particulas que, por sua vez, também podem interagir ou
decair. As particulas produzidas formam o que se chama de chuveiro atmosférico e sao
conhecidas como particulas secundarias. As particulas detectadas pelo Observatério
Pierre Auger sao as secundarias.

A técnica utilizada pelo Observatorio Pierre Auger para realizar a deteccao destes
raios cosmicos é chamada hibrida, pois utiliza de forma independente dois tipos de
detectores, os detectores de superficie e os detectores de fluorescéncia.

Os detectores de superficie detectam a radiagao Cherenkov emitida pelas particulas
secundarias carregadas do chuveiro atmosférico que se movem com uma velocidade
superior a velocidade da luz na agua contida nos detectores. Um esquema e uma foto

de um dos detectores podem ser observados na figura 3.1.

Figura 3.1: Esquema interno e foto de um detector de superficie [4].
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Os detectores de fluorescéncia detectam a luz ultravioleta emitida pela interacao das
particulas carregadas da radiagao césmica com as moléculas de nitrogénio da atmosfera.

O Observatorio Pierre Auger consiste de um arranjo de 1660 detectores de superficie,
dispostos em uma drea total de 3000 km? e espacados em uma rede triangular de 1.5
km. Vinte e sete telescopios de fluorescéncia, situados em quatro prédios na periferia
do arranjo, apontam para a atmosfera acima e medem a luz de fluorescéncia emitida
pelos chuveiros atmosféricos.

Um esquema da disposicao dos detectores de superficie e dos quatro prédios que
abrigam os telescopios de fluorescéncia pode ser observado na figura 3.2, onde cada

ponto corresponde a um detector de superficie.

3.1 Detectores de Fluorescéncia

Os detectores de fluorescéncia observam a luz de fluorescéncia produzida quando
um raio césmico interage com as moléculas de nitrogénio da atmosfera. Pelo fato destes
detectores observarem essa luz de fluorescéncia pode-se ter acesso ao desenvolvimento
longitudinal do chuveiro atmosférico. Estes detectores operam apenas cerca de 13%
do tempo e s6 podem funcionar durante noites em que a luz da lua é fraca, com boas
condigoes atmosféricas [35].

Os telescépios dos detectores de fluorescéncia sao formados por espelhos esféricos
segmentados e um conjunto de fotomultiplicadoras que sao posicionadas na superficie

focal destes espelhos. Uma representacao esquematica de um telescopio de fluorescéncia
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Figura 3.2: Disposicao dos detectores de superficie e dos quatro edificios que abrigam
os telescépios de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger [4].
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é apresentada na figura 3.3. A luz de fluorescéncia emitida pelas moléculas de nitrogénio
excitadas pelas particulas do chuveiro entra por uma abertura de 1.7 m de diametro,
é refletida por um espelho esférico na forma de um quadrado com 3.5 m de lado e
focalizada sobre uma camera de 440 fotomultiplicadoras de abertura angular 30° x 30°.
E utilizado ainda um anel corretor de Schmidt em torno da abertura a fim de minimizar
a aberracao esférica devido aos raios de luz que incidem préoximo as bordas do espelho
[36].

O Observatoério Pierre Auger possui quatro prédios com seis telescépios cada, ins-
talados no topo de morros de alturas entre 60 e 200 m. Uma representacao de uma
estacao com os telescopios de fluorescéncia é apresentada na figura 3.4. Estes telescopios
cobrem 30° de elevacao e 30° em azimute. Assim, os seis telescopios em cada prédio
cobrem uma regiao de 30° de elevacao e 180° de azimute. Ha ainda tres telescopios
adicionais que sao capazes de cobrir elevacao de 30° a 60°. Estes sao chamados de
HEAT (do inglés High FElevation Auger Telescopes) [37].

O fato de o Observatério Pierre Auger possuir esses telescépios operando em coin-
cidéncia com os detectores de superficie possibilita uma reconstrucao geométrica do

chuveiro com maior precisao.

Calibracao Fotométrica

Nos detectores de fluorescéncia sao realizadas dois tipos de calibracao fotométrica,

as calibracoes absolutas e as calibragoes relativas.
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Figura 3.3: Representagao esquemdtica de um telescépio de fluorescéncia [38].

Figura 3.4: Representacao a disposicao dos seis telescopios de fluorescéncia do Obser-
vatério Pierre Auger em um dos prédios [38].
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As calibragoes absolutas sao realizadas cerca de trés ou quatro vezes ao ano. Esta
calibragao consiste em posicionar uma fonte de luz extensa na frente do detector e
assim realizar a calibracao sabendo-se os efeitos causados pelos filtros, a refletividade
dos espelhos entre outros. A incerteza sistematica apds a calibracao para os detectores
de fluorescéncia é de 7.5%.

As calibracoes relativas sao realizadas todas as noites em que o detector estd em
funcionamento, antes e depois de ter sido realizada a coleta de dados. Estas calibragoes
sao realizadas através de lampadas de xenodnio, e a luz emitida por estas lampadas
é conduzida por fibras éticas até trés posigoes diferentes do telescopio. Apds esta

calibracao, a incerteza sistematica é da ordem de 9%.

3.2 Detectores de Superficie

Os detectores de superficie sao tanques que contém 12000 litros de agua purificada e
com paredes internas revestidas de material refletor, instrumentados com trés fotomul-
tiplicadoras, painel solar, baterias, antenas para transmissao de dados para o sistema
central de aquisicao de dados e antena de GPS para registro do tempo. Particulas
secundarias que possuem uma velocidade maior do que a velocidade da luz na agua
contida nos tanques atravessam estes detectores e produzem a emissao de uma luz de-
vido ao efeito Cherenkov. Esta luz é refletida no revestimento interno do tanque e
detectada pelas fotomultiplicadoras direcionadas para o interior dos tanques. Pode-se

mostrar que o nimero de fétons produzidos é aproximadamente proporcional a energia



30 3.2 Detectores de Superficie

do chuveiro. Na figura 3.5 pode-se ver um dos detectores de superficie do Observatorio

Pierre Auger. Estes detectores operam 100% do tempo.

Figura 3.5: Um dos detectores de superficie do Observatério Pierre Auger [39].

Nesta dissertacao sao utilizados apenas dados obtidos com os detectores de superficie
do Observatério Pierre Auger. Cada raio cosmico primério tem sua energia e diregao no
céu estimadas através de um procedimento de reconstrucao de cada chuveiro atmosférico

detectado.

Calibracao

As calibracoes nos detectores de superficie sao realizadas a cada minuto para po-
der determinar a resposta de seus componentes eletronicos correspondentes a 1 VEM

utilizando muons atmosféricos.
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A unidade “VEM?” é utilizada para quantificar a energia depositada nos detectores.
Um VEM ¢ a carga depositada por um muon incidindo verticalmente sobre o centro do
tanque.

Utiliza-se essa unidade para lidar com o fato de uma mesma quantidade de energia
depositada em um tanque, em geral, nao gerar um sinal de mesma intensidade em
diferentes tanques, ou mesmo na mesma estagao em instantes diferentes [40].

Informagoes sobre calibragao e monitoramento (temperatura e voltagem nas foto-
multiplicadoras e no restante dos equipamentos eletronicos) sao enviadas para o “Central

Data Aquisition Server” (CDAS) a cada seis minutos.

Selecao de Eventos

Pelo fato dos detectores de superficie operarem 100% do tempo, pode ocorrer de
serem detectados certos sinais que nao sao necessariamente causados por chuveiros de
raios césmicos. Desta forma, precisa-se diferenciar os sinais que sao realmente causados
por raios cosmicos de sinais que sao apenas coincidéncias aleatorias. Para isso os eventos
que sao detectados pelos detectores de superficie passam por cinco niveis de gatilhos
até realmente identificar um evento [41].

O primeiro gatilho (T1) e o segundo gatilho (T2) sao executados pelos préprios
componentes eletronicos de cada estacao.

O gatilho T1 verifica se ocorreu uma coincidéncia na deteccao de um sinal entre

pelo menos duas das trés fotomultiplicadoras de uma tinica estacao.
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O gatilho T2 seleciona sinais do gatilho T1 que possam ser de chuveiros atmosfé-
ricos. Esta selecao é realizada utilizando como bandeira a condigao ToT (Time over
Threshold) e verificando se existe coincidéncia entre duas fotomultiplicadoras de uma
mesma estacao em que o sinal nas mesmas tenha se mantido acima de um certo va-
lor minimo fixado durante no minimo 13 intervalos dentre o total de 120 intervalos de
tempo consecutivos, onde cada intervalo de tempo dura 25 ns.

A taxa de ocorréncia do ToT é de 1.6 Hz e é eficiente para selecionar eventos com
baixo sinal mas espalhados temporalmente, fazendo com que os ruidos gerados por
muons atmosféricos sejam eliminados. Existe outro gatilho de primeiro nivel que é
capaz de selecionar coincidéncias em um mesmo intervalo de tempo mas com trés fo-
tomultiplicadoras e sua taxa de ocorréncia é de 100 Hz, mas o ToT é necesséario para
selecionar eventos rapidos que sao caracteristicos de chuveiros horizontais. Os eventos
que sao selecionados por ToT sao automaticamente promovidos ao T2.

O terceiro gatilho (T3) funciona na central do observatério e verifica se existe uma
correlagao espacial e temporal dos eventos que passaram por T2 e seleciona coincidéncias
entre pelo menos trés estagoes que foram selecionadas por ToT. A fim de facilitar a
localizagao das estacoes utiliza-se o conceito de “coroas”. Tomando como base uma
certa estagdo, chamamos de coroa 1 (C1l) o conjunto de seis estagbes mais proximas
a ela, de coroa 2 (C2) as doze estagoes na segunda posi¢ao mais proxima e assim por
diante. Desta forma, o gatilho T3 verifica se existe pelo menos uma estacao em C1 e

uma em C2 que tenham sido disparadas. 90% dos eventos que sao selecionados por este
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gatilho sao chuveiros reais, principalmente verticais.

Para conseguir selecionar chuveiros horizontais deve-se executar outro gatilho T3
em que é exigida uma coincidéncia temporal de pelo menos quatro estagoes que nao
podem estar separadas por uma distancia superior a 6 km.

O quarto gatilho (T4) diminui o nimero de coincidéncias aleatérias dos eventos que
passaram por T3 selecionando eventos que foram detectados por estagoes que formam
uma configura¢ao compacta (uma estagao em coincidéncia com no minimo duas estagoes
de C1) ou que uma das estacoes esteja cercada por pelo menos trés estagoes de C1.

O quinto e tultimo gatilho (T5) deve ser utilizado para garantir a qualidade da
reconstrucao do evento. Ele exige que a estacao que foi disparada com maior sinal
esteja cercada de pelo menos cinco estagoes em funcionamento. Este gatilho é utilizado
pois podem ocorrer casos em que o evento é detectado na borda da area coberta pelos
detectores de superficie e desta forma o eixo do chuveiro pode estar fora dessa area,

prejudicando a reconstrucao do evento.

3.3 Exposicao Relativa
A exposicao de um arranjo de detectores leva em conta:
e A drea total efetiva do arranjo de detectores, perpendicular a uma direcao do céu

(na direcao do zénite do Observatério Pierre Auger, esta drea corresponde a drea

total coberta pelos detectores de superficie do observatério, ou seja, 3000 km?).
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O intervalo de tempo no qual o detector aponta para uma dada dire¢ao do céu.

e A ascensdo reta e a declinagdo da direcao considerada («,d), coordenadas que

serao definidas na segao 5.2.

A latitude geogréfica do observatorio (ayg = —35.25°).

O angulo maximo formado entre o eixo do chuveiro atmosférico e o zénite do
Observatério Pierre Auger (0., = 60°). Este angulo define um cone com o eixo
correspondente ao zénite do Observatorio Pierre Auger, dentro do qual tem-se
uma eficiéncia maxima na observagao dos raios cosmicos e os eventos detectados

sao bem reconstruidos.

A variacdo da exposicdo com a ascensao reta é pequena e serd desprezada nesta
dissertacao.
A integral da exposicao sobre toda a esfera celeste é chamada de exposicao total

integrada e sua unidade é km? - ano.

w(d)

Wmax

Outra grandeza importante é a exposigao relativa ( ). Esta é dada pela exposicao
em uma dada direcao dividida pela maior exposi¢ao no céu e, desta forma, é uma fungao
adimensional limitada entre 0 e 1.

Como se pode observar na figura 3.6 a declinacao deve variar de —90.00° até 24.75°
e, portanto, tem-se uma declina¢ao minima (d,,;,,) € maxima (6,,4,) de —90.00° e 24.75°,

respectivamente, para 0,,,, = 60°.

Define-se a exposigao como [43]
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* Plano do Equador Celeste

a, = -35,25°

P

Zemte do OPA

Figura 3.6: Figura esquematica da posigao geogréafica do Observatorio Pierre Auger e
sua area de visao do céu.

w(8) X Qg sin(6) sin(ag) + cos(d) cos(ag) sin(maz ), (3.1)
onde
(
0 se & > 1
Oazr = T se 5 < -1
arccos(§) se-1<¢<1
\
e

~ co8(0r,) — sin(d) sin(ay)

&=

cos(0) cos(ag) (32)
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Pode-se ver na figura 3.7 a variagdo da exposicao relativa (normalizada a 1 no pélo
Sul, que corresponde a wye;) com a declinagao. Observa-se um pequeno platd no ponto
maximo, que se deve ao fato de que a exposigao relativa atinge seu maximo em uma

declinagao de —84.75° e, permanece neste valor até a declinacao de —90°.

Exposigdo relativa

Declinagdo

(a) (b)

Figura 3.7: (a) Exposicao relativa normalizada do Observatério Pierre Auger, em fun-
¢ao da declinagao. (b) Exposigao relativa do Observatério Pierre Auger em coordenadas
galacticas. O circulo tracejado em torno da origem em (b) possui um raio de aproxima-
damente 25.2° e representa o bojo da Via Lactea, como observado a partir da posicao
da Terra. As faixas indicadas pelas tonalidades de azul representam intervalos de 15°
[42].

3.4 Reconstrucao Hibrida

Uma caracteristica do Observatorio Pierre Auger é a capacidade de detectar a che-
gada de um raio césmico através dos detectores de fluorescéncia e de superficie, si-
multaneamente. A reconstrucao hibrida é a reconstrucao que utiliza as informacoes

obtidas por estes dois tipos de detectores. A reconstrucao geométrica destes eventos
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possui uma maior precisao comparado com a precisao de uma reconstrugao que utiliza
as informagoes apenas de um dos tipos de detectores [44].

Os eventos hibridos que puderem ser reconstruidos independentemente a partir das
medidas em cada um dos detectores, sao utilizados para compor uma curva de calibra-
¢ao do sinal medido nos detectores de superficie. Uma vez obtida a curva para esses
eventos hibridos que relaciona a energia reconstruida com as medidas do detector de
fluorescéncia com o sinal correspondente obtido nos detectores de superficie, é possivel
obter o valor da energia para todos os demais eventos que foram detectados apenas
pelos detectores de superficie.

A direcao de chegada dos raios césmicos é medida através dos detectores de super-
ficie conhecendo os tempos de disparo das diferentes estagoes que detectam o chuveiro
atmosférico. Realiza-se um ajuste da densidade de sinal registrada em funcao da dis-
tancia perpendicular ao eixo do chuveiro através da funcao de distribuicao lateral que

é dada por

B(O)+(0) In(1550)
r ) 1000 ‘ (3'3)

S(r) = S(lOOO)(lOOOm

O expoente [3(f) é um parametro livre para os eventos que foram detectados com

mais de cinco detectores de superficie. Este expoente é parametrizado por

B(6) = (3.5 £ 0.3) cos? f + (—7.6 =+ 0.4) cos 6 + (0.20 = 0.07). (3.4)



38 3.4 Reconstrucao Hibrida

O expoente 7 é obtido através de simulagoes de dados (a quantidade de dados reais
do observatério ndo permite realizar um ajuste de 5 e v ao mesmo tempo). Seu valor
esta entre —0.8 < v < —0.39 [28].

Através do ajuste da equacao 3.3 pode-se encontrar S(1000) que é o sinal a 1000 m
do eixo do chuveiro atmosférico. Esta é a distancia entre os detectores do observatorio
para a qual se observa a menor flutuagao da fungao de distribuicao lateral [45].

Um chuveiro que atravessa a atmosfera é mais, ou menos, atenuado dependendo do
seu angulo zenital. Assim, para corrigir o efeito da atenuacao na atmosfera, padroniza-
se o sinal a 1000 m do centro do chuveiro atmosférico, corrigindo-o para o valor do
sinal que este chuveiro deixaria nos detectores se viesse com um angulo # = 38°, que
corresponde a mediana de uma distribuicao isotrépica de raios césmicos no topo da
atmosfera.

O sinal que o chuveiro atmosférico deixaria nos detectores se viesse com um angulo
0 = 38° é dado por

S(1000)

Sage = m, (3.5)

onde CIC é o fator que corrige o sinal pela atenuacao dependente do 6.

Pode-se ajustar o CIC' como um polinémio quadratico da forma

CIC(0) =1+ ax + ba?, (3.6)
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onde z = cos? 0 — cos? 38°, a = (0.87 £ 0.04) e b = (—1.49 + 0.20) [28].
Analisando os eventos hibridos observa-se uma relacao entre a energia do chuveiro
medida pelo detector de fluorescéncia Erp e o sinal S3go obtido a partir do procedimento

descrito acima. A relagao entre as duas grandezas é dada por

Epp = ASE.. (3.7)

Realizando um ajuste desta equagao encontra-se A = (1.68 & 0.05) x 10'7 eV e
B = (1.035+£0.009) [46]. Através desta relagao pode-se obter a energia do raio césmico
conhecendo o sinal Sz produzido pelo chuveiro atmosférico deste raio cdésmico.

Na figura 3.8 pode-se verificar este ajuste.

A resolucdo da energia é em torno de 14% e a escala absoluta de energia medida
pelo detector de fluorescéncia possui uma incerteza sisteméatica de 22% [46].

Através da figura 3.9 pode-se ver que a resolucao angular da reconstrucao da direcao
de chegada do raio césmico para energias maiores do que 10 EeV e que foi detectado

por pelo menos seis estagoes é menor do que 1° [47].
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Figura 3.8: Correlacao entre a energia de fluorescéncia Erp e o sinal Ssgo de eventos
hibridos detectados pelo Observatorio Pierre Auger e o ajuste realizado para a calibragao
da energia medida com o detector de superficie [46].
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Figura 3.9: Resolucao angular em fun¢ao do angulo zenital do chuveiro atmosférico
para eventos que ativaram trés, quatro, cinco e seis ou mais detectores de superficie
[47].
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3.4 Reconstrucao Hibrida




Campo Magnético Galactico

Até os dias atuais nao se tem um conhecimento pleno dos campos magnéticos galac-
tico e extragalactico, mas se estima que o campo magnético galactico seja da ordem de
1G, e que o campo magnético seja da ordem de nG. Nesta dissertagao iremos considerar
apenas a influéncia do campo magnético galactico na propagacao dos raios cosmicos, e,
por este motivo, apenas o campo magnético galactico sera descrito com mais detalhes.
O efeito do campo magnético extragalactico na propagagao dos raios cdsmicos de altas
energias pode até ser importante, porém ele ainda nao esta muito claro e varios estudos
realizados até o momento obtiveram resultados diferentes [48, 49, 50].

Geralmente, o campo magnético galdctico é descrito como uma superposicao de uma
componente regular e de uma componente turbulenta. A componente regular do campo
magnético pode ser descrita como uma funcao continua durante toda a trajetoria do

raio césmico em nossa galdxia. J& a componente turbulenta nao pode ser descrita desta
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forma. Ela tem como caracteristica dominios de dimensao L., que é chamado de com-
primento de coeréncia. Em cada dominio, o campo magnético aponta em uma diregao
e tem um modulo diferentes, que nao se relacionam com aqueles no dominio anterior,
o que faz com que o raio cosmico desvie em cada dominio para direcoes diferentes. Na
figura 4.1 pode-se ver uma representacao dos dominios da componente turbulenta do

campo magnético.

Figura 4.1: Representacao da componente turbulenta do campo magnético galactico
[28].

Assim, para um particula carregada atravessando uma regiao de dimensao L, com
comprimento de coeréncia L. < L, pode-se considerar que a deflexao resultante cau-
sada pela componente turbulenta do campo magnético é uma ordem de grandeza menor
em relacao aquela devida ao campo magnético regular, conforme representada na es-
quematicamente na figura 4.1.

H& varios métodos para medir as caracteristicas do campo magnético galactico re-

gular e diversos modelos que o descrevem.
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Alguns dos métodos usados para medir as caracteristicas do campo magnético ga-
lactico utilizam a separacao Zeeman, a emissao de radiacao sincrotron, a rotacao de

Faraday e a polarizacao da luz das estrelas [51, 52, 53, 54].

4.1 Separacao Zeeman

Quando um atomo estd na presenca de um campo magnético externo, ocorre um
desdobramento das linhas espectrais para os orbitais degenerados. Utilizando a sepa-
racao entre estas linhas espectrais, é possivel medir a componente paralela a linha de
visao na regiao de absor¢ao ou emissao de nuvens moleculares.

Esta é uma medida dificil de ser realizada, ja que, para conseguir medir esta sepa-
racao com precisao, € necessario que a regiao em que ocorra esse desdobramento esteja
a baixa temperatura e altamente magnetizada, caso contrario, este desdobramento é

pequeno quando comparado com a largura térmica das linhas espectrais [55].

4.2 Emissao de Radiacao Sincrotron

Um elétron relativistico em movimento circular em um campo magnético emite uma
radiacao que é chamada de radiacao sincrotron. A intensidade da radiacao sincrotron
¢ uma medida da densidade de elétrons relativisticos e do médulo da componente do
campo magnético perpendicular & linha de visao na drea de emissao. Sabe-se que 75% da
emissao corresponde a polarizacao linear para a componente regular do campo magné-

tico. A emissao da radiagao nao polarizada é utilizada para determinar as propriedades
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da componente turbulenta do campo magnético [52].

4.3 Rotacao de Faraday

Sabe-se que uma onda eletromagnética linearmente polarizada pode ser descrita
como uma superposicao de duas ondas circularmente polarizadas com helicidades opos-
tas. Se estas duas ondas possuirem velocidades de fase diferentes e interagirem com
um campo magnético, ocorrerd uma rotacao no plano de polarizacao. Esta rotacao é
chamada de rotacao de Faraday.

Se considerarmos que uma fonte astrofisica emite uma radiagao linearmente polari-
zada a um angulo ¢g, de comprimento de onda A (medido em m), e que esta atravessa
uma regiao com uma campo magnético B (medido em p@G), esta interagao farda com que

o angulo de polarizacao da onda passe a ser ¢ que é dado por

D
b= ¢y + )\20.812/ neB - dl = ¢y + N2RM, (4.1)
0

onde RM é a medida da rotacio (medida em rad m~2), n, é a densidade de elétrons
(medida em ¢m™3), B é o vetor campo magnético (medido em puG) e dl é o vetor
elemento de linha (medido em pc).

Pode-se ainda determinar o valor médio da componente paralela do campo ponde-

rada pela densidade de elétrons
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fD n.B - dl RM
By =20 "  — 19232 4.2
< ||> fOD nedl DM ( )

onde temos DM = fOD nedl, que é a integral de linha da densidade de elétrons. As
unidades de RM, DM e By sao, respectivamente, rad m~2, m™ pc e uG.
Desta forma, pode-se ver que, conhecendo a densidade de elétrons, é possivel deter-
minar a integral de linha da componente paralela do campo magnético regular.
Sabendo que pulsares sao tipos de fontes que emitem radiacao eletromagnética al-
tamente linearmente polarizadas e que é possivel encontrar sua distancia D, este tipo

de fonte é muito utilizada para caracterizar o campo magnético galactico [53].

4.4 Polarizacao da Luz das Estrelas

Este método ¢ eficiente para determinar a direcao do campo magnético galactico e
utiliza a polarizacao da luz de estrelas brilhantes que estao a uma distancia maxima de
um ou dois kpc do Sol.

Sabe-se que os graos de poeira, que estao alinhados ao longo das linhas do campo
magnético, absorvem, preferencialmente, a componente da luz das estrelas com campo
elétrico paralelo ao eixo maior desses graos. Desta forma, a luz das estrelas, que é nao

polarizada, tende a se polarizar na dire¢ao do campo magnético [56].
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4.5 Modelo BSS-S para o Campo Magnético GGalac-

tico

Existem diversos modelos que descrevem a componente regular do campo magnético
galactico. Para uma galaxia espiral como a Via Léctea, estes modelos estao divididos
em dois grupos: os modelos axissimétricos (ASS), com simetria de 27, e os modelos
bissimétricos (BSS), com simetria de 7. Estes dois grupos dividem-se ainda em outros
dois grupos: o simétrico (S) e o antissimétrico (A) com relagao ao plano galdctico [57].

Até o momento, é dificil dizer ao certo qual modelo descreve melhor o campo mag-
nético em nossa galaxia. Medidas utilizando a rotacao de Faraday favorecem o modelo
BSS [58].

Pode-se modelar o campo magnético galactico que segue um modelo BSS como

Bp = BSP Siﬂp, (43)
By = Bgpcosp, (4.4)
Bgp = By(p) cos (9 — f[ln (g)), (4.5)
0
3o 3 (P
By(p) = — tanh’ ( — | uG, 4.6
o(p) = =2 tanb?® (1) (46)

onde # é a coordenada azimutal ao redor do centro galactico, p é o raio em coordenadas

cilindricas, & = 10.55 kpc ¢é a distancia desde o centro até o maximo do campo em
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1

nosso braco espiral, p é o angulo de passo !, 3 = g

= —5.67, B, ¢ a componente
radial do campo magnético, By a componente azimutal, rg = 8.5 kpc é a distancia do
Sol até o centro galactico e p; = 2 kpc.

A dependéncia em z é modelada como

~ = 1 1
Blp,6,2) = Blp. 6,z = O)<2 cosh = i 2608h1>’ (47)

onde o primeiro termo se deve a uma contribui¢do devido ao disco galactico (z; = 0.3
kpc) e o segundo termo se deve a uma contribuigao do halo (2, = 4 kpc) [57].

O modelo BSS para a componente regular do campo magnético galdctico adotado
em [28] para o campo magnético galactico, usado nas simulagoes de trajetérias de raios
cosmicos desde suas fontes até a Terra, é o simétrico na coordenada z (BSS-S). Um
esquema deste modelo esta apresentado na figura 4.2.

Nas simulagoes feitas em [28] que estabeleceram os critérios adotados nesta dis-
sertacao é assumido um campo magnético do tipo BSS-S seguindo a parametrizacao

apresentada acima.

4.6 Propagacao do Raio Césmico no Meio GGalactico

Sabe-se que raios cosmicos que sao emitidos por uma mesma fonte astrofisica com

energias de 1 EeV e 100 EeV possuem diferentes trajetorias. Pela figura 4.3 pode-se

10 angulo de passo é o angulo de crescimento de uma espiral, em relacdo & tangente a um circulo
naquele ponto. O angulo é definido como o angulo entre a tangente a um braco espiral e a perpendicular
a direcao do centro galactico.
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ver que um raio cosmico com uma energia em torno de 1 EeV descreve uma trajetéria
emaranhada, enquanto um raio césmico com energia de 100 EeV segue uma trajetoria

que pode ser descrita aproximadamente como uma linha reta.

10**18eV 10**19eV

B A St SRR

10208y

Yikpxc]

¥

Xkpe] xzn;x'| . - x[kL:é
Figura 4.3: Representacao da trajetéria de raios cosmicos com energias de 1 EeV, 10
EeV e 100 EeV onde a espiral sombreada representa nossa galaxia [59].
Assim, para que seja possivel encontrar a posicao da fonte destes raios cosmicos,
deve-se estudar raios césmicos com energias acima de 10 EeV.
Considerando um raio césmico com energia F e nimero atomico Z, que atravessa
uma regiao com um campo magnético 3 por uma distancia L, sabe-se que sobre este

raio cosmico ird atuar uma forga de Lorentz que é dada por

F@) = ze / “aix B (4.8)

onde @ representa um vetor unitario na direcao de chegada do raio césmico na esfera
celeste.

Esta forca fard com que esse raio cosmico desvie de sua trajetéria e esta deflexao é
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dada por

L
AJ="— [ dlI'x B(l). (4.9)
E 0

Nesta dissertacao consideram-se apenas as deflexoes sofridas devido ao campo mag-
nético galactico. Como o campo magnético galdctico é composto por uma componente
regular e uma componente turbulenta deve-se investigar o valor das deflexdes causadas
por cada uma destas componentes.

Considerando que nossa galdxia tem um raio de 20 kpc, que o campo magnético é
da ordem de uG e lembrando que o objetivo deste trabalho é estudar raios césmicos
com energias da ordem de EeV, pode-se dizer que os valores tipicos da deflexao sofrida

por um raio césmico devido a componente regular do campo é

40FEeV

AfQ = &°
b=38 E/Z‘/ 3kzpc 2HG

(4.10)

enquanto que a deflexao devido a componente turbulenta do campo é

40FeV B L L
Ab,,,s ~ 0.8° e = 4.11
E/Z 3uG \/ 1kpc \/ 50pc ( )

Para o caso dos raios cdsmicos ultra energéticos (E > 20 EeV) detectados pelo

Observatorio Pierre Auger tem-se que as deflexoes sao da ordem de alguns poucos

graus.
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Busca por Possiveis Fontes de Raios Cos-

micos de Altas Energias

Nesta dissertacao, realiza-se uma busca por possiveis fontes de raios césmicos de altas
energias. Se a densidade de fontes for muito alta (superior a 10~* Mpc™), imagina-se
que, ao analisar um certo subconjunto de eventos detectados pelo Observatério Pierre
Auger que tenham chegado na Terra com direcGes préximas, encontrariamos eventos
vindos de diferentes fontes em um mesmo subconjunto. Considerando esta densidade
de fontes muito alta, os eventos chegariam a Terra de forma isotrépica. Supondo que a
densidade de possiveis fontes nao seja muito alta (abaixo de 10~* Mpc=3), ao realizar
uma analise dos eventos detectados, pode-se esperar encontrar agrupamentos de eventos
vindos de uma mesma fonte, mas com diferentes energias.

A ideia é que seja possivel, conhecendo as direcoes de chegada de um numero de
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raios césmicos proximos e suas energias, encontrar a posicao de sua fonte e também

obter informagcoes sobre o campo magnético pelo qual estes raios césmicos passaram.

5.1 Reconstrucao da Posicao das Fontes

Considera-se que a deflexao de um raio césmico atravessando um campo magnético
B seja dada pela equacao 4.9.
§ . i , . .
Supondo que B varia pouco com fg, que é a direcao no céu em que se observa a
fonte, em primeira ordem, que todas as particulas provenientes de uma mesma fonte
atravessam o mesmo campo magnético e que as particulas sao predominantemente proé-

tons, tem-se

(5.1)

onde # ¢ a dire¢ao no céu em que se observa a chegada do raio cosmico e D é chamado

poder de deflexao que pode ser definido, observando a equacao 4.9, como

L
ﬁzzw/dREQ. (5.2)
0

Na figura 5.1 pode-se ver um esquema da relacao geométrica entre a direcao de
chegada dos raios césmicos provenientes da fonte, 6, e a posicao da fonte 0g. A figura
representa um corte da esfera celeste, no plano que contém os vetores g, D e 6.

Deseja-se buscar uma correlacgao linear entre a dire¢ao de chegada dos raios cosmicos
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Halo
Galactico

Figura 5.1: Relagao geométrica entre a direcao de chegada do raio césmico fea posicao
da fonte 05. O esquema estd desenhado no plano que contém os vetores g, D e uma
das direcoes de chegada, representada por 6. O esquema nao esta em escala.
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e suas energias em cada agrupamento, ou subconjunto, de eventos. Uma forma de
testar essa correlacao é projetar as direcoes de chegada dos raios cosmicos em uma
plano tangente a esfera celeste, no ponto médio do subconjunto e determinar a direcao
de deflexdo para as coordenadas (z,y) de cada direcao de chegada projetada no plano
tangente.

Depois de ter sido determinada essa direcao de deflexao, realizamos uma rotacao
do sistema de coordenadas (x,y) para uma sistema de coordenadas (u,w) de tal forma
que, neste novo sistema, o eixo u esteja ao longo da direcao de deflexao e o eixo w seja
perpendicular a ele. Na figura 5.2 pode-se ver o sistema de coordenadas (u,w) para um
certo subconjunto.

Assim, ao realizar uma ajuste linear entre u e % da forma

U=us + —>o, (5.3)

pode-se encontrar a posicao da fonte 92 = (us,0) e o poder de deflexdao na diregao da
fonte D, (6,).

Isto pode ser feito considerando as hipoteses de que as particulas provenientes de
uma mesma fonte atravessam uma regiao com mesmo campo magnético. Entretanto,
se considerarmos particulas de energias mais baixas, que sofrem maior desvio no campo
magnético, deve-se analisar o proximo termo da expansao realizada no poder de defle-

xao. Neste caso, tem-se
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Figura 5.2: Representacao dos sistemas de coordenadas (z,y), (u,w) e dos pontos
representando as diregoes de chegada dos raios cosmicos sobre um plano tangente a
esfera celeste no seu ponto médio [28].
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(u— )], (5.4)

~ ~ " 1 ,
e esta equagao nos leva a uma equagao quadrética em % que ¢ dada por

D,@6,) 1 . =
E ﬁD u(0s)

oD,
ou g,

(5.5)

U~ Ug +

A fim de verificar se é possivel encontrar a posicao da fonte 0, eo0 poder de deflexao
D, com uma maior precisao, utilizando o ajuste linear ou o ajuste quadratico, foram
realizadas algumas simulagoes em [28].

Em [28], foram simuladas trajetérias de prétons provenientes de cem fontes pon-
tuais extragalacticas, distribuidas isotropicamente. Estas simulagoes foram realizadas
considerando que estes prétons se propagam por nossa galaxia sob acao de um campo
magnético do tipo BSS-S (considerando apenas a componente regular do campo mag-
nético e também considerando as componentes regular e turbulenta) e que suas energias
na fonte seguem uma lei de poténcia.

Para esses dados simulados foi encontrada a posicao da fonte e o poder de deflexao,
com suas respectivas incertezas, utilizando o ajuste linear dado na equagao 5.3 e o ajuste
quadratico dado na equacgao 5.5.

Para energias em torno de 30 EeV, encontrou-se que, utilizando as incertezas expe-
rimentais, a exatidao da reconstrucao quando se utiliza o ajuste linear é melhor do que

quando se utiliza o ajuste quadratico, tanto nas simulagoes em que foi considerada ape-
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nas a componente regular do campo magnético, quanto para as simulagoes utilizando
as componentes regular e turbulenta. O ajuste quadratico mostrou-se melhor apenas
para energias significantemente menores do que 30 EeV.

Com estas simulacoes pode-se ver ainda que a inclusao do efeito da componente
turbulenta do campo magnético nao modificou de forma significativa a exatidao da
reconstrucao da posicao da fonte.

Em vista desses resultados obtidos em [28], nesta dissertagao serd utilizado apenas o
ajuste linear conforme expresso na equacao 5.3. Assim, tendo um nimero consideravel
de raios césmicos detectados pelo Observatério Pierre Auger, pode-se reconstruir com
boa exatidao a posi¢cao das possiveis fontes destes raios césmicos e o poder de deflexao
do campo magnético utilizando o ajuste linear dado na equacgao e considerando apenas

a componente regular do campo magnético na analises realizadas.

5.2 Método da Arvore de Extensiao Minima

Raios césmicos de ultra-altas energias provenientes de uma mesma fonte astrofisica
serao defletidos nos campos magnéticos intervenientes quando de sua propagacao desde
a fonte até a Terra. Conforme mostrado anteriormente, a deflexao sofrida por um raio
coésmico em um campo magnético é proporcional a sua carga elétrica e ao inverso de
sua energia. Assumiremos como hipotese de trabalho que os raios césmicos em questao
sejam prétons (Z = 1). Se este nao fosse o caso, as deflexdes seriam maiores e a

correlagao entre as direcoes observadas em possiveis agrupamentos de raios cosmicos
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provenientes de uma mesma fonte seria perdida e nao seria facilmente observada.

A natureza dos raios césmicos a energias acima de 10'® eV ainda é uma questao nao
resolvida. Resultados recentes obtidos pelo Observatério Pierre Auger, envolvendo a
profundidade do maximo de chuveiros a essas energias e acima, indicam que ao menos
uma fracao dos raios cosmicos de altissimas energias nao é composta apenas de nicleons,
mas sim, inclui nicleos mais pesados [22, 23]. As médias das profundidades dos méximos
de chuveiros, medidas nos telescopios de fluorescéncia para chuveiros em diferentes
intervalos de energias, sao comparadas com previsoes obtidas de simulagoes baseadas
em diferentes modelos tedricos de interagoes hadronicas. Para todos os modelos, a
comparacao das previsoes com os resultados experimentais leva a conclusao de um

0'%5 eV. Adicionalmente,

aumento na fragao de nticleos pesados com a energia acima de 1
devido a sua carga maior, nicleos poderiam ser mais facilmente acelerados até energias
extremas do que protons.

Por outro lado, a Colaboracao Auger também reportou resultados da analise da
correlacao de raios césmicos a energias acima de 57 EeV com posicoes de nicleos ativos
de galdxias (AGN) distantes a menos de 75 Mpc, que constam do catdlogo Véron-
Cetty e Véron [6, 7, 9]. O nivel de confianca da correlagdo observada é de 99%. Se
a correlacao observada for realmente um indicativo de que os AGN sao as fontes, ela
estaria também mostrando que as deflexbes nos campos magnéticos extragaldcticos

seriam menores ou da ordem de poucos graus. Ademais, a composicao quimica esperada

teria que ser de ntcleos leves, ja que nicleos mais pesados ja seriam defletidos de angulos
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maiores somente no proprio campo magnético galactico. A observacao da correlagao é
também largamente consistente com a observacao da supressao do fluxo acima de 40
EeV, conforme esperado do efeito GZK devido a processos de producao de pions sofridos
por ntcleons de altissimas energias interagindo com os fétons da radiagao cosmica de
fundo de micro-ondas.

Em conclusao, a situagao experimental da natureza dos raios cosmicos de energia
extrema ainda nao esta clara. Por esta razao, nesta dissertacao adota-se como hipotese
de trabalho a ser testada que os raios césmicos de altissimas sejam protons, em razao
de estarem sendo procuradas correlacoes angulares que seriam satisfeitas tao somente
para pequenas deflexoes.

A ideia em que se baseia o método é a de que raios cosmicos de altas energias
provenientes de uma mesma fonte sofrerao deflexoes pequenas, da ordem de 10°, e
eles serdo observados em uma regiao limitada no céu (por exemplo, em uma regiao
de abertura angular ~ 16°) com um alinhamento parcial, j& que serao mais / menos
defletidos, quanto menores / maiores forem suas energias. Sendo os desvios angulares
supostamente pequenos, pode-se considerar, em primeira aproximacao, que 0 campo
magnético atravessado pelas particulas provenientes de uma mesma fonte astrofisica
nao varie significativamente.

Assim, os raios cdésmicos provenientes de uma mesma fonte chegariam a Terra ali-
nhados formando multipletos, como ja foi dito anteriormente. Desta forma, se formos

capazes de identificar estes multipletos e conhecer as direcoes de chegada e energias
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dos raios césmicos presentes em cada multipleto, seré possivel encontrar as posicoes de
possiveis fontes e o poder de deflexao do campo magnético.

Para identificar esses multipletos utilizamos o Método da Arvore de Extensao Mi-
nima.

Podemos definir uma arvore associada a um conjunto de pontos como sendo uma
rede que conecta todos os seus pontos sem formar lacos. Existem diversas redes possiveis
para um mesmo conjunto de pontos sendo que a diferenga entre estas redes é sua
extensao total, ou seja, a soma das extensoes de seus ramos. A Arvore de Extensio
Minima é a arvore formada com a menor extensao possivel de ligagdao entre os pontos
do conjunto estudado.

Para um conjunto de N pontos teremos (N — 1) ramos. Se as distancias entre os
pontos forem diferentes, esta arvore serd tinica e independente de qual foi o ponto inicial
escolhido.

O método da Arvore de Extensao Minima ¢é utilizado para o estudo de agrupamentos
em estruturas filamentares de uma distribuicao randomica de pontos.

Para a andlise de uma distribuicao de raios césmicos, os pontos para a formagao da
Arvore de Extensio Minima sio as dire¢oes de chegada, sobre a esfera celeste, destes
raios césmicos detectados pelo Observatorio Pierre Auger. O sistema utilizado nesta
dissertacao para a representacao destes pontos ¢ o sistema de coordenadas equatoriais, ja
que neste sistema as coordenadas nao dependem do lugar nem do instante de observagao

e, posteriormente, pode-se passar para coordenadas galdcticas. No sistema equatorial
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as coordenadas sao:

e Ascensao Reta («): é o angulo medido sobre o plano do equador celeste com ori-
gem no meridiano que passa pelo ponto de Aries e fim no meridiano do ponto de
chegada do raio césmico, lembrando que um ponto sobre a esfera celeste corres-
ponde a uma dire¢ao no céu. Os meridianos estao representados na figura 5.3. Os
limites de « sao:

—180° < a < 180°. (5.6)

e Declinacao (9): é o angulo medido sobre o meridiano da dire¢ao de chegada do
raio césmico com origem no equador e fim no ponto em que desejamos saber a

coordenada. Seus limites sao:

—90° < § < 90°. (5.7)

Estas coordenadas estao representadas na figura 5.4.

Como queremos aplicar o método da Arvore de Extensdo Minima a uma distribuicao
de pontos que representam as direcoes de chegada dos raios césmicos, precisamos levar
em consideragao caracteristica muito importante do Observatério Pierre Auger, sua
exposicao, descrita em detalhes na secao 3.3. Devido ao fato da exposicao depender da
direcao no céu, para algumas regioes temos mais raios cosmicos detectados do que para

outras.
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o Meridianos

Paralelos

Figura 5.3: Esfera Celeste [61].

A exposicao de um observatério para uma dada dire¢ao no céu depende da sua area
projetada na perpendicular a essa direcao, do angulo sélido que o observatério cobre e
do tempo. O Observatorio Pierre Auger nao tem a mesma exposi¢ao para todo o céu, e
assim, ha regioes do céu para as quais o Observatério Pierre Auger é “cego”, enquanto
para outras regioes, o Observatorio Pierre Auger é sensivel por todo o tempo. Desta
forma, quando iniciamos a construcao da Arvore de Extensio Minima a partir de um
certo ponto (direcao de um certo raio cdsmico), a probabilidade de que seu vizinho mais
proximo esteja na regiao onde o Observatorio Pierre Auger tem uma maior exposicao
serd maior do que na regiao de menor exposi¢ao.

Assim devemos compensar esta tendéncia, evitando um viés para as regioes de maior
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Figura 5.4: Sistema de coordenadas equatoriais. T representa o ponto de Aries (62].
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exposicao. Pode-se corrigir este efeito fazendo um re-escalonamento da distancia an-
gular entre os pontos, multiplicando os comprimentos dos arcos pela raiz quadrada da
exposicao na sua direcao média. Desta forma, evita-se um viés de escolher o vizinho
mais proximo na regiao de maior exposicao.

Pode-se comegar a construir a Arvore de Extensao Minima para um dado conjunto de
pontos a partir de qualquer elemento deste conjunto. Com o primeiro ponto selecionado,
procura-se seu vizinho mais proximo e liga-se estes dois pontos através de um segmento.
Este é o primeiro ramo da arvore. Para construir o segundo ramo, deve-se procurar
entre os demais pontos aquele que é o mais préximo de um dos dois pontos anteriores.
Deve-se fazer este processo até que todos os pontos da distribuicao estejam ligados entre
si.

Neste momento, deve-se separar a rede formada em subconjuntos. Para isto deve-se
“cortar” os ramos que possuem um comprimento maior que o comprimento médio dos
ramos da arvore. Assim, conseguimos formar subconjuntos de pontos a partir de uma
distribuicao randomica de pontos.

O processo para a construgao da arvore esta representado na figura 5.5.

Ao final da construcao da Arvore de Extenséo Minima, imagina-se que cada sub-
conjunto de pontos que representam as direcoes de chegada dos raios césmicos sobre a
esfera celeste vieram de uma mesma fonte e espera-se que cada subconjunto apresente

uma correlagao entre a posicao angular e o inverso da energia.
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Figura 5.5: Construcao e reducao da Arvore de Extensdo Minima. (a) Representagao do
conjunto de pontos utilizado. (b) Construgao da Arvore de Extensao Minima de acordo
com a descrigdo no texto. (c) Todos os pontos que nao estao ligados a outros dois
pontos, com excegao das extremidades, em (b) foram retirados até se obter uma linha
continua. (d) “cortam-se” os galhos que possuem comprimento maior que o comprimento

médio.[63]
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5.3 Busca de Multipletos Utilizando o Método da

Arvore de Extensao Minima

Para raios césmicos com energias acima de 20 EeV vindos de uma mesma fonte
astrofisica e que atravessam uma mesma regiao no espago até chegar na Terra, pode-se
dizer que sua dire¢ao de chegada com relacao a posicao da fonte é dada pela equacao
5.1. Assim, para que possamos dizer que um certo subconjunto de eventos tenha vindo
de uma mesma fonte, eles devem chegar a Terra alinhados e possuir uma correlagao
entre sua direcao de chegada e o inverso de sua energia.

Para verificar se os eventos de um subconjunto estao alinhados e possuem a corre-
lacao procurada, considera-se que cada direcao de chegada é um ponto sobre a esfera
celeste. Desta forma, deve-se projetar estes pontos em um plano tangente a esfera no
ponto médio do subconjunto que esta sendo analisado. Assim temos um subconjunto
de pontos no plano tangente, com coordenadas (z,y), no qual deve-se verificar a exis-
téncia de uma correlagao entre posicao e o inverso da energia. Para isso, calcula-se a

covariancia das coordenadas (z,y) com % Estas covariancias sao dadas por

Conly,+) - %;@ -z, - (5)): (59)

considerando um subconjunto com N eventos onde (z;,y;) e E; sdo as coordenadas no
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plano tangente a esfera celeste no ponto médio do subconjunto e a energia do evento
i, respectivamente, e (z), (y) e (3) sdo os valores médios das direcoes angulares e a
média do inverso da energia, respectivamente, dos eventos do subconjunto que esta
sendo analisado.

O que desejamos é encontrar um sistema de coordenadas no qual os pontos estejam
praticamente alinhados em um de seus eixos, ou seja, queremos encontrar um novo sis-
tema de coordenadas (u,w) em que tenhamos Cov(w, ) = 0 e Cov(u, %) seja méxima.
Para isso, é preciso rotacionar o sistema de coordenadas (z,y) de um angulo p dado

por

[y

OOU(y, E)

p = arctan (C >> (5.10)

Sl

ov(x,

Pode-se medir a correlacao entre a coordenada u e + através do coeficiente de

1
E

correlagao dado por

l) _ Cov(u, 3)
B \/Var(u)Var(%)7

C(u (5.11)

onde Var(§) = Cov(&,€) = (€ — (£))?) é a variancia de &, que é uma medida da
dispersao estatistica da variavel &.

Na figura 5.6 pode-se observar a rotagao realizada para encontrar o sistema de
coordenadas (u,w) para um subconjunto especifico.

Deve-se ainda encontrar a dispersao na direcao perpendicular W que é definida como
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Figura 5.6: Representagao de um conjunto de pontos no plano tangente a esfera celeste
(z,y), no ponto médio. O angulo p representa o valor que se deve rotacionar o sistema
de coordenadas (z,y) para que se tenha um novo sistema de coordenadas (u,w). No
sistema de coordenadas (u, w) a covariancia de u com o inverso da energia serd maxima,
e a covariancia de w com o inverso da energia sera minima, por construcao.

W = maz(|w; — (w)]). (5.12)

Por fim, um subconjunto sera considerado um multipleto correlacionado se possuir
um coeficiente de correlacdo maior do que um valor minimo C,,;, e uma dispersao
angular menor do que um valor maximo W,,.,. Estes valores devem maximizar o
sinal de uma fonte verdadeira e minimizar a chance de termos um evento “intruso” no
multipleto, ou seja, um evento que nao tenha vindo da mesma fonte que os demais.

Para isso foram feitas simulagoes em [28] a fim de encontrar os melhores valores para
estas grandezas. Foram realizadas simulagoes de conjuntos de N = 14,13,12 protons

vindos de fontes extragalacticas e propagando em um campo bisimétrico com simetria
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par com um valor de 2uG, um efeito da componente do campo magnético turbulento
de 0pms = 1.5°(20 EeV/E) e com energias que seguiam um espectro de £~2 na fonte.
Considerou-se a resolucao angular na direcao de chegada do raio césmico igual a 0.9° e
a incerteza experimental no valor da energia igual a 14%.

Na figura 5.7 pode-se ver os resultados das simulacoes realizadas para multipletos
de 14 eventos. Para a dispersao angular, figura 5.7 (a), obteve-se que se W4, = 1.5°
50% dos multipletos simulados passaram por este corte, 38% dos multipletos perderam
um evento, ou seja, se tornaram um multipleto com 13 eventos e em 11% dos casos
foram perdidos dois eventos, ou seja, se tornaram multipletos de 12 eventos.

Para o coeficiente de correlagao, figura 5.7 (b), obteve-se um valor significativo que
passaram por cortes desde 0.85 até 0.9. Para um corte de 0.9 obteve-se que 57% dos
multipletos simulados passaram pelo corte, 12% dos multipletos perderam um evento e
11% perderam dois eventos.

Ainda com estas simulagoes foi calculada a probabilidade de ser encontrado um
multipleto ao acaso, ou seja, encontrar um certo multipleto correlacionado quando na
realidade ocorreu apenas um alinhamento ao acaso. Na figura 5.8 pode-se observar
essas probabilidades para multipletos de oito, nove, dez, onze, doze, treze e quatorze
eventos.

Foi simulada ainda a probabilidade de encontrarmos um multipleto de 12 eventos
considerado correlacionados pelos critérios adotados e mesmo assim possuir eventos

do fundo. O resultado encontrado foi que 29% dos multipletos nao possuiam nenhum
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Figura 5.7: (a) Distribuigao da dispersao angular maxima e (b) do coeficiente de corre-
lacao C'(u, %) para multipletos de 14 eventos de fontes simuladas. As linhas pontilhadas
marcam os melhores valores para estas duas grandezas, ou seja, Wiaz € Chin [60].
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Figura 5.8: Probabilidade de encontrarmos multipletos de diferentes multiplicidades ao
acaso dependendo dos valores de Wi, (a) e de Cpyp, (b) [60].



5. Busca por Possiveis Fontes de Raios Césmicos de Altas Energias 73

evento do fundo, 46% possufam um evento do fundo e 25% possuiam dois ou mais
eventos do fundo.

Fazendo uma analise dos resultados que foram encontrados, pode-se ver que utili-
zando o corte W,,., = 1.5°, os multipletos simulados foram reconstruidos em 99% dos
casos e utilizando o corte C,,;, = 0.9, os multipletos foram reconstruidos em 80% dos
casos.

Os multipletos nao foram, em sua totalidade, reconstruidos com todos os eventos,
ja que em alguns casos foram perdidos um ou dois eventos na reconstrucao, mas o fato
importante é que grande parte destes multipletos foram identificados, o que permite
estimar a posicao da possivel fonte e o poder de deflexao.

Desta forma, pode-se ver que utilizando os cortes Wi, = 1.5° € Cyi = 0.9 tem-se
bons resultados para a construcao da posicao da fonte e do poder de deflexao.

Assim, apds o processo de construcao da arvore de extensao minima ter sido fina-
lizado, tem-se uma distribuicao de pontos separada em subconjuntos. Deve-se agora,
analisar todos estes subconjuntos de forma a buscar uma correlacao linear entre sua po-
si¢ao no plano tangente (u) e o inverso de sua energia (%) como a mostrada na equacao
5.3.

Considerando multipletos de dez eventos com energias maiores do que 20 EeV vindos
de uma fonte com indice espectral s = 2.5, tem-se que o evento mais energético possui
uma energia superior a 45 EeV com uma probabilidade de 97%.

Sabe-se ainda, que o espectro para energias acima de 25 EeV é proporcional a £—*3
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enquanto que, para energias em torno de 20 EeV, o espectro é proporcional a £~25
[19]. Assim o Observatério Pierre Auger detecta um nimero muito maior de eventos
com energias em torno de 20 EeV do que com energias superiores a 25 EeV e, desta
forma, quando ¢ realizada a construcao da Arvore de Extenséo Minima, um possivel
multipleto correlacionado pode ser separado.

Desta forma, deve-se, primeiramente, realizar uma busca por quadrupletos que este-
jam correlacionados, nos subconjuntos encontrados no processo de construgao da arvore
utilizando eventos com energias superiores a 25 EeV e em que o evento mais energético
possua uma energia superior a 45 EeV.

Além disso, consideram-se quadrupletos em que a distancia angular entre o evento
mais e menos energético nao seja superior a 15°, ja que estamos supondo que eventos
vindos de uma mesma fonte atravessam uma mesma regiao no espaco.

Os cortes iniciais utilizados na primeira parte da busca sao C,,;, = 0.85 ¢ W00 =
1.5°.

Apos terem sido encontrados os quadrupletos correlacionados iniciais, realiza-se uma
nova busca por eventos com energias superiores a 20 EeV, que possam fazer parte do
multipleto.

Estes eventos devem ter uma separagao angular méxima de 20° do evento mais
energético e uma dispersao angular maxima de 1.5°.

Esta segunda parte da busca é realizada desta forma pois supos-se que todos os raios

césmicos provenientes de uma mesma fonte atravessariam o mesmo campo magnético
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e se esta segunda busca fosse realizada fora dos critérios descritos acima poderia acon-
tecer de os raios cosmicos terem atravessado campos magnéticos muito diferentes e a
aproximacao linear que foi feita para obter a equacao 5.1 deixaria de ser aplicdvel.

Com estes eventos selecionados, buscam-se multipletos que possuam um coeficiente
de correlagao maior do que 0.9 e com uma dispersao angular, entre os eventos do
multipleto e a reta que melhor se ajusta a eles, de no maximo 1.5°.

Apos identificar os multipletos correlacionados, basta realizar um ajuste linear utili-
zando a equacao 5.3 para entao encontrar a posicao da possivel fonte no plano tangente

(us) e o poder de deflexao (D,).



765.3 Busca de Multipletos Utilizando o Método da Arvore de Extensao Minima




Resultados

A procura por multipletos nos dados do Observatorio Pierre Auger ja foi realizada
anteriormente com dados obtidos do banco de dados Herald até 31/12/2010. A versao
do Herald utilizada nessa analise havia sido a versao v4r8, anterior a corrente. Os
resultados das andlises foram publicados pela Colaboracao Auger em [60].

Posteriormente, uma nova versao dos dados do Observatério Auger foi disponibili-
zada no dia 7 de dezembro de 2012 (v5r0). Algumas hipé6teses e procedimentos envol-
vendo as condi¢oes de funcionamento dos detectores e condigoes de gatilhos (trigger)
foram alterados em relacao a versao v4r8. Na nova versao, foram incorporados novos
controles do funcionamento dos detectores a fim de possibilitar uma melhor selecao dos
eventos fisicos e, consequentemente, uma melhor reconstrugao. As alteracoes afetam
majoritariamente a reconstrucao dos eventos de menor energia. Deste modo, no tocante

aos eventos com energia acima de 20 EeV incluidos das andlises nesta dissertacao, as
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alteragoes de uma versao para a nova foram minimas. A nova versao incluiu ainda a
incorporacao dos detectores do Infill, a regiao de 27 km? em que o arranjo espacial
dos detectores tem espacamento igual a 750 m, portanto, a metade daquele no arranjo
de detectores de superficie. Os detectores do Infill fazem parte do detector AMIGA
(Auger Muons and Infill for the Ground Array). Nesta dissertagao sao usados apenas
os eventos detectados nos detectores de superficie do arranjo regular, e nao os do Infill.

Para as andlises nesta dissertacao foi utilizada a versao corrente do banco de dados,
a vhr0.

E interessante estudar como os resultados das andlises publicados em [60] sao alte-
rados se forem usados os dados da nova versao vbr0. A comparagao entre aqueles resul-
tados anteriores e os obtidos com a nova versao do banco de dados incluindo eventos até
31/12/2010 permite checar a estabilidade do sinal dos multipletos frente as condigoes
de gatilhos e funcionamento dos detectores. A repetigao das andlises até 22/11/2012
permite estudar se houve um aumento nos sinais de possiveis multipletos, quer seja in-
corporando novos eventos aos multipletos ja encontrados ou mesmo encontrando novos
multipletos.

Os eventos selecionados para realizar a busca por multipletos correlacionados foram
os que passaram pelo critério de selecao TH e que possuiam uma separacao angular com
o zénite do observatério de no maximo 60°. Esse limite é colocado pois, acima deste
valor, os chuveiros detectados sao considerados “chuveiros horizontais” e neste caso a

reconstrucao da direcao de chegada do raio césmico primario é realizada de maneira
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diferente, quando comparada com a reconstrucao das diregoes de chegada dos raios
cosmicos dentro desse limite.

Para o periodo de andlise de 01 de janeiro de 2004 a 31 de dezembro de 2010
foram encontrados 1509 eventos, lidos do Herald na versao v4r8, e cinco multipletos
correlacionados: um multipleto com doze eventos e quatro multipletos com dez eventos
(trés destes multipletos nao sao independentes).

Os multipletos encontrados em [60] sdo apresentados na figura 6.1 em coordenadas

galacticas.

180

Figura 6.1: Multipletos encontrados em [60] para o periodo de anélise de 01 de janeiro
de 2004 a 31 de dezembro de 2010 em coordenadas galacticas. Os simbolos “+7 azuis
mostram as posicoes encontradas para as fontes.

Os resultados obtidos nesta comparacao foram:

e O multipleto de dez eventos encontrado em [60] foi encontrado nesta dissertagao
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como um multipleto de nove eventos. Quando o evento encontrado a mais em [60]
era adicionado ao multipleto encontrado aqui, este resultava em um coeficiente de

correlacao inferior a 0.9.

e Os trés multipletos nao independentes de dez eventos encontrados em [60] foram

encontrados nesta dissertacao como sendo um unico multipleto de doze eventos.

e Para o multipleto encontrado em [60] com doze eventos também foi encontrado

um evento a mais nesta dissertacao.

Nas figuras 6.2, 6.3 e 6.4 pode-se ver a comparagao entre os multipletos encontrados
em [60] e os multipletos encontrados nesta dissertagdo para o mesmo periodo de andlise.
Na tabela 6.1 pode-se ver uma comparacao entre os resultados encontrados em [60]

e os encontrados nesta dissertacao.

Tabela 6.1: Comparagcao entre os resultados encontrados em [60] e nesta dissertagao. O
periodo de anélise foi de 01 de janeiro de 2004 a 31 de dezembro de 2010. Na tabela N
é o ntimero de eventos, D, é o poder de deflexdo do campo magnético, (a, d) é posigao
encontrada para a fonte e C' é o coeficiente de correlagao.

Resultados em [60] Resultados nesta dissertacao

N [ D,P100EeV] | (a, 0)F] C | N[ D,PI00EeV] | (o, 0)[] C

10 5.1 £0.9 (212.6,-36.8) | 0.901 | 10 6.8 £ 0.9 (213.5,-39.3) | 0.872
9 2.3 £ 0.7 (212.2,-37.2) | 0.958

10 82+£13 (18.5,-35.5) [ 0.920 | 12 85 +£1.6 (18.6,-37.3) | 0.904

10 7.6 £1.2 (18.7,-38.2) | 0.919

10 6.5 £ 1.1 (23.1,-38.5) | 0.908

12 4.3 £ 0.7 (208.2,-48.4) | 0.903 | 13 45+£04 (208.3,-48.5) | 0.912

Apos ter sido realizada a comparacao descrita acima, foram realizadas novas anélises
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Figura 6.2: Comparacao para o multipleto de dez eventos encontrado em [60]. Os even-
tos encontrados no multipleto em [60] estao representados por “+” e nesta dissertagao

estao representados por circulos.

Os tamanhos dos simbolos “4-” e dos circulos sdo

proporcionais as energias dos eventos.
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Figura 6.3: Comparacao para os trés multipletos nao independentes de dez eventos
encontrados em [60]. Os eventos encontrados no multipleto em [60] estao representados
por “4” e nesta dissertacao estao representados por circulos. Os tamanhos dos simbolos
“4+” e dos circulos sao proporcionais as energias dos eventos.
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Figura 6.4: Comparacao para o multipleto de doze eventos encontrado em [60]. Os
eventos encontrados no multipleto em [60] estao representados por “+” e nesta disser-
tagao estao representados por circulos. Os tamanhos dos simbolos “+” e dos circulos
sao proporcionais as energias dos eventos.

agora para eventos detectados pelo Observatorio Pierre Auger de 01 de janeiro de 2004
a 22 de novembro de 2012.

Para este periodo foram encontrados 2196 eventos lidos do Herald na versao v5r0.
Estes eventos sao apresentados na figura 6.5.

Através do Método da Arvore de Extensdo Minima, utilizado para buscar possiveis
multipletos, foram encontrados 66 subconjuntos de pontos com um nimero de eventos
superior a quatro. Estes 66 subconjuntos sao apresentados na figura 6.6.

A préxima parte da busca por multipletos consiste em encontrar quadrupletos em
que o evento mais energético possua uma energia superior a 45 EeV. Dos 66 subcon-

juntos encontrados, 41 possuem ao menos um evento com energia superior a este valor.
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Figura 6.5: 2196 eventos detectados pelo Observatorio Pierre Auger de 01 de janeiro
de 2004 a 22 de novembro de 2012 que foram analisados. Cada ponto representa um
evento em coordenadas galdcticas. O tamanho dos pontos é proporcional a energia dos
eventos. O pontilhado azul representa o plano supergalactico.

Este 41 subconjuntos sao apresentados na figura 6.7.

Nesses 41 subconjuntos foi realizada uma busca inicial por quadrupletos que pos-
suiam coeficiente de correlagao superior a 0.85 e dispersao angular maxima de 1.5°.
Foram encontrados quadrupletos satisfazendo estas condigoes em 27 subconjuntos. Es-
tes subconjuntos sao apresentados na figura 6.8.

Tendo os quadrupletos que passaram pelos primeiros cortes, foi realizada uma busca
por eventos que poderiam fazer parte do multipleto nas proximidades de cada quadru-
pleto conforme foi descrito no capitulo 5.3.

Dentre os quadrupletos iniciais foram encontrados trés multipletos correlacionados

com multiplicidade maior do que dez. Os subconjuntos a partir dos quais foram encon-
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Figura 6.6: 66 subconjuntos com numero de eventos superior a quatro encontrados
através do Método da Arvore de Extensdo Minima. Cada ponto representa uma evento
do subconjunto em coordenadas galacticas. O tamanho dos pontos é proporcional a
energia dos eventos. O pontilhado azul representa o plano supergalactico.

Figura 6.7: 41 subconjuntos que possuem ao menos um evento com energia superior a 45
EeV. Cada ponto representa um evento do subconjunto em coordenadas galacticas. O
tamanho dos pontos é proporcional a energia dos eventos. O pontilhado azul representa
o plano supergalactico.
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Figura 6.8: 27 subconjuntos em que foram encontrados quadrupletos que possuiam
coeficiente de correlacao superior a 0.85 e dispersao angular maxima de 1.5°. Cada
ponto representa um evento do subconjunto em coordenadas galdcticas. O tamanho
dos pontos é proporcional a energia dos eventos. O pontilhado azul representa o plano
supergaléctico.
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trados multipletos sao apresentados na figura 6.9.
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Figura 6.9: Trés subconjuntos a partir dos quais foram encontrados multipletos corre-
lacionados. Cada ponto representa um evento em coordenadas galécticas. O tamanho
dos pontos é proporcional a energia dos eventos. O pontilhado azul representa o plano
supergaléctico.

Os trés multipletos encontrados possuem multiplicidades doze, treze e quatorze.
Para este trés multipletos foram realizadas andlises em busca de possiveis fontes.

Nas figuras 6.10, 6.11 e 6.12 pode-se ver as projecoes dos multipletos no plano
tangente a esfera celeste no ponto médio de cada multipleto.

Para encontrar a posicao da fonte e o poder de deflexao foi feito um ajuste linear
utilizando a equacao 5.3 para esses trés multipletos encontrados considerando a incerteza
no valor da energia de 14% e uma resolucao angular de 0.9°, a qual corresponde a uma

incerteza em u de 0.6°.

Nas figuras 6.13, 6.14 e 6.15 temos os ajustes que foram realizados para os multipletos
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Figura 6.10: Projegao dos doze eventos do multipleto em um plano tangente a esfera
celeste no ponto médio do multipleto.
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Figura 6.11: Projecao dos treze eventos do multipleto em um plano tangente a esfera
celeste no ponto médio do multipleto.
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Figura 6.12: Projecao dos quatorze eventos do multipleto em um plano tangente a
esfera celeste no ponto médio do multipleto.

com doze, treze e quatorze eventos, respectivamente. Os resultados encontrados para o
poder de deflexao do campo magnético, a posicao da fonte, coeficiente de correlacao e

a dispersao angular sao apresentados na tabela 6.2.

ul®1C

10—
5

o
5
A0

(0l I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I L L L L I L L L L I 1 1 1 1 I
0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 0.06
1/E [1/EeV]

Figura 6.13: Ajuste linear dos eventos encontrados para o multipleto com doze eventos.
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Figura 6.14: Ajuste linear dos eventos encontrados para o multipleto com treze eventos.
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Figura 6.15: Ajuste linear dos eventos encontrados para o multipleto com quatorze

eventos.
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Tabela 6.2: Resultados para os multipletos encontrados a partir dos dados obtidos pelo
Observatorio Pierre Auger no periodo de 1 de janeiro de 2004 até 22 de novembro
de 2012. Na tabela D, é o poder de deflexdo do campo magnético, (a,d) é posigao
encontrada para a fonte, C' é o coeficiente de correlagao e W ¢é a dispersao angular do

multipleto.
Multipleto D,[°100 EeV] (e, 0) [°] Augl’] | C | W []
Doze eventos 6.6 £ 0.8 (213.0,-38.8) | 1.7 091 | 05
Treze eventos 84+ 15 (18.7,-37.4) 50 091| 0.7
Quatorze eventos | 4.6 +£ 0.4 (208.0,-484) | 1.3 [091| 0.6

Os trés multipletos encontrados e apresentados na tabela 6.2 e as respectivas posi-

¢oes de possiveis fontes sao apresentadas na figura 6.16.
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Figura 6.16: Trés multipletos encontrados com mais de dez eventos em coordenadas

galacticas.

O tamanho dos pontos é proporcional a energia dos eventos.

As estre-

las representam as posigoes encontradas para as possiveis fontes dos multipletos. O
pontilhado azul representa o plano supergalactico.

O primeiro multipleto apresentado na tabela 6.2, em particular, foi encontrado

inicialmente como um conjunto de onze eventos: dez em concordancia com o primeiro
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multipleto da publicac¢ao [60] e um evento a mais, encontrado no periodo adicional entre
1° de janeiro de 2011 e 22 de novembro de 2012. Este conjunto, porém, possuia um
coeficiente de correlagao inferior ao corte de 0.9. Relaxando-se a condigao de 20° para
a separacao angular maxima entre o evento de maior energia e o de menor energia para
21°, um evento adicional pode ser incorporado, e esse multipleto passara a contar com
12 eventos, com coeficiente de correlacao 0.91. O valor preciso desses cortes nao é crucial
desde que permita a inclusao de novos eventos de maneira segura, como apontado em
[60].

Utilizando os dados de raios gama provenientes de emissoes transientes detectados
pelo Burst Alert Telescope (BAT) [64], pode-se ver que a direcao da possivel fonte
encontrada para o multipleto de 13 eventos fica a 3° da galaxia NGC 526, que estd a
74 Mpc da Terra, portanto, dentro do horizonte GZK. Igualmente, para os dois outros
multipletos, a posicao das possiveis fontes é proxima a direcao da radiogaldxia Cen A,
a radiogaldxia mais proxima a Terra, a cerca de 4 Mpc, estando a 8° e 4.6° das posigoes
das fontes encontradas para os multipletos de 12 e 14 eventos, respectivamente.

Analisando o grafico que mostra a probabilidade de se obter um multipleto ao acaso,
obtido em [60], observa-se que a probabilidade de ser encontrado o multipleto de doze
eventos ao acaso é cerca 6%, para o multipleto de treze eventos é de cerca de 1% e para
o multipleto de quatorze eventos essa probabilidade é menor do que 0.1%.

Para os multipletos com multiplicidades abaixo de dez eventos a probabilidade deles

terem sido encontrados ao acaso é de 100%, por este motivo estes multipletos nao foram
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analisados nesta dissertacao.



Conclusoes

Nesta dissertacao foi realizado um estudo de uma distribuicao de raios césmicos
detectados pelo Observatério Pierre Auger. Este estudo tem como objetivo encontrar
multipletos e posicoes de possiveis fontes de raios cosmicos com energias superiores a
20 EeV além obter alguma informacao sobre o campo magnético atravessado por estes
raios cosmicos.

Com o auxilio do Método da Arvore de Extensao Minima foram encontrados subcon-
juntos a partir da distribuicao de raios césmicos analisada. Encontrados os subconjun-
tos, foram aplicados cortes nos mesmos a fim de encontrar multipletos que estivessem
correlacionados e assim encontrar as possiveis posicoes de possiveis fontes astrofisicas
dos raios césmicos analisados.

Na busca por esses multipletos realizada nesta dissertacao, foram utilizados dados

registrados pelo Observatorio Pierre Auger de 01 de janeiro de 2004 a 22 de novembro

93
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de 2012. Neste periodo, foram encontrados 2196 eventos com energias superiores a 20
EeV e foram encontrados multipletos de doze, treze e quatorze eventos.

Devido a alta probabilidade de os multipletos com um ntimero inferior a dez eventos
terem sido encontrados ao acaso (100%), estes nao foram analisados.

Com as analises realizadas, foi possivel encontrar posicoes de possiveis fontes as-
trofisicas dos eventos que fazem parte dos multipletos e através do poder de deflexao
D dos multipletos encontrados, podemos obter informagoes sobre o campo magnético
atravessado pelos raios césmicos dos multipletos, ou seja, pudemos observar que para
um raio césmico com uma energia de 100 EeV a deflexao sofrida, em relagao a posigao
da fonte, devido ao campo magnético varia em torno de 4.6° a 8.4°.

Ao comparar a posicao reconstruida das possiveis fontes dos multipletos com o
catalogo de objetos astrofisicos Swift-BAT, foi possivel encontrar alguns objetos dentro
de uma abertura angular de no maximo 7° em relacao as posicoes estimadas das fontes
para os multipletos encontrados.

Para os multipletos de doze, treze e quatorze eventos representados nas figuras 7.1,
7.2 e 7.3, respectivamente, vemos que foi encontrado um niimero superior de eventos
nesta dissertagao comparado ao nimero de eventos dos multipletos encontrados em [60].
Isso ja era esperado pois a analise realizada aqui possui como base um nimero maior
de eventos detectados pelo Observatorio Pierre Auger e a tendéncia é que ao aumentar
o numero de eventos detectados o nimero de eventos nos multipletos aumente também.

Fazendo uma comparacao para o multipleto de treze eventos, representados na fi-
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Figura 7.1: Comparagao para o multipleto encontrado de doze eventos. Os eventos
encontrados nesta dissertacao estao representados por circulos e os eventos encontrados

em [60] estao representados por “+”. Os tamanhos dos simbolos “+” e dos circulos sao
proporcionais as energias dos eventos.

Figura 7.2: Comparacao para o multipleto encontrado de treze eventos.
encontrados nesta dissertacao estao representados por circulos e os eventos
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Figura 7.3: Comparagao para o multipleto encontrado de quatorze eventos. Os eventos
encontrados nesta dissertacao estao representados por circulos e os eventos encontrados

em [60] estdo representados por “+”. Os tamanhos dos simbolos “+” e dos circulos sao
proporcionais as energias dos eventos.

gura 7.2, vemos que em [60] esse multipleto era formado por trés multipletos, nao
independentes, de dez eventos cada, ou seja, era possivel encontrar trés combinagoes
diferentes dos doze eventos que resultavam em um coeficiente de correlacao superior a
0.9, mas quando eram considerados os doze eventos nao era possivel atingir este valor
minimo. Para as andlises realizadas aqui vemos agora estes eventos, juntamente com
um evento adicional, formam um multipleto com coeficiente de correlacao que satisfaz
o valor minimo requerido. Mais uma vez, isso pode ter ocorrido devido ao fato de nesta
dissertagao ter sido sido utilizado dados da versao vbr0 e nao da versao v4r8 como foi
feito em [60], fazendo com que os trés multipletos nao independentes pudessem ser con-

siderados um unico multipleto apenas com um numero de eventos maior. Além disso
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vemos que temos ainda um evento adicional que foi detectado fora do periodo de analise
de [60].

Desta forma, vemos que ao repetir a analise usando um periodo mais longo e portanto
um numero maior de eventos, foi possivel confirmar os multipletos correlacionados e
também aumentar suas multiplicidades.

Analisando o grafico que mostra a probabilidade de se obter um multipleto ao acaso
a partir de uma distribuicao isotrépica, conforme consta em [60], observa-se que a
probabilidade de ser encontrado um multipleto de doze eventos ao acaso é cerca de 6%,
para um multipleto ao acaso de treze eventos é de cerca de 1% e para encontrar um de
quatorze eventos ao acaso é de 0.1%. Assim, vemos que as evidéncias para a existéncia
dos multipletos correlacionados sdo melhores do que aquelas apresentadas em [60]. Os
multipletos encontrados serao acompanhados nos dados futuros do Observatorio Auger,
para observar se as suas multiplicidades irao aumentar, ou se novos mutlipletos de

multiplicidades acima de 12 serao encontrados.
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A

Calculo da média de direcoes angulares

utilizando cossenos diretores

Considera-se o sistema local de coordenadas representado na figura A.1.

Figura A.1: Representagao do sistema de coordenadas local.

Conhecendo os angulos 6; e ¢; de cada evento de um subconjunto escolhido, calculam-
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se seus cossenos diretores observados

l; = sin 0; cos ¢;,

m; = sin 91 sin ¢i,

n; = cosb;.

Depois calculam-se as médias dos cossenos diretores que sao dadas por

onde R é dado por

! U
o — Ry
=1 R
n
m;
me= 2R
=1
n
n;
ne = E?

R = (Z Li)? + (Z m;)? + (Z ni)?.

(A7)

Pode-se também escrever as médias dos cossenos diretores em funcao das direcoes

angulares médias (0) e (¢):
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lo = sin(f) cos(¢), (A.8)
mo = sin(f) sin{¢), (A.9)
ng = cos(f). (A.10)

Assim, conhecendo o valor de ngy encontrado com a equagao A.6, pode-se substitui-lo

na equagao A.10 e encontrar (6)

(0) = arccos ny. (A.11)

Para encontrar (¢) basta utilizar as equacoes A.8 e A.9 e encontrar a rela¢ao

(¢) = arctan ?. (A.12)
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