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O Observatorio Pierre Auger foi construido para detectar raios césmicos de altissimas
energias. Particulas com a mesma energia de uma bola de ténis a 100 km /h interagem no
topo da atmosfera e produzem uma chuva de particulas secundarias. O Auger utiliza duas
técnicas distintas de deteccao: através de emissao de luz Cherenkov e de Florescéncia da
atmosfera. As fontes e os mecanismos fisicos responsaveis pela producao destas particulas
ainda sao desconhecidos e devem trazer informacoes fundamentais para a astrofisica e
para a fisica de particulas.

No presente trabalho estudamos a estabilidade do detector de superficie do Auger através
da andlise dos diferentes tipos de sinalizagoes que um tanque pode receber do Sistema
Central de Aquisicdo de Dados a fim de garantir que os dados coletados pelo experi-
mento sejam confidveis. Esses erros nos dao informagoes sobre a comunicacao entre os
tanques e o Sistema Central de Aquisicao de Dados e, consequentemente, sobre o bom
funcionamento do detector de superficie.

Estudamos ainda o problema da propagagdo de particulas carregadas (protons) alta-
mente energéticas ( energias entre 0,5 EeV e 5,7 EeV - 1 EeV = 10'8 eV ) na Via Lactea
com um modelo simplificado, sem perda de energia, levando em conta apenas a difusao
das particulas sob a acao do campo magnético galactico. Nosso objetivo é verificar se os
dados coletados pelo Observatorio Pierre Auger tém alguma correlagao com a estrutura
da nossa Galéxia. Para descrever a estrutura da Via Léactea, utilizamos um modelo
para a luminosidade galactica e consideramos que a taxa de emissao de raios cosmicos
¢ proporcional a essa luminosidade. Nesse modelo a galaxia é composta por quatro
componentes: disco exponencial, bulge, bracos espirais e anel molecular.
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Capitulo 1

Introducao

Os raios cosmicos, particulas que chegam a Terra vindas do meio interestelar, foram
descobertos em 1912, ha quase um século da presente data, e até hoje, apesar dos grandes
avancos, muitos dos seus mistérios continuam sem esclarecimento. A maioria dessas
particulas sdo niicleos de atomos ou elétrons. Dentre os ntcleos, o proton (ntcleo de
hidrogénio) é o mais abundante, mas ha alguns poucos niicleos mais pesados como o do
ferro, por exemplo.

No presente trabalho, estamos mais interessados nos raios coésmicos ultra-energéticos
(UHECR - Ultra High Energy Cosmic Rays), ja que o Observatorio Pierre Auger foi
desenvolvido para estudar esses raios cosmicos. O Auger foi projetado para possuir
cobertura total do céu e coletar dados nos hemisférios norte e sul. A parte sul do Auger
esta sendo construida na provincia de Mendoza (Argentina) e ocupara uma area de 3000
km?. Aproximadamente 75% do Auger Sul esta construido.

A energia dos UHECR é medida em EeV, que corresponde a 10'® V. Lembre-se que
1 joule ~ 0,62 x 10 €V, ou seja, a energia dos UHECR é macroscopica. Esses UHECR
interagem com a atmosfera e geram particulas secundérias que acabam por formar os
chamados chuveiros atmosféricos extensos (EAS - Ertensive Air Shower). E através
desses chuveiros que os UHECR sao detectados.

O fluxo desses raios c6smicos é muito baixo e para energias da ordem de 3 EeV ele é
de uma particula por quilébmetro quadrado por ano. Sem contar com os dados coletados
pelo Auger, o nimero de raios cosmicos detectados com energias acima de 4 EeV é menor
do que 200.

As fontes dos UHECR sao ainda desconhecidas e sua descoberta traré grande avanco
para a fisica de particulas e para a astrofisica. Espera-se fazer astronomia das fontes dos
UHECR quando houver estatistica suficiente, ja que raios césmicos com tao altas energias

nao sao defletidos pelos campos magnéticos galacticos ou intergalacticos conhecidos. Uma



vez identificadas as fontes, se existirem, poderemos entender melhor os mecanismos de
aceleracao dos raios cosmicos.

Existe uma previsao tedrica de um corte pronunciado no espectro de energias dos
raios cosmicos (corte de GZK) devido a interagoes com a radiacao cosmica de fundo.
Devido a essa interagao, protons com energias acima da 5 x 10 eV (energia de GZK)
perdem rapidamente sua energia através da foto-producao de pions. A existéncia desse
corte implica que eventos acima da energia de GZK devem ter um fluxo extremamente
baixo, muito menor do que o fluxo de um espectro que decai com E~3. A distancia que
uma particula pode percorrer com energia acima da energia de GZK define o raio da
chamada esfera de GZK. Para prétons, o raio da esfera de GZK é ~100 Mpcﬂ

Se eventos forem detectados com energias acima da energia de GZK e o seu fluxo for
incompativel com o corte de GZK, ha a possibilidade de uma violacao de um principio
fundamental, como a invariancia de Lorentz, ou existem fontes poderosas dentro da esfera
(a uma distancia menor que 100 Mpc).

A estrutura da dissertagao é descrita a seguir.

No capitulo [2| farei uma abordagem geral sobre raios césmicos, discutirei os seus me-
canismos de aceleracao e sua propagacao. Por fim apresentarei alguns dos experimentos
que se empenharam em detectar raios coésmicos e os resultados contraditorios sobre o
efeito GZK.

O Observatorio Pierre Auger serd descrito no capitulo Os sistemas de deteccao
através de sitio de detectores de particulas e de deteccao por fluorescéncia das atmos-
fera serao apresentados, assim como o métodos utilizados para calibrar cada um deles.
Discutiremos, ainda, as vantagens de um experimento que utiliza ambas as técnicas de
deteccao.

Para podermos, através dos dados do Auger, afirmar se existe ou nao um corte de
GZK ou fazer astronomia com UHECR, devemos assegurar que a aquisicao de dados do
Auger é feita de forma confidvel. Esforcos vém sendo feitos no sentido de garantir a qua-
lidade dos dados coletados pelo Auger. Ferramentas de monitoracao foram e continuam
sendo desenvolvidas com essa finalidade. No capitulo {4] apresentamos um método que
desenvolvemos para monitorar o funcionamento, em conjunto, dos tanques que compoem
o Auger. Esse método é baseado em sinalizagoes que dao informagao sobre o tanque no
momento em que um evento é formado.

O espectro de energias dos raios cosmicos apresenta caracteristicas interessantes. Uma

delas (para a energia de ~ 4 EeV) seria o resultado de uma transi¢cdo na origem dos

11 megaparsec = 1Mpc = 3,262 x 105 anos luz = 30,867x 102! m é a unidade de comprimento utilizada
pelos asténomos para designar a distancia entre galaxias vizinhas ou entre aglomerados de galaxias.



raios cosmicos, passando de galactica para extra-galactica. O estudo que fizemos com
propagacao de raios cosmicos na Galaxia, sujeitos somente a acao do campo magnético
galactico, em torno dessa energia, ¢ descrito no capitulo bl Nosso objetivo era determinar
se existe uma correlacao entre os dados coletados pelo Auger, com energias entre 0,5 EeV
e 5,7 eV, e a estrutura da galaxia.

O capitulo [f] foi destinado as conclusoes e perspectivas.

A maneira que utilizamos para tratar os bragos espirais ¢ descrita no apéndice [A]e uma
discussao sobre exposicao de experimentos de raios cosmicos, cobertura do Observatorio
Auger e mapas de excesso é feita no apéndice

Ao longo da tese, quando que eu for escrever uma abreviacao de uma expressao es-
trangeira pela primeira vez, traduzirei a expressao e em seguida apresentarei a abreviacao

e a expressao original.



Capitulo 2
Raios cosmicos ultra energéticos

Raios cosmicos sao particulas que chegam & Terra com energias que vao de 10° eV até
acima de 10%° eV e que ao interagirem com a atmosfera terrestre geram, dependendo
da energia, uma série de particulas secundarias. O espectro de energia dessas particulas
se estende por mais de 10 ordens de magnitude e o fluxo por mais de 30 ordens de
magnitude, conforme mostrado na figura . A primeira vista o espectro parece ser
descrito simplesmente por uma lei de poténcia da energia ®r o o< £~ para muitas ordens
de magnitude, porém, ao analisarmos com cuidado o espectro, vemos que ele apresenta
caracteristicas bem marcantes. A primeira delas ¢ uma mudanga no indice a de ~2.6
para ~3.0 para a energia de 4 x 10'° eV, aproximadamente. Essa regido é denominada
o joelho do espectro (knee). Uma segunda mudanga acontece para a energia 4 x 10'®
eV, quando a passa de ~3.0 para ~2.5, e essa regiao do espectro é conhecida como o
tornozelo do espectro (ankle). Para energias ainda maiores nao temos dados conclusivos
sobre o espectro devido a baixa estatistica. O fluxo de raios c6smicos com energia na
regiao do tornozelo ¢ de uma particula por metro quadrado por ano, ja no joelho o fluxo
¢ de 1 particula por metro quadrado por segundo. Se estamos interessados em estudar
raios cosmicos de altissimas energias (acima de 10'®) precisamos de um detector com uma
grande area ou de um longo tempo de aquisicao de dados.

Neste capitulo sera dada uma idéia geral sobre a descoberta dos raios c6smicos e sobre

a evolucao do seu entendimento.

2.1 Descoberta dos raios cosmicos

Apos a descoberta da radioatividade por Henri Becquerel em 1896, notou-se que o ar é
ionizado a uma taxa elevada. Nao se sabia se essa radiacao era proveniente da Terra. Trés

tipos de radiagao eram conhecidos nessa época: raios « (ntcleos de He ionizados), raios
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Figura 2.1: Espectro de energias dos raios cosmicos obtido através de varios experimentos
como: LEAP baloon, proton satelite, Yakutsk, Haverah Park, AGASA, Fly’s Eye, entre
outros. A linha pontilhada representa uma lei de poténcia constante. Figura retirada de
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B (elétrons) e raios . Ja que os dois primeiros sao facilmente bloqueados, acreditava-se
que essa ionizacao fosse provocada pelos raios 7.

A ionizacao foi medida a varias altitudes diferentes a fim de descobrir o poder de
penetracao desses raios . Foi entao que em 1912, Victor Hess voou em um balao a uma
altitude de 5300 metros e descobriu que essa taxa de ionizacao, ao contrario do que se
esperava, aumentava significativamente com a altitude. Para explicar as suas medidas
Hess concluiu que uma radiacao com alto poder de penetracao entra na atmosfera por
cima. Isso marcou a descoberta dos raios césmicos pela qual Hess recebeu o prémio Nobel
em 1936.

Foi R. A. Millikan [2] quem utilizou o termo "raios cosmicos" pela primeira vez para
denominar essa radiacao. Ele melhorou a tecnologia de detecgao e comecou a realizar
medidas dessa ionizagao com instrumentos colocados em lagos montanhosos a profundi-
dades diferentes, motivado por uma discordancia com os dados obtidos pelo Hess. Seus
dados experimentais nao o ajudaram ja que, apesar da espessura total da atmosfera ter-
restre corresponder somente a aproximadamente 10 metros de agua, hoje sabemos que
seus dados e os de Hess mediram, na verdade, duas componentes diferentes do chuveiro
atmosférico produzido pelo raio césmico: a componente dura dos mions dentro da agua
(que carrega aproximadamente 10% da energia) e a componente mole eletromagnética
na atmosfera (com aproximadamente 90% da energia), respectivamente.

Primeiramente se acreditava que os raios cosmicos eram atomos (particulas neutras)
ou de origem eletromagnética (raios-X ou raios ). Componentes carregadas passaram
a ser consideradas a partir do momento em que se verificou que os raios coésmicos eram
defletidos pelo campo magnético terrestre. Essa componente foi observada por J. Clay
que fez medig¢oes com um detector de ionizacao para diferentes altitudes, desde Amsterda
até Java [3]. A. Compton [4] também reportou esse efeito e Millikan discordou. Como
consequencia foram instalados equipamentos com camaras de ionizagao idénticas em di-
ferentes lugares do mundo para realizar medicoes em diferentes latitudes [5]. Dessa forma
ficou provado que os raios cosmicos também sao formados por particulas carregadas.

A fim de determinar se essas particulas tinham carga negativa ou positiva, Bruno
Rossi sugeriu o estudo do efeito Leste-Oeste a baixas latitudes [6]. Imagine que um
particula incide verticalmente na Terra na linha do equador. A forca sofrida por essa

particula devido a interacao com o campo geomagnético é
F=quxB

sabendo que no equador as linhas de campo estao no sentido Sul-Norte (—é em coorde-



Figura 2.2: Efeito Leste-Oeste - particulas com carga positiva sao observadas com dire¢ao
a oeste da vertical, enquanto particulas com carga negativa sao observadas com direcao
a leste da vertical.

nadas esféricas centradas no centro terrestre com o eixo Z apontando para o Norte) e que
a velocidade da particula esta no sentido —#, F esta no sentido sign(q).qg, onde sign(q)
é o sinal da carga da particula (figura . Dessa forma, se o sinal da carga é positivo,
as particulas sao detectadas na Terra com diregao a oeste da vertical e se for negativo
elas sao detectadas com direcao a leste da vertical.

Observou-se um excesso no nimero de particulas vindas do Oeste e concluiu-se que
as particulas predominantes eram as de carga positiva.

Neste mesmo perfodo, sob a supervisao de R. A. Millikan, C. D. Anderson comecou a
estudar os raios cosmicos e observou rastros de particulas inesperados em suas fotografias
com uma camara de nuvens [7]. Ele interpretou esses rastros como sendo provenientes
de uma particula com a mesma massa do elétron, mas com a carga elétrica oposta. Essa
descoberta validou as previsdes tedricas de P. M. Dirac para a existéncia do positron [§].

Em 1934 Bruno Rossi declarou ter observado descargas quase simultaneas em dois
contadores Geiger, separados por uma grande distancia num plano horizontal, durante
um teste com os equipamentos que ele utilizou para testar o efeito Leste-Oeste. Rossi
concluiu que de vez em quando, o equipamento era atingido por chuveiros de particulas
muito extensos que causavam coincidéncias entre os contadores, mesmo quando estes
estavam posicionados a longas distancias uns dos outros. Em 1937 Pierre Auger [9], sem

saber das declaracoes de Rossi, detectou o mesmo feno6meno e o investigou em detalhe.



Ele concluiu que chuveiros extensos de particulas sao gerados por raios cosmicos primarios
altamente energéticos que interagem com a atmosfera a grandes altitudes, iniciando uma
cascata de particulas secundérias que acabam por gerar um chuveiro de elétrons, fo6tons
e muons que chega ao solo. Com a ajuda de contadores Geiger, camaras de Wilson e
uma eletronica de coincidéncia rapida, Pierre Auger e, independentemente, Kolhorster
[10] mediram essas coincidéncias e deram origem a idéia de EAS. A partir do nimero de
particulas detectadas no solo e de suas respectivas energias, Pierre Auger foi capaz de
estimar a energia do raio césmico priméario em 10'° V.

De 1930 a 1950, antes da construcao dos grandes aceleradores de particulas, os raios
coésmicos foram a principal fonte da descoberta de novas particulas tal como o pésitron
e o mion. O muon (ou mu-méson, como foi conhecido por anos) foi descoberto em
1936 por C. Anderson e seu aluno S. Neddermeyer |11} [12]. Primeiramente Anderson e
Neddermeyer acreditavam ter visto o pion, uma particula que havia sido postulada por
H. Yukawa em sua teoria para as interagoes fortes.

Muitos experimentos se empenharam em desvendar os mistérios dos raios cosmicos.
Os raios cOsmicos se tornaram uma importante area da fisica e sua histéria continua

sendo escrita até os dias de hoje.

2.1.1 Raios césmicos ultra-energéticos

Raios cosmicos ultra-energéticos sao aqueles que possuem energias na parte desconhecida
do espectro - acima de ~40 EeV — 4 x 109 eV.

O primeiro raio césmico ultra-energético foi detectado em 1962 por John Linsley
e colaboradores do experimento Volcano Ranch, no Novo México. A energia do raio
cosmico foi estimada em 10%° eV.

Diversos experimentos se empenharam em detectar raios c6smicos ultra-energéticos.
Devido ao baixo fluxo de raios cosmicos com tao altas energias, foram detectados menos
de 200 eventos desse tipo. Alguns desses eventos sao mostrados na figura [2.3

Devido a essa baixa estatistica ndo sabemos muito sobre a composigao (se sdo protons,
nicleos, fotons ou outras particulas), as fontes (supernovas, nucleos de galaxias ativos,
matéria escura, entre outras) ou os mecanismos de aceleragao dessas particulas ultra-

energéticas (aceleragao direta ou indereta).



Galactic Latitude

Galactic Longitude

Figura 2.3: Eventos com energias maiores que 4 x 10 eV detectados por diferentes
experimentos: AGASA (vermelho) - 57 eventos, Haverah Park (verde) - 16 eventos,
Yakutsk (azul) - 8 eventos, Volcano Ranch (preto) - 8 eventos. Figura retirada de [13].

2.2 Mecanismos de aceleracao dos raios cé6smicos

Os mecanismos de aceleracao dos raios cosmicos sao ainda desconhecidos. Porém, exis-
tem modelos que fornecem resultados compativeis com os dados observados. Em alguns
desses modelos a aceleragao é direta (ocorre de maneira rapida). Temos como possiveis
candidatos a aceleradores de raios cosmicos: explosoes de supernovas, niicleos galacticos
ativos, pulsares, decaimentos de particulas supermassivas, etc. Outros modelos sugerem
que a aceleracao é estatistica e se da ao longo de vérias décadas. Um dos modelos mais

aceitos é o modelo de aceleragdo estocastica de particulas proposto por E. Fermi [14].

2.2.1 Aceleragao estocastica de particulas carregadas

Por volta de 1950, Fermi propos que a aceleracao de particulas carregadas se daria através
de repetidas colisoes com nuvens interestelares. Porém, concluiu-se que esse mecanismo
de aceleracao ¢ muito lento e e nao explicaria as altas energias dos raios cosmicos detec-
tados na Terra. Este modelo foi entao aperfeicoado e resultou em um modelo muito mais
eficiente onde a aceleracao é proveniente de interacoes das particulas com ondas de cho-
que resultantes da explosao de supernovas, ou com niicleos galacticos ativos e etc. Uma
grande vantagem de modelos de aceleracao estocastica é que se obtém diretamente um
espectro segundo uma lei de poténcia da energia, de acordo com os dados experimentais.

Fermi demonstrou que através dessas interagoes, ocorre um acréscimo na energia da
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particula que é proporcional a prépria energia da particula AE = eE . Segue que apoés

um numero n de colisoes a energia da particula é
E,=E,1+¢€)", (2.1)

onde E, ¢ a energia inicial da particula.
Se a particula tem uma probabilidade P,,. de escapar da regiao de aceleracao, temos
que a probabilidade da particula continuar na regiao de aceleracao apds n colisoes é

(1 — P.s.)™. O numero de particulas que atingem uma energia maior do que E,, é

1 - Pesc)n

N(E> E) =N, - Py = N0 22)

onde N, é o nimero inicial de particulas. Note que n pode ser obtido a partir de (2.1]) e

(2.2). Igualando os dois resultados e manipulando as expressoes obtemos

1 ENTY
N(E>E)=N,— (=) | 2.3
(E > B P(E) (2.3)

onde

y=1In (%) /In(1 +¢)

é o indice espectral.

Para ondas de choque que se propagam com velocidade u, € ~ u/c. No caso de ondas
de choque onde o a velocidade do plasma é muito maior do que a velocidade do som
(por exemplo 10% cm/s e 10° cm/s, respectivamente, para remanescentes de supernova)
o valor do indice espectral v é aproximadamente 1. Devido ao fato de que as particulas
estao sujeitas a processos dependentes da energia durante a sua propagacao, esperamos
que o fluxo de particulas detectadas na Terra possua um indice espectral maior do que o
da fonte onde elas foram produzidos. O espectro integrado observado varia entre E~11 e
E~21 entdo os dados observados concordam razoavelmente com o modelo de Fermi para
ondas de choque.

Neste modelo, a energia maxima que uma particula pode adquirir depende do tempo
que ela permanece confinada na regiao de aceleragao. Essas regioes tém um certo tempo
de vida, como, por exemplo, as ondas de choque de uma supernova que se dissipam apos
10.000 anos, aproximadamente.

Por outro lado, se a regiao de aceleracao possui um tempo de vida mais longo, com o

aumento da energia da particula cresce o seu raio de Larmour e, consequentemente, fica
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Figura 2.4: Tamanho e intensidade do campo magnético das regioes que sao candidatas
a aceleraradoras de particulas: protons a 1000 EeV - linha continua superior, protons a
100 EeV - linha pontilhada e ntcleos de ferro a 100 EeV - linha continua inferior. Figura
retirada de [15].

mais dificil manter a particula confinada magneticamente nessa regiao. Devido ao seu
escape, temos mais uma limitagao na energia méaxima alcancgéavel pela particula.

Possiveis candidatos a aceleradores de particulas por esse processo sao mostrados na
figura que é conhecida como Hillas plot.

2.2.2 Modelos de aceleracao direta

Se ndo verificarmos um corte no espectro dos UHECR devido ao efeito GZK (ver se¢ao
2.3), fontes locais de UHECR (dentro de 100 Mpc) devem existir ou mecanismos menos
intuitivos tém que estar presentes para justificar esse fato. Dentre esses mecanismos

encontramos propostas de que os UHECR sao compostos por hadrons exoticos [16], ou
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por neutinos que interagem fortemente [17], ou de que protons podem se propagar com
energias acima da esperada para o corte de GZK devido a violacao da invariancia de
Lorentz [I8]. Além desses modelos, temos os chamados modelos top-down, nos quais
raios césmicos ultra-energéticos sao produzidos na Galéxia a partir do decaimento de
particulas supermassivas [19] ou de defeitos topologicos [20].

Mesmo com baixa estatistica a altas energias, ha quem especule a existéncia de um
salto entre os eventos mais energéticos e o resto do espectro. Isso, junto com o fato
de que nao conhecemos objetos astrofisicos que possam acelerar particulas até energias
tao altas, faz com que esses modelos de decaimentos sejam interessantes, principalmente

no caso de uma possivel extensao do espectro a escala das teorias de grande unificacao
~ 10%* eV.

2.3 Propagacao dos raios coésmicos

Costuma-se dividir os raios cosmicos em dois grupos: galicticos e extragalacticos. Os
raios cosmicos produzidos na galaxia tém que atravessar o meio interestelar antes de
chegar até a Terra, ja os extragalacticos tém que atravessar primeiro o meio interestelar
de suas galdxias de origem, depois o meio intergaldctico e finalmente a nossa galaxia
até chegar a Terra. Todo esse percurso pode fazer com que as direcoes de chegada dos
raios césmicos, bem como o seu espectro de energias nao fornecam informagoes sobre as
condicoes em que eles foram produzidos.

Um fator determinante na propagacao dos raios césmicos é a sua interacdo com a
radiagdo cosmica de fundo - CMB (Cosmic Microwave Background), caracterizada por
um espectro de corpo negro de 2.7 K, e com campos magnéticos. Todos os candidatos
a raios cosmicos, com excecao dos neutrinos, interagem com a CMB. Um esquema das
interagoes de particulas com a CMB é mostrado na figura [2.5]

Das interagoes com a CMB, resulta um efeito muito importante e que, se existir,
pode limitar a energia maxima dos raios cosmicos. E o chamado efeito GZK (Greisen-
Zatsepin-Kuzmin ) [21]. A colisdo de um préton com energia 10% eV com um foton de
energia 1073 eV produz aproximadamente 200 MeV no referencial do centro de massa.
Essa é a energia do pico para a foto-producao de pions. Essa colisao pode resultar em dois
canais: 7 n e m°p e acarreta uma grande perda de energia para o proton. O comprimento
de decaimento médio de um néutron com energia 102 eV ¢ de 1 Mpc, logo, apés essa
distancia o néutron se torna um proton novamente. A energia média de um nucleon como
funcao da distancia percorrida na CMB é mostrada na figura [2.6]

O resultado da degradagao da energia dos prétons, devido a féto-producao de pions,
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ou de ntcleos mais pesados, devido a foto-desintegracdo, é a existéncia da chamada
esfera de GZK. O raio da esfera de GZK é dado pela distancia que um raio cosmico pode
percorrer acima da energia de GZK. Podemos ver na figura que o raio da esfera de
GZK para um préton é ~ 100 Mpc.

Sao varios os processos que podem degradar a energia dos raios cosmicos. Préotons
podem ainda perder energia através da producao de pares ete™ na radiacao de fundo.
A foto-desintegracao dos nicleos, resultado da interacdor com a CMB e com radiacao
infravermelha, faz com que eles percam 3 ou 4 nucleons por Mpc percorrido quando sua
energia ¢ maior que 2 x 10! eV.

Os raios cosmicos sao compostos, em sua maioria, por particulas carregadas. Porém,
ainda nao temos evidéncias de que os prétons sejam dominantes para energias acima de

10" V. O raio de Larmour de uma particula carregada com nimero atomico Z é
p(Mpc) = 1.08 x 10%.(E/10*°eV).(1/Byg).(1/2) (2.4)

onde F ¢é a energia da particula em eV e B, é o campo magnético em nanogaus.

De acordo com a equagdo (2.4) um proton com energia 109 eV sujeito ao campo
magnético galactico (~1uG) tem um raio de Larmour igual a 10 kpc, grande comparado
com a espessura da galdxia que é de aproximadamente 500 pc. Isso nos leva a concluir
que se tal raio cosmico for produzido no disco galéctico, ele logo escapara. Nicleos de
ferro com essa energia vao passar mais tempo na galaxia e resultarao numa anisotropia
se forem produzidos no disco galactico. Como nao observamos correlagoes entre eventos
com energias acima de 10'Y eV e pontos do disco galactico, é provavel que suas fontes
sejam extragalacticas ou se localizem em um halo bastante extenso.

O nosso conhecimento sobre os campos magnéticos extragalacticos é ainda bastante
limitado. Em alguns aglomerados de galaxias ele pode ser da ordem de uG. Esses campos
sao geralmente descritos, de maneira extremamente simplificada, como células cibicas
de aresta igual a 1 Mpc e valor médio B orientados de forma aleatoria nas células. Este
modelo é resultado de medidas do campo magnético por rotagdo de Faraday [22]. Na
vizinhanca da nossa galaxia o valor estimado para a magnitude do campo magnético
randomico é de < 1nG.

O campo magnético galactico também nao é muito bem conhecido, principalmente
nas proximidades do centro galactico. Os modelos mais aceitos sugerem que o campo
magnético possui duas componentes: regular e randomica. Essas componentes possuem
intensidade entre 1 e 7 uG. O campo randoémico é, geralmente, definido em dominios

cubicos. No capitulo [5| utilizamos uma aresta de 150 pc para esses dominios.
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e

Figura 2.7: Esquema de um eletroscopio como o utilizado por Hess na descoberta dos
raios co6smicos.

Para nas regioes de mais baixa energia (~ 10'7), acredita-se que a dire¢ao de chegada

dos raios cosmicos seja isotropica.

2.4 Meétodos de deteccao dos raios cosmicos

Raios cosmicos de energias mais baixas (até 10'* ¢V) podem ser detectados diretamente
pois seu fluxo é bastante alto. Para detectar esses raios cdésmicos sao utilizadas técnicas
similares as de experimentos com aceleradores de particulas (calorimetros, detectores de
radiagdo, placas de emulsao e etc.). No caso dos raios cosmicos, esses detectores sao
carregados por baloes ou por satélites em orbita. Essas técnicas permitem medir de
forma direta o fluxo a composi¢dao dos raios cosmicos de energias até 10 eV.

Varios tipos de detectores de particulas foram utilizados para detectar raios cosmicos e
muitos deles foram desenvolvidos com essa finalidade. Um esquema do detector utilizado
por Hess quando realizou as suas primeiras detecgoes de raios c6smicos ¢ mostrado na
figura 2.7 Folhas de ouro sao carregadas eletricamente até que fiquem separadas. Se o
potencial de ionizacao é baixo, elas permanecem afastadas por um longo tempo. Com o
aumento do nivel de ionizacao, as placas descarregam e comegam a se aproximar.

Dois dos tipos de detectores de particulas mais utilizados por experimentos de raios

cHésmicos sao descritos a seguir.

Cintiladores
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Um sensor chamado de cintilador consiste de um material transparente que fluoresce
ao ser atravessado por uma radiacdo ionizante. Um tubo fotomultiplicador (detectores
de luz ultravioleta, visivel e proxima do infravermelho extremamente sensiveis) mede a

luz emitida pelo material e o sinal é amplificado eletronicamente.
Detectores de radiacao Cherenkov

Quando uma particula carregada atravessa um material com velocidade maior do que
a velocidade da luz no material (¢/n), ocorre a emissao de radiagdo Cherenkov (radia¢ao
na regiao do ultravioleta ou do azul). O angulo de emissao dessa radiacao depende da

velocidade da luz no material e da velocidade da particula da seguinte maneira:

c 1 1
0=—=—, > —. 2.5
o8 wn fBn g n (2:5)
No caso do Observatério Auger essa radiacao é produzida na dgua e coletada por

fotomultiplicadoras.

2.4.1 Medigao indireta através de EAS

Como o fluxo de raios cosmicos com energias maiores que 10 eV é muito baixo, é muito
dificil detecté-los diretamente. A maneira mais conveniente de detectar raios cosmicos
altamente energéticos é através dos chuveiros de particulas que eles geram ao interagirem
com a atmosfera. Raios cosmicos colidem, ao entrarem na atmosfera, com moléculas do
ar, principalmente oxigénio e nitrogénio, produzindo uma cascata de particulas secundé-
rias. Esse EAS forma uma panqueca de particulas que se extende por centenas de metros
que se move através da atmosfera com uma velocidade muito proxima a da luz. Algu-
mas dessas particulas (elétrons, positrons, raios v, mions e poucos protons e néutrons)
chegam ao solo e se espalham por areas de até 20 km?.

Durante o desenvolvimento do chuveiro a interagao das particulas secundarias com
a atmosfera, principalmente com o nitrogénio, produz luz por fluorescéncia (elétrons do
nitrogénio presente na atmosfera sao excitados para niveis energéticos mais elevados e ao
retornarem ao seu nivel energético fundamental emitem fotons na regido do ultravioleta).
Devido as suas grandes velocidades, as particulas secundérias produzem também luz

Cherenkov.
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2.4.1.1 Sitios de detectores de superficie

Para detectarmos chuveiros atmosféricos extensos, precisamos de vérios detectores, de
sitios de detectores de superficie. Através da coincidéncia entre o sinal nesses detecto-
res, podemos determinar a direcao de chegada dos raios cosmicos. A posicao do ponto
de impacto do chuveiro é determinada a partir da informacao do perfil transversal das
particulas do chuveiro que foram detectadas. Com a direcao e o eixo do chuveiro deter-
minados, ajusta-se o perfil transversal medido & distribuicao lateral tedrica para obter
uma estimativa da energia. A relacdo entre a distribuicao lateral de particulas e a ener-
gia do raio cosmico é obtida através de simulagoes de chuveiros atmosféricos utilizando
diferentes modelos de interacao e de desenvolvimento do chuveiro.

Estes detectores sao de instalacao e manutencao baratas, proporcionam longa vida ao
experimento, sao estaveis e possuem boa resolucao angular. Além disso, podem funcionar
durante todo o dia. Por outro lado, a calibracao da energia é muito dependente do modelo
hadronico utilizado e ¢é dificil encontrar uma grande area para montar grandes sitios de

detectores de superficie.

2.4.1.2 Detectores de fluorescéncia

A luz de fluorescéncia emitida durante o desenvolvimento de um chuveiro atmosférico é,
na regiao central do chuveiro, suficientemente intensa para ser detectada a grandes dis-
tancias. Sua intensidade é equivalente & de uma lampada de aproximadamente 5 watts
viajando com a velocidade da luzﬂ Essa emissao se da de forma isotrépica, o que facilita
a deteccao dessa luz cujo espectro é proximo do ultravioleta. Em detectores de fluorescén-
cia, essa luz é coletada através de espelhos e projetada em fotomultiplicadoras. Através
da coincidéncia nas fotomultiplicadoras, pode-se determinar a direcao de propagacao do
raio césmico, bem como sua energia.

Além da luz de fluorescéncia, esses detectores sao sensiveis a luz produzida por efeito
Cherenkov na atmosfera. O angulo de emissao de luz Cherenkov na atmosfera é de
aproximadamente 2 graus, ou seja, o feixe de luz Cherenkov esta muito proximo do
eixo do chuveiro atmosférico, o que dificulta a sua deteccao em relacao a deteccao de
fluorescéncia.

A maior desvantagem desse sistema de deteccao é que devido a sua sensibilidade, esses
detectores s6 podem funcionar durante a noite. Além disso a luz da lua nao pode incidir

nas fotomultiplicadoras, o que reduz o tempo de funcionamento para aproximadamente

!Existe um esforco internacional para medir com maior precisio a quantidade de luz emitida pela
particula ao atravessar a atmosfera [23]
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10% do tempo de funcionamento do experimento como um todo.

2.4.1.3 Observaveis dos EAS

A profundidade do mdzimo (Xnax ) € a posigao onde o chuveiro atinge o niimero maximo
de particulas e é geralmente medido em g/cm?, pois a quantidade de matéria atravessada
pelas particulas é uma quantidade relevante. X5« depende tanto da energia do primario
quanto de sua massa. Esperamos que particulas mais pesadas iniciem o chuveiro na
atmosfera mais cedo do que os protons. O nimero particulas no X,z pode chegar a
10*° para chuveiros de 10 eV de energia. Essa quantidade é uma das medidas utilizadas
para identificar a composicao do raio coésmico.

A reconstrucao geométrica do chuveiro pelo SD é feita em duas etapas. Primeiramente
determina-se a diregao do eixo do chuveiro (6,p) através da informagao temporal do sinal
nos tanques. Depois determina-se o ponto de impacto através da intensidade do sinal nos
tanques. A reconstrucao da geometria pelo FD comeca com a determinacao dos pizeis a
serem utilizados na reconstrucao. Prossegue com a determinacao do plano que contém
o eixo do chuveiro e o telescopio. Em seguida, o ponto de impacto e a direcao do eixo
do chuveiro sao calculados utilizando dados do FD e do SD, se estiverem disponiveis. E
por fim, o tamanho do chuveiro é determinado fornecendo estimativas da energia e de
Xax- A direcao de chegada dos raios cosmicos é extremamente relevante em estudos de
anisotropia, estudos esses que podem revelar informagoes importantes sobre a localizacao
das fontes dos raios cosmicos.

No SD, o tamanho do chuveiro é determinado através do sinal a 1000 m do centro do
chuveiro S(1000). Mesmo no caso improvavel em que uma estacdo esteja exatamente a
1000 m do centro do chuveiro, o valor de S(1000) é obtido através do ajuste da fungao
de distribuigao lateral - LDF (densidade de particulas em funcao da disténcia ao centro
do chuveiro). A fungio escolhida para a LDF ¢ a funcao NKG (Nishimura, Kamata e

Greisen), que é dada por:

r —6 r+r, -
S(r) = 5(1000) x (100()m> (M) ’ (2.6)

onde r é a distancia ao eixo do chuveiro, em metros, § é a inclinacao da LDF, que pode
ter um valor fixo ou ser um parametro livre, e r, ¢ um parametro fixo igual a 700 m. O
valor de S(1000) é utilizado para determinar a energia do raio césmico.

Outros observaveis dos EAS sdo: a curvatura do chuveiro, os chamados risetimes, o
nimero de mions no solo, entre outros. Porém, neste trabalho estamos mais interessados

nos observaveis relacionados a energia e a direcao de chegada do raio césmico.
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2.5 Principais experimentos sobre raios cé6smicos

Ao longo dos anos, varios experimentos se dedicaram & detecgao dos raios cosmicos.

Dentre os que se utilizaram dos sitios de detectores de superficie temos:

e Haverah Park [24]. Sitio localizado na Gra-Bretanha formado por detectores de luz
Cherenkov de tamanhos distintos. Com uma area total de 12 km?, operou de 1968

a 1897 com uma exposi¢io total de 270 km? sr ano.

e SUGAR (Sydney University Air-Shower Recorder) [25]. Foi o inico a tomar dados
no hemisfério sul. Construido em Narrabri, Australia pela Universidade de Sydney
era formado por 54 estacoes que ocupavam uma area de 60 km?. Cada estacio era

formada por um par de cintiladores de 6 m? enterrados 1,7 m abaixo do solo.

e Yakutsk [26]. Operado pelo Instituto de Investigagoes Cosmofisicas e Aeronomia
em Yakutsk, Siberia. Comegou seu funcionamento em 1970 e em 1974 alcancou uma
area de 18 km?. E formado por trés sitios diferentes. O central ocupa uma area
de 0,026 km? e utiliza cintiladores de 19x0,25 m?. Mais externo, se encontra outro
sitio com cintiladores de 43x2 m? em uma grade, separados por 500 m, cobrindo
uma area de 10 km?. Ao redor dos dois primeiros, estd um sitio com cintiladores

de 17x2 m? separados por 1 km.

e Volcano Ranch [27]. Foi o experimento que detectou o primeiro raio cosmico com
energia da ordem 10%° V. Localizado no Novo México, cobria uma area de 8 km?
e era formado por cintiladores de 3 m? separados por 900 m. Sua exposicao total

foi estimada em 60 km? sr ano.

e AGASA [28]. Com uma area total de 100 km?, era formado por 111 cintiladores
de 2,2 m? separados por 1 km ou mais. Possuia ainda 27 contadores de mtons.
Seu funcionamento, de 1990 a 2002, resultou em uma exposicao total de 670 km?

ST ano.

Os 1nicos que utilizaram deteccao através de emissao de luz na atmosfera foram Fly’s

Eye e seu sucessor HiRes

e Fly’s Eye [29]. Localizado em Utah, EUA, era composto por dois telescopios de
fluorescéncia. Foi substituido pelo HiRes, uma nova geracao de detectores de flu-
orescéncia com maior abertura e resolucao angular. Sua exposicao total esté esti-

2

mada em 600 km? sr ano no modo monocular (1 telescopio) e 170 km? sr ano no

modo estéreo (2 telescopios).
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Figura 2.8: Comparacao entre os espectros medidos pelo AGASA e pelo HiRes. Os dados
do AGASA, ao contrario dos dados do HiRes, nao apresentam um corte compativel com
o efeito GZK. Figura retirada de [30].

Dentre os experimentos mencionados acima, podemos destacar o AGASA e o HiRes. O
primeiro por ter reportado a deteccao de 11 dos eventos mais energéticos, incluindo o
segundo mais energético com uma energia de 2 x 10?2 eV. O segundo por ter detectado
0 evento mais energético com energia 3.2 x 10?° eV. Infelizmente o HiRes detectou esse
evento de forma monocular, desse modo os erros nas medidas da energia e da direcao de
chegada sao grandes.

Esses dois experimentos mediram os eventos de mais alta energia. Porém os resultados
publicados pelos dois experimentos sao contraditorios entre si. Segundo os dados do
AGASA, nao existe um corte no espectro devido ao efeito GZK. O espectro publicado
pelo HiRes apresenta um corte compativel com o efeito GZK [30]. Os dois espectros sao
mostrados na figura [2.8]

O Observatorio Auger foi projetado para detectar raios cosmicos com energia acima
de 10'7 eV. Ele utiliza duas técnicas complementares de deteccio: fluorescéncia e sitio de
detectores. Esperamos que os dados coletados pelo Auger esclaregam alguns dos mistérios

dos raios cosmicos como, por exemplo, a existéncia ou nao do corte de GZK.



Capitulo 3
O Observatorio Pierre Auger

O observatorio Pierre Auger foi projetado para estudar os raios cosmicos de altissimas
energias (acima de 10'" ¢V). Como ja vimos no Capitulo 2, o fluxo dos raios cosmicos
a essas energias é muito baixo. Para contornar esse problema, o Observatério Auger
ocupara uma grande area tanto no hemisfério sul quanto no norte. Outras caracteristicas
importantes do Auger sao o método hibrido de deteccao e o fato de que ele possuira,
quando estiver completo, cobertura total do céu. Atualmente 75% do SD do sul esta
completo e em operacao e os 24 telescopios do FD estao funcionando.

O sitio do Auger no hemisfério sul estd sendo construido na provincia de Mendoza

2 e contara com 1600 tanques de deteccio

(Argentina), ocupard uma area de 3000 km
de radiacao Cherenkov, que sao denominados Unidades do Detector de Superficie - SDU
(Surface Detector Unit). Além do SD o Observatorio conta com 24 telescopios de detecgao
de fluorescéncia atmosférica - FD (Fluorescence Detectors). Um esquema do projeto do
Auger sul é mostrado na figura [3.1

O SD fornece alta estatistica devido a sua grande area e a sua aquisicao de dados
acontece durante todo o tempo de funcionamento. Infelizmente, apesar do grande nimero
de eventos registrados pelo SD, a reconstrucao da energia através desse tipo de detector
¢ muito dependente dos modelos utilizados para efetuar a sua calibracao.

O FD proporciona uma medi¢ao direta da componente eletromagnética da energia
do chuveiro. Seu funcionamento estd restrito a aproximadamente 10% do tempo de
funcionamento do SD, ja que o FD s6 pode operar durante noites de céu sem nuvens e
com pouca luz.

A presenca dessas duas técnicas de detecgao representa um grande aumento na qua-
lidade de deteccao dos raios cosmicos, ja que as informacoes dos dois detectores podem
ser utilizadas em conjunto, o que melhora a calibracao de ambos e a determinacao da

geometria do chuveiro, do perfil longitudinal e da energia. Um detector que utiliza as
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Figura 3.1: Esquema do Auger sul com a posicao dos tanques e dos telescopios de fluo-
rescéncia.

duas técnicas é chamado de Detector Hibrido - HD (Hybrid Detector). A calibracao do
SD em um HD ¢ independente de modelos hadronicos e de hipoteses sobre a composi¢ao
do priméario (dentro de 5%).

Nas secoes seguintes descreverei com mais detalhes os detectores de superficie e de

fluorescéncia, bem como seu funcionamento em conjunto - deteccao hibrida.

3.1 O detector de superficie

O detector de superficie do Auger (SD) é composto por 1600 detectores de radiagao
Cherenkov dispostos em uma rede hexagonal e afastados 1,5 km dos seus vizinhos mais
proximos. Quando todos os tanques tiverem sido instalados, a area do SD sera de 3.000
km?2. A figura mostra a situagao do SD em 11 de Junho de 2007.

3.1.1 Unidades do detector de superficie (SDU)

Cada SDU (figura ¢ composta por um tanque cilindrico de polietileno com 3,6 m
de diametro e 1,6 m de altura contendo 12.000 1 de &gua ultra pura. O forro é uma
bolsa laminada de Tyvek, para melhorar a difusao a luz Cherenkov dentro do tanque, e
uma bolsa plastica negra, para protecao contra luz ambiente. Trés fotomultiplicadoras

coletam a luz emitida por efeito Cherenkov no interior do tanque através de aberturas
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Figura 3.2: SD em 11 de Junho de 2007. Os circulos representam:
com agua e sem eletronica; pretos - tanques vazios; verdes - tanques com agua e com

eletronica.
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Figura 3.3: Uma unidade do detector de superficie.

na tampa da SDU e estao posicionadas a 120 cm do centro da tampa e separadas entre
si em 120°. Trés escotilhas permitem o acesso as PMTs para instalagao e manutencao.

As PMTs medem a luz produzida por efeito Cherenkov devido & passagem de par-
ticulas carregadas pelo tanque. No caso de fotons atravessando o tanque, elas medem
a radiacao produzida por pares ete™ produzidos pelo foton inicial. O sinal registrado
pelas PMTs é entao digitalizado por conversores analogico-digital rapidos - FADC (Flash
Analog to Digital Converter) a uma frequéncia de 40 Mhz. A amplitude do sinal é codifi-
cada em 10 bits (1024 canais). Tanto o sinal do anodo (baizo ganho) quanto o do dinodo
(alto ganho), que é amplificado por um fator 32, sdo registrados. Essas duas informagoes
sao utilizadas para fornecer um dominio dinAmico que permite coletar com boa precisao
a informacao das estac¢oes proximas ao centro do chuveiro (com um fluxo de particulas
proximo de 1000/us) e das estagoes mais afastadas (com um fluxo da ordem de 1/us).

Os componentes eletronicos ficam no topo de uma das escotilhas e sao protegidos
do meio ambiente através de uma cipula metalica. A sincronizacao temporal é obtida
através de dispositivos de localizagao global por satélite (gps). O procedimento utilizado
garante uma acuracia de 8 ns. Esse dado foi obtido através do estudo de tempos de
gatilho de um par de estacoes localizadas a poucos metros uma da outra.

O fornecimento de energia elétrica é feito através de duas baterias de 12 V (nominal)
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conectadas em série que sao recarregadas através de painéis solares. As SDUs foram
projetadas de modo que seu consumo total de energia seja de 10 W. A energia gerada
pelos painéis solares em condicoes normais é, em média, maior que 10 W.

A comunicagao entre a SDU e o Sistema Central de Aquisi¢ao Dados - CDAS (Cen-
tral Data Acquisition System) é feita através de radio frequéncia. Dessa forma, cada
unidade é auténoma e pode detectar e transmitir sinais produzidos pelos raios césmicos

independentemente dos sinais coletados pelas outras unidades.

3.1.2 Calibracao do SD

A fim de utilizar os dados registrados pelos FADC e ralaciona-los a quantidades fisicas,
temos que calibrar o sinal das PMTs. A mesma quantidade de luz depositada em diferen-
tes SDUs pode resultar em diferentes contagens no FADC e estas diferencas podem estar
relacionadas com a refletividade do Tyvek, com a quantidade e a qualidade da dgua, com
o rendimento ou o ganho das PMTs, etc.

Os mions produzidos por chuveiros verticais, que chegam ao solo, sao relativisticos, o
que faz com que eles depositem no tanque, em média, a mesma quantidade de energia, que
é proporcional a radiacao Cherenkov emitida. Essa informacao junto com a necessidade
de uma medida padrao para o SDU resultou na definicao do sistema de unidades VEM
(Vertical Equivalent Muon). Nesse sistema, a unidade do sinal é o sinal médio depositado
por um muon que atravessa o tanque verticalmente pelo seu centro.

A unidade de contagens no FADC no sistema de unidades VEM é Iy gy, e a unidade
de carga FADC é Qygy. Mions atravessam as SDUs em diferentes dire¢oes, mas com-
parando o sinal detectado pelos tanques com o esperado para muons verticais centrais
(figura identificamos, no sinal dos tanques, a contribui¢ao dos mions verticais. Os
muons verticais foram selecionados colocando-se dois cintiladores em um tanque. Um
deles foi posicionado na regiao central da parte superior do tanque e o outro na parte
inferior. Somente eventos em coincidéncia nos dois cintiladores foram utilizados.

Os picos para os valores mais altos de carga e de contagem dos respectivos histogramas
sdo chamados de: QU e [P%%  Esses valores poderiam seu usados como unidades de
sinal, j& que também eliminariam uma flutuacao SDU a SDU. Porém eles dependem da
distribuicao angular de mions atmosféricos, o que nao esta bem determinado no sitio do

- k k
Auger. Podemos relacionar QY 2 Qvewm e Ivay @ Ivea [32] e os valores encontrados
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Figura 3.4: Histogramas da carga (esquerda) e do pico da contagem FADC (direita). A
linha continua foi obtida a partir de sinais acima de um limiar de 5 contagens no FADC
e a linha pontilhada a partir de mtons verticais centrais. Figura retirada de [31].

Sa0:
s = 1,09 Iy g
Q¥ = 1,05Qvenm. (3.1)

Um outro estagio da calibragao consiste ajustar a alta voltagem das PMTs. A alta
voltagem da PMT ajusta o dominio dinamico para as medidas da SDU. O chuveiro
resultante de um raio césmico com energia ~ 10 eV produz um fluxo de mtions de
0,1/m%. O que é equivalente a aproximadamente 1 mion na area de um tanque. Esse
fluxo determina o inicio do dominio dinamico e foi escolhido tal que o pico de contagens
no FADC produzido por um tnico muon seja de 50 contagens. Dadas essas condicoes,
verificou-se, através de um tanque de testes, que a frequéncia de sinais com picos acima
de 150 contagens no FADC em uma dada PMT era 100Hz.

A alta voltagem da PMT é ajustada no momento da instalacao do tanque. Se as
condicoes de operacao se mantiverem normais a voltagem é mantida fixa, caso contrario
ela pode ser alterada por uma requisicao especial do CDAS. A eletrénica do SDU possui
um algoritmo que ajusta a alta voltagem da PMT de modo que a frequéncia de sinais
acima de 150 contagens no FADC esteja entre 95 Hz e 105 Hz.

O ganho das PMTs nao depende simplesmente da alta voltagem das mesmas e pode
mudar independentemente delas estarem fixas. Para que a taxa de gatilhos seja mantida

constante ao longo do SD, precisamos compensar essas mudancas. Uma maneira de fazer
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isso é ajustar os gatilhos em unidades de Iy gy, ao invés de em contagens no FADC. De
fato, é mais estavel utilizar um método para estimar o valor de Iy gy, O resultado é
I, e é definido implicitamente através da imposigdo de que um gatilho de calibragio
seja satisfeito. Esse gatilho requer que um sinal esteja acima de 2,5 I%h,, para a PMT
a ser calibrada e acima de 1,75 I&,, para uma outra PMT. Utilizando-se um tanque de
testes e um valor alvo de 50 contagens no FADC para I{,,, o valor necessario para a
taxa de gatilho foi de 70 Hz.

O valor de I, é atualizado a cada minuto pelo algoritmo o — § que é descrito a

seguir:

1. Comece com I, = 50 contagens no FADC.

2. Compute a taxa de eventos que satisfazem o gatilho de calibragao contando esses

eventos durante um tempo t.,, inicialmente igual a 5 s.

3. Se, para uma dada PMT, a taxa é maior que (704+0) Hz: aumente I, de o.
Se a taxa for menor que (70—o) Hz, diminua § de I, com o0 =2 Hze § = 1

contagem, inicialmente.

4. Se a taxa para uma Unica PMT estiver afastada 100 de 70 Hz: ajuste I, de 5
contagens no sentido apropriado, ajuste t., para 10 s, 0 para 1 contagem e repita

a partir do passo 2.

5. Se t.y < 60 s, aumente t.,; de 5s. Se o > 0,1, diminua 0,1 de §. Repita a partir
do passo 2.

A convergéncia do algoritmo pode ser verificada se olharmos as taxas de gatilhos antes e
depois de realizarmos a calibrac¢io (figura [3.5)).

Para aumentar o dominio dinamico das medidas, o sinal das PMTs é registrado através
do seu anodo e do seu ultimo dinodo. O sinal do dinodo é amplificado em dois estagios,
dessa forma o anodo é utilizado para medir sinais altos que ocorrem tipicamente em
estacoes proximas do centro do chuveiro e o dinodo ¢ utilizado para estacoes que estao
longe do centro do chuveiro.

A fim de comparar esses dois sinais precisamos determinar a sua razao, a razao dinodo
anodo. Gostariamos de medir essa razao dividindo o pico do sinal no dinodo pelo pico
do sinal no anodo e fazer a média sobre varias medidas. Infelizmente nao podemos fazer
isso pois os estagios de amplificacao introduzem uma pequena diferenca de tempo entre

as duas medidas.
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Figura 3.5: Convergéncia do algoritmo de calibracao. A taxa de gatilhos T2 (ver capitulo
4)) ¢ mostrada como fungao do tempo. O pico corresponde ao inicio da calibracdo e as
cores representam diferentes SDU. Figura retirada de [31].
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Figura 3.6: Exemplo de um ajuste anodo-dinodo. Figura retirada de [31].

A maneira escolhida para medir essa razao foi modelar o sinal no anodo a partir do

sinal no dinodo da seguinte maneira:

A(t) = %[(1 —€)D(t) + eD(t + 1)], (3.2)
onde, A(t) é o sinal no anodo no tempo ¢, R é a razao entre o dinodo e o anodo e ¢
representa a diferenca de tempo entre o sinal no anodo e no dinodo. R e € sao obtidos
através de uma minimizagao do tipo x?. A(t) e D(t) sdo determinados através da média
de 100 amostras obtidas num intervalo de tempo de 3 minutos. O ajuste nao é feito pela
estacao e sim pelo CDAS. Esse método foi testado e a acuricia na determinacao de R foi

de 2%. O valor tipico de R é 32 e um exemplo de ajuste é mostrado na figura [3.6]

3.2 O detector de fluorescéncia

Os 24 telescopios que constituem o detector de fluorescéncia do Auger estao distribuidos
igualmente entre 4 prédios (6 telescopios por prédio). Esses prédios estdo sobre morros
localizados em pontos estratégicos das bordas do SD de modo que as SDUs estao no
campo de visao dos telescopios. Cada prédio recebeu um nome igual ao do morro onde
ele se localiza: Los Leones, Coihueco, Loma Amarilla e Los Morados. A figura[3.7| mostra

o prédio Los Morados.
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Figura 3.7: Detector de Fluorescéncia de Los Morados.

3.2.1 Descricao do FD

Cada telescopio esta colocado em uma baia diferente e eles olham diferentes partes do
céu através de janelas. Essas janelas sao fechadas com um diafragma para proteger a
camera da luz do dia. Os diafragmas podem ser operados a distancia e sao fechados
automaticamente se um sensor localizado do lado de fora do prédio detectar muita luz.
Devido ao fato desse diafragma fechar lentamente, as janelas sao equipadas com cortinas
que caem rapidamente para proteger a camera no caso de muita iluminac¢ao. Um filtro
UV é colocado na entrada da abertura para diminuir a contaminacao de luz proveniente
do céu.

A luz produzida por fluorescéncia pelas particulas presentes na atmosfera é coletada
por um espelho esférico de 3,5 m x 3,5 m e focalizada sobre uma camera formada por
440 fotomultiplicadoras (22 linhas e 20 colunas), o que resulta em um campo de visao
de aproximadamente 30°x30°, ou seja, cada pixel enxerga aproximadamentel, 5° x 1,5
do céu. A area efetiva de aquisicao de dados de todo o sistema, levando em conta a area
de sombra da camera, ¢ 1,5 m?. Para minimizar a quantidade de luz perdida enquanto a

imagem atravessa a camera, dispositivos chamados de Estrelas de Mercedes sao colocados
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Figura 3.8: Esquema do telescopio do FD.

nos espacos entre as PMTs e refletem a luz de volta para elas. Podemos ver na figura |3.8

a camera, os espelhos e o ambiente onde eles estao contidos.

3.2.2 Calibracao do FD

Uma calibracao absoluta de cada telescopio é feita entre 3 e 4 vezes ao ano e calibracoes
relativas sao feitas todas as noites de aquisicao de dados do FD. Para efetuar a calibracao
absoluta é utilizada uma fonte de luz, com intensidade conhecida, que é posicionada em
frente ao diafragma do telescopio. A razao entre a luz emitida e a luz detectada pelas
PMTs fornece a calibragao necessaria. A incerteza sisteméatica total na determinagao das
constantes de calibracao ¢ de 7,5%.

A calibracao relativa é feita através de fibras 6pticas que conduzem a luz de uma
lampada de xenénio até materiais que difundem a luz. Esses materiais estao localizados
nas seguinte posicoes: no centro de cada espelho com a luz dirigida para a camera, no
centro de cada lado da camera com a luz dirigida para o espelho e nos dois lados do
diafragma com a luz dirigida para um material de Tyvek que reflete a luz de volta para
o telescopio.

Essa calibragdo mostrou uma variagao diaria de 5% e a incerteza sistematica total na

determinacao das constantes de calibracao subiu para 9%.
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3.2.3 Monitoragao do FD

Para reconstruir um evento, a luz detectada pelo FD tem que ser relacionada a luz
emitida no eixo do chuveiro como funcao da profundidade atmosférica. Por isso temos
que conhecer bem as condigoes atmosféricas locais.

A reconstrucao exige que levemos em conta tanto o espalhamento Rayleigh (espa-
lhamento pelas moléculas da atmosfera) quanto o espalhamento Mie (espalhamento por
particulas mais pesadas chamadas de aerosol) da luz em sua trajetoria entre o chuveiro e
o FD, logo temos que conhecer a densidade atmosférica e a distribuicao de aerosois como
funcao da altitude. A distribuicao de temperatura em fungao da altitude também tem
que ser conhecida, ja que a quantidade de luz emitida pela fluorescéncia da atmosfera
depende (fracamente) da temperatura.

No Auger essa monitoragao da atmosfera é feita através dos seguintes dispositivos:

e HAM: seu objetivo é determinar o comprimento de extin¢ao horizontal combinado
dos espalhamentos de Rayleigh e Mie através da intensidade de luz medida perto
de uma fonte de luz (lampada de vapor de mercurio) e longe dessa fonte (a aproxi-

madamente 50 km).

e LIDAR: localizados atras de cada prédio do FD emitem pulsos de 6mJ de energia
com duracao de Tns e comprimento de onda de 355 nm. Trés espelhos parabo-
licos projetam a luz espalhada em PMTs. Seu objetivo é monitorar a atmosfera
na regiao do FD. Fora do campo de visao dos telescOpios essa monitoracao é con-
tinua. Quando ocorre um evento de alta energia a regiao do plano do chuveiro
também é escaneada. Eventos do FD em coincidéncia com disparos do LIDAR sao

descartados.

e APFM: a passagem do raio coésmico pela atmosfera produz luz por fluorescéncia
e por emissao de radiacao Cherenkov. Apesar da radiagao Cherenkov ser emitida
quase paralelamente ao chuveiro, parte dessa radiacao pode ser espalhada e detec-
tada pelo FD. O APFM estima essa contaminacao disparando um pulso de feixe
de luz préximo da horizontal no campo de visao dos seis telescopios de Coihueco,

possibilitando a medida dessa contaminagao para véarios angulos.

e CLF': localizado no centro do sitio, aproximadamente equidistante dos quatro pré-
dios do FD, pode emitir pulsos de laser UV com energia de até 7 mJ e geometria
conhecida, que geram sinais no FD. Com isso podemos cruzar as informacoes da
calibracao absoluta e da relativa, melhorando o resultado final. A diferenca en-

tre a energia reconstruida pelo FD e a energia real do laser é da ordem de 10% a
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Figura 3.9: Ilustracao da deteccao hibrida de um chuveiro atmosférico. Figura retirada

de [33] .

15%, consistente com as incertezas na calibracdo e na determinacao dos parametros

atmosféricos.

3.3 Reconstrucao hibrida

Um evento é dito hibrido quando foi detectado simultaneamente pelo SD e pelo FD. Um
esquema de um evento detectado em modo hibrido é mostrado na figura O Auger
foi desenvolvido para cruzar a informacao dos gatilhos dos detectores de superficie e de
fluorescéncia, ou seja, quando o SD ou o FD inicia um evento, a informagao de ambos é
levada em consideracao. Ha casos em que o FD, por possuir um limiar de energia menor,

inicia um gatilho no SD abaixo do limiar de energia do SD.
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Figura 3.10: Comparagao entre as reconstrugoes hibrida e monocular. Esquerda - dife-
renca entre a distancia ao centro do chuveiro reconstruida e a distancia real. Direita -
diferenca entre o dngulo reconstruido e o angulo real. Figura retirada de [34].

Um detector hibrido é ideal para a deteccao de raios césmicos de altissimas energias,
principalmente devido & sua acuricia na reconstrucao geométrica dos eventos. A infor-
macao de tempo de um tunico tanque pode melhorar significativamente a reconstrucao
geométrica do FD. A determinagao do eixo do chuveiro é feita utilizando-se gatilhos tanto
do SD como do FD e a sua acuracia é melhor do que a obtida utilizando-se somente o
SD ou o FD.

A CLF descrita acima pode enviar parte do sinal do laser, através de fibra 6tica, para
uma SDU proxima. As resolugoes obtidas no modo monocular (1 prédio do FD ou olho)
e no modo hibrido para a distancia entre o olho e a CLF e para o angulo do feixe sao

mostradas na figura [3.10] e comprovam a maior qualidade na detecgao hibrida.



Capitulo 4

Estabilidade do detector de superticie
do Auger

4.1 Motivacao

Quando estiver completo, o SD tera uma area de 3000 km?, o que nos da a possibilidade
de detectar, em média, 3000 raios cosmicos com energia da ordem de 4 EeV por ano.
Tanto a deteccao das particulas como a reconstrucao do chuveiro dependem do bom
funcionamento dos tanques e do SD como um todo.

Neste capitulo, estudamos um método para obter informacdes sobre o funcionamento
do SD utilizando as possiveis respostas (flags) que um tanque pode fornecer quando o
CDAS forma um evento (também chamadas de T3 error flags ou T3 flags). Através
dessas flags sabemos se um tanque possui dados ou nao, estd sem comunicagao, possui
problemas na comunicagao ou perdeu informacoes.

Essas informagoes estao contidas em arquivos denominados sd files e para acessa-las e
processé-las eu escrevi um programa em C+-+ que utiliza algumas bibliotecas do ROOTﬂ

Os dados utilizados para essa andlise sao referentes ao periodo de 1° de Novembro de
2005 a 14 de Maio de 2006, o que corresponde a 195 dias de funcionamento.

Apresentei este trabalho no Encontro da Colaboragao Auger em Margo de 2006, Ma-
largue, Argentina e os resultados foram publicados em [35].

Identificamos a existéncia de um antigo bug, de problemas relacionados com o ntimero
do tanque (problemas com tanques mais novos) e de possiveis problemas de comunicagao.
Porém, em média, 95% das vezes os tanques responderam de maneira satisfatoria.

Esse trabalho representou um dos primeiros esfor¢os em monitorar as atividades do

'ROOT versao 5.06 disponivel em hitp://root.cern.ch.

35
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Auger, pratica que vem sendo considerada cada vez mais importante, principalmente com
a proximidade do término da construgao da sua parte sul.

Nas secoes seguintes farei uma breve descrigao do sistema de gatilhos do SD, das 73
flags e entao discutirei o método utilizado para testar a estabilidade do SD e os resultados
obtidos.

4.2 Os gatilhos do detector de superficie do Auger

Um gatilho é um algoritmo estabelecido em um detector de particulas para determinar
se um evento é importante ou nao.

O detector de superficie do Observatorio Pierre Auger utiliza coincidéncias nos sinais
dos tanques para reconstruir os raios coésmicos. Isso faz com que esas coincidéncias sejam
informacoes relevantes para o experimento. Porém cada tanque possui 3 PMTs e por isso
precisamos considerar coincidéncias nos sinais das PMTs antes de procurar coincidéncias
nos sinais dos tanques.

Os dois primeiros niveis mais baixos (T1 e T2) sdo chamados de gatilhos locais. O T1
pode ser obtido de duas maneiras: a primeira delas consiste em um tempo além do limiar
- ToT (Time over Threshold), e requer que 13 dentre 120 bins de tempo estejam acima de
um limiar de 0.2 I, em coincidéncia em duas PMTs. Este gatilho foi desenvolvido para
detectar sinais longe do centro do chuveiro. Esta unidade I, é a unidade referéncia
para a calibracao dos sinais de FADC e é a corrente estimada para um muon que incide
verticalmente no centro do tanque - VEM - ver capitulo O segundo requer uma
simples coincidéncia nas trés PMTs de pelo menos 1.75 I&°,, e foi desenvolvido para
detectar sinais proximos do centro do chuveiro.

O segundo gatilho (T2) seleciona os T1s que podem ter sido originados por EAS. Os
T1s tipo ToT sao diretamente promovidos a T2s, mas os outros precisam passar por um
limiar maior de 3.2 [, em coincidéncia nas 3 PMTs para serem promovidos.

Se trés tanques passarem o ToT e tiverem um arranjo compacto (um dos tanques
deve ter um dos seus primeiros vizinhos mais proximos e um dos seus segundos vizinhos
mais proximos aprovados pelo T2) eles passam o terceiro gatilho (T3). Este é o gatilho
T3 principal do Auger e é extremamente relevante, ja que a maioria desses T3 sao recons-
truidos. Esse T3 é mais eficiente para chuveiros verticais. Uma outra possibilidade de T3
é a coincidéncia de 4 tanques que passaram o T2 com um arranjo compacto moderado
(dentre os 4 tanques, um pode estar a até 6 km dos outros dentro da janela de tempo
apropriada).

Existe um gatilho fisico (T4) que seleciona os T3s que sdo possiveis candidatos a
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chuveiros e um gatilho de qualidade (T5) que seleciona os eventos que passaram o T4 e
que podem ser reconstruidos com precisao angular e energética conhecida.

Uma descrigao completa do sistema de gatilhos do Auger pode ser encontrada em
136].

4.3 Possiveis sinalizagoes para os tanques (T3 flags)

Existem oito sinalizagoes para os tanques (flags), seis delas (0-5) sdo atribuidas pelas
estacoes e as outras (6 e 7) pelo Construtor de Eventos - Eb (Event builder). Cada vez
que um T3 é formado o CDAS requisita informagoes de todas as estagoes do detector de
superficie e por isso, para cada T3, temos essas flags para todas as estacoes.

Flag 0 (No error): A estacao possui dados disponiveis dentro da janela de tempo
do T3. Esta é a resposta que esperamos para todos os tanques que participaram da
formacao do T3. Outras estagoes podem retornar essa flag, sao as chamadas estagoes T1
(Elas possuem dados dentro da janela de tempo do T3 mas nao passaram o T2) .

Flag 1 (T3 lost): Essa flag esta relaciona a erros na estagao. Quando a requisigao
do T3 foi recebida pela estacao, o buffer local que armazena as informacoes ja havia sido

sobrescrito. Isso pode ocorrer por duas razoes:

1. O T3 foi recebido depois do tamanho nominal do buffer (atraso > 15 segundos).
Isso pode significar um problema na comunicacao, ja que o atraso do T3 nao pode

exceder 11 segundos para as especificacoes da comunicacao;

2. A taxa de gatilhos locais é tao alta que o buffer que armazena as informacdes foi

reescrito antes do atraso de 11 segundos mencionado no item 1.

Flag 2 (T3 not found): A estagdo procura por dados compativeis com o pedido do
T3 mas nao encontra. Esta é a resposta esperada para tanques que nao participaram do
T3. E um erro se soubermos de antemao que a estacio participou de um T3.

Flag 3 (T3 too young): Se o T3 chegar depois do tempo local da estacdo (T3 no
futuro ou muito jovem). Essa é uma flag de controle e nunca foi observada nos dados.

Flag 4 (T3 already): Essa flag é retornada pela estacio se a requisicdo do T3
corresponde a dados que ja foram requisitados e retornados ao CDAS. Essa situacao
ocorre, geralmente, para eventos chamados de hibridos dourados (golden-hybrids - eventos
que podem ser reconstruidos separadamente pelo detector de superficie e pelo detector
de fluorescéncia. Nao quer dizer que houve, necessariamente, gatilho nos dois - no SD e
no FD). e para eventos muito extensos que acabam sendo divididos em eventos menores

pelo algoritmo central de gatilhos.
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Flag 5 (T1 stopped): O sistema de aquisi¢do de dados local nao esta funcionando,
logo nao ha dados para serem retornados. Isso pode acontecer se a estacao foi reiniciada
ou re-calibrada no dltimo minuto.

Flag 6 (Bad Compressed): A caminho do CDAS os dados sdo comprimidos. A
compressao é feita pelas estacoes e a descompressao é feita pelo CDAS. Essa flag aparece
quando a descompressao falha e isso pode significar uma compressao corrompida na
estagao (o disco local da estagao esta cheio, por exemplo);

Flag 7 (Data Lost): A estagdo nao respondeu a requisicdo do T3. O CDAS espera

até 15 minutos antes de atribuir essa flag. Isso pode acontecer se:

1. A estacao esta desligada ou falhou;
2. A comunicacao da estacao nao estd funcionando;

3. Falha global na comunicacdo (um setor ou uma torre inteira) devido a sincronizacdo

BSU ou a um problema na alimentagao.

4. Um dos 60 pacotes que formam uma resposta do tanque foi perdido durante a

transmissao.

Para assegurar o bom funcionamento do detector de superficie devemos ter somente as
flags 0, 2 e 4 para a andlise utilizando todas as estacoes e as flags 0 e 4 para estagoes

que participaram do T3.

4.4 Metodologia

Vamos entender agora como utilizar a informacao das sinalizacoes para tirar conclusoes
sobre o funcionamento do SD.

Primeiramente precisamos saber quantas vezes cada tanque recebeu cada sinalizacao.
Vamos chamar de e; o nimero de vezes que o tanque recebeu a sinalizacao i. Se compu-
tarmos razao entre o nimero de vezes que o tanque recebeu a flag 2 (e3), por exemplo, e
a soma do namero de vezes que ele recebeu alguma flag (Z::o e;), sabemos a fracao do
tempo que ele estava funcionando mas nao possuia dados. Como sabemos o que significa
cada sinalizacao, podemos calcular razoes que nos fornecam informacoes mais relevantes,
como por exemplo a razao entre a soma ey + e; + €4 € ZZ:O e;. Fazendo isso saberemos
a fracao de vezes que o tanque apresentou bom funcionamento, desde que ele nao tenha

participado de um T3.
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Figura 4.1: Numero médio de respostas ao longo do sitio. (a) Todos os tanques - Regides
mais escuras estao relacionadas com tanques mais novos. (b) - Tanques que participaram
do T3 - Nas bordas o nimero de hexagonos ativos é menor do que no centro do sitio.

Fizemos essa andalise para duas situacoes: primeiramente consideramos todas as es-
tacoes e depois utilizamos somente estacoes que participaram do T3, pois essas estacoes
estiveram funcionando nos tltimos 5 minutos.

Nas figuras que representam quantidades ao longo do sitio, cada ponto representa um
tanque do SD.

A resposta do detector é bem uniforme (figura 4.1p). As regides mais escuras do
sitio estao relacionadas ao fato de que essas estagoes sao mais novas e consequentemente
estiveram menos tempo em funcionamento. J& para os tanques que participaram do T3
(figura ), notamos que na borda do sitio a resposta é menor. Isso se deve ao fato
de que para formar um T3 existe um critério relacionado aos primeiros vizinhos, ver
secao [4.2] e esses tanques tém menos primeiros vizinhos do que os que estao localizados
no interior do sitio, logo, o nimero de hexagonos ativos para a formacao do T3, para

tanques localizados na borda do sitio, é menor.

4.5 Resultados

4.5.1 Analise feita com todas as estacoes

Vamos discutir, primeiramente, a analise na qual utilizamos todas as estagoes.

As flags atribuidas pelas estacoes sao mais frequentes que as atribuidas pelo CDAS
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Figura54.2: (a) - 320 e/ S, e; - erros de 0 a 5 sdo predominantes. (b) - (eq + eg +
e1)/ Y i o€ - dentre os erros predominantes, os esperados para um detector em bom
funcionamento sao mais frequentes.

(figura , além disso podemos perceber que dentre as flags atribuidas pelas estacoes,
as mais frequentes sao aquelas que esperamos para um detector em bom funcionamento
(0, 2 e 4). Veremos mais adiante que a flag 4 é bastante rara, de modo que a flags
mais frequentes sao a 0 e a 2. A regidao mais escura na figura esta associada a uma
queda de luz na torre Los Morados, porém, podemos ver que essa queda nao se deu de
forma homogénea. Outro ponto interessante é a regiao mais alaranjada no centro do
detector, correspondente ao setor afastado de Los Leones, isso pode estar associado ao
enfraquecimento da sinal de radio nesse setor, o que prejudica a comunicagao.

Cada tanque recebe um nimero ao ser instalado, esse nimero segue uma ordem,
de modo que quanto maior o ntimero, mais novo é o tanque. A flag 1 parece estar
correlacionada com o nimero do tanque (figura[d.3). A figura mostra os valores em
func¢ao do niimero do tanque - o eixo X (horizontal) representa as unidades (de 0 a 99 da
esquerda para a direita) e o eixo Y (vertical) representa as centenas (de 1 a 12 de cima
para baixo). Sabemos que as PMTs mais novas tém uma taxa de gatilhos maior, o que
gera taxas de T1 e, consequentemente, de T2 mais elevadas. Isso pode fazer com que o
buffer local seja reescrito antes dos dados serem enviados ao CDAS. Porém, esperamos
que este comportamento seja transitorio e que as PMTs atinjam uma taxa de gatilhos
constante com o passar do tempo.

Na figura [1.4h vemos que um antigo bug continua presente. Eventos que deveriam

resultar em flags do tipo 4 acabam aparecendo como flags do tipo 2. Isso fica evidente
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Figura 4.3: (a) - e,/ 3., € - distribuicio da flag 1 ao longo do sitio. (b) - 1/ 30 e; -
distribuicao da flag 1 em funcao do ntimero do tanque - o eixo X representa as unidades
(de 0 a 99 da esquerda para a direita) e o eixo Y representa as centenas (de 1 a 12 de
cima para baixo).

pois perto dos detectores de fluorescéncia a probabilidade de termos um evento hibrido
dourado é maior. Na figura[d.4p vemos que flags do tipo 5 sdo bem raras mas acontecem.
Vemos ainda que flags do tipo 6 sao raras mas também acontecem (figura [4.5). Essa

flag € mais frequente para tanques com numeragao alta (>600).

4.5.2 Analise feita com estacoes que participaram de T3s

Vamos discutir agora os resultados obtidos utilizando-se as estacoes que participaram de
T3s.

Na figura [4.6] fica ainda mais claro o bug que faz com que estagbes que deveriam
receber flag 4 recebam flag 2. Lembre-se que agora estamos utilizando dados de estagoes
que participaram de T3s e por isso nao podem conter flags 2.

As flags 1, 3, 5, 6 e 7 estao relacionadas a erros diversos. Na figura vemos a
distribuicao desses erros ao longo do sitio. Note que para o pior dos tanques flags de erro
representam 5% do total. Na figura 4.8 podemos ver que a figura 4.7/ ¢ dominada pelas
flags 1 e 7 que nao estao correlacionadas com o nimero do tanque mas tém correlacao

com a distancia a Los Leones e Los Morados.
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o numero do tanque.
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Figura 4.8: (a) - e1/ 3.1_, € - flag 1 a0 longo do sitio. (b) - er/ 327_, e; - flag 7 a0 longo
do sitio. Podemos ver a correlagao com a distancia a Los Leones e a Los Morados

4.6 Conclusao

Esses resultados nos dao idéia sobre o que deve ser resolvido. Verificamos problemas
relacionados com o nimero do tanque (problemas com tanques mais jovens), o bug que
troca flags 4 por 2 ainda existe mas ja esté sendo resolvido e problemas relacionados com
o sinal da comunicagao existem.

Podemos verificar também que a resposta dos tanques é, em média, compativel com
a de um SD com bom funcionamento em 95% das vezes. Isso indica um excelente funci-
onamente, principalmente se considerarmos que o detector estd em fase de construcao.

O procedimento descrito neste capitulo serd implementado ao programa de monito-

ragao do Auger.



Capitulo 5

Raios cosmicos na Via Lactea

5.1 Motivacao

Os mecanismos de aceleracao dos raios césmicos de altissimas energias sao ainda desco-
nhecidos. A descoberta de tais mecanismos pode trazer grandes avancos para a fisica de
particulas e para a astrofisica. Nao sabemos se esses raios césmicos sao produzidos na
nossa galadxia ou se sao extra-galacticos. Um dos modelos para explicar a mudanca do
indice espectral na regido do tornozelo do espectro de energias dos raios cosmicos (= 4
EeV) sugere uma transigao na origem dessas particulas, fazendo com que elas passem de
galacticas para extra-galacticas.

No presente capitulo estudamos a propagacao de raios cosmicos dentro da (Galaxia,
com energias em torno do tornozelo do espectro (entre 0.5 EeV e 5.7 EeV). Nesse modelo
consideramos apenas a difusao das particulas sob a acdo do campo magnético galactico
e consideramos que a taxa de emissao de raios cosmicos em um dado ponto da Galéxia é
proporcional & sua luminosidade. Consideramos quatro componentes para o modelo da
luminosidade galactica: bulge, bracos espirais, disco exponencial e anel molecular.

Nosso objetivo é descobrir se os dados coletados pelo Observatorio Auger estao cor-
relacionados, de alguma forma, com a estrutura da nossa galaxia.

Para resolver o problema, escrevi programas em C-+-+ nos quais utilizei algumas
bibliotecas do ROOT[I

Apresentei este trabalho no Encontro da Colaboragao Auger em Abril de 2007, Ma-
largue, Argentina e os resultados foram publicados em [37].

Discutiremos a seguir a dindmica do problema, os sistemas de coordenadas utilizados,

os modelos utilizados para a luminosidade galactica e para o campo magnético galactico,

'ROOT versao 5.06 disponivel em hitp://root.cern.ch.
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bem como a metodologia e os resultados obtidos.

5.2 Dinamica do problema

Neste problema estamos desprezando contribuicoes de campos elétricos, radiacao, entre
outras, de modo que ele se reduz ao problema de uma particula relativistica se movendo
sob a agao de um campo magnético.

Durante a propagacao, nossa particula estard sujeita somente a forca magnética re-
sultante do campo magnético da Galaxia, isso simplificara significativamente as contas ja
que essa forca magnética nao realiza trabalho e a energia da particula nao sera alterada
durante sua trajetoria.

Temos, pela 2% Lei de Newton

. dp
F==
dt

O momento linear de uma particula relativistica de massa de repouso mg que se move

(5.1)

com velocidade v é

onde v = (1 — Z—z>_1/2. O fato da forca magnética nao realizar trabalho faz com que
ela simplesmente mude a direcao da velocidade e nao o seu médulo, de modo que vy sera
uma constante durante o movimento da particula. Note que para um préton com energia
E = 4 EeV o fator de Lorentz v ~ 10'°.

Substituindo a expressao (5.2) em (5.1)), obtemos:

i d B i

i d—t(ymov) = ymo—. (5.3)

F=
dt

Pode-se calcular a forca de Lorentz & qual uma particula de carga g sob a influéncia

de um campo magnético B esta sujeita
F = q¥ x B,
que expresso em funcao de suas componentes assume a seguinte forma:
F; = q(vjBy)é€ijk, (5.4)

onde 0s somatoérios em j e k estao implicitos.

Juntando (5.3) e (5.4)), chegamos as equagoes de movimento do problema
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F, = q(yB,— iB,) =ymoi
F, = q(¢B, —iB.) = ymqjj, (5.5)
F. = q@By —yB,) = ymoZ?

XA 4 dx
onde a notacao & representa e
Nosso sistema de equagoes é acoplado, e vamos resolvé-lo numericamente utilizando

o método de Runge-Kutta de 4% ordem.

5.3 Sistemas de coordenadas

Neste problema utilizamos dois sistemas de coordenadas: coordenadas galacticas e co-
ordenadas polares. O sistema de coordenadas galacticas foi utilizado para descrever a
trajetoria das particulas e o sistema de coordenadas polares foi utilizado para calcular as
luminosidades e o campo magnético galactico.

O sistema de coordenadas galdcticas é um sistema com origem no sol e que é carac-
terizado por dois angulos ! (longitude galactica) e b (latitude galactica). O angulo [ é
medido no plano galictico assumindo valores entre 0° e 360°. [ = 0° aponta para o centro
galactico. O angulo b é medido em relagdo ao plano galactico e esta definido entre —90°
e 90°. Dessa forma, valores positivos de b representam pontos acima do plano galactico
e valores negativos representam pontos abaixo do plano galactico.

O sistema de coordenadas polares é basicamente o sistema galactico centrado no
centro galactico. Neste sistema de coordenadas os angulos [ e b passam a ser ¢ e 0. ¢
esta definido no mesmo dominio que [ e 6 é o angulo com a direcao Z, variando entre 0°
e 180°.

Os dois sistemas de coordenadas sao mostrados na figura [5.1

Sejam 7 = (z,y, z) o vetor posi¢ao da particula em rela¢ao ao sistema de coordenadas
galacticas e 7 = (2/,y/,2') o vetor posicao em coordenadas polares. A transformagao

entre os dois sistemas de coordenadas é a seguinte:

¥ = 85—z

y = -y

Z = Z
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Figura 5.1: Sistemas de coordenadas galacticas e polares.

5.4 Luminosidade Galactica

Utilizamos o modelo para a luminosidade galactica descrito em [38]. Esse modelo foi
construido a partir de medidas em 7 bandas de frequéncia diferentes, que vao do visivel
ao infra-vermelho, e de simulacoes de Monte Carlo. O modelo contém cinco componentes
para a luminosidade: bulge, disco exponencial, bracos espirais, anel molecular e halo.
Nos escolhemos utilizar somente as quatro primeiras componentes citadas, pois o halo
contém poucas estrelas jovens e teria uma contribuicao pequena para a luminosidade. A
componente mais importante é o disco exponencial, a nao ser para pequenos valores de
latitude galactica, onde os bracos e o anel contribuem, e préximo ao centro galéactico,
onde o bulge é importante.

A informacao sobre a luminosidade é fornecida através da densidade de objetos de
uma dada classe espectral, sao 87 classes espectrais diferentes, e da magnitude absoluta
de cada uma dessas classes espectrais.

Vejamos as expressoes para as densidades de objetos de cada uma das componentes.
e Disco exponencial:

pp(S) exp[—(R — Ro)/h — [2]/h-(S)] R < Raa

, 5.6
0 R > Rz (56)

pp(R, z,S) = {

O indice S denota a classe espectral, h = 3.5 kpc é um comprimento caracteristico
na escala radial, pp(9) é a densidade de objetos da classe espectral S na vizinhanga
do sol, h,(S) ¢ um comprimento caracteristico na altura, R,,., = 15 kpc é o raio

méaximo do disco e Ry = 8.5 kpc é a distancia entre o sol e o centro da Galéxia
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(distancia Galactocéntrica do sol).

e Bulge:

pp(x,S) = pp(S)z %, (5.7)

onde
r=/R2+ K222/ Ry

¢ um nimero adimensional, pp(S) é a densidade de objetos da classe espectral S
em 218" = 1 (e, o = 0.77338), k; = 1.6 é a razdo entre os eixos do bulge
(a/b) e Ry =2 kpc é o raio do bulge.

e Anel molecular:

M} : (5.8)

2
20;

pa(R,S) = p,(S) exp {

onde o raio do anel é R, = 0.45 Ry, 0, = 0.064 Ry corresponde & meia altura do
anel gaussiano de 0.15 Ry e p,.(S) ¢ a densidade de objetos da classe espectral S em

R = R,. A distribuicao vertical em z é a mesma que a do disco exponencial.

e Bracos espirais:
(9<R> = OélOg(R/Rmin) + emin- (59)

Os bragos espirais tém 6 radianos de comprimento, mas possuem um raio maximo
Rpnaz. @ € uma constante que determina a abertura dos bragos (o« — oo = R(0) =
Riin), Ruin € 0 raio interno e O, é o angulo neste raio interno. As distribuigoes
radiais e verticais em z dos bracos espirais sao as mesmas do disco exponencial,

exceto que o diametro dos bragos é de 750 pc. O centro de cada brago é descrito

pela equagao (5.9).
De posse dessas expressoes podemos calcular a luminosidade da seguinte maneira
108(M(S))
LM(S)) = ———

sol

Lsola onde 6(M(S)> = (msol — M(S) + 5)/25, (510)
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Figura 5.2: Logaritmo da luminosidade no plano galactico. A posicao do sistema solar
estd marcada na figura. A escala é arbitraria.

onde dg,; ¢ a distancia entre o sol e a Terra, Ly, é a luminosidade do sol, mg, é a
magnitude aparente do sol e M(.S) é a magnitude absoluta da classe espectral S.
O logaritmo da luminosidade no plano galactico, somada sobre todas as 87 classes

espectrais, para essas quatro componentes pode ser vista na figura [5.2

5.5 O campo magnético Galactico

Sabemos que um campo magnético existe na nossa galaxia. Sua magnitude é da ordem
de uG e ele possui duas componentes: uma regular e uma randoémica.

Utilizamos o modelo para o campo magnético galactico descrito em [39]. Neste mo-
delo, a componente regular do campo nao possui componente perpendicular ao plano

galactico e sua intensidade, para o modelo bi-simétrico, é dada pela seguinte expressao:

Breg(r,0,2) = By(r)cos (9 — Bln 1) () (5.11)

To

B = Bieg(1,0, 2) cos(p) 0+ Breg(r, 0, 2) sin(p) 7,

onde p = —10° é o angulo entre a direcao do campo e a direcao é, ro = 10.55 kpc é

a distancia galactocéntrica da regido com maior intensidade de campo a | = 0°; 8 =
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Figura 5.3: Intensidade em pG do campo magnético no plano galactico (ver eq. (5.11)),
de acordo com o modelo bi-simétrico de [39]. A posigao do sistema solar estd marcada
na figura.

1/tan(p) = —5.67 e z, é uma altura caracteristica cujo valor é:

2o

) 1kpce , para|z| <0.5
| 4kpe |, para |z| > 0.5

By(r) = 3Ry/r, ou seja 6.4 uG em r = 4 kpc e constante nesse valor na regiao central da
Galéxia (r < 4 kpc). A intensidade do campo no plano galactico, em uG, é mostrada na
figura 5.3

A componente randdémica do campo é resultado de processos turbulentos que aconte-
cem na Galaxia. No nosso modelo, essa componente assume valores entre 0.5B,cg € 2B,
e depende da densidade de matéria. Escolhemos uma dependéncia linear entre o campo
randoémico e a densidade de matéria, de modo que a intensidade do campo randémico é
dada por:

(r,0,z)

Buanalr, 0, 2) = (o,5+ 1,57 ) % Buoa(r, 0, 2), (5.12)

onde p(r,6,z) é a densidade de objetos, calculada atraveés das equagoes e

e pmax ¢ @ densidade maxima.

Pmax

O campo randémico tem componentes nas trés dire¢oes (x,y,z), que sdo, por definigao,
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aleatérias. Além disso, o campo esta definido em dominios cibicos de aresta igual a 150

pe, de acordo com [39).

5.6 Metodologia

O volume ocupado pela Terra no espaco é desprezivel quando comparado com o volume
da Galaxia. E muito improvavel que consigamos que um raio césmico propagado a partir
de um certo ponto do espacgo atinja a Terra. Para contornar esse problema utilizaremos
um método de retro-rastreamento. Propagamos protons a partir da Terra até que eles
salam da Galaxia. Note que ao fazer isso invertemos o momento da particula, o que faz
com que ﬁmag — —ﬁmaw j& que a forca magnética depende da velocidade. Para que o
problema fique analogo ao de uma particula que chega a Terra, temos que inverter o sinal
da carga da particula, dessa forma a forca magnética nao se altera.

O nosso objetivo é utilizar particulas como sondas para calcular a luminosidade ao
longo de suas trajetorias de propagacao. Note que, se tivermos somente o campo mag-
nético regular, a trajetéoria de uma particula seria tnica, dadas as condic¢oes iniciais
POSiGao0 (Zo, Yo, 20) € velocidade (Vyp, Uyo, Us0). Neste caso, assumindo que a probabilidade
de emissao dos raios cosmicos é proporcional a luminosidade da galéxia, a luminosidade
integrada ao longo da trajetoria de uma particula sonda, desde a sua saida da Terra até
a sua saida da Galaxia, é proporcional a probabilidade de se detectar, na Terra, um raio
coésmico vindo na direcao inicial de propagacao da particula sonda. Quando incluimos um
campo randoémico, o ideal ¢ que utilizemos varias particulas para cada direcao. Porém,
apos gerar varios desses mapas, nao verificamos mudancas bruscas entre eles e conclui-
mos que, de fato, uma tnica sonda é suficiente pra obter uma estimativa da integral da
luminosidade em uma dada direcao.

Se enviarmos uma particula para cada dire¢ao no céu e as propagarmos até que saiam
da Galaxia, computando a luminosidade ao longo da trajetoria de propagacao, poderemos
construir um mapa da luminosidade no céu. Fazendo a hipdtese de que a luminosidade
da Galaxia esta relacionada com a taxa de emissao de raios cosmicos com energias entre
0.5 EeV e 5.7 EeV, podemos utilizar esses mapas para comparar nosso modelo com dados
obtidos pelo Observatério Auger na mesma faixa de energia.

Escolhemos esta faixa de energia pois o Observatorio Auger foi projetado para detectar
raios cosmicos com energias um pouco acima de 107 eV e para energias abaixo de 0.5
EeV, além de pouquisimos dados, a qualidade da reconstrucao nao é muito boa. Para
energias acima de 5.7 EeV os raios cosmicos sao, supostamente, extra-galacticos.

Dividimos o céu em pizeis e para cada diregao propagamos uma particula com uma
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Figura 5.4: Logaritmo da luminosidade integrada ao longo da trajetéria de propagagao
das particulas levando em conta a exposicao relativa do Auger.

dada energia. As energias utilizadas foram (em EeV): 0.5, 0.9, 1.3, 1.7, 2.1, 2.5, 2.9, 3.3,
3.7, 4.1, 4.5, 4.9, 5.3, 5.7. Dessa forma, obtivemos um mapa da luminosidade integrada
para cada energia. Para comparar nosso resultado com os dados do Auger, pesamos os
mapas utilizando o proprio espectro medido pelo Auger. Na figura vemos o resultado
dessa soma levando em conta também a exposigao relativa do Observatorio Auger (ver
Apéndice . O centro galactico estd no centro da figura (b = 0°,0 = 0°).

As mudancas bruscas na luminosidade presentes na figura [5.4] acontecem, pois uma
pequena variacao no angulo inicial pode fazer a particula tangenciar a fronteira da Galaxia
e percorrer uma distancia maior ou sair precocemente da Galaxia. Essa diferenca no
caminho percorrido é o que vemos no mapa da luminosidade. Na figura mostramos
a trajetoria de algumas particulas e podemos perceber o efeito mencionado.

De posse desse mapa podemos gerar eventos simulados que poderiam ser detectados
pelo Auger.

Devido a efeitos causados por variagoes climéaticas, ao tempo-morto do detector, a
efeitos geomagnéticos e ao fato do detector estar em fase de construcao, precisamos de
um método para estimar, a partir dos dados, como o Auger iria reproduzir um céu

isotropico. Chamamos essa estimativa de cobertura (ver Apéndice [B).

5.7 Resultados

Escolhemos comparar o resultado da nossa simulacao com os dados do Auger através de
mapas de excesso (ver Apéndice .

Para construir mapas de excesso a partir da nossa simulacao, interpretamos o mapa
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Figura 5.5: Particulas saindo da Galaxia.

da figura [5.4] como um mapa de probabilidade de emissdo de raios césmicos e geramos 10°
eventos de acordo com esse mapa. Esses eventos foram gerados levando em conta a acei-
tacao local do Observatorio, ou seja, consideramos que a depéndencia em 6 é puramente
geométrica e igual a:

sin(0). cos(6),

onde sin(f) esta relacionado com o angulo sélido e cos(f) com a area transversal efetiva
vista pelo chuveiro (chuveiros inclinados vao produzir sinais em mais estagoes). Assu-
mimos que a aceitacao na coordenada local ¢ é uniforme e que também é uniforme no
tempo. A aceitacao total é uma funcao dessas trés variaveis: 0, ¢ e tempo.

Os mapas de cobertura para o Monte Carlo e para os dados sao mostrados na figura
O Monte Carlo reproduziu caracteristicas da estrutura da Galaxia, principalmente
os bragos espirais.

Ao contrario da simulacdo, o mapa de excesso em funcao da longitude galactica dos
dados nao apresentou correlagdo com a estrutura da Galaxia.

A normalizacao do Monte Carlo é arbitraria.

2Incluimos uma correcio para os dados devido a efeitos geomagnéticos que afetam a deteccdo dos
rajos cosmicos [M0]. Sem essa correcdo para os dados, o que vemos é simplesmente uma distor¢io na
distribuicao de declinacdo desses dados, que por sua vez, ndo é um efeito real de anisotropia e sim um
desvio na intensidade de chuveiros registrados em coordenadas locais (6 e ¢) devido ao campo magnético
da Terra no sitio do Auger.
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Figura 5.6: Mapas de excesso obtidos. (a) - Monte Carlo (acima) e dados do Auger com
b < 45° (abaixo). (b) Monte Carlo (acima) e dados do Auger com b < 45° corrigidos
para efeitos geomagnéticos [40] (abaixo).

5.8 Conclusao

Construimos um modelo para a luminosidade galictica baseado na emissao no infraver-
melho. Propagamos particulas a partir da Terra e assumimos que a probabilidade de
emissao de raios cosmicos esta relacionada com a luminosidade galactica.

O modelo utilizado para o campo magnético é composto de duas componentes: uma
regular e uma randoémica.

O problema da propagacao dos raios cosmicos na (Galaxia é muito mais complexo
do que o modelo que utilizamos. A interacao dos raios césmicos com particulas da
Galaxia resulta em aceleragao, perda de energia e outros processos complicados que nao
foram levados em consideracao. Além disso utilizamos particulas com a mesma massa
e sabemos que outras particulas além do préton podem iniciar chuveiros atmosféricos.
Nao consideramos uma componente extra-galactica que provavelmente ja estda presente
na faixa de energia que utilizamos.

Para esse modelo os dados do Auger nao apresentaram correlacdo com a simulacao.
Os dados apresentam uma distribuicao uniforme enquanto nossa simulacao refletiu a

estrutura da Galéaxia, principalmente através dos bracos espirais.



Capitulo 6
Conclusao e perspectivas

No capitulo [4 mostramos uma maneira de monitorar o comportamento dos detectores de
superficie do Observatorio Auger de forma auto-consistente, ja que as flags utilizadas na
anélise do comportamento dos tanques sao correlacionadas. Conseguimos mostrar que,
apesar do Auger sul estar em fase de construcao, a aquisicdo de dados é boa e que o
detector funciona satisfatoriamente, em média, 95% do tempo. Identificamos problemas
com o niamero (idade) do tanque, que serdo resolvidos, e a presenga de um antigo bug
que nao compromete a aquisicao dos dados e que também seré resolvido. Os problemas
relacionados com a comunicacao estao provavelmente relacionados com a intensidade do
sinal da radio frequéncia. Esperamos implementar esse método no sistema de monitoracao
do Observatorio Auger.

A parte sul do Observatorio Auger logo estard concluida. Se a proposta inicial do
Observatorio Auger for concretizada, a parte norte do Auger também serd construida
e nossas chances de desvendar os mistérios dos raios cosmicos aumentarao significati-
vamente. Todas as técnicas que vém sendo desenvolvidas para monitorar o Auger sul,
inclusive a que foi apresentada nessa dissertacao, serao extremamente dteis em um pro-
vavel Auger norte.

Os dados do Auger nao apresentarem correlagao com o nosso modelo para a estrutura
da galaxia (ver capitulo . Supondo que raios césmicos com energias dentro da faixa
utilizada no nosso estudo (entre 0,5 EeV e 5,7 EeV) sejam predominantemente galacticos,
nosso modelo pode ser melhorado se: incluirmos termos de fontes, de perda de energia,
de aceleracao; considerarmos a propagacao de outras particulas e nao s6 de protons; o
modelo para o campo magnético for melhorado, ja que o campo magnético galactico nao
¢ bem conhecido, principalmente para distancias galactocéntricas menores do que 4 kpc;
melhorarmos o modelo para a luminosidade galactica, talvez incluindo o halo que foi

desconsiderado neste primeiro momento.

o6
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Os valores obtidos para as luminosidades se extendem por varias ordens de magnitude
e isso introduziu uma grande dificuldade ao compararmos o resultado da simulagao com
os dados coletados pelo Auger.

Além de melhorar o modelo de propagacdo, podemos considerar uma componente
extra-galactica, que provavelmente j& estd presenta a essas energias. A introducao dessa
componente extra-galactica pode aproximar os valores maximo e minimo dos mapas de
luminosidade e tornar esses mapas mais compativeis com os dados do Auger. Nesta
primeira analise nao introduzimos uma componente extra-galactica pois ainda nao se

sabe muito bem qual seria a sua contribuicao.



Apéndice A
Os bracos espirais

Neste apéndice eu irei descrever o método que utilizamos para lidar com os bacos espirais
da Galéaxia. Este método foi desenvolvido por Edivaldo Moura Santos que contribuiu nao
s6 com esse método como também com muitas sugestoes e corregoes.

A equacao paramétrica que caracteriza os bracos espirais da nossa galaxia é a seguinte:

0(R) = alog ( R ) + Ormin, (A1)

Rmin
onde R é a distancia ao centro galactico.

De acordo com [38] a densidade de objetos nos bragos espirais é a mesma do disco, com
uma diferenga na normalizacao (os bragos sao mais brilhantes que o disco). Seja £(R, 0, z)
a distancia que estamos procurando e pa(S) e pp(S) as constantes de normaliza¢io do

braco e do disco, respectivamente, a funcao da densidade dos bracos espirais é

pp(R,z,S)

pA<R’9’275) :pA(S) pD(S)

H(Tbrago - f(R,@,Z)), (A2)
onde H é uma funcao degrau e 7y € 0 raio do brago galactico. De acordo com [3§],
2 X Tprago =190 pc.

Sejam x = Rcosf, y = Rsinf e z as coordenadas cartesianas de um ponto genérico

do espaco, logo

f(R, 97 Z) = \/(I - IO>2 + (y - yo)2 + (Z - 20)27 (AB)

onde (z,, Yo, 2,) sd0 as coordenadas no centro do braco mais proximo de (z,y, z), com

iné,. (A.4)

90 - Qmin 90 - Hmin
Ty = Rmin €xp l—} cos, e Yy, = Rupinexp {—} S
a

28
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Sendo assim, o problema de determinar (R, 0, z) se torna equivalente ao de deter-

minar 6,, que ¢ o minimo absoluto de £ em relacao a 6, ou seja, é uma das solugoes
de

N0+ e =0, (A5)

onde z¢(0) e yo(0) sdo as equagdes paramétricas
0 — Qmin 90 - Qmin .
2o (0) = Rumin €Xp {—} cosf e yo(f) = Rminexp {—] sin 6. (A.6)
a a

A equacao (A.5) é transcendental

(g - ac) sin 6 + (f + y) cosf = Fiwin exp V — emin} =0, (A.7)
a a a a
e deve ser resolvida numericamente. A solucao do problema consiste em encontrar todas
as raizes de (|A.7)) no intervalo [Opin, Omax] € encontrar o minimo absoluto 6, que minimiza
&

Ja que vamos resolver numericamente, para um dado intervalo [fiow, Onigh], 0
método ird retornar um tunico valor, dependendo do ponto de procura, que no caso do
método de Newton-Raphson é o ponto médio do intervalo. Utilizaremos um método hi-
brido (Newton-Raphson -+ bisec¢ao) para contornar algumas falhas do Newton-Raphson
puro.

Antes de tentar resolver o problema precisamos entender melhor a equacao e
dividir o intervalo [fin, Omax] em varios sub-intervalos a fim de encontrar todas as solugoes
possiveis. Essa divisao deve garantir que nés nao procuraremos por raizes em intervalos
que possuam mais de uma raiz, o que implica que os intervalos a serem investigados vao
variar ao longo de [fmin, Omax|- A seguir iremos descrever esse método de divisao.

Primeiramente vamos decompor em uma parte harmonica (H) e uma parte
exponencial (E), tal que H = E. Note que s6 tem solucoes na regido onde

<% — x) sin f + (2 + y) cos ) > Rzﬁn- (A.8)

Os pontos que satisfazem a igualdade sao bons candidatos a limites dos sub-intervalos

e sao dados por

(z + ay) Rmin + (y — ax) \/R2<1 +a?) — Rr2nin
R2(1 + a?) ’

cosfy = R? =2+ (A.9)

Note que (A.9) possui uma degenerescéncia, ja que cos(—6) = cos(f). Essa degene-
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rescéncia é quebrada se notarmos que H(f,) = H(6_) e temos, como consequéncia

1
sinfy = —[cos(04) cos(20) + cos(6+)], R* =2+ ¢, (A.10)
sin(20

onde § = tan™'((z + ay)/(y — ax)).

Podemos construir duas sequéncias a partir de 6
{07} = cos!(cosfy)+2nm e {0"} =cos '(cosO_)+ 2nm, n=0,1,2 .., (A.11)

que correspondem a todos os dngulos maiores que 0,,;, para os quais H = E. A diferenca
entre essas duas sequéncias estd na derivada de H (>0 para a primeira e <0 para a
segunda).

E importante notar também que em intervalos compactos onde a derivada de H (Jp)
é negativa, ou seja,

<% — [l?) cos() — <§ + y> sin(f) <0, (A.12)

nao ocorrem pares de raizes. Pares de raizes s6 podem aparecer em intervalos compactos
onde dy > 0. A procura pelas raizes deve parar, em geral, antes de 0,4, pois a equacao

(A.7) nao tem solugao para

0 > Onsx = alog ( il V1+ a2) + Onin, (A.13)

min

ja que neste ponto, E alcanca o valor méximo de H que é dado por
R
Hoa = —V1+ a2 (A.14)
a

Uma outra sequéncia de angulos que sera ttil durante a definicao dos intervalos onde

procuraremos as raizes ¢ a dos maximos locais de H

{6} = tan~* (y—ax) +2nm ou tan ! (y—am) + (2n + 1), n=0,1,2, ..
T+ ay T+ ay
(A.15)

dependendo se tan™!((y — ax)/(z + ay)) ¢ um maximo (2n) ou um minimo (2n + 1).
Quatro condicoes foram identificadas para garantir que todas as raizes serao encon-

tradas pelo método numérico enquanto nos movemos ao longo do intervalo.

Condicao 1 Oy (bhign) <0 , H > E;

Condigéo 2 0H(9high) <0 R H < E;
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Condigéo 3 8H(0high) >0 , H > E;
Condigao 4 Oy (fnign) >0 , H < E; (regiao com possiveis solugoes duplas)

Devemos entdo fazer um loop e fornecer, a cada iteracdo, um intervalo [fiow, bhign| Para a
rotina numérica. As condicoes iniciais para o [00p 530 Oioy = Ohigh = Omin €N =M =p =
0. Logo se
e Condigao 1
Qlow = Hhigh;
_ pn). )
Ohigh = 0_ ; n+ +;
Se (thgh > Qmax){ehigh = Omax; }
Chame a rotina que procura as raizes;

Atualize a distancia minima se este for o caso;

e Condicao 2
Ohow = Onigh = eim); m—+ +;
Se (thgh > Qmax){ehigh = Omax; }

e Condicao 3
Se (B(©®) > H(0W)){fhign = OP);p+ +; }
caso contrario {Oipy = OP); Oy, = 0"; }
Se (Bhigh > Omax) {high = Omax; }

Chame a rotina que procura as raizes;

Atualize a distancia minima se este for o caso;

e Condicao 4
Onigh = OP:p + +;
Se (thgh > Qméx){ehigh = Omax; }
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| Brago | a | Rmin(kpc) | Gmin(rad) | extensdo (rad) |

1 4.25 3.48 0.000 6
2 4.25 3.48 3.141 6
3 4.89 4.90 2.525 6
4 4.89 4.90 5.666 6

Tabela A.1: Parametros dos bracos espirais.

Chame a rotina que procura as raizes;

Chame a raiz encontrada 0,

Atualize a distancia minima se este for o caso;

Se (H (bhigh) < E(bhign)){ \\ ha um par de solugodes

Se (O (6:) > 9r(6:)){ \\ a menor solugao foi encontrada
Chame a rotina que procura as raizes;
Atualize a distancia minima se este for o caso;

¥

Caso contrario se (0g(6.) < 9r(0.)){ \\ a maior solugao foi encontrada
Chame a rotina que procura as raizes;

Atualize a distancia minima se este for o caso;

}
}

Esse método foi aplicado a 3 conjuntos de 50 pontos gerados aleatériamente no plano
galactico na regiao onde 3,48 kpc < R < 15 kpc para encontrar o braco espiral mais
proximo. Os bragos sao parametrizados de acordo com a equagao usando valores
de [38] reproduzidos na tabela[A.1] As figuras[A.1] [A.2]e[A 3| mostram os pontos gerados

e as linhas que os ligam ao ponto identificado pelo método como o mais proximo dentre

todos os bragos.
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Figura A.1: Distancia ao brago galactico mais proximo para 50 pontos gerados aleatori-
amente no plano galactico na regiao 3,48 kpc < R < 15 kpc.



64

x (kpc)

Figura A.2: Distancia ao brago galactico mais proximo para 50 pontos gerados aleatori-
amente no plano galactico na regiao 3,48 kpc < R < 15 kpc.
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Figura A.3: Distancia ao brago galactico mais proximo para 50 pontos gerados aleatori-
amente no plano galactico na regiao 3,48 kpc < R < 15 kpc.



Apéndice B

Exposicao e Cobertura do Auger

B.1 Determinacao da Exposicao

Para um observatorio como o Pierre Auger, a exposicdo é uma funcao na esfera celestial.
Sua unidade ¢ km?2.ano, ou seja, é a area efetiva de coleta de dados integrada no tempo
para cada direcao do céu. Em outros contextos o termo ezposicao se refere a exposicao
total integrada na esfera celeste e sua unidade ¢ km?.sr.ano. Para determinar o fluxo de
raios cosmicos, por exemplo, divide-se o nlimero de raios césmicos detectados em cada
bin de energia pela exposi¢ao total para aquela energia (em geral a exposigdo de um
experimento ¢ dependente da energia).

Neste apéndice estamos interessados na exposicao relativa w que é uma funcao adi-
mensional na esfera que assume valores entre 0 e 1. Essa funcao é andloga a eficiéncia de
um detector. Onde ela assume o valor 1 a eficiéncia é maxima.

A operagao em tempo integral do observatoério implica que a exposi¢cao nao varia com
o tempo sideral, logo nao depende da coordenada equatorial ascensao reta. A parte sul
do Auger esté localizada a uma latitude de —35° e a parte norte esta projetada para uma
latitude de +37,75° e supostamente possuem eficiéncia maxima para raios co6smicos que
chegam a Terra fazendo um angulo 6 < 6, = 60° com a vertical. A exposicao relativa

para um detector a uma latitude ay é a seguinte
w(d) ox cos(a,) cos(d) sin(ay,) + am sin(a,) sin(6), (B.1)

onde oy, é igual a
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Figura B.1: Exposicao relativa tedrica para as partes norte e sul do Auger em funcao de

J.

0 , se&>1
s , se &< —1
cos 1) , se—1<¢<1

cos(bm) — sin(a,) sin(6)

cos(a,) cos(d)

com 19

A figura [B.T] mostra a soma das exposicoes relativas das partes norte e sul do Auger
como funcao da coordenada equatorial 9.

A figura [B.2] mostra como um céu isotrépico seria visto pelo Auger norte-+sul.

B.2 Cobertura do Auger e mapas de excesso

Com o aumento do niimero de eventos coletados, a Colaboragao Auger decidiu desen-
volver um método que utilize os proprios dados do experimento para estimar a sua ex-
posicao relativa, sua cobertura. Inicialmente foram propostos dois métodos: o método
semi-analitico [41, [42] e o método de shuffling [43]. Quatro grupos trabalharam na de-
terminacao da cobertura: Bariloche, Paris, Rio e Utah. Apresentei esses resultados na
XXVII Jornada de Iniciacao Cientifica da UFRJ, Rio de Janeiro, Brasil. Esses resultados
foram apresentados também na XXIX ICRC, Pune, India [44] e utilizados em [45].

O método semi-analitico consiste em ajustar uma curva tedrica a distribuicao em 6
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+0,47 I - +0,99

Figura B.2: Céu isotropico visto pelas partes norte e sul do Auger de acordo com a
exposicao relativa dada pela equagao (B.1)). O excesso mais & esquerda corresponde ao
polo norte e o mais a direita ao polo sul.

dos dados e assumir que a coordenada local ¢ é isotropica. Dessa forma, os eventos
simulados sao obtidos sorteando-se um valor para 6 segundo a distribuicao ajustada e
valores aleatorios uniformes para ¢ e UTC. O mapa de cobertura obtido a partir do
método semi-analitico ¢ mostrado na figura

O método de shuffling consiste em construir varios mapas de eventos e depois calcular
a média desses mapas. O critério utilizado para construir esses mapas é o seguinte:
sortear um valor para as coordenadas locais 6;, ¢s e UTC, (Tempo Universal Coordenado)
a partir das respectivas distribuicoes nos dados. Dessa forma embaralhamos os dados
mantendo, por construcao, a distribuicao em 6, ¢ e UTC dos dados. O resultado obtido
através do shuffling é mostrado na figura

Os mapas mostrados nas figuras e foram obtidos através do célculo das
densidades em torno dos pontos da grade mostrada na figura

Podemos ver que ambos os métodos dio resultados similares. E importante notar que
o excesso na regiao do polo sul, que é uma caracteristica marcante do detector, nao foi
suprimido.

De posse de um conjunto de dados, podemos calcular a cobertura desse conjunto de da-
dos e construir mapas de excesso. Mapas de excesso sao mapas da razao dados/cobertura.
Na nossa anéalise, preferimos fazer mapas em funcao da longitude galactica, ja que estamos
interessados na estrutura da Galaxia.

Se fizermos a suposi¢io de que os dados (D) podem ser escritos como uma soma do



Bariloche

Figura B.3: Exposicao do Auger calculada pelo método semi-analitico.

Paul

Figura B.4: Exposicao do Auger calculada pelo método de shuffling.
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Figura B.5: Grade utilizada no calculo das densidades através dos métodos semi-analitico
e shuffling. Cedida por Jean-Christophe Hamilton.

sinal (S) e da cobertura (C'), ou seja,

D=S+C, (B.2)
ao calcularmos a razao D/C, o resultado sera

D S
Z —Z 4. B.
c-ct (B3)

A equacao mostra que um mapa de D/C é, na verdade, um mapa de S/C somado
a 1. Isso quer dizer que mapas de excesso absorvem a contribuicao da cobertura e o

resultado é a contribuicao do sinal.

Na analise do capitulo |ol para calcular os mapas de excesso, utilizamos o método de
shuffling.
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